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Abstract

Français

Depuis la première détection en 1995, plus de 4000 exoplanètes ont été découvertes.
Pendant ces 25 dernières années, les instruments se sont grandement améliorés, dé-
voilant l’ubiquité et la diversité des exoplanètes. Leur étude, principalement focalisée
sur la détection, a amorcé un tournant vers la caractérisation de l’atmosphère des
exoplanètes. Avec les nouveaux télescopes spatiaux comme le JWST ou ARIEL, une
connaissance plus détaillée de ces planètes, et en particulier de leur atmosphère, va
être possible. La précision attendue des signaux (jusqu’à „ 10 ppm) et la large gamme
de longueurs d’ondes couverte ouvrent de nouveaux défis, notamment en traitement
de données pour différencier les signaux provenant de la planète et de son atmosphère,
de ceux venant d’autres sources, et en particulier des bruits systématiques et des dé-
rives instrumentales.

Dans cette thèse, nous avons mis au point un simulateur de données d’observations
d’exoplanètes en transit avec l’instrument MIRI du JWST, qui prend en compte les ef-
fets de dérives du détecteur mesurés en laboratoire et qui sont bien souvent supérieurs
au signal recherché. Pour cela :

1. Nous avons développé un nouvel outil, exonoodle, permettant de générer des
séries temporelles de spectres d’un système exoplanétaire en transit. Ce pro-
gramme calcule, avec une précision ă 1 ppm, la contribution de l’étoile et de la
planète au spectre observé, à un temps donné. Un bouclage efficace sur le temps
et des options de parallélisation permettent alors d’obtenir une série temporelle
sur tout ou partie de l’orbite de la planète autour de son étoile. Ce code est open
source et est soumis pour publication au Journal of Open Source Software.

2. Nous utilisons ensuite le simulateur instrumental MIRISim. Ce simulateur n’ayant
pas été conçu pour simuler des observations demandant une précision spectro-
photométrique aussi fine que celle nécessaire lors des observations de transit
d’exoplanètes, il ne prend pas en compte certaines dérives du détecteur. Ces
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dérives ne sont pas négligeables pour réaliser des simulations réalistes d’obser-
vations en séries temporelles d’exoplanètes en transit.

3. Nous avons donc conçu et développé un post-traitement des images simulées
en réintroduisant des dérives. En s’appuyant sur les campagnes de tests sur
le détecteur, nous avons identifié trois effets importants dans le cadre des ob-
servations d’exoplanètes en transit : la dérive de la réponse (response drift),
la dissipation du recuit (anneal recovery) et la dissipation des phases d’attente
(idle recovery).

Ces jeux de données réalistes vont être utilisés pour le data challenge du programme
Early Release Science du JWST dédié aux exoplanètes en transit et font l’objet d’un
délivrable du projet Européen ExoplANETS-A.

Lors des traitements de données de transit, l’hypothèse de « dark planet » est com-
munément faite ; c’est-à-dire que l’on suppose que l’émission/réflexion de la planète
peut être négligée. Nous avons entrepris de tester la validité de cette hypothèse à l’ère
du JWST. En utilisant le code exonoodle, nous avons généré les courbes de lumières
spectrales du système étoile-planète sur une fenêtre de transit pour un échantillon re-
présentatif de 17 exoplanètes, nous avons montré que l’hypothèse n’est pas valable
pour 5 de ces 17 exoplanètes. Nous avons mis en évidence deux effets ; un premier
effet dit « self blend » (déjà identifié par Kipping & Tinetti (2010)) qui conduit à trou-
ver une profondeur de transit plus faible que réelle et un deuxième effet dit « phase
blend », qui conduit au contraire à une profondeur plus forte que réelle. Nous avons
dérivé une expression analytique de ces effets qui permet de prédire leur importance
pour chacun des systèmes étoile-exoplanète. Cette étude fait l’objet d’un article accepté
dans The Astronomical Journal.

Mots-clefs Exoplanètes, James Webb, JWST, Infrarouge, Traitement de données, Si-
mulation de données, Exoplanètes en transit, Détecteurs infrarouges

English

Since the first exoplanet detection in 1995, more than 4000 exoplanets have been
discovered. During the past 25 years, instruments have greatly improved, unravelling
the ubiquity and diversity of exoplanets. The focus of their study, at first mainly on de-
tection, is drifting towards exoplanets’ atmosphere characterisation. With new space
missions such as JWST and ARIEL, more precise knowledge of these planets, and parti-
cularly of their atmosphere will be possible. Both the expected precision of the signals
(up to „ 10 ppm) and the broad wavelength range covered open new challenges for
data processing, to detrend signals generated by the planet and its atmosphere from
those of other sources and in particular systematic noises and instrumental drifts.
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In this thesis, we developed a simulator for transiting exoplanet data with JWST-
MIRI, taking into account the detector drifts measured in laboratory, and that are often
more intense than the expected signal from the source. For that :

1. We started by developing a new tool, exonoodle, allowing to generate spectral
time-series of a transiting exoplanetary system. This program computes, with a
precision ă 1 ppm, the contribution of the star and the planet to the observed
spectrum, at a given time. An efficient time loop and parallelisation options
make it possible to obtain a time-series over the whole or portion of the planet
orbit around the star. This code is open-source and submitted to the Journal of
Open-Source Software.

2. Next, we use the instrument simulator MIRISim. This simulator was not desi-
gned to simulate observations demanding such sharp spectro-photometric pre-
cision as needed for exoplanetary transit observations and does not model some
of the detector drifts. These effects are not negligible to achieve realistic simu-
lations of time-series observations (TSOs) of transiting exoplanets.

3. Therefore, we developed a post-treatment of the simulated images, to intro-
duce these systematic effects. Based on the data from ground test campaigns
conducted on the detector, we identified three critical effects for these observa-
tions that were not adequately covered by MIRISim when used for TSOs : The
response drift, the idle drift and the anneal recovery.

These realistic synthetic data-sets will be used for the data challenge of the Early Re-
lease Science program of the JWST, dedicated to transiting exoplanets. They are a
deliverable of the European project ExoplANETS-A.

We then used exonoodle to test the validity of the so-called "dark-planet" hypothesis
in light of the JWST. During the analysis of transiting data, it is common to consider
a "dark-planet" ; meaning to neglect any emission or reflection from the planet. We
tested the validity of this hypothesis in light of the JWST. Using the code exonoodle,
we generated spectral light-curves of the star-planet system on a transit window for
a representative sample of 17 exoplanets. We showed that the hypothesis is not valid
for 5 of these 17 planets. We have highlighted two effects : the first so-called self-
blend (already identified by Kipping & Tinetti (2010)) that lead to finding a transit
depth smaller than expected, and a second one, we named phase-blend, leading, on
the contrary, to a depth larger than expected. We derived an analytical expression
of these effects, allowing us to predict their importance for each of the star-planet
systems. This study is accepted for publication in the Astronomical Journal.

Keywords Exoplanets, James Webb, JWST, Infrared, Data treatment, Data simula-
tion, Transiting exoplanets, Infrared detectors
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Chapitre 1

Les exoplanètes et leur détection

If it looks like a duck, and quacks like a duck, we have at least to consider the
possibility that we have a small aquatic bird of the family anatidae on our
hands.

Douglas Adams, Dirk Gently’s Holistic Detective Agency (1987)

La question de l’unicité de la Terre a traversé les siècles, voyant s’opposer des visions
très différentes. En effet, pendant l’antiquité et jusqu’à la renaissance, cette question
relève avant tout de la philosophie et de la théologie, cherchant la place de l’Homme
dans l’univers. Les théories formulées vont de la pluralité des mondes et l’univers in-
fini au placement de la Terre au centre d’un univers fini. La religion catholique plaçant
l’Homme au centre de la création, c’est le géocentrisme qui domine en Europe pen-
dant de nombreux siècles. La renaissance marque alors le début d’un bouleversement
scientifique et culturel, et voit se fissurer le modèle géocentrique (N. Copernic, N.
de Cues et G. Bruno) et l’idée de perfection des sphères célestes (T. Brahé). Ces dé-
buts de l’astronomie moderne voient apparaître les premières formulations théoriques
pour décrire l’univers (Kepler). L’apparition de la lunette au 17e siècle (Galilée) initie
une révolution dans l’observation astronomique et finit d’imposer le modèle héliocen-
trique. L’étude du mouvement et de la forme des corps célestes s’affine, et de concert
avec des études théoriques, on découvre de nouvelles planètes dans le système solaire.
L’autre question naturelle est alors : Existe-t-il des systèmes planétaires autour d’autres
étoiles ?

La recherche d’exoplanètes débute dans les années 1940 avec des techniques d’astro-
métrie 1, sans succès. C’est du côté de l’étude des pulsars 2 que viendra la découverte

1. L’astrométrie consiste à mesurer le déplacement des objets astronomiques, les uns par rapport aux
autres.

2. Les pulsars sont des étoiles à neutrons en rotation très rapide et très régulière sur elles-mêmes.
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des deux premières exoplanètes en 1992 autour du pulsar PSR1257+12 (Wolszczan &
Frail, 1992).

Grâce au progrès de la spectroscopie dans les années 80 et 90, les mesures de vitesses
radiales des étoiles portent leurs fruits. À partir de mesures menées à l’Observatoire
de Haute Provence, Mayor & Queloz (1995) ont découvert la première planète autour
d’une étoile autre que le Soleil : 51 Pegasi b ; le prix Nobel de physique leur a été at-
tribué en 2019 pour cette découverte. Les découvertes, principalement des planètes
géantes, vont alors s’enchaîner. Il faut attendre 2009 pour découvrir la première exo-
planète tellurique grâce au télescope CoRoT (Léger et al., 2009; Queloz et al., 2009).

Les détections progressent de façon exponentielle. En 2014, la barre des 1000 exo-
planètes découvertes est atteinte. Aujourd’hui, plus de 4100 exoplanètes ont été confir-
mées. Ces avancées spectaculaires ont été en partie possibles grâce au télescope spatial
Kepler (NASA), en service de 2009 à 2018 et qui, à lui seul, est à l’origine de plus de
2600 découvertes. Il est alors possible, depuis quelques années, d’étudier les exopla-
nètes et leurs caractéristiques d’un point de vue statistique (Foreman-Mackey et al.,
2016; Fulton et al., 2017; Clanton & Gaudi, 2014; Tremaine & Dong, 2012).

1.1 Les transits dans la détection des exoplanètes

La détection d’exoplanètes se fait principalement en détectant des variations dans les
observations de l’étoile hôte. Un point commun à beaucoup de méthodes de détection
est l’extrême prédictibilité des signaux, les mouvements orbitaux étant extrêmement
réguliers. Les méthodes les plus couramment utilisées sont la méthode des transits
(détaillée Section 1.1.1) et la méthode des vitesses radiales (voir Section 1.1.2). Les
autres méthodes (astrométrie, imagerie directe, variation du moment de transit (TTV),
microlentille gravitationnelle, etc.) permettent d’explorer des parties de l’espace des
paramètres qui sont moins accessibles aux deux premières méthodes.

Pour caractériser une planète, il est très intéressant de combiner plusieurs méthodes,
notamment la méthode des transits et la méthode des vitesses radiales (voir Sec-
tion 1.1.2)

1.1.1 La méthode des transits

La méthode de détection par photométrie de transit dans le visible est, depuis 2014 3,
la méthode ayant permis le plus grand nombre de découvertes d’exoplanètes. Elle
consiste à mesurer l’évolution de l’intensité lumineuse d’une étoile au cours du temps.

3. Confirmation massive de KOIs (Kepler Objects of Interest) de la mission Kepler (NASA) dédiée à la
détection de planètes par photométrie de transit (Burke et al., 2014).
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Si des diminutions d’intensité sont mesurées, toujours avec la même profondeur de
l’ordre du pourcent ou moins et de façon très périodique, il est probable que ce soit dû
à la présence d’une planète. Cette planète traversant la ligne de visée de l’observateur,
occulte une partie de la lumière émise par son étoile, c’est ce qu’on appelle un transit.
Le premier transit planétaire a été mesuré en 2000 pour HD209458-b (découverte par
la méthode des vitesses radiales) par Charbonneau et al. (2000) et Henry et al. (2000).
La première planète découverte par ce biais est OGLE-TR56-b (Udalski et al., 2002).

Cette méthode se base sur le masquage d’une portion de l’étoile par la planète. On
mesure ce qu’on appelle la profondeur de transit ; c’est à dire de combien de pourcents
la luminosité de l’étoile diminue. La variation relative du flux de l’étoile pendant le
transit ∆F/F est égale au rapport de surface entre le disque apparent de l’étoile (rayon
R‹) et celui de la planète (de rayon Rplanète) :

∆F

F
=

ˆ

Rplanète

R‹

˙2
, (1.1)

ce qui permet facilement d’estimer le rayon de la planète si on connaît le rayon de
l’étoile. Cette chute d’intensité est d’autant plus grande que le rayon de la planète est
grand. Ainsi le passage de Jupiter devant le Soleil donnerait une profondeur de transit
de ∆F/F „ 1 %, et celui de la Terre de ∆F/F „ 0,0083 %.

Cependant, cette mesure ne fonctionne que si la planète croise la ligne de visée
entre l’étoile et l’observateur. Cela nécessite donc de voir le système étoile-planète sur
la tranche. On peut alors exprimer la probabilité p d’observer un transit en regardant
un système exoplanétaire quelconque par :

p = R‹

a
, (1.2)

avec a le demi-grand axe de l’orbite de la planète. Plus la planète est proche de son
étoile, et plus elle a de chances de passer devant. Par exemple, la probalilité de transit
pour une planète à une distance de 0,01 AU de son étoile de rayon 1 Rd 4 est de p =
0,1. À une distance de 1 AU, elle chute à p = 5ˆ 10−3. Les probabilités de détections
sont donc assez faibles de manière générale.

1.1.2 Complémentarité entre transits et vitesses radiales

La méthode des vitesses radiales consiste à mesurer par effet Doppler 5 la vitesse
radiale de l’étoile, à l’aide d’un spectromètre à haute résolution. Celle-ci s’éloigne ou

4. Rd : Rayon du Soleil
5. L’effet Doppler : Lorsque l’émetteur d’une onde (mécanique, électromagnérique, acoustique ou

autre) se déplace, la fréquence de l’onde est reçue avec un décalage en fréquence directement lié à la
vitesse de déplacement de l’émetteur par rapport au récepteur.
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Figure 3. Masses and radii of transiting exoplanets. Open circles are previously known transiting planets. The filled circle is 55 Cnc e. The stars are solar system
planets, for comparison. Left: broad view, with curves showing mass–radius relations for pure hydrogen, water ice, rock (MgSiO3 perovskite), and iron, from Figure 4
of Seager et al. (2007). Right: focus on super-Earths, showing contours of constant mean density and a few illustrative theoretical models: a “water-world” composition
with 50% water, 44% silicate mantle, and 6% iron core; a nominal “Earth-like” composition with terrestrial iron/silicon ratio and no volatiles (Valencia et al. 2006;
Li & Sasselov 2011); and the maximum mantle stripping limit (maximum iron fraction, minimum radius) computed by Marcus et al. (2010). Data were taken from
Lissauer et al. (2011) for Kepler-11, Batalha et al. (2011) for Kepler-10b, Charbonneau et al. (2009) for GJ 1214b, and Hatzes et al. (2011) for Corot-7b. We note that
the mass of Corot-7b is disputed (Pont et al. 2011).

phase units), εpha, and εocc as the best-fitting model. Then, we
processed the data just as was done with the undoctored data.
This was repeated for 103 randomly chosen periods within 50%
of the true period.

The recovered values of the transit and occultation depths had
a scatter of 47 ppm, in excess of the statistical error of 15 ppm,
and were systematically smaller by 1.9% than the injected
depths. The fitted orbital phase modulations had a scatter of
68 ppm, in excess of the statistical error of 15 ppm, and the
amplitudes were 6.4% smaller than the injected values. Table 1
reports the values after correcting for these biases and increased
dispersions.

4. DISCUSSION

4.1. Comparison to Theoretical Models

Both the mass and radius of 55 Cnc e are known to within
10%, providing a valuable example with which to test theoretical
models of super-Earth structure. To provide a broad view, the left
panel of Figure 3 shows the masses and radii of the transiting
exoplanets, along with theoretical curves taken from Seager
et al. (2007) for “mathematicians’ planets” composed of pure
hydrogen, water, rock (MgSiO3 perovskite), and iron. The right
panel focuses on the super-Earths and shows the contours of
constant mean density, along with some theoretical curves based
on more detailed models.

55 Cnc e falls between the rock and water lines, suggesting it
is neither a gaseous planet, nor is it simply a scaled-up terrestrial
planet. Although the mean density of 55 Cnc e is similar to that
of Earth, the greater compression of the interior of 55 Cnc e
implies that it has a different composition. The uncompressed
density of 55 Cnc e would be smaller than that of Earth, implying
that any rock and iron must be accompanied by water, gas, or
other light elements.

The right panel of Figure 3 also shows that the known super-
Earths span a factor of 20 in mean density, implying a cor-
respondingly large range of possibilities for composition and
internal structure. A striking contrast exists between 55 Cnc e
and Kepler-11e, which have similar masses but densities differ-
ing by a factor of 10.

4.2. Atmosphere and Orbital Phase Modulation

Any atmosphere around 55 Cnc e would be strongly heated,
as the planet is located less than 4 R" from its host star.
The planetary temperature at the substellar point would be
T"

√
R"/a ≈ 2800 K if the planet has a low albedo, its rotation is

synchronized with its orbit and the incoming heat is reradiated
locally. If instead the heat is redistributed evenly over the
planet’s surface, the zero-albedo equilibrium temperature is
T"

√
R"/2a ≈ 1980 K.

Atmospheres of transiting planets can be studied through
occultations and orbital phase variations (see, e.g., Knutson
et al. 2007). Our analysis did not reveal occultations (εocc =
48 ± 52 ppm), but did reveal a phase modulation (εpha =
168 ± 70 ppm). However, we cannot attribute the modulation to
the changing illuminated fraction of 55 Cnc e for two reasons.
First, the occultation depth is smaller than the full range of the
sinusoidal modulation. Second, the amplitude of the modulation
is too large. Reflected starlight would cause a signal no larger
than (Rp/a)2 ≈ 29 ppm. The planet’s thermal emission would
produce a signal ≈(Rp/R")2(Tp/T")4 ≈ 28 ppm for bolometric
observations, and only 5 ppm for observations in the MOST
bandpass, even for a 2800 K planet.

One possible explanation is that the star’s planet-facing hemi-
sphere is fainter by a fraction εpha than the other hemisphere,
due to star–planet interactions. The planet may induce a patch
of enhanced magnetic activity, as is the case for τ Boo b (Walker
et al. 2008). In this case, though, the planet-induced disturbance
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FIGURE 1.1 – Masses et rayons d’exoplanètes en transit. Les cercles représentent des
exoplanètes connues (55Cnc-e en rouge, les autres en noir). Les étoiles vertes repré-
sentent les planètes du système solaire. À gauche - Une vue large incluant les relations
masse/rayon pour des planètes composées d’hydrogène pur (H, en jaune), de glace
d’eau (H2O, en bleu clair), de roche (perovskite MgSiO3, en marron) et de fer (Fe, en
gris). À droite - Zoom sur les super-terres, incluant des lignes iso-densité (pointillés)
et quelques modèles : « monde océan » (en bleu), similaire à la Terre (en marron), et
avec un manteau riche en fer (en gris). (Winn et al., 2011)

se rapproche de nous à une vitesse systémique 6 constante. Selon la 1ère loi de Newton 7,
si des variations autour de cette vitesse sont mesurées, cela indique une perturbation
du système. Si cette perturbation est sinusoïdale et de l’ordre de quelques dizaines de
m/s, il est probable que ce soit la signature d’une planète, orbitant autour de cette
étoile et décalant le centre de gravité du système étoile-planète de telle sorte que
le mouvement de l’étoile soit perceptible. La périodicité du mouvement permet de
retrouver la distance entre la planète et l’étoile à l’aide des lois de Kepler. L’amplitude
de la variation de vitesse de l’étoile renseigne sur la masse de la planète. Les vitesses
mesurées par cette méthode étant projetées sur la ligne de visée, la composante de
vitesse projetée sur le fond de ciel n’est pas accessible, et l’information d’amplitude du
mouvement (donc la masse de la planète) est partielle. On mesure Mplanète. sinpiq avec
i l’inclinaison du plan de l’orbite avec le plan perpendiculaire à l’axe de visée.

6. Les étoiles bougent par rapport à nous. On appelle vitesse systémique de l’étoile sa vitesse moyenne
par rapport au Soleil.

7. Première loi de Newton ou principe de l’inertie (initialement formulé par Galilée) : Dans un
référentiel galiléen, un corps à l’équilibre est soit au repos, soit animé d’un mouvement rectiligne et
uniforme (vitesse de déplacement constante)
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Il est alors intéressant de combiner la méthode des vitesses radiales avec la méthode
des transits. En effet, voir le transit d’une planète, en plus de permettre de mesurer
son rayon, donne accès à l’inclinaison de l’orbite du système et permet de lever la
dégénérescence sur la masse de la planète. Ces deux méthodes combinées donnent
donc la masse et le rayon de la planète, l’inclinaison et la période orbitale du système.
A partir de la masse et du rayon, on peut alors en déduire la densité moyenne de la
planète et donner des contraintes sur sa composition interne (voir Figure 1.1 - Winn
et al. (2011)).

1.2 Les détections d’exoplanètes aujourd’hui

On montre sur la Figure 1.2 les planètes confirmées en fonction de leur méthode
de détection. Aujourd’hui, plus de 4100 exoplanètes ont été découvertes, autour de
plus de 3000 étoiles 8. Les découvertes sporadiques de la fin des années 90 ont été
remplacés par des grandes campagnes de surveys, publiant les découvertes de planètes
par dizaines.

1.2.1 Les populations d’exoplanètes

La Figure 1.2 présente les planètes confirmées, représentées en fonction de leur
masse, de leur période orbitale et de leur méthode de détection. On peut tout d’abord
remarquer la grande diversité des exoplanètes détectées. Les masses des planètes
s’étalent entre la masse de la Terre (0,003 MJup

9) et 24 MJup. Les périodes orbitales
vont de 0,1 j à 5ˆ 104 j.

Les méthodes d’observations présentées ci-dessus ont des biais, visibles sur la Fi-
gure 1.2. Tout d’abord, la plupart des planètes observées sont des planètes proches de
leur étoile. On note que 73 % des planètes confirmées ont une période orbitale infé-
rieure ou égale à 50 j, et 44 % inférieure à 10 j 10. En effet, la détection nécessite dans
beaucoup de cas d’observer le système sur plusieurs orbites, pour assurer que les si-
gnatures observées sont bien dues à une planète. Dans le cas des vitesses radiales, les
télescopes ne sont pas pointés en permanence sur un objet, mais font généralement
des mesures sporadiques qui seront ensuite rassemblées, et qu’on essayera de replier
sur une période. Si aucune ne fonctionne, le signal ne contient pas de périodicité et
donc pas de planète. Si les transits peuvent également être mesurés avec des mesures
sporadiques, la plupart du temps les télescopes sondent une région précise du ciel en
suivant un grand nombre d’étoiles simultanément. Dans les deux cas, si les périodes
sont trop longues, il est difficile de conclure en des temps raisonnables.

8. D’après les informations du catalogue exoplanet.eu, au 31 mars 2020 : ® exoplanet.eu
9. MJup : Masse de Jupiter

10. Données de la base de données exoplanet.eu, sur un total de 4127 planètes. 1803 planètes à T ď

10 j, 3026 planètes à T ď 50 j

www.exoplanet.eu
http://www.exoplanet.eu
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FIGURE 1.2 – Représentation de toutes les planètes détectées, réparties en fonction de
leur masse et de leur période orbitale. Les couleurs représentent les différentes mé-
thodes de détection utilisées. (Source : ® https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu)

On peut remarquer que les planètes sont de type très divers, et les systèmes peuvent
être très différents des configurations rencontrées dans le système solaire. On trouve
parmi les planètes des jupiter-chauds, des jupiters enflés, des super-terres, etc. Les sys-
tèmes observés sont parfois très compacts avec des périodes orbitales très courtes,
comme le système autour de TRAPPIST-1 (Gillon et al., 2017). Il est également pos-
sible d’observer des planètes autour d’étoiles binaires (Thalmann et al., 2014).

Il est important de noter que, du fait des nombreux biais de détection, et malgré la
diversité des méthodes de détections, la distribution présentée sur la Figure 1.2 n’est
pas représentative de la population réelle de planètes dans la galaxie. Il est cependant
possible d’analyser la population des exoplanètes détectées pour différencier les effets
dus aux biais de détection, de ceux dus à la réelle répartition des exoplanètes (voir
Section 1.2.2). A ce titre, le désert des neptune-chauds, lacune entre les jupiter-chauds
et les super-terres, est réel (Mazeh et al., 2016). Il serait possiblement la conséquence
de l’effet de la migration des planètes vers l’étoile dans le disque, et/ou de l’érosion de
leur atmosphère par l’étoile jeune (Bourrier et al., 2018).

https://filtergraph.com/9041976
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completeness-corrected contours suggest that the occurrence
rate of these planets does not fall off with the number of
detections. Instead, the lack of detections is likely an artifact of
decreasing transit detectability and probability.

Figure 8 shows that small planets are significantly more
common than large planets. The fact that planets smaller than
Neptune (4 �R ) are much more common than Jovian-size
planets has been well documented in the literature (e.g.,
Howard et al. 2010; Mayor et al. 2011; Howard et al. 2012;
Dong & Zhu 2013; Fressin et al. 2013; Petigura et al. 2013a;
Burke et al. 2015; Dressing & Charbonneau 2015). However,
the increase in occurrence with decreasing planet size is
evidently more rapid than was apparent in previous studies.

There is another feature in the RP versus P occurrence
distribution that motivates a closer examination of the planet

radius distribution along other axes. There are very few planets
larger than 2 �R with orbital periods shorter than about
10days, while planets with radii smaller than 1.8 �R remain
quite common down to orbital periods of about 3 days. A sharp
decline in the occurrence rate of planets larger than
approximately 1.6 �R with orbital periods shorter than 10
days has been previously observed (Howard et al. 2012; Dong
& Zhu 2013; Sanchis-Ojeda et al. 2014).

4.5.2. Planet Radius versus Stellar Radius

Figure 9 shows the distribution of planet size as a function of
host star size. This distribution shows two distinct populations
of planets with a gap separating them. Planets appear to
preferentially fall into two classes, one with radii of ∼2.4 �R

Figure 7. Top: completeness-corrected histogram of planet radii for planets with orbital periods shorter than 100 days. Uncertainties in the bin amplitudes are
calculated using the suite of simulated surveys described in Appendix C. The light gray region of the histogram for radii smaller than 1.14 �R suffers from low
completeness. The histogram plotted in the dotted gray line is the same distribution of planet radii uncorrected for completeness. The median radius uncertainty is
plotted in the upper right portion of the plot. Bottom: same as the top panel with the best-fit spline model over-plotted in the solid dark red line. The region of the
histogram plotted in light gray is not included in the fit due to low completeness. Lightly shaded regions encompass our definitions of “super-Earths” (light red) and
“sub-Neptunes” (light cyan). The dashed cyan line is a plausible model for the underlying occurrence distribution after removing the smearing caused by uncertainties
on the planet radii measurements. The cyan circles on the dashed cyan line mark the node positions and values from the spline fit described in Section 4.3.
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FIGURE 1.3 – Histogramme des rayons des KOIs ayant une période orbitale de moins
de 100 j. La partie de la courbe en dessous de 1,14 RC n’est pas prise en compte car
trop peu de planètes sont présentes pour donner une statistique fiable. (Fulton et al.,
2017)

En pratique, la grande majorité des exoplanètes connues ont été détectées dans un
rayon de 2000 parsecs 11 autour de notre système solaire. Notre galaxie, la Voie Lactée
a un diamètre de 3,24ˆ 104 pc. Nous avons donc sondé le voisinage proche de notre
soleil dans la galaxie, et sommes loin de l’avoir sondé en profondeur.

1.2.2 L’étude statistique des exoplanètes

Le nombre d’exoplanètes détectées représente aujourd’hui un échantillon suffisant
pour les étudier en tant que population statistique. Il est alors possible d’ajuster les ef-
fectifs pour corriger des biais dus aux méthodes de détection. En premier lieu, ces mé-
thodes favorisent fortement les planètes géantes générant des signaux de plus grande
amplitude. De la même façon, elles favorisent les planètes à courte période, qui per-
mettent d’observer le système sur plusieurs orbites. En quantifiant ces biais statistiques,
il apparaît que les planètes géantes sont plus rares que les planètes telluriques (Buch-
have et al., 2012). Les planètes à longue période sont également plus nombreuses
(Foreman-Mackey et al., 2016).

Des études statistiques ont également été menées grâces aux nombreuses détections
de candidats Kepler 12 (Kepler Objects of Interest (KOIs)). Bien que ces objets ne soient

11. Le parsec est une unité de longueur, définie comme 1 pc = 648000
π

AU utilisée en astronomie. Elle
équivaut à environ 3,25 années-lumière. Le parsec était initialement la distance à laquelle une Unité
Astronomique était visible avec une séparation d’une seconde d’arc.

12. Lorsqu’un observatoire détecte un signal pouvant être dû à une exoplanète, avant confirmation, la
planète potentielle est appelée candidat ou Object of Interest.
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of a uniformly-lit field. If the stars were kept on the same
pixels throughout an observation, then flat-fielding errors
would not affect the flux ratios. In reality the light from a
given star is detected on different pixels at different times,
due to pointing errors, focus variations, and seeing varia-
tions. Imperfect flat fielding coupled with these variations
produce noise in the light curve. The impact of flat-fielding
errors is reduced by ensuring the calibration images have
negligible photon noise, maintaining a consistent pointing,
and defocusing the telescope. Defocusing averages down
the interpixel variations, reduces the impact of seeing vari-
ations, and allows for longer exposure times without sat-
uration, thereby increasing the fraction of the time spent
collecting photons as opposed to resetting the detector. De-
focusing is good for what ails you, as long as the stars do
not blend together.
This discussion of noise sources is not exhaustive; it is in

the nature of noise that no such listing can be complete. For
example, the gain of the detector may drift with temper-
ature, or scattered moonlight may complicate background
subtraction. A general principle is to strive to keep every-
thing about the equipment and the images as consistent as
possible. Another good practice is to spend at least as much
time observing the star before and after the eclipse as during
the eclipse, to establish the baseline signal and to character-
ize the noise.
It is often advisable to use a long-wavelength bandpass,

not only to minimize scintillation and differential extinc-
tion, but also to reduce the effects of stellar limb darken-
ing on the transit light curve. The degree of limb darken-
ing diminishes with wavelength because the ratio between
blackbody spectra of different temperatures is a decreas-
ing function of wavelength. Transit light curves observed
at longer wavelengths are “boxier,” with sharper corners
and flatter bottoms. All other things being equal, this re-
duces the statistical uncertainties in the transit parameters,
but other factors should also be considered. For example, at
infrared wavelengths, limb darkening may be small, but the
sky background is bright and variable.
The space-based observer need not worry about scintil-

lation and differential extinction, and enjoys a low back-
ground level even at infrared wavelengths. Extremely pre-
cise photometry is possible, limited only by the size of
the telescope and the degree to which the detector is well-
calibrated. With the Hubble Space Telescope a precision of
approximately 10−4 per minute-long integration has been
achieved, a few times better than the best ground-based
light curves. Figure 8 allows for some side-by-side com-
parisons of ground-based and space-based data. However,
going to space is not a panacea. When unforeseen calibra-
tion issues arise after launch, they are difficult to resolve. In
low Earth orbit, there are also unhelpful interruptions due
to occultations by the Earth, as well as problems with scat-
tered Earthshine and cosmic rays. More remote orbits offer
superior observing conditions, but require greater effort and
expense to reach.

Fig. 8.— Examples of transit light curves based on ground-based
observations (left) and space-based observations (right). In the top
right panel, the “bump” observed just before midtransit is inter-
preted as the covering of a dark starspot by the planet. From upper
left to lower right, the references are Winn et al. (2007a), Rabus
et al. (2009), Winn et al. (2007b), Pont et al. (2008), Holman et
al. in prep., Gillon et al. (2007), Winn et al. (2008), and Carter et
al. (2009).
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FIGURE 1.4 – Comparaison entre des mesures d’un transit photométrique au sol et dans
l’espace (par Hubble), sur HD189733-b (Winn, 2010)

pas des planètes confirmées, ils sont un outil précieux pour étudier la statistique des
exoplanètes, et en particulier des planètes super-terres. En étudiant ces objets, Fulton
et al. (2017) ont mis en évidence que la distribution en taille des petites planètes n’était
pas homogène et présentait deux populations distinctes, l’une autour de 1,3 RC (super-
terres) et l’autre autour de 2,4 RC (mini-neptunes). Les planètes de taille intermédiaire
entre 1,5 RC et 2,0 RC sont rares, le fossé entre ces deux populations est appelé Fulton
gap (voir Figure 1.3). Des mécanismes de formation des planètes (capacité des planètes
à accréter et conserver une enveloppe gazeuse (Lee et al., 2014; Lee & Chiang, 2016))
ou des processus d’évolution (photo-évaporation (Owen & Wu, 2013), soufflage par
des impacts (Inamdar & Schlichting, 2016), etc.) sont proposés pour expliquer cette
dichotomie.

1.3 Prospective pour la détection

Plusieurs grands observatoires, au sol ou dans l’espace, participent à l’étude des exo-
planètes. Les contraintes et avantages des missions au sol ou dans l’espace sont très
différentes, et les synergies entre ces différents modes d’observations sont indispen-
sables.

1.3.1 Les observatoires au sol

Les observatoires au sol ont moins de contraintes de masse et d’encombrement
que les missions spatiales. De ce fait, la spectrométrie à très haute résolution néces-
saire à la mesure des vitesses radiales est conduite avec des instrumentations au sol
tels que Elodie (1ère détection d’exoplanète, décomissionné en 2006) et Sophie (évo-
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lution du spectromètre Elodie, actuellement en fonctionnement) à l’OHP, ou encore
HARPS et HARPS-Nord, respectivement installés à la Silla au Chili (Observatoire Eu-
ropéen Austral - ESO) et à La Palma aux Îles Canaries, pour n’en citer que quelques
uns. Il est également possible, au sol, de conduire des surveys automatiques en pho-
tométrie de transit. En particulier, WASP-South et WASP-North sont les observatoires
les plus prolifiques en terme de détections depuis le sol, avec plus de 150 planètes
découvertes. Les deux instruments consistent en deux séries de caméras portées par
une monture qui balaye le ciel en relevant la photométrie des étoiles. Il existe près
d’une cinquantaine d’observatoires et instruments au sol en photométrie et en spec-
trométrie, tous enrichissant les mesures (CARMENES, GPI, KELT, SPHERE, TRAPPIST,
SPIRou, etc.). La tendance est à observer de plus en plus en infrarouge, dans les bandes
où les perturbations de l’atmosphère de la Terre (émission ou absorption) ne sont pas
trop fortes. Lorsqu’une planète est découverte, il est nécessaire d’effectuer un suivi des
observations avec plusieurs instruments pour confirmer la détection. Beaucoup de ces
instruments sont dédiés à ces observations de suivi.

1.3.2 Les observatoires spatiaux

Observer depuis l’espace pour l’étude de l’atmosphère des exoplanètes, permet de
s’affranchir de celle de la Terre. En effet, l’atmosphère terrestre est opaque à certaines
longueurs d’onde en particulier dans l’infrarouge. Dans les régions spectrales que l’at-
mosphère terrestre n’arrête pas, la chaleur de la Terre perturbe les observations en
infrarouge. L’atmosphère contient également des espèces chimiques qu’on veut détec-
ter ailleurs. Si elle n’est pas opaque, elle perturbe donc les mesures spectroscopiques.
De plus, l’atmosphère terrestre n’est pas stable, et les mouvements de masse d’air en-
trainent des distorsions de la Fonction d’Étalement du Point (PSF - Point Spread Func-
tion). L’accès à l’espace permet donc à l’instrumentation d’être plus stable, sans être
perturbée par la Terre et son atmosphère (voir Figure 1.4). En particulier, sans atmo-
sphère, l’alternance jour/nuit et les aléas météorologiques n’existent pas et il devient
possible d’observer dès que la source est dans le champ de vue du télescope. Les opé-
rations, commandées à distance en avance, rendent alors l’observatoire très versatile.

Les télescopes scientifiques étant des pièces uniques repoussant les limites tech-
niques, les temps de développement sont généralement longs (typiquement une di-
zaine d’années ; plus dans certains cas comme pour le James Webb Space Telescope
(JWST)), et la construction est complexe. Cette exigence vient en partie du fait que
les limites en masse et en gabarit sont importantes, puisque le télescope en entier doit
rentrer dans un lanceur spatial et résister au lancement et à l’environnement spatial.
Cela contraint également le type d’instrument utilisé dans l’espace ; par exemple, les
spectromètres à haute résolution sont, à ce jour, trop encombrants pour être embar-
qués à bord d’un satellite ; ces observations sont alors uniquement menées depuis le
sol. De plus, la fiabilité nécessaire aux équipements est essentielle puisqu’une fois dans
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l’espace, les télescopes ne peuvent pas être réparés 13. Si des corrections du logiciel de
bord sont possibles à distance, tout le matériel envoyé dans l’espace est « définitif », et
toute défaillance matérielle l’est aussi.

CoRoT [2007 - 2014] La première mission spatiale dédiée notamment à la détection
et à l’étude des exoplanètes est la mission française CoRoT (CNES - ESA), en service
entre 2007 et 2014. La mission est équipée d’un télescope de 27 cm de diamètre qui
observe ses cibles en lumière visible. En pratique, la trentaine de planètes découvertes
par CoRoT est principalement composée de jupiters chauds ou au moins de planètes
gazeuses, exception faite de Corot-7b qui est la première planète tellurique découverte
en dehors du système solaire, en 2009.

Kepler [2009 - 2018] Le satellite Kepler (NASA) est un satellite emblématique de la
recherche des exoplanètes. Ce satellite, actif entre 2009 et 2018, est celui qui a décou-
vert le plus d’exoplanètes. Avec 2700 détections, il a, à lui seul, découvert 67 % des
exoplanètes connues, dans un champ de vue fixe. L’instrument a été conçu pour cher-
cher des planètes telluriques dans la zone habitable des étoiles 14. Parmi les planètes
découvertes par Kepler, 9 orbitent dans la zone habitable de leur étoile.

TESS [2018 - ] La mission TESS (NASA) est une nouvelle mission américaine, entrée
en service en 2018. Son but scientifique est de sonder les étoiles brillantes proches
du système solaire, pour détecter des transits planétaires. Le satellite balaye avec ses
multiples cameras 85 % du ciel. Un des objectifs de la mission TESS est de trouver des
sources qui se prêtent bien à une caractérisation de leur atmosphère par les futures
missions comme le JWST.

CHEOPS [2019 - ] Le satellite CHEOPS (ESA - Cosmic Vision S1) est une mission
spatiale européenne, menée par une équipe suisse, dont un des objectifs est mesurer le
rayon des exoplanètes découvertes par la méthode des vitesses radiales, et de préciser
des mesures déjà obtenues par d’autres instruments. Avec ces rayons ajustés, les me-
sures de densité des planètes seront plus précises. La mission a été lancée en 2019 pour
effectuer des mesures dans le visible pendant les trois prochaines années au moins.

13. À l’exception du télescope Hubble, en orbite moyenne autour de la Terre, qui a bénéficié de missions
périodiques de réparation par la navette spatiale américaine. Une première en 1993 pour corriger un
défaut optique et changer les panneaux solaires, d’autres en 1997, 1999, 2002 et 2009 pour réparer,
améliorer et ajouter des instruments scientifiques, et réhausser son orbite.

14. La zone habitable d’une étoile est une zone autour de l’étoile à l’intérieur de laquelle il est thermo-
dynamiquement possible que de l’eau se trouve à l’état liquide en surface d’une planète. Elle est délimitée
à l’intérieur par la limite à laquelle l’eau à l’équilibre se trouve sous forme de gaz. La limite extérieure de
la zone habitable est la ligne de glace, à partir de laquelle l’eau est considérée comme une roche, à l’état
solide à l’équilibre thermodynamique. C’est donc une propriété de l’étoile.
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PLATO [2028 - ] La mission PLATO (ESA - Cosmic Vision M3) est une mission prévue
pour 2028, dont le but principal est de détecter des planètes de type terrestre autour
d’étoiles comme le Soleil. Le but de cette mission est également d’étudier les para-
mètres stellaires pour affiner nos connaissances des systèmes. Plus la précision sur les
paramètres est bonne, et mieux il est possible d’estimer les caractéristiques indirectes
comme la densité de la planète, son âge ou son état d’évolution. Ces connaissances
permettent d’anticiper les observations en utilisant au mieux les capacités des obser-
vatoires à notre disposition.





Chapitre 2

Caractérisation de l’atmosphère
des exoplanètes en transit

C’est la première fois qu’on me traite d’atmosphère ! Si j’suis une atmosphère,
t’es un drôle de bled ! [...] Atmosphère... atmosphère ! Est-ce que j’ai une
gueule d’atmosphère ? Puisque c’est ça vas-y tout seul à La Varenne... Bonne
pêche et bonne atmosphère !

Henri Jeanson, Hotel du Nord, par Arletty (1938)

Comme nous l’avons vu au chapitre précédent, la détection des exoplanètes a ou-
vert un nouveau champ d’études en posant de nombreuses questions, notamment sur
l’origine de leur diversité. C’est à travers l’étude de leur atmosphère que l’on va pou-
voir aller plus loin. La première détection d’une atmosphère d’exoplanète a été celle
de HD209458-b (Charbonneau et al., 2002), la même planète qui avait fait l’objet de
la première détection d’un transit planétaire deux ans auparavant par la même équipe
(Charbonneau et al., 2000). L’étude de l’atmosphère des exoplanètes demande des
observations détaillées ainsi qu’une compréhension théorique des atmosphères plané-
taires. Depuis 2002, le domaine est prometteur et sort petit à petit des tâtonnements et
illusions des débuts pour parvenir progressivement à des conclusions robustes et des
méthodes d’observation et de traitement de plus en plus fiables (voir Table 2.1).

L’observation des exoplanètes a commencé au sol et, depuis la première détection
(Mayor & Queloz, 1995), la synergie et la complémentarité entre télescopes au sol et
télescopes spatiaux a permis les avancées décrites ici. Les télescopes spatiaux HST et
Spitzer, bien que n’ayant pas été conçu pour les observations d’exoplanètes, ont permis
les premières observations de leur atmosphère. Les observatoires au sol et en particu-
lier la coronographie et la spectroscopie à haute résolution ont également ouvert de
nouvelles techniques d’observation. Nous proposons ici de présenter les différentes mé-

13
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Science Illusion
En

cours
Réalité Commentaire

Polarisation 5 ñ Amplitude faible,
très difficile

CH4 / CO2 sur des
planètes en transit

5 ñññ Spectroscopie avec
le JWST

Inversion de tempé-
rature

5 ñ Peut-être trop opti-
quement fin

Planètes de carbone 5 ññ Spectroscopie avec
le JWST

Absorption atomique
dans des géantes en
transit

5 Hubble et télescopes
au sol

Vapeur d’H2O dans
des géantes en tran-
sit

5 Beaucoup de me-
sures HST/Wide
Field Camera 3
(WFC3)

Vapeur d’H2O dans
des telluriques en
transit

5 ññ Peut-être avec HST,
et avec JWST

H2O et CO dans des
Jupiters chauds

5 Déconvolution Dop-
pler, mesures au sol.

H2O et CO en ima-
gerie directe

5 Optique adaptative
au sol et HST

Redistribution de
chaleur dans les
planètes synchrones

5 Courbes de phase
Spitzer, et JWST
dans le futur

Albédo géométrique
des géantes en tran-
sit

5 MOST et Kepler

Albédo de Bond des
géantes en transit

5 Spitzer et JWST

Couverture de
nuages des géantes
en transit

5 ñ JWST et TESS?

Albédo de Bond de
telluriques en transit

5 ñ Manque de lumino-
sité

Abondances 5 ññ spectroscopie
d’éclipse JWST

TABLE 2.1 – Tableau illustrant les différents sujets de recherche pour les atmosphères
d’exoplanètes et leurs états d’avancement (encore illusoire, en cours de façon réaliste,
une réponse a été apportée). Table tirée et traduite de Deming & Seager (2017)
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FIGURE 2.1 – À gauche : Hubble Space Telescope (HST) - NASA. À droite : Spitzer -
NASA.

thodes d’observation donnant accès aux atmosphères d’exoplanètes, en nous focalisant
sur les exoplanètes en transit.

Il est important de noter que, contrairement à l’imagerie, on ne résout pas spatia-
lement l’étoile de la planète lors d’un transit. On parle alors de méthodes en lumière
combinée. On ne peut faire la distinction entre l’étoile et la planète que parce que cer-
tains signaux changent au cours du temps. On peut alors reconnaître ceux qui sont
synchronisés avec ce qu’on connaît de l’orbite de la planète.

2.1 Les observations spatiales

Les missions spatiales ont toujours joué un rôle crucial pour l’étude des exoplanètes,
de la découverte à leur caractérisation. S’il existe plusieurs télescopes spatiaux dé-
diés à la détection des exoplanètes (voir Section 1.3.2), il n’y a pas encore de mission
en opération dédiée à la caractérisation de l’atmosphère des exoplanètes (voir Cha-
pitre 3). Les mesures de ce type menées jusqu’à ce jour dans l’espace l’ont été grâce à
des observatoires généralistes, à savoir Hubble et Spitzer (Figure 2.1).

Les observations concernant les atmosphères d’exoplanètes menées depuis l’espace
sont donc principalement de la spectroscopie basse résolution ou photométrie de pla-
nètes en transit. On peut noter que pour les transits comme pour les courbes de phase,
toutes les mesures sont effectuées en comparaison du flux de l’étoile, on dit qu’elles
sont auto-calibrées en flux. Il est cependant possible de mesurer directement le flux de
l’étoile seule dans le cas d’une observation couvrant l’éclipse.

2.1.1 Les transits primaires

On a présenté Section 1.1.1 la détection des exoplanètes par la méthode des transits.
La spectroscopie de transit consiste à faire le même genre d’observation, en utilisant
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FIGURE 2.2 – Schéma représentant l’absorption de la lumière en fonction de la lon-
gueur d’onde, et la différence de rayon apparent de la planète. Ici, les flèches de
couleur (venant de l’étoile, à droite) représentent de la lumière dans deux longueurs
d’onde différentes, absorbées à des altitudes différentes dans l’atmosphère de la pla-
nète (à gauche), et montrant chacune un rayon Rplanètepλq différent.

plusieurs longueurs d’onde.

L’idée est qu’un photon à une longueur d’onde donnée passe aux limbes de l’atmo-
sphère (voir Figure 2.2). Si l’énergie d’un photon est proche de l’énergie d’excitation
d’une molécule composant l’atmosphère traversée, il y a des chances qu’il soit absorbé.
Dans ces longueurs d’ondes, la planète apparaît plus grosse, puisque les molécules de
l’atmosphère arrêtent la lumière de l’étoile. Cette technique sonde la région des limbes
de la planète où se situe le terminateur ; on sonde alors la région de transition entre le
côté jour et le côté nuit de la planète. On compare alors le spectre de l’étoile sans pla-
nète devant, au spectre de l’étoile modifié par le spectre en transmission de la planète
pendant le transit. Les principales détections de signatures moléculaires sont obser-
vées dans l’infrarouge (Deming et al. (2013), voir Tableau 3.1). L’étude des transits est
un bon outil pour sonder la composition des atmosphères de planètes extra-solaires.
De plus, plus la hauteur d’échelle de l’atmosphère est grande, et plus la couronne de
l’atmosphère de la planète sera large.

Les abondances La composition de l’atmosphère, c’est à dire l’abondance des élé-
ments chimiques qui la composent, est une problématique essentielle de la caractéri-
sation de l’atmosphère des exoplanètes. La Figure 2.3 présente plusieurs exemples de
spectre en transmission de jupiter-chauds (Sing, 2018), mesurés par HST et Spitzer. On
peut y repérer les signatures de l’eau (H2O), et l’effet des nuages. Récemment, Tsiaras
et al. (2019) et Benneke et al. (2019) ont mis en évidence de l’H2O sur K2-18-b, une
planète de 8 MC dans la zone habitable de son étoile, à l’aide de données du satellite
HST. La connaissance de la composition atmosphérique ouvre les portes de la chimie
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tom) have strong optical scattering slopes, narrow alkali lines and H2O absorption that is partially
or completely obscured.

ods, statistical tools, and methods to handle different noise sources. When pushing
transiting exoplanet spectroscopy to very high (few ppm) levels, all potential sources
of noise tend to matter, and even what may appear to be very minor effects can be-
come important limiting factors.

FIGURE 2.3 – Spectres en transmission de plusieurs jupiter-chauds (en couleurs) obser-
vés par Hubble (Instruments STIS [0,3-1,01µm] et WFC3 [1,1-1,7µm]) et Spitzer (à
3,6µm et 4,5µm) avec les modèles correspondants (lignes continues) (Sing, 2018).
Les principales raies et bandes d’absorption (Na, K, H2O) sont reportées en gris. On
peut remarquer le spectre de WASP12-b qui ne présente pas de signature molécu-
laire (probablement à cause d’une couverture nuageuse). Les planètes avec des atmo-
sphères dégagées (vers le haut) montrent des raies alcalines et une bande d’absorption
de l’eau nettes. Elles présentent des rayons similaires ou plus grands en infrarouge
qu’en visible. À l’inverse, les planètes brumeuses et nuageuses (vers le bas) présentent
de fortes pentes de diffusion. Les lignes alcalines et la bande de l’eau sont faibles, et
parfois complètement absentes.
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the cloud altitude. The atmospheric modelling assumes a surface gravity of
8.48m s22 and an equilibrium temperature equal to 580K.
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Figure 2 | The transmission spectrum of GJ 1214b. a, Transmission
spectrummeasurements from our data (black points) and previous work (grey
points)7–11, compared to theoretical models (lines). The error bars correspond
to 1s uncertainties. Each data set is plotted relative to its mean. Our
measurements are consistent with past results for GJ 1214b using WFC3
(ref. 10). Previous data rule out a cloud-free solar composition (orange line),
but are consistent with either a high-mean-molecular-mass atmosphere
(for example, 100% water, blue line) or a hydrogen-rich atmosphere with
high-altitude clouds. b, Detailed view of our measured transmission spectrum
(black points) compared to high-mean-molecular-mass models (lines). The

error bars are 1s uncertainties in the posterior distribution from a Markov
chain Monte Carlo fit to the light curves (see the Supplementary Information
for details of the fits). The coloured points correspond to the models binned at
the resolution of the observations. The data are consistent with a featureless
spectrum (x25 21.1 for 21 degrees of freedom), but inconsistent with cloud-
free high-mean-molecular-mass scenarios. Fits to pure water (blue line),
methane (green line), carbon monoxide (not shown), and carbon dioxide
(red line) models have x25 334.7, 1067.0, 110.0 and 75.4 with 21 degrees of
freedom, and are ruled out at 16.1s, 31.1s, 7.5s and 5.5s confidence,
respectively.
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FIGURE 2.4 – Spectre en transmission de GJ1214-b. En haut (a) - Points de mesures
(en noir et gris), avec les barres d’erreur à 1σ, comparés avec des modèles théoriques
(lignes). Les données en gris ont éliminé l’éventualité d’une atmosphère claire (sans
nuages - ligne orange). En bas (b) - Vue détaillée du spectre noir (mesures de Kreidberg
et al. (2014)), comparée à trois modèles (lignes). Les points en couleur correspondent
aux observations attendues à la résolution de la mesure. Les données correspondent
alors à un spectre plat. (Kreidberg et al., 2014)

atmosphérique, et des éventuelles bio-signatures.

Nuages et aérosols Les spectres montrent aussi de la diffusion par des aérosols ou
des nuages, et en particulier de la diffusion de Rayleigh 1 ou de Mie 2 (voir Figure 2.3).
Les brumes et les nuages bloquent la lumière et rendent l’atmosphère de la planète
opaque. Les nuages ont également pour effet d’affaiblir l’amplitude des signatures
spectrales observées, ce qui crée des dégénérescences avec les abondances d’éléments
chimiques (Line & Parmentier, 2016). Il est alors courant que les abondances mesurées
soient plus faibles que ce qui était prédit par les modèles d’atmosphères sans nuage
(Charbonneau et al. (2002); Deming et al. (2013), voir Figure 2.3). Dans certains cas,
les signatures peuvent être complètement masquées. On peut par exemple mention-
ner le cas de GJ1214-b (voir Figure 2.4 - Kreidberg et al. (2014)) pour laquelle les

1. La diffusion de Rayleigh est la diffusion de la lumière par des particules de taille beaucoup plus
petite que la longueur d’onde (λ), généralement des atomes ou des molécules. La diffusion suit une loi
en 1/λ4. C’est cette diffusion qui rend le ciel bleu la journée et orangé le soir, sur Terre.

2. La diffusion de Mie est la diffusion par des particules sphériques dont le diamètre est comparable
ou supérieur à la longueur d’onde, typiquement la taille des gouttelettes des nuages ou des particules
d’aérosols. Elle varie faiblement en fonction de la longueur d’onde.
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FIGURE 2.5 – Démonstration de la dégénérescence de structure et de composition in-
terne d’une planète pour une densité moyenne donnée. Ce diagramme ternaire (Va-
lencia et al., 2013) représente les différentes compositions possibles pour une masse
donnée (ici pour GJ1214-b / 6,55 MC). Les lignes iso-rayon (donc iso-densité) sont
représentées en gris.

nuages nous empêchent alors de déterminer la composition atmosphérique. Ces ob-
servations avaient pour but de lever la dégénérescence sur la composition interne de
cette planète, obtenue par la seule connaissance de la densité moyenne.

Contraintes sur la composition interne Pour les planètes de faible masse (inférieure
à la masse de Neptune, „ 17 MC), il est difficile de faire la différence entre une pe-
tite planète gazeuse, mini-neptune, et une planète tellurique, super-terre. Il y a une
dégénérescence sur la structure interne et la répartition entre atmosphère, enveloppe
et coeur rocheux lorsqu’on ne connaît que la densité moyenne d’une planète. De plus,
pour les petites planètes, les mesures de masses et de rayon sont en général moins
précises et la mesure de leur densité est donc affectée.

De ce fait, à masse et rayon similaire, les structures internes peuvent être très diffé-
rentes. La proposition est alors d’appeler « super-terre » toutes les planètes plus denses
qu’un modèle de planètes d’H2O pure. En effet les planètes avec une fraction significa-
tives d’H et He sont au dessus de cette démarcation ; à l’image de Neptune et Uranus
(„ 10 % de H/He), qui ont un rayon deux fois plus grand que si elles n’avaient pas
leur enveloppe gazeuse (Seager et al., 2007).
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Un exemple concret de dégénérescence est indiqué sur la Figure 2.5 (Valencia et al.,
2013) qui montre la dégénérescence de composition pour GJ1214-b dont le rayon est
de 2,67˘ 0,13 RC ; les compositions possibles sont dans la zone zébrée noire. La pla-
nète est donc pauvre en H/He (< 7 %). En revanche, on ne peut pas conclure quant à la
présence ou non d’un coeur rocheux, et à la proportion de H2O. Des conclusions simi-
laires ont été données pour TRAPPIST1-b/c par spectroscopie de transit (de Wit et al.,
2016), mais il y a encore très peu d’observations pour contraindre les modèles. Cela
montre pourtant que l’étude de la composition des atmosphères peut lever certaines
dégénérescences de structure, problématique cruciale pour compléter les modèles de
formation et d’évolution planétaire, puis avancer sur l’habitabilité.

2.1.2 Les éclipses

Si l’orbite de la planète est circulaire, une planète en transit présentera également
une éclipse, en passant derrière l’étoile. Pendant l’éclipse, le flux émis et réfléchi par
la planète ne sera plus visible. On peut étudier l’amplitude de l’éclipse en photométrie
ou en spectroscopie. On peut écrire la profondeur de l’éclipse ∆F/F , en prenant pour
référence le flux de l’étoile, visible seul pendant lorsque la planète totalement occultée :

∆F

F
=

FjourR
2
planète

F‹R2
‹

, (2.1)

avec Fjour le flux du côté jour de la planète, qui fait face à l’observateur peu avant et
après l’éclipse.

La forme de l’immersion/émersion de l’éclipse est directement reliée à la forme et
à la distribution de chaleur du disque apparent de la planète. De plus, l’éclipse est le
seul moment où l’on voit l’étoile seule (dans un système à une seule planète). Elle
permet donc de connaître beaucoup plus précisément l’émission de l’étoile, qui est la
normalisation et le point de comparaison des mesures.

2.1.3 Les courbes de phase

Une courbe de phase est la variation d’intensité lumineuse apparente de la planète
lorsqu’elle tourne sur elle-même et qu’elle présente des faces (ou phases) différentes.
L’étude de la courbe de phase renseigne sur la dynamique de l’éventuelle atmosphère
de la planète.

Un exemple d’observation de la courbe de phase de WASP43-b est montré Figure 2.6.
La planète est en rotation synchrone, comme la plupart des jupiter-chauds. Elle fait
donc un tour sur elle-même en même temps qu’un tour d’orbite, en présentant tou-
jours la même face à l’étoile. Ces mesures sont prises dans l’infrarouge proche, entre
1,1µm et 1,7µm; on voit alors avec ces variations l’émission thermique de la planète.
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Fig. 1: Band-integrated phase curve of WASP-43b. The systematics-corrected flux values are
binned in time, normalized to the stellar flux, and have 1� error bars. Each color represents data
acquired from a different HST visit. The phase curve depicts steadily increasing and decreasing
observed flux which originates from different longitudes of the tidally-locked planet as it makes
one complete rotation. Light from the planet is blocked near an orbital phase of 0.5 as it is
eclipsed by its host star. The model phase curve maximum occurs 40 ± 3 minutes prior to
the midpoint of secondary eclipse, which corresponds to a shift of 12.3 ± 1.0� East of the
substellar point. The model phase curve minimum occurs 34 ± 5 minutes after the primary
transit midpoint, or 10.6 ± 1.4� West of the anti-stellar point. As a result, maximum planetary
emission occurs 0.436 ± 0.005 orbits after the observed minimum (for depths probed by these
observations) and the shape of the phase curve is asymmetric. Inset, for comparison, is the white
light curve primary transit. It is interesting to note that the observed flux values are consistently
low for ⇠30 minutes after transit egress.

10

FIGURE 2.6 – Courbe de phase de WASP43-b mesurée avec le télescope Hubble, en
plusieurs visites (couleurs) par Stevenson et al. (2014). Le transit est visible à la phase
1 (rogné) et l’éclipse se produit à 0,5 phase orbitale.

L’intensité de la courbe est donc maximale autour de l’éclipse où le côté jour est appa-
rent, et minimale autour du transit où l’on voit principalement le côté nuit. Une courbe
de phase donne des informations sur les températures de jour et de nuit de la planète,
et donc également sur l’efficacité de circulation de l’atmosphère. En effet, la présence
de l’atmosphère thermalise les deux hémisphères, en « équilibrant » l’énergie apportée
par l’irradiation de l’étoile. En son absence, la face jour serait portée à la température
d’irradiation Tirr, et la face nuit n’aurait pas d’émission. On écrit :

Tirr = Teff ˆ

c

R‹

a
, (2.2)

où Teff est la température effective de l’étoile, R‹ son rayon, et a le demi-grand axe de
l’orbite.

La circulation En présence d’une atmosphère, on observe une circulation et une
redistribution de la chaleur, qui dépendent des propriétés dynamique de l’atmosphère
et sont caractérisées par ε, l’efficacité de circulation (Cowan & Agol, 2011) :

Tjour = Tirr p1´ABq
1
4

ˆ

2
3 ´

5
12ε

˙
1
4

, (2.3a)

Tnuit = Tirr p1´ABq
1
4

´ε

4

¯
1
4

. (2.3b)
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Ici, AB est l’albédo 3 de la planète. L’efficacité de circulation ε vaut 0 pour une planète
qui ne présente pas d’efficacité de circulation ; donc le contraste de température (et
d’émission) entre le côté jour et le côté nuit est maximal. Pour ε = 1, l’équilibre ther-
mique entre les deux hémisphères est parfait, et la température est la même côté jour
et côté nuit. C’est donc ce paramètre, qui définit l’amplitude de la courbe de phase.
Dans le cas présenté en Figure 2.6, la face jour est très irradiée, et observée en infra-
rouge proche (< 5µm); la face nuit a une émission très faible à ces longueurs d’onde
malgré la présence d’une atmosphère. Des observations de planètes plus chaudes, avec
une meilleure redistribution de l’énergie ou plus loin dans l’infrarouge, permettent de
mesurer l’émission du côté nuit de la planète. En effet, si le flux mesuré autour du
transit est plus grand que celui mesuré pendant l’éclipse (où l’étoile seule contribue au
flux mesuré), c’est que le côté nuit contribue de façon non négligeable (par exemple
Borucki et al. (2009)). Dans l’exemple présenté Figure 2.6, le flux autour du transit
est au même niveau que pendant l’éclipse, indiquant que l’émission du côté nuit de la
planète est faible.

On remarque un décalage du maximum de la courbe de lumière de WASP43-b,
traceur de sa dynamique atmosphérique. A priori le point le plus chaud de la pla-
nète devrait être le point sub-stellaire 4, si bien que l’émission devrait être maximale
pendant l’éclipse. À l’opposé, le minimum de la courbe de phase devrait être atteint
au centre du transit. Cela donnerait une courbe de phase avec une symétrie autour
du centre du transit, et une autre autour du centre de l’éclipse. Le décalage du point
chaud de la planète montré en Figure 2.6 peut s’expliquer par la présence de forts
vents zonaux 5, ici vers l’est (Showman & Polvani, 2011).

Comprendre la dynamique atmosphérique va de paire avec l’étude de ses propriétés
radiatives et de sa chimie. L’atmosphère est un système complexe, et les paramètres
qui jouent un rôle sont difficiles à estimer. Leurs conséquences sur la circulation se
jouent à des échelles différentes. Par exemple, la période de rotation de la planète
modifie l’amplitude de la circulation tropicale ainsi que la largeur et la distribution
des tourbillons et de jets extra-tropicaux (Kaspi & Showman, 2015). La masse de la
planète et les effets de marée jouent un rôle sur l’amplitude générale de la circulation
et sur la température de surface (Chemke & Kaspi, 2017; Leconte et al., 2015). Les

3. L’albédo est la capacité d’une surface à réfléchir la lumière, c’est la proportion de lumière réfléchie
par l’objet, le reste étant absorbé. Un albédo de 1 renvoie toute la lumière, comme un miroir. Un albédo
de 0 ne réfléchit rien, et transforme toute l’irradiation reçue en chaleur (corps noir). Il y a deux façons
de quantifier l’albédo : L’albédo géométrique A est la capacité de l’objet à renvoyer la lumière dans la
direction de l’observateur, et l’albédo de Bond AB (ou albédo bolométrique) traduit la réflection omnidi-
rectionnelle. C’est l’albédo géométrique qui est généralement utilisé en astronomie, pour les objets au delà
de la ceinture de Kuiper. On peut écrire la relation entre les deux comme : AB = 2A

Ip0q
şπ

0 Ipαq sinpαq dα.
4. Le point sub-stellaire est le point de la planète le plus proche de l’étoile, faisant exactement face à

l’étoile
5. Les vents zonaux sont des vents longitudinaux autour de la planète.
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modélisations permettent donc d’explorer l’espace des paramètres pour trouver ceux
qui ont la plus grande influence, et déterminer quels sont les signaux caractéristiques
à telle ou telle circulation. L’interprétation de la dynamique atmosphérique est donc
extrêmement liée à la qualité des modèles de circulations. La complexité du système
atmosphérique entraine des hypothèses dans un Modèle de Circulation Globale (GCM)
afin de rester dans les capacités de calcul disponibles. L’équilibre se trouve entre la pré-
cision de la grille (1D, 2D, 3D) et de son maillage, le transfert radiatif, la microphysique
des nuages, la chimie, etc.

L’étude des courbes de phase est donc très importante pour contraindre la circulation
longitudinale dans l’atmosphère des exoplanètes.

2.2 Les observations au sol

L’instrumentation au sol étant beaucoup moins concernée par les contraintes de ga-
barit et de masse, il est possible de construire des télescopes et des instruments plus
complexes et plus étendus. En premier lieu, la taille des miroirs des télescopes peut
atteindre jusqu’à 10 m (et jusqu’à 39 m dans le futur pour l’Extremely Large Telescope
(ELT)), contre 2,4 m pour le HST dans l’espace. Ces grands miroirs permettent de récol-
ter une grande quantité de photons, donnant accès à des sources de faible luminosité
et permettant également une très haute résolution spectrale.

Les observations d’exoplanètes menées depuis les observatoires au sol sont principa-
lement de la spectroscopie à haute résolution et de l’imagerie directe.

Haute résolution spectrale La spectroscopie à haute résolution (ou spectroscopie
Doppler) est une méthode qui permet d’étudier précisément le spectre de planètes dans
certaines bandes spectrales auxquelles l’atmosphère de la Terre est transparente. Cette
méthode utilise les mouvements de la planète le long de la ligne de visée, de façon
analogue à la méthode des vitesses radiales pour l’étoile (voir Section 1.1.2). La vitesse
orbitale de la planète est de l’ordre de „ 100 km/s pour un jupiter-chaud, beaucoup
plus rapide que l’étoile (d’un facteur M‹/Mplanète). Cela correspond à un décalage
Doppler de „ 0,03 %, détectable en spectroscopie à haute résolution (R „ 10 000
jusqu’à parfois plus de 100 000).

On va alors chercher des corrélations entre le spectre observé et un spectre modélisé
contenant les signatures attendues. Si une corrélation satisfaisante est trouvée, corres-
pondant à la vitesse radiale de la planète, alors on peut conclure sur une détection
moléculaire. Plusieurs détections ont été faites avec cette méthode, en transmission
sur des planètes en transit (Snellen et al., 2010), mais aussi sur des planètes qui ne
transitent pas devant leur étoile. Parmi ces dernières, on peut mentionner le CO dans
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τBoötis-b (Brogi et al., 2012; Rodler et al., 2012), H2O dans 51Peg-b (Birkby et al.,
2017) ou encore CO sur HD179949-b (Brogi et al., 2014). Dans le cas de cette der-
nière, il est intéressant de mentionner que, grâce à la mesure de la vitesse radiale de
la planète, il a été possible de déduire l’inclinaison du système. Il est alors possible
de lever la dégénérescence en Mplanète sinpiq pour trouver la masse de la planète, sans
transit. Il sera par ailleurs possible de mesurer l’albédo d’une planète, en fonction de
la longueur d’onde (Martins et al., 2018).

La mesure de raies d’émission ou d’absorption à haute résolution permet également
de mesurer leur décalage ou élargissement Doppler 6. Cela permet alors de mettre en
évidence des éléments de dynamique atmosphérique de la planète. Par exemple, en dé-
tectant un décalage de la raie du CO sur HD209458-b à mi-transit (où la vitesse radiale
de la planète est nulle), Snellen et al. (2010) ont détecté un jet vers l’est de 2 km/s
cohérant avec les prédictions théoriques (Agúndez et al., 2014). De plus, en étudiant
la forme d’une raie elle-même, il est possible de mesurer la rotation équatoriale de la
planète („ 25 km/s pour βPictoris-b, Snellen et al. (2014)). Si les mesures sont effec-
tuées en séries temporelles, il est alors possible de sonder différentes régions autour
du terminateur et de mettre en évidence des hétérogénéités dans la dynamique et la
chimie atmosphérique (condensation du Fe sur la face nuit de WASP76-b, Ehrenreich
et al. (2020)).

Les travaux présentés dans cette thèse se concentrent sur la préparation des données
spatiales. On se concentrera donc sur ces observations par la suite.

2.3 Difficultés associées aux observations d’atmosphères

Détecter des atmosphères d’exoplanètes est plus difficile que détecter des exopla-
nètes elles-mêmes. En effet, les signaux recherchés sont plus faibles et le plus souvent
noyés dans des systématiques instrumentales.

2.3.1 La faible amplitude des signaux

Les difficultés de l’observation des atmosphères d’exoplanètes en transit sont de
différentes natures selon que l’on observe un transit primaire ou une éclipse.

Les transits La profondeur de transit ∆F pλq/F , exprimée dans l’Équation 1.1, peut
s’exprimer de façon plus générale :

∆F pλq

F
= Foutpλq ´ Finpλq

Foutpλq
, (2.4)

6. Une espèce chimique émet ou absorbe à une longueur d’onde précise. La largeur théorique de la
raie mesurée dépend alors intrinsèquement de l’agitation thermique, produisant un élargissement par
effet Doppler. La raie peut être plus large ou déformée si le gaz en lui-même est en mouvement.
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où Fout est le flux mesuré en dehors du transit, comptant l’étoile et la planète, et Fin est
le flux pendant le transit, avec λ la longueur d’onde. Les variations de flux dépendent
alors de la composition atmosphérique, qui rend l’atmosphère opaque sur plusieurs
hauteurs d’échelle H. La hauteur d’échelle est un paramètre caractérisant l’étalement
en hauteur de l’atmosphère. Elle correspond à la hauteur à laquelle il faut monter pour
réduire la pression d’un facteur e (« 2,718).

H = kT

µmg
, (2.5)

où k est la constante de Stefan-Bolzmann, T est la température, µm est la masse
moléculaire moyenne de l’atmosphère, g l’accélération de la gravité sur la planète.
On remarque que H est inversement proportionnel à la masse moléculaire de l’atmo-
sphère ; c’est à dire que plus elle est composée d’éléments légers, plus H sera grand.
En première approximation, considérant l’émission de la planète comme négligeable,
en ignorant l’assombrissement centre-bords, on peut réécrire l’expression de la profon-
deur de transit (adapté de la formulation de Deming et al. (2018)) :

∆F pλq

F
=

ˆ

Rplanète

R‹

˙2
`

2RplanèteHAλ

R2
‹

, (2.6)

où Aλ est le nombre de hauteurs d’échelle opaques à λ. Pour la détection avec la mé-
thode des transits, en photométrie, le terme de dépendance en longueur d’onde est
négligé (Équation 1.1). Dans le cas de la spectroscopie de transit, ce sont les varia-
tions de ce terme qu’on veut mesurer. Le spectre en transit est donc la variation de la
profondeur de transit en fonction de la longueur d’onde (exemples Figure 2.3) :

Apλq =
2RplanèteHAλ

R2
‹

. (2.7)

Le spectre en transmission de la planète présente des signaux très faibles, de l’ordre
de quelques dizaines à quelques centaines de ppm ou moins (par exemple Encrenaz
(2014)). En effet, l’atmosphère de la planète représente un anneau fin, autour du
disque apparent de la planète, et seule la portion de la lumière de l’étoile passant
à travers cet anneau est affectée par l’absorption de l’atmosphère. Cette surface est
très petite devant la surface du disque de l’étoile, ce qui explique des signatures aussi
petites. Les sources les plus favorables pour ces observations sont alors les planètes de
type jupiter (Rplanète grand), chaudes et riches en H et He (H grand).

L’éclipse La profondeur d’éclipse est exprimée par l’Équation 2.1, et dépend princi-
palement du contraste en émission entre l’étoile et la planète. En photométrie, on peut
exprimer ce contraste dans le visible et le proche infrarouge ρV-NIR en utilisant la loi de
Stefan-Bolzmann (adaptée de la formulation de Encrenaz (2014)) :

ρV-NIR =
ˆ

Rplanète

R‹

˙2
ˆ

ˆ

Teq

Teff

˙4
, (2.8)
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avec Teff la température effective de l’étoile. La température d’équilibre Teq d’une pla-
nète est la température effective de la planète, obtenue en distribuant l’énergie reçue
de l’étoile sur toute la surface de la planète. Elle s’exprime :

Teq = p1´ABq
1/4Teff

c

R‹

2a
, (2.9)

avec AB l’albédo de la planète, et a le demi-grand axe de l’orbite. On remarque alors
que ρV-NIR9 a´2, ce qui favorise fortement les planètes en orbite proche de leur étoile
pour les observations de l’éclipse.

Dans l’infrarouge moyen, le contraste peut se réécrire, en utilisant l’approximation
de Rayleigh-Jeans pour l’émission de corps noir (hν ! kT ) :

ρMIR =
ˆ

Rplanète

R‹

˙2
ˆ

Teq

Teff
. (2.10)

Pour les jupiter-chauds, ces ratios sont de l’ordre de ρV-NIR „ 10−4 et ρMIR „ 10−3.
Il y a alors deux façons d’obtenir des ratios plus favorables pour ces observations.
Premièrement, privilégier les sources orbitant des étoiles de type M, de luminosité
plus faible ; deuxièmement en observant dans l’infrarouge moyen, plus favorable pour
le contraste.

Les courbes de phases Dans le cas des observations de courbe de phase, on essaye de
voir des variations tout au long de la courbe. Les variations attendues sont alors plus
petites que celles attendues pour l’éclipse et donc plus difficiles à détecter.

2.3.2 La stabilité des instruments

L’instrument lui-même peut influer sur les mesures. Des variations temporelles de la
sensibilité et de la réponse du détecteur peuvent entraîner des artéfacts dans le signal
(Deming et al., 2018). Des variations de pointage (jitter) du télescope, des bruits ther-
miques et des déformations mécaniques peuvent également faire varier le signal au
cours du temps. Les observations de transits, d’éclipses et de courbes de phase repo-
sant sur la mesure fine des variations d’intensité lumineuse, il est crucial de décorréler
les évolutions instrumentales, de celles dues à la source pour traiter les données cor-
rectement (Stevenson et al., 2012; Parviainen, 2018).

La difficulté d’observer l’atmosphère des exoplanètes a conduit à quelques débats et
emballements entre 2005 et 2015, sur la polarisation de la lumière diffusée par la pla-
nète (Berdyugina et al., 2007; Wiktorowicz, 2009), la détection des inversions de tem-
pérature dans l’atmosphère (Machalek et al., 2009; Nymeyer et al., 2011; Diamond-
Lowe et al., 2014) ou encore la détection de planètes riches en carbone (Madhusudhan
et al., 2011; Kreidberg et al., 2015; Hansen et al., 2014) par exemple. Aujourd’hui, la
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For a more thorough analysis, we performed other fits with
different choices of the free parameters, introducing a phase-
shift parameter to consider possible timing error/variations, and
simultaneous fits on more than one multiple light curves with
some common free parameters.

2.3. Application to Observations

Figure 1 reports the raw “integral light curves” observed and
Figure 2 reports the corresponding central pixel light curves.
The main systematic effect for IRAC channels 1 and 2
observations is an almost regular undulation with period
∼3000 s, so-called pixel-phase effect, because it depends on the
relative position of the source centroid with respect to a pixel
center (Fazio et al. 2004; Morales-Caldéron et al. 2006). This
effect is particularly difficult to detrend from these data sets
because its timescale is similar to the transit duration, and its
amplitude is comparable to the transit depth. Recently, a time
dependence of the pixel-phase effect has been suggested
(Stevenson et al. 2010; Beaulieu et al. 2011).

If considering the whole data sets for detrending, our ICA
algorithm is able to remove most of the non-flatness on the out-
of-transits, and visibly improve the in-transit shapes, but some
visible issues remain (see Figure 16). We noted that results
improve significantly if a number of data points from the
beginning of each observation are rejected. This is discussed on
a statistical basis in Section 3.1. A possible explanation is that
the first data points contain a long-tail variation until the
stabilization of the instruments (Fazio et al. 2004, see also
Appendix A.1), but this is not a crucial point for the data
analysis. In the rest of this paper we discuss the results obtained
after rejecting the first 450 exposures from each observation,
corresponding to ∼3780 s, for which the ICA performances are
optimal. It is worth pointing out that different choices
(including no data rejections) give consistent results (within
1σ), with larger or similar error bars.

2.3.1. Limb Darkening Coefficients

Table 2 reports the quadratic limb darkening coefficients
used at 3.6 and 4.5 μm IRAC passbands. Both the Atlas and
Phoenix models are computed with Teff = 3680 K,

�glog 4.78 (Torres 2009), and solar abundances (Asplund
et al. 2009).

3. RESULTS

3.1. Tests of Pixel-phase Correlations

To investigate the effectiveness of the data detrending
we measure the correlations of the signals with the pixel-phase
position, before and after the corrections. We refer to
the Pearson product-moment correlation coefficient (PCC),

Figure 1. Raw integral light curves of the four primary transit observations. Data points on the left of the black vertical lines have been discarded for the analysis. Note
that the transit depth is comparable with the amplitude of systematics.

Table 2
Quadratic Limb Darkening Coefficients Computed by Atlas and Phoenix

Stellar Models for IRAC 3.6 and 4.5 μm Bands

Atlas 3.6 μm 4.5 μm

γ1 5.489 × 10−2 1.331 × 10−2

γ2 3.0653 × 10−1 2.8396 × 10−1

Phoenix 3.6 μm 4.5 μm

γ1 3.87 × 10−3 3.27 × 10−3

γ2 2.3615 × 10−1 1.8193 × 10−1
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Figure 3 reports the temporal series of pixel-phases. Figure 4
reports the values of the PCCs measured on the pre-, in-, and
post-transit for each observation, uncorrected, and corrected
without and with pre-transit truncation. The original data are
strongly anticorrelated with the pixel-phase, with PCC  −0.9
for channel 1, and PCC ∼ −0.7 for channel 2. After the ICA
detrending including all the data, these correlations are
significatively reduced ( �∣ ∣PCC 0.3). If we remove the first

450 data points, the ICA detrending generally performs
significantly better ( _∣ ∣PCC 10−3−7 × 10−2). Figure 5 reports
the level of significance of the residual correlations in the
detrended data, calculated with a permutation test. When we
reject the first 450 data points, the residual correlations in the
detrended data are below 1.5σ, except for Obs. 2a, for which
the residual correlation is higher in any case. The residual
correlations without the cut of the first 450 data points are

Figure 6. Left panels: (blue) detrended light curves for the four observations with (red) best transit models overplotted, binned over seven points; best transit models
are calculated with p, a0, and i as free parameters, and Phoenix quadratic limb darkening coefficients (see Section 2.3.1). Right panels: residuals between detrended
light curves and best transit models; the black horizontal dashed lines indicate the standard deviations of residuals.
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FIGURE 2.7 – À gauche - Données brutes d’une observation Spitzer GJ436. On remarque
que la courbe est dominée par les systématiques instrumentales. À droite - Même ob-
servation, traitées avec une ICA, pour mettre en évidence le transit de GJ436-b (adapté
de Morello et al. (2015))

communauté appréhende mieux les limitations des méthodes d’observation et des dé-
fis associés à la caractérisation de l’atmosphère des exoplanètes, notamment au niveau
du traitement des données.

2.3.3 Le traitement des données

Les observations en séries temporelles (transit, éclipse et courbe de phase) sont par-
ticulièrement sensibles aux dérives instrumentales. Ces dérives sont souvent du même
ordre de grandeur (ou supérieures) que signal recherché, ce qui nécessite le développe-
ment de méthodes de réduction de données capables de réduire les bruits instrumen-
taux. Un exemple est présenté Figure 2.7, montrant le traitement de données Spitzer
dominées par les systématiques instrumentales avec une analyse en composantes in-
dépendantes (ICA) pour faire ressortir le transit (Morello et al., 2015).

Les méthodes de traitement développées actuellement, destinées aux futures ins-
trument comme le JWST ou ARIEL, anticipent des données d’une précision nouvelle.
Les observations actuelles ne permettent donc pas de les tester dans des conditions
réalistes. Le travail présenté ici a pour objectif de simuler de façon réaliste les don-
nées qui seront délivrées par le JWST, afin de tester les performances de ces nouvelles
méthodes.





Chapitre 3

Perspectives pour la caractérisation
d’atmosphères et défis associés

That the study of Mathematics and their application to astronomy are full of
interest will be allowed by all who have devoted their time and attention to
these pursuits, and they only can estimate the delight of arriving at truth,
whether it be in the discovery of a world, or of a new property of numbers.

Mary Somerville, Mechanism of the Heavens (1831)

Beaucoup reste à faire sur les études d’atmosphères d’exoplanètes. Ces études vont
fortement se développer dans les années à venir, notamment à travers deux missions
spatiales : le JWST et ARIEL.

3.1 Pour aller plus loin

Pour aller plus loin, deux aspects sont nécessaires : une plus large couverture en
longueurs d’onde dans l’infrarouge et avoir une approche statistique en observant un
grand nombre d’atmosphères. Ces deux approches sont indispensables pour pouvoir
déterminer les processus clefs dans les atmosphères d’exoplanètes.

Une couverture en longueurs d’onde plus large en infrarouge Comme nous l’avons
vu au chapitre précédent, la détection de signatures moléculaires dans les atmosphères
d’exoplanètes a commencé, mais sur une gamme de longueurs d’onde limitée au vi-
sible et à l’infrarouge proche. Pour aller plus loin, il faut étendre la couverture en
longueurs d’onde dans l’infrarouge. La Table 3.1 montre les différentes signatures de
molécules dans l’infrarouge ; en augmentant la couverture en longueurs d’onde, on
peut avoir accès à beaucoup d’autres molécules. Aux molécules de la Table 3.1, il faut
rajouter le SiO. En effet, Ito et al. (2015) ont montré que sur une planète tellurique
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2µm à 5µm 5µm à 16µm

λpSmaxq R λpSmaxq R

H2O 2,69 130 6,27 55

HDO 3,67 150 7,13 77

CH4 3,31 300 7,66 130

CH3D 4,54 280 8,66 150

NH3

2,90 170 10,33 50

3,00 10,72

PH3

4,30 260 8,94 126

10,08 110

CO 4,67 565

CO2 4,25 1470 14,99 420

HCN 3,02 1100 14,04 240

C2H2 3,03 1435 13,7 320

C2H6 3,35 2300 12,16 635

O3 9,60 1160

TABLE 3.1 – Tableau reportant les principales signatures moléculaires dans l’infrarouge
(entre 2µm et 5µm puis entre 5µm et 16µm) attendues dans les atmosphères d’exo-
planètes (adapté de Tinetti et al. (2013)). Smax est l’intensité de la bande la plus
intense dans l’intervalle, λpSmaxq étant la longueur d’onde correspondante. R est la
résolution spectrale nécessaire à la séparation de deux composantes adjacentes de la
bande.

à océan de magma ayant une atmosphère très minérale, la signature du SiO serait
détectable avec les télescopes dans l’infrarouge autour de 4µm et de 10µm. De plus,
certaines molécules peuvent être détectées dans différentes bandes ; détecter ces dif-
férentes bandes permet de sonder différentes profondeurs dans l’atmosphère, permet-
tant ainsi de contraindre le profil vertical de température de la planète. La composition
permet aussi de déterminer si des processus physiques ou chimiques, comme la chimie
hors-équilibre (voir Figure 3.1), sont à l’oeuvre. Etendre la couverture en longueurs
d’onde peut également permettre d’accéder à des bandes d’absorption de molécules
dont la détection à courtes longueurs d’onde est bloquée, comme par des nuages par
exemple sur GJ1214-b (Mollière et al., 2017).

En plus de la composition moléculaire de l’atmosphère, on a vu que l’étude des
nuages des aérosols est importante. Certaines bandes de poussière caractéristiques
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Figure 18. Emission spectra of VHS 1256–1257 b at chemical equilibrium (dark blue), or in non-equilibrium
chemistry (Kzz = 107, 109 and 1011 cm2 s�1, respectively cyan, green and red) with our two chemical models.
Location of molecular features, other than H2O, are indicated. Solid lines correspond to the simplified
approach of Exo-REM while dotted lines correspond to the chemical kinetic model of V12.

The coronagraphic mode of JWST’s MIRI in-
strument has been designed to be sensitive to
the depth of the NH3 feature, especially between
the bottom (10.65 µm) and the edge of the band
at (11.4 µm)(Figs. 15, 18).The depth of this fea-
ture seems to be a good way to investigate non-
equilibrium chemistry.

Keeping in mind the fact that temperature
profiles of GJ 504 b (Fig. 15) and VHS 1256-
1257 b (Fig. 18), for each Kzz, are computed
self-consistently, we see some di↵erences in the
spectral energy distribution. This occurs be-
cause the model computes the spectrum by
keeping the same integrated spectrum (i.e. Te↵).
The di↵erence between non-equilibrium and
equilibrium chemistry is more important for
GJ 504 b; around 10 µm we observe a di↵er-
ence of 50 % between equilibrium and non-
equilibrium cases, but the normalised spectra
of the non-equilibrium cases don’t show a lot

of variation (Fig. 15). It seems to be easier to
determine the Kzz with the VHS 1256–1257 b
spectrum (spectra around 10 µm exhibit more
variation in flux and the depth of NH3 line is
more dependent on the considered Kzz, Fig. 18).

In a low Te↵ case (Fig. 15), non-equilibrium
chemistry has an important global e↵ect weakly
dependent on the eddy coe�cient (the non–
equilibrium e↵ect is something like saturated).
At higher Te↵ (Fig. 18) non-equilibrium chem-
istry has less e↵ect but deep and hot molecules
are e↵ectively transported, proportionally to
the Kzz, to the top of the atmosphere. For
GJ 504 b (Fig. 15) around 10 µm the three
spectra at non-equilibrium just seem to be
shifted without any strong shape modification.
In VHS 1256–1257 b (Fig. 18) the shape of
the NH3 features varies significantly with the
Kzz, with a significant e↵ect of PH3 on the low-

FIGURE 3.1 – Spectre en émission de VHS1256-1257-b à l’équilibre chimique (bleu
foncé) et hors-équilibre chimique (Kzz = 107, 109 et 1011 cm2/s, respectivement en
cyan, vert et rouge). L’emplacement des signatures moléculaires autres que l’H2O sont
également représentées (barres bleues). En particulier, on peut remarquer que la bande
du CO est présente à l’équilibre et absente hors-équilibre, au contraire de la bande du
CO2. Cela pourrait être un marqueur discriminant. (Baudino et al., 2017)

sont situées dans l’infrarouge moyen (par exemple Wakeford & Sing (2015)).

Métallicité et formation des planètes géantes L’étude des abondances dans l’atmo-
sphère va permettre de déterminer la métallicité 1 de l’atmosphère. L’étude de la mé-
tallicité des planètes peut donner des informations sur leur formation. En effet, deux
mécanismes de formation sont avancés pour les planètes géantes. Le premier propose
de former la planète par instabilité gravitationnelle. En se refroidissant, le disque pro-
toplanétaire s’effondrerait en plusieurs endroits, créant des planètes géantes (Boss,
1997). Ces instabilités gravitationnelles peuvent également se former dans le disque
protostellaire et on s’attend alors à ce que la métallicité de la planète soit la même
que celle de l’étoile. Le second mécanisme met en jeu des collisions constructives entre
des planétesimaux pour former des cœurs protoplanétaires qui, au delà d’une certaine
masse, déclenchent un effondrement du gaz environnant (Pollack et al., 1996). Ces
deux mécanismes ont des impacts différents sur la métallicité de la planète créée. Dans
le cas d’une accrétion autour d’un cœur rocheux, plus la planète est petite, et plus sa
métallicité sera grande (Mordasini et al., 2012; Fortney et al., 2013) ; en effet, si le

1. La métallicité est la fraction de la masse d’un objet astronomique composée d’éléments lourds. En
astronomie, un élément considéré comme « lourd » est un élément qui est plus lourd que l’hélium He.
L’hydrogène H et l’hélium He composent plus de 97 % de la masse de la majorité des objets astronomique.
Ces éléments lourds sont aussi appelés « métaux ».
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Fig. 8 Mass-Metallicity trend for solar system planets and exoplanets, adapted from Wakeford
et al. (2017) to include measurements of WASP-39b (Wakeford et al., 2018), and HD 209458b
(Line et al., 2016).

for hot Jupiters, which migrated to short orbital periods though may have initially
formed beyond the snow line (e.g. Öberg et al. 2011). Carbon-rich atmospheres
would point to scenarios where hot Jupiters were initially located beyond the snow
line and accreted primarily carbon-rich gas, while O-rich atmospheres would point
instead to accretion of primarily oxygen-rich solid material (Espinoza et al., 2017).

2.2 Atmospheric Physics

Transiting exoplanets represent a new novel laboratory in which to test our mod-
els of atmospheric physics. The temperatures, gravities, and chemical compositions
occupy a very wide and new range of physical conditions, making observations of
these planets capable of giving new broad physical insights into how planetary atmo-
spheres operate. Current theories of hot gaseous planets contain many open ques-
tions about their atmospheric characteristics (temperature, clouds, energy budget,
atmospheric escape), their chemical abundances, and how they formed and evolved.
All these questions are intertwined, and by observing, characterising, and compar-
ing many exoplanets across a broad parameter space, progress on answering some
of those questions can be made.

Transiting planets orbit close to their host stars, making them tidally locked and
highly irradiated. Those factors affect the planet’s vertical and horizontal (day-to-
night) temperature structure, and induce photochemical processes in their atmo-
spheres, which do not occur in the most related astrophysical objects, isolated brown

FIGURE 3.2 – Graphique représentant la métallicité de certaines exoplanètes (en bleu),
et des géantes du système solaire (en noir), en fonction de leur masse. Les lignes en
pointillé représentent une courbe de tendance pour les planètes du système solaire (en
gris) et une autre pour les autres planètes (en bleu clair) (Sing, 2018)

cœur formé a une masse petite, il ne pourra pas accréter une grande quantité de gaz
(composé essentiellement d’H et He), si bien que l’augmentation de la métallicité via
l’impact de planetésimaux sera plus forte. On remarque que, dans le système solaire,
la métallicité des planètes géantes décroit quand la masse augmente, ce qui va dans
le sens de l’accrétion autour d’un cœur (voir Figure 3.2, Sing (2018)). Cependant, il
est encore trop tôt pour dire si les exoplanètes suivent la même loi. Une meilleure
détermination de la métallicité et une plus grande statistique sont nécessaires pour
conclure.

La mesure du rapport C/O d’une planète pourrait permettre de contraindre la région
de formation de la planète dans le disque protoplanétaire (Öberg et al., 2011). Cepen-
dant, le lien n’est pas direct, et il faut prendre en compte d’autres facteurs comme, par
exemple, la migration planétaire (Madhusudhan et al., 2016).

Les bio-signatures Le graal de l’étude de la composition d’une atmosphère est la dé-
tection de biosignatures. Les bio-signatures sont des traces laissées ou des phénomènes
produits par des organismes vivants. Dans les cas des atmosphères, les bio-signatures
seraient des signatures chimiques d’éléments synthétisés par des êtres vivants. La re-
cherche des bio-signatures dans les atmosphères est aujourd’hui le moyen le plus cré-
dible pour la recherche de la vie sur des exoplanètes. L’une des détections les plus at-
tendues serait la présence d’oxygène moléculaire (O2), synthétisée par des végétaux.
Cependant, la détection de cette molécule, seule, ne permettrait pas de conclure sur
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FIGURE 3.3 – Représentation du James Webb Space Telescope (® NASA Spacecraft
Icons)

son origine biologique. Plusieurs signatures correspondant à un éco-système, ainsi que
des traces de chimie hors-équilibre seront nécessaires afin de s’assurer qu’il s’agit bien
de bio-signatures. Une partie de l’exo-biologie consiste alors à anticiper les combinai-
sons de molécules qui nous permettraient de conclure avec justesse sur la présence
d’êtres vivants sur une planète en-dehors du système solaire (Seager et al., 2016;
Leung et al., 2020). Les instruments actuels n’ont pas les capacités de cette détec-
tion, cependant c’est un des objectifs scientifiques parfois affiché pour les instruments
à venir comme le JWST (Krissansen-Totton et al., 2018) et l’ELT (Maiolino et al., 2013;
Evans et al., 2015).

Les télescopes en construction aujourd’hui, s’orientent alors vers les observations
en infrarouge. Nous nous intéresserons plus particulièrement au JWST, qui est le cadre
principal de cette thèse. On mentionnera également le projet ARIEL qui va permettre
une approche statistique des études sur les atmosphères d’exoplanètes. Cette approche
statistique étant le deuxième axe nécessaire « pour aller plus loin ».

https://science.nasa.gov/toolkits/spacecraft-icons
https://science.nasa.gov/toolkits/spacecraft-icons
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3.2 Le James Webb Space Telescope

Le James Webb Space Telescope (JWST) (voir Figure 3.3) est le télescope spatial
qui succèdera à Hubble pour l’astronomie visible et à Spitzer pour l’astronomie infra-
rouge. La mission est un défi technologique car, outre les instruments de pointe qu’elle
embarque, son miroir primaire a un diamètre de 6,5 m. Ce miroir ne peut pas être
envoyé tel quel dans l’espace car trop grand ; son architecture segmentée permet au
miroir d’être plié en trois parties et ainsi rentrer dans la coiffe du lanceur Ariane 5. De
nombreux autres éléments sont aussi pliés au lancement du satellite, comme le bou-
clier thermique ou le miroir secondaire. Ces éléments doivent se déployer dans l’espace
pour permettre au satellite de fonctionner correctement. L’orientation des segments du
miroir primaire seront réajustés régulièrement pour assurer les performances du téles-
cope. Cela fait de ce satellite un des projets les plus ambitieux qui aient été conçus. Son
développement et ses tests ont été à l’origine de nombreux reports de la date de lance-
ment, aujourd’hui prévue en octobre 2021, ainsi qu’une augmentation de son budget
pour atteindre aujourd’hui une dizaine de milliards de dollars. Ce sera le plus grand
télescope hors de l’atmosphère terrestre.

3.2.1 Un observatoire généraliste

Ce projet d’envergure est un observatoire généraliste. Quatre grands axes scien-
tifiques sont mis en avant : première lumière et réionisation de l’Univers, formation
des galaxies, naissance des étoiles et systèmes protoplanétaires, planètes et origine de
la vie. Cette diversité des thèmes et la capacité du télescope à mener à bien des ob-
servations de natures très diverse (spectroscopie, imagerie, coronographie, etc.) sont
possibles grâce à ses quatre instruments, qui disposent de nombreux modes d’observa-
tions dans différentes bandes de longueurs d’onde.

Note : Les informations détaillées sur les instruments du JWST sont tirées de la docu-
mentation des instruments, disponible ® jwst-docs.stsci.edu.

NIRCam [0,6µm - 5µm] L’instrument NIRCam est un imageur en infrarouge proche,
équipé de coronographes et ayant des capacités d’observation spectroscopique.

— L’imageur permet d’observer un champ de 9,7 arcmin2, simultanément dans
deux bandes de longueurs d’onde (0,6-2,3µm et 2,4-5µm). Il dispose de filtres
à bande large et étroite. La sensibilité du détecteur lui permet de détecter des
sources jusqu’à„ 9 nJy (avec un rapport Rapport de Signal sur Bruit (S/B) = 10
pour une observation de „ 3 h).

— Les coronographes sont composés de cinq masques dans le plan focal, et deux
masques d’apodisation dans le plan pupillaire. Une partie des filtres de l’ima-
geur sont disponibles pour les observations de coronographie.

https://jwst-docs.stsci.edu/
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— Le WFSS est le mode de spectroscopie sans fente à large champ. Grâce à deux
grismes 2 à 2,4µm et 5µm, il produit le spectre de tous les objets présents dans
le champ de vue de l’instrument, avec une résolution de R „ 1600 (à 4µm).

Le mode WFSS peut être utilisé en séries temporelles (GTS). L’imageur peut également
fonctionner en séries temporelles.

NIRSpec [0,6µm - 5,3µm] L’instrument NIRSpec est un instrument dédié à la spec-
trométrie en infrarouge proche. Il comporte plusieurs modes d’observations ayant ac-
cès aux mêmes combinaisons de filtres et de réseaux de diffraction permettant d’obte-
nir des spectres entre 0,6µm et 5,3µm, avec une résolution de 100 à 2700 :

— Le MOS permet de produire simultanément les spectres de plusieurs objets
(jusqu’à une centaine) dans un champ de 3,61 ˆ 3,41.

— Le spectromètre IFU, à intégrale de champ, permet de l’imagerie spectrale sur
des petits champs de vue (32 ˆ 32), notamment pour des sources étendues.

— Le spectromètre FS, dispose de cinq fentes fixes (0,22 ˆ 3,22, 0,22 ˆ 3,22,
0,42 ˆ 3,652, 1,62 ˆ 1,62 et 0,22 ˆ 3,22).

— Le spectromètre BOTS, est dédié aux sources brillantes ayant besoin d’une
spectroscopie stable dans le temps. Il utilise une des ouvertures du mode FS
(1,62 ˆ 1,62).

NIRISS [0,6µm - 5µm] L’instrument FGS-NIRISS est un imageur et un spectrographe
sans fente. Il permet de la spectroscopie grand champ à basse résolution, et de la
spectroscopie moyenne résolution en étant optimisé pour les mesures demandant une
extrême stabilité spectrophotométrique. Il dispose également d’un interféromètre à
synthèse d’ouverture, permettant une meilleure résolution angulaire.

— Le WFSS, analogue à celui de NIRCam, le mode de spectroscopie sans fente
à large champ permet d’obtenir le spectre basse résolution (R „ 150) entre
0,8µm et 2,2µm du champ de vue de l’instrument (2,21ˆ2,21). Ce mode utilise
deux grismes.

— le SOSS produit trois ordres de spectre (R „ 700 au premier ordre à 1,25µm)
d’un objet brillant entre 0,6µm et 2,8µm. Le mode a été conçu pour être utilisé
en séries temporelles.

— L’AMI, interferométrie à synthèse d’ouverture, permet d’utiliser le miroir du
JWST comme un réseau d’interférométrie. Un masque dans le réseau pupillaire
laisse passer la lumière par sept ouvertures pour produire un interférogramme
sur le détecteur. Cela permet de séparer des compagnons jusqu’à 9 magnitudes

2. Un grisme est une combinaison de prismes et de réseaux de diffraction (grating), arrangée de telle
manière que les faisceaux incidents et émergents sont colinéaires. L’avantage de cet arrangement est de
pouvoir utiliser le même détecteur en imagerie (sans grisme) et en spectroscopie (avec grisme) sans avoir
besoin de le déplacer. Le grisme produit un spectre centré sur l’emplacement de l’objet dans le champ de
vue.
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(„ 10 000 fois) plus faibles que la source primaire, séparés d’entre 70 mas et
400 mas.

— L’imageur de NIRISS sera utilisé en complément du mode WFSS, et de l’ima-
geur de NIRCam.

MIRI [4,9µm - 28µm] L’instrument MIRI du JWST est un instrument polyvalent
dédié à l’astronomie en infrarouge moyen. Il dispose de plusieurs modes permettant
des observations très variées :

— Le MRS est un spectromètre moyenne résolution à intégrale de champ, dispo-
sant de quatre canaux d’observation séparés couvrant de 4,9µm à 28µm au
total, chacun disposant de son propre chemin optique.

— Les coronographes à 10,65µm, 11,4µm et 15,5µm utilisant des masques de
phases à quatre cadrants (4QPM) en bande étroite et un coronographe de Lyot
23µm en bande large sont spécialement dédiés à l’étude des exoplanètes en
imagerie directe.

— L’imageur dispose de neuf filtres larges (5,6µm, 7,7µm, 10µm, 11,3µm, 12,8µm,
15µm, 18µm, 21µm et 25,5µm) observant un champ de vue de 742 ˆ 1132.

— Le Low Resolution Spectrometer (LRS) est un spectromètre à basse résolution
(R „ 100) opérant entre 5µm et 12µm et disposant de deux modes : avec ou
sans fente (4,72 ˆ 0,512). Ce dernier est particulièrement destiné à l’étude des
exoplanètes en transit.

Une représentation des champs de vue des différents instruments, reportés sur le
fond de ciel, est présentée Figure 3.4. Bien qu’il soit possible d’utiliser les différents
instruments simultanément, il n’est pas possible d’observer le même champ simulta-
nément avec plusieurs instruments. Pour observer une atmosphère d’exoplanète en
transit sur toute la gamme en longueurs d’onde couverte par le JWST, il faudra donc
au moins deux transits.

3.2.2 Utilisation pour les exoplanètes

Parmi les quatres grands objectifs scientifiques du JWST, nous nous concentrerons
ici sur l’étude des exoplanètes. La complémentarité de tous les instruments embarqués
à bord et leur sensibilité inédite (voir Figure 3.5) permettront de réaliser des observa-
tions uniques qui amèneront à des avancées importantes dans l’étude des exoplanètes.

La coronographie Les observations à haut contraste et haute résolution angulaire
sont possibles avec les modes coronographiques des instruments NIRCam et MIRI, ainsi
qu’avec le mode AMI de l’instrument NIRISS. Les deux premiers permettent d’observer
une planète autour de son étoile jusqu’à une séparation de 0,52 et avec un contraste
de magnitude 20 pour NIRCam et magnitude 10-12 pour MIRI. Pour des sources plus
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FIGURE 3.4 – Illustrations des champs de vue des instruments, reportés sur le fond de
ciel (source : ® JWST Cheat Sheet (STScI))

proches de leur étoile, il faut utiliser NIRISS-AMI qui permet de détecter des sources
jusqu’à une magnitude 9 fois plus faible que l’étoile.

L’étude des planètes en transit Il sera également possible d’observer en spectropho-
tométrie de transit et d’éclipse avec NIRISS-SOSS, NIRSpec-FS, NIRCam-WFSS, MIRI-
LRS et MIRI-MRS, avec des résolutions entre 100 à 2700 et des gammes de longueurs
d’onde allant de 0,6µm à 28µm.

3.2.3 Les observations des exoplanètes actuellement prévues avec le JWST

Le temps d’observation du JWST est organisé en différents programmes qui ont cha-
cun des caractéristiques différentes : le General Observers time (GO), le Guaranteed
Time Observations (GTO) et l’Early Release Science (ERS). Cette thèse a pour vocation
de préparer des observations prévues dans ces trois programmes.

3.2.3.a Le programme Guaranteed Time Observations

Les consortia qui ont réalisé des instruments pour le JWST bénéficient de temps ga-
ranti d’observation. 16 % du temps total disponible sur le télescope pendant les trois
premiers cycles d’opérations est réservé pour de telles observations. Pour les exopla-
nètes, 25 observations ont été proposées, pour une durée totale de 978 h sur les „
3700 h du programme GTO 3, soit 26 % du temps consacré aux exoplanètes.

3. D’après le site du Space Telescope Science Institute (STScI) recensant les observations GTO accep-
tées : ® stsci.edu/approved-gto-programs

https://stsci.edu/files/live/sites/www/files/home/jwst/about/history/flyers/_documents/JWST-Cheat-Sheet.pdf
https://www.stsci.edu/jwst/observing-programs/approved-gto-programs
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Cheat Sheet 
James Webb Space Telescope:

Standard JWST Imaging Modes
Mode Instrument Wave-

length 
(microns)

Pixel 
Scale 
(arcsec)

Field of  
View

Imaging NIRCam 0.6 – 2.3 0.032 2.2 x 4.4'
NIRCam 2.4 – 5.0 0.065 2.2 x 4.4'
NIRISS 0.9 – 5.0 0.065 2.2 x 2.2'
MIRI 5.0 – 28 0.11 1.23 x 1.88'

Aperture Mask 
Interferometry

NIRISS 3.8 – 4.8 0.065 2.2 x 2.2’

Coronography NIRCam 0.6 – 2.3 0.032 20 x 20''
NIRCam 2.4 – 5.0 0.065 20 x 20''
MIRI 10.65 0.11 24 x 24''
MIRI 11.4 0.11 24 x 24''
MIRI 15.5 0.11 24 x 24''
MIRI 23 0.11 30 x 30''

JWST Spectroscopy Modes
Mode Instrument Wavelength 

(microns)
Resolving 
Power  
(λ/∆λ)

Field of 
View

Slitless 
Spectroscopy

NIRISS 1.0 – 2.5 150 2.2 x 2.2'
NIRISS 0.6 – 2.5 700 single object
NIRCam 2.4 – 5.0 2000 2.2 x 2.2'

Multi-Object 
Spectroscopy

NIRSpec 0.6 – 5.0 100,  
1000, 
2700 

3.4 x 3.4' 
with 250k 
0.2 x 0.5'' 
microshutters

Single Slit 
Spectroscopy

NIRSpec 0.6 – 5.0 100,  
1000, 
2700 

slits with  
0.4 x 3.8''  
0.2 x 3.3''  
1.6 x 1.6''

MIRI 5.0 – ~14.0 ~100 at 7.5 
microns

0.6 x 5.5'' slit

IFU 
Spectroscopy

NIRSpec 0.6 – 5.0 100, 1000, 
2700

3.0 x 3.0''

MIRI 5.0 – 7.7 3500 3.0 x 3.9''
MIRI 7.7 – 11.9 2800 3.5 x 4.4''
MIRI 11.9 – 18.3 2700 5.2 x 6.2''
MIRI 18.3 – 28.8 2200 6.7 x 7.7''

Performance

FIGURE 3.5 – Graphiques comparant la sensibilité du JWST avec d’autres observatoires
en fonction de la longueur d’onde d’observation. À gauche - Sensibilité photométrique.
À droite - Sensibilité spectroscopique. (source : ® JWST Cheat Sheet (STScI))

Parmi ces observations, mentionnons particulièrement celles du consortium euro-
péen MIRI. Ce programme, coordonné par Pierre-Olivier Lagage, consiste en :

— l’observation photométrique de cinq éclipses de la planète rocheuse TRAPPIST1-
b avec le filtre à 12,8µm, afin de détecter l’émission thermique de la pla-
nète (Proposition ®1279). Ce programme est mené en collaboration avec Tom
Greene, qui observera cinq autres éclipses avec le filtre à 15µm, afin de déter-
miner si l’atmosphère contient du CO2 (Proposition ®1177).

— l’observation du transit d’une géante gazeuse, HAT-P12-b, avec MIRI-LRS, NIRS-
pec-FS et NIRISS-SOSS afin de couvrir toute la gamme spectrale (Proposition
®1281)

— l’observation avec MIRI-LRS du transit de WASP107-b, une planète de type
neptune-chaud (proposition ®1280). Ce programme est conduit en collabora-
tion avec Tom Greene qui observera cette exoplanète avec NIRCam, si bien que
l’ensemble de la gamme spectrale sera couverte.

Il est également prévu des observations coronographiques des planètes et des disques
autour de HD95046 (MIRI) et HD106906 (MIRI + NIRSpec-IFU), et des planètes
GJ505-b (MIRI) et ROSS458AB-c (MIRI + NIRSpec-IFU) (Proposition ®1277).

3.2.3.b Le programme Early Release Science

Ce programme d’observation permet à la communauté scientifique de prendre en
main les différents instruments. L’appel à propositions a été ouvert à toute la commu-
nauté. Les données acquises par le télescope seront rendues disponibles à la commu-
nauté immédiatement, sans embargo pour l’équipe du Principal Investigator (PI). Le
total des observations de ce programme représente 460 h 4.

4. D’après le site du STScI recensant les observations ERS acceptées : ® stsci.edu/approved-ers-
programs

https://stsci.edu/files/live/sites/www/files/home/jwst/about/history/flyers/_documents/JWST-Cheat-Sheet.pdf
https://www.stsci.edu/jwst/phase2-public/1279.pdf
https://www.stsci.edu/jwst/phase2-public/1177.pdf
https://www.stsci.edu/jwst/phase2-public/1281.pdf
https://www.stsci.edu/jwst/phase2-public/1280.pdf
https://www.stsci.edu/jwst/phase2-public/1277.pdf
https://www.stsci.edu/jwst/observing-programs/
https://www.stsci.edu/jwst/observing-programs/


3.2. LE JAMES WEBB SPACE TELESCOPE 39

1 3 10 30 100 300 1000 3000
Planet mass (M )

0

500

1000

1500

2000

2500

Pl
an

et
 T

eq
 (K

)

JWST Transiting Planets Guaranteed Time + ERS Observations (2019)
0.6 5 m
1 2.8 m
2.4 5 or 3 5 m
5 11 m
12 15 m
Multiple

FIGURE 3.6 – Graphique reportant les planètes en transit qui seront observées pen-
dant les programmes GTO et ERS du JWST en fonction de leur masse et de leur tem-
perature. Les couleurs représentent les différentes longueurs d’onde d’observations.
(Greene et al., 2019)

Les observations du programme ERS seront acquises lors des 5 premiers mois des
opérations scientifiques du télescope, immédiatement après la période de recette en
vol (comissionning). Deux propositions de ce programme pour un total de 134 h sont
dédiées aux exoplanètes (Propositions ®1366 et ®1386). La première porte sur les
exoplanètes en imagerie directe avec de l’imagerie à haut contraste, en utilisant les co-
ronographes disponibles sur les différents instruments. La seconde, dans laquelle nous
sommes impliqués, concerne les exoplanètes en transit. Elle utilise tous les instruments
du télescope dans les modes adaptés aux observations de spectroscopie de transit (voir
Section 3.2.2). En effet, un but de ce programme est de savoir lequel des instruments
est le mieux adapté à telle ou telle observation. Cela permet également d’identifier les
systématiques instrumentales.

3.2.3.c Les observations d’exoplanètes en transit

Nous nous intéressons ici plus particulièrement aux exoplanètes en transit. Sur les
deux programmes GTO et ERS cumulés, 11 propositions concernent spécifiquement les
exoplanètes en transit, pour un total de 408 h soit 10 % du temps total d’observation de
ces deux programmes cumulés. Ces observations concernent une trentaine de planètes
très variées (voir Figure 3.6).

https://www.stsci.edu/jwst/phase2-public/1366.pdf
https://www.stsci.edu/jwst/phase2-public/1386.pdf
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FIGURE 3.7 – Schéma du chemin optique de MIRI-LRS avec les différents éléments
(adapté de Kendrew et al. (2015)).

3.2.4 Focus sur MIRI-LRS

Les différents modes d’observation de l’instrument MIRI utilisent des zones (subar-
ray) différentes du détecteur. On se concentre ici sur le spectromètre à basse résolution
qui sera utilisé pour les observations en spectroscopie de transit d’exoplanètes.

3.2.4.a Le mode de spectroscopie basse résolution sans fente

Il existe deux modes d’observations pour la spectroscopie basse résolution de MIRI ;
avec et sans fente. Le mode « fente » (LRS-Slit) permet de réduire le champ de vue
de l’instrument autour de la source, avant de passer à travers les prismes, ce qui a
pour effet de réduire la lumière parasite venant du fond de ciel. Cependant, une partie
du flux de la source observée tombe en dehors de la fente. Malgré la grande stabi-
lité du télescope, l’imprécision du suivi du pointage 5 entraîne des variations spectro-
photométriques gênantes pour l’observation de transits. Pour ces observations, il est
donc préférable de ne pas utiliser le vignettage par la fente, quitte à augmenter le
bruit de fond.

5. Le pointage du JWST est très stable dans le temps (7 marcsec (RMS)). Malgré cela, il reste des
mouvements résiduels (jitter) qui entraînent un mouvement de la source sur le plan focal.
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FIGURE 3.8 – Illustration de la zone de recouvrement de spectre de MIRI-LRS dans le
mode « sans fente » (Communication privée de Pierre-Olivier Lagage).

Le mode LRS produit le spectre du système entre 5µm et 12µm avec une résolu-
tion de R p= λ/∆λq „ 100 à 7,5µm et variant entre R „ 40 à 5µm et R „ 160 à
10µm. Il utilise un double prismes Ge/ZnS offrant une efficacité de transmission dans
cette portion de l’infrarouge de „ 95 % (voir Figure 3.7 - Kendrew et al. (2015)). Cette
configuration optique conduit à un phénomène de recouvrement de spectres (voir Fi-
gure 3.8) ; c’est à dire que des longueurs d’onde plus courtes que 5µm sont mélangées
avec les longueurs d’onde dans la gamme 5-6µm. Pour pallier à cet effet, un filtre cou-
pant les longueurs d’ondes λ ă 5µm a été installé devant la fente. Ce filtre n’étant pas
présent dans le mode Slitless, c’est un point de vigilance lors du traitement des données
et encourage à obtenir le spectre à courte longueurs d’onde avec un autre instrument
du JWST.

Le subarray du LRS-Slitless est sur le bord du détecteur, du côté du démarrage de la
lecture. Ainsi, lorsqu’on ne parcourt que cette zone en LRS-Slitless, le temps de lecture
est réduit par rapport au mode Slit plus éloigné du bord. Cela permet d’obtenir un
temps de trame (frame time) réduit, ici de 0,19 s. Il est donc possible d’observer des
sources plus brillantes sans saturer le détecteur. Cela favorise le S/B dans le cas du
LRS-Slitless, bien que le bruit de fond soit plus important qu’avec la fente.

Les travaux présentés ici se concentrent sur la préparation des observations de spec-
troscopie de transit avec MIRI-LRS-Slitless.
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3.2.4.b L’intérêt scientifique des observations dans la longueur d’onde du LRS-
Slitless

Le domaine de longueurs d’onde couvert par MIRI, et le LRS-Slitless en particulier,
est intéressant à plusieurs titres. Tout d’abord, le maximum d’émission des exopla-
nètes tièdes (150-1000 K) se situe entre 5µm et 28µm. Ensuite, de nombreuses bandes
d’émission de poussières et de molécules se trouvent dans ce domaine (voir Table 3.1,
Tinetti et al. (2013)) et en particulier les bandes de NH3 éventuellement présent dans
les géantes, entre 10µm et 11µm (par exemple Danielski et al. (2018)). De plus, il sera
possible de détecter la bande du SiO, attendue sur les planètes telluriques à océan de
magma (Ito et al., 2015).

La mission ARIEL est une mission spatiale dédiée à l’étude des atmosphère d’exopla-
nètes d’un point de vue statistique avec l’observation d’un millier d’exoplanètes. C’est
la mission M4 de l’ESA dans le cadre de son programme Cosmic Vision 6. ARIEL obser-
vera les exoplanètes dans le visible et l’infrarouge, à partir de sa mise en service en
2029, à l’aide de deux instruments : AIRS et FGS. Pour la première fois, il sera possible
de sonder l’atmosphère d’un millier d’exoplanètes pour, non seulement les caractériser,
mais aussi tirer des statistiques de cette étude, afin, entre autres, de tester et d’affiner
les modèles de formation et d’évolution des systèmes planétaires.

3.3 ARIEL

3.3.1 La stratégie d’observation

La stratégie d’ARIEL est d’étudier l’atmosphère de suffisamment d’exoplanètes pour
qu’il soit possible de donner des tendances statistiques. Les mesures profondes et dé-
taillées de l’atmosphère d’une planète demandent plusieurs heures d’observation. De
plus, il est nécessaire de répéter ces mesures pour des centaines d’exoplanètes variées.
Il est difficile d’obtenir ces informations d’observatoires généralistes, qui ne peuvent
dédier des milliers d’heures à l’observations d’exoplanètes. ARIEL sera un observatoire
dédié et permettra alors, à partir d’un catalogue d’environ 1000 cibles d’intérêt, d’étu-
dier une sélection de systèmes de façon de plus en plus détaillée ; permettant à la fois
une approche statistique par le nombre total de planètes observées, mais également
une étude en profondeur de certaines cibles choisies.

6. Le programme Cosmic Vision est le programme spatial scientifique de l’ESA pour la décennie 2015-
2025. Il ouvre des appels à projets aux scientifiques pour 11 missions de tailles différentes : 3 Lourdes (L
- 900 Me), 5 Moyennes (M - 470 Me), 2 Petites (S - 50 Me), pour des lancements échelonnés entre 2019
et 2030. Des missions légères Fast (F), au temps de développement raccourci, font également partie du
programme et partent en compagnons des missions M à partir de M4 (ARIEL).
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FIGURE 3.9 – Représentation du télescope ARIEL (® ARIEL Mission Website)

3.3.2 Les instruments

Pour cela, ARIEL est équipé d’un miroir primaire ovale de 1 m ˆ 70 cm et de deux
instruments qui observent simultanément.

AIRS [1,95µm - 7,80µm] AIRS est l’instrument scientifique principal d’ARIEL. C’est
un spectromètre infrarouge basse résolution (R „ 30 ´ 200), qui observera sur deux
canaux ; 1,95-3,90µm et 3,90-7,80µm.

FGS [0,5µm - 1,95µm] Le FGS est un instrument avec un double objectif : le guidage
fin du télescope et l’observation d’objets entre 0,5µm et 1,95µm. Il comprend deux
canaux ; un dédié au guidage, et l’autre permettant des mesures dans quatres bandes
spectrales :

— VISPhot mesure la photométrie dans la bande 0,5-0,55µm.
— FGS1 mesure la photométrie dans la bande 0,8-1µm.
— FGS2 mesure la photométrie dans la bande 1-1,2µm.
— NIRSpec produit le spectre à basse résolution de la source (R Á 10) entre

1,25µm et 1,95µm.

3.3.3 Complémentarité avec le JWST

Le JWST est présenté, à juste titre, comme un futur outil révolutionnaire dans l’ob-
servation des planètes extra-solaires, et en particulier des exoplanètes en transit. À sa
façon, ARIEL, bien qu’ayant un télescope beaucoup plus petit a toute sa place dans
cette révolution, et est pleinement complémentaire du JWST à plusieurs titres.

https://arielmission.space


44 CHAPITRE 3. PERSPECTIVES POUR LA CARACTÉRISATION D’ATMOSPHÈRE

Il faut d’abord préciser que, pour un grand nombre d’exoplanètes en transit, il sera
plus efficace d’observer avec ARIEL qu’avec le JWST dans la gamme spectrale 0,5-
7,9µm. En effet pour plusieurs centaines d’exoplanetes, l’observation par ARIEL d’un
seul transit permettra d’obtenir le S/B voulu (Edwards et al., 2019). Pour le JWST,
dont les instruments ne peuvent pas observer simultanément la même source, il faudra
au minimum 2 transits et donc deux fois plus de temps d’observation. Par contre,
le JWST, grâce à sa grande surface collectrice, sera imbattable pour, par exemple,
détecter et caractériser l’émission thermique d’exoplanètes tièdes, lors d’éclipses.

Le JWST étant lancé en octobre 2021, il va permettre à l’étude des atmosphères
d’exoplanetes de faire un bond en avant en termes d’astrophysique, de traitement des
données, de techniques d’extraction (retrieval), de modélisation et ainsi préparer au
mieux l’exploitation scientifique de la mission ARIEL qui sera lancée en 2029.

Compte tenu de la durée d’opération du JWST (5 ans minimum et probablement 10
ans), il est possible que les missions JWST et ARIEL soient en opération simultanément
pendant plusieurs années. Ainsi certaines exoplanètes observées par ARIEL pourront
faire l’objet d’observations complémentaires avec le JWST et notamment avec l’instru-
ment MIRI qui permet des observations à des longueurs d’onde > 8µm qui, comme
on l’a vu précédemment, apportent un complément d’information unique.

3.4 Défis associés aux futures observations d’exoplanètes en
transit

Les observations en spectroscopie de transit consistent à suivre l’évolution du spectre
du système au cours du temps, pour mettre en évidence les signatures provenant de
la planète. Ces observations durent plusieurs heures pour des observations de tran-
sit ou d’éclipse, et jusqu’à plusieurs dizaines d’heures en continu pour des courbes de
phase complètes. Cela demande une grande stabilité dans le temps et une grande pré-
cision spectro-photométrique pour que les mesures soient exploitables. Cette stabilité
est impactée par les systématiques instrumentales ou astrophysiques (l’activité stel-
laire, assombrissement centre-bords, etc.), la variation de la réponse intra-pixel en cas
de jitter du télescope et la stabilité du fond de ciel (par exemple Beichman & Greene
(2018)).

Le signal de la planète étant souvent noyé dans les bruits systématiques du téles-
cope et de l’instrument, il est nécessaire de développer de nouvelles méthodes pour
identifier et retirer les systématiques. C’est un des buts du projet ExoplANETS-A 7, un

7. Le projet Exoplanet Athmosphere New Emission Transmission Spectra Analysis est un projet soutenu
par la Commission Européenne dans le cadre du programme Horizon 2020.
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consortium européen coordonné par Pierre-Olivier Lagage, dans lequel s’inscrivent les
travaux présentés dans cette thèse. Un autre objectif de ce projet est de développer
les méthodes de retrieval qui permettront d’analyser les données en provenance du
JWST puis d’ARIEL. Les méthodes utilisées jusqu’à présent avec les données HST ne
pouvant pas s’appliquer telles quelles. En effet, compte tenu de la grande couverture
en longueurs d’onde du JWST et d’ARIEL, certaines simplifications, comme considérer
le profil pression-température (P-T) isotherme, ne sont plus possibles (Rocchetto et al.,
2016).

Il devient également important d’avoir une bonne connaissance de l’étoile. En
effet, pour les observations de spectroscopie de transit, l’étoile et la planète (ou les
planètes) ne sont pas distinctes et contribuent ensemble au signal provenant d’une
source ponctuelle, largement dominée par le flux de l’étoile. La décomposition des
signaux demande donc une bonne connaissance des caractéristiques de l’étoile, en
particulier son activité (tâches, faculae, cycles, etc. - Linsky (2019)) et son profil de
luminosité (assombrissement centre-bord - Morello et al. (2017)). Ces perturbations
peuvent, pour certaines, être modélisées et corrigées (Deming et al., 2011). Quand
ce n’est pas le cas, elles peuvent éventuellement biaiser les conclusions (McCullough
et al., 2014). Les indicateurs d’activité de l’étoile sont alors utiles pour identifier les
mesures potentiellement affectées (Nikolov et al., 2013). A noter toutefois, que ces
effets sont bien moins importants dans le domaine de longueurs d’onde de MIRI qu’à
plus courtes longueurs d’onde.

Cette thèse se place dans la continuité de la préparation des observations JWST, et
en particulier des traitements de données de spectroscopie d’exoplanètes en transit.
Dans ce cadre, j’ai réalisé des simulations réalistes des données JWST afin de quanti-
fier les performances des nouvelles méthodes de traitement de données développées
en partie au sein du consortium ExoplANETS-A (voir Chapitre 5). Pour cela, j’ai dé-
veloppé l’outil exonoodle, qui génère des séries temporelles de spectres de systèmes
exoplanétaires en transit (voir Chapitre 4). Grâce à exonoodle, j’ai également étudié
le domaine de validation de l’hypoyhese dark-planet dans les mesures de rayon de la
planète (voir Chapitre 6).





Chapitre 4

ExoNoodle : Générateur de séries
temporelles de spectres
d’exoplanètes en transit

FIGURE 4.1 – Logo d’ExoNoodle

ExoNoodle est un code informatique développé dans le cadre de cette thèse. Afin de
pouvoir générer des images spectrales synthétiques d’un instrument, il faut un simu-
lateur de l’instrument lui-même (voir chapitre 5) ; mais ce n’est pas suffisant, il faut
également simuler la source lumineuse. C’est le rôle d’ExoNoodle, qui génère la série
temporelle 1 du spectre d’un système étoile-planète, lorsque la planète orbite autour
de l’étoile.

1. Une série temporelle est une série de valeurs, d’images ou de fichiers, qui contiennent l’évolution
d’un phénomène physique au cours du temps.

47



48 CHAPITRE 4. GÉNÉRATEUR DE SPECTRES D’EXOPLANÈTES

4.1 Comparaison avec l’existant

Il existe dans la communauté des modèles de courbes de lumière, avec des préci-
sions et des utilisations différentes. Il est difficile d’être exhaustif dans la description
des différents modèles, puisqu’il en existe beaucoup, avec des popularités diverses. Ce
domaine est en expansion, et outre la sélection par l’usage qui déterminera ceux qui
sont les plus performants et adaptés à l’utilisation qu’en fait la communauté, les be-
soins variés demandent des approches différentes dans la construction de ces modèles.
Je propose alors un tour d’horizon des modèles de transit, de courbes de lumière et de
spectres, qui sont aujourd’hui les plus répandus.

4.1.1 Les modèles de transits

Les modèles de transits primaires modélisent la courbe de lumière du système étoile-
planète quand la planète passe devant son étoile. Ils donnent la courbe de transit
photométrique et peuvent prendre en compte différents effets. Les principaux sont :

Mandel&Agol Mandel & Agol (2002) : C’est le premier modèle de transit répandu
dans la communauté. L’article de Mandel et Agol pose en particulier toutes les équa-
tions pour une description analytique de la géométrie du phénomène. Ce n’est pas un
code disponible tel quel, mais il sert de base pour les calculs de la majorité des autres
modèles.

JKTEBOP Southworth et al. (2004) : Le code JKTEBOP est un logiciel en FORTRAN
77, pour l’ajustement de données initialement développé dans le cadre de l’étude des
binaires à éclipse. Dans ce cadre un modèle de transit a été intégré, qui a par la suite
été utilisé dans pour les transits exoplanétaires.

EXOFAST Eastman et al. (2013) : La Fast Exoplanetary Fitting Suite est un logiciel
en IDL d’ajustement de données, cette fois pouvant traiter les observations de transits
et des vitesses radiales. Il utilise le modèle de Mandel & Agol (2002) et est inclut dans
une interface graphique (TAP, Transit Analysis Package - Gazak et al. (2012))

PYTRANSIT Parviainen (2015) : Le but de PYTRANSIT est de permettre l’analyse
des observations transits photométriques exoplanétaires. Les calculs analytiques du
modèle de Mandel & Agol (2002) sont implémentés en FORTRAN, avec une interface
en langage Python.

BATMAN Kreidberg (2015) : BAsic Transit Model cAlculatioN est le modèle de transit
le plus utilisé actuellement pour la modélisation précise („ 1ppm) de transit photo-
métrique. Il est développé en langage Python, avec la partie centrale du calcul en C,
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pour optimiser le temps de calcul. Cela lui donne l’avantage d’atteindre une grande
précision dans la modélisation, en restant raisonnable en temps de calcul.

PYLIGHTCURVE Tsiaras et al. (2016) : PYLIGHTCURVE est un package python d’ajus-
tement de données de transit en proposant le calcul rapide d’un modèle basé sur la
formulation de Mandel & Agol (2002) avec une loi d’assombrissement centre-bords de
Claret (2000).

ExoTETHyS.TRIP Morello et al. (2020b) : Le package Python ExoTETHyS, est une
librairie d’outils utile pour l’étude des transits exoplanétaires et des binaires à éclipse.
Dans cette série, ExoTETHyS.TRIP est un modèle de transit calculant la courbe affectée
par l’assombrissement centre-bords, non pas à partir d’une expression paramétrique,
mais en intégrant directement des profils radiaux de luminosité de l’étoile, ce qui rend
le calcul beaucoup plus précis que tous les autres modèles existants.

LimbDark Agol et al. (2020) : LimbDark est une librairie de codes dans plusieurs
langages (C++, IDL, Python et Julia), donnant l’implémentation de nouvelles lois
polynomiales d’assombrissement centre-bords, accompagné d’un modèle de transit as-
socié.

On remarque une évolution de l’utilisation de ces modèles dans le temps. Si le mo-
dèle de Mandel & Agol (2002) était très utilisé dans les années 2000, aujourd’hui,
c’est principalement son implémentation dans BATMAN qui est utilisée. Une des grandes
différences, au delà du langage de programmation et de l’efficacité de ces différentes
implémentations de modèle de transit, est l’accès à des expressions différentes de l’as-
sombrissement centre-bords. La plupart d’entre eux se basent sur une expression qua-
dratique (Kopal, 1950) et seulement les plus récents (à partir de BATMAN) proposent des
formes de fonctions plus précises. Cette demande en précision répond à une augmen-
tation de la précision des observations, qui rend le choix de l’expression importante
pour ajuster les modèles aux observations.

La rapidité d’exécution d’une grande partie de ces codes est cruciale car dans la
plupart des cas, ils sont destinés à l’ajustement de données. Cela nécessite de tirer les
paramètres du transit (par exemple sa profondeur, sa durée, le paramètre d’impact,
etc.) à l’aide d’une Markov Chain Monte Carlo, puis de calculer la forme de transit
associée à chacune des combinaisons de paramètres. Le nombre de calculs se porte
donc à quelques centaines de millier, jusqu’à quelques millions. Même en cas d’accès
à un cluster de calcul, le temps de calcul de la courbe de lumière doit rester court
(de l’ordre de la seconde ou moins), afin d’obtenir les résultats de l’ajustement en un
temps raisonnable. Il y a alors un compromis à faire entre la précision du modèle et
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la rapidité du traitement des données, qui rend nécessaire la diversité des modèles
disponibles.

L’intégralité des modèles présentés ci-dessus utilisent l’hypothèse de dark-planet (ou
planète noire). C’est à dire que la planète n’a aucune émission propre ou réfléchie,
cette hypothèse est décrite et discutée au Chapitre 6.

4.1.2 Les modèles de courbe de phase

Les modèles de courbe de phase ont pour objectif de décrire la courbe de lumière
de la planète seule, qui, lorsqu’elle orbite autour de son étoile, présente des faces
différentes à l’observateur. La principale différence est entre le côté « jour » et le côté
« nuit » de la planète, comme observé sur la Lune. Le premier est chauffé par l’étoile,
et inclut également une réflexion dû à l’albédo. Le second est chauffé plus ou moins
efficacement par transport d’énergie thermique dans l’atmosphère.

SPIDERMAN Louden & Kreidberg (2018) : Le package Python SPIDERMAN est un
compagnon de BATMAN présenté plus tôt. Il propose un modèle de courbe de phase à
partir d’une carte en deux dimensions (2D) (radiale/longitude). Comme pour BATMAN,
son coeur de calcul est en C, pour être optimisé en vitesse de calcul, et servir à l’ajus-
tement de paramètres.

BELL-EBM Bell & Cowan (2018) : Le Bell’s Energy Balance Model propose de cal-
culer la distribution de température à la surface de la planète, et d’en déduire la forme
de la courbe de phase correspondante. Il est également développé en Python, et inclue
des éléments de physique atmosphérique. En particulier, il modélise les vents longitu-
dinaux dus à la rotation de la planète.

Ces codes étant généralement destinés au calcul de courbes de lumières photomé-
triques, les modèles incluent l’évènement d’éclipse, où le flux de la planète, occultée
par l’étoile lorsqu’elle passe derrière, n’est plus visible. De sorte qu’il faut additionner
un modèle de transit et un modèle de courbe de phase pour avoir une courbe de transit
complète, dans les bandes de longueur d’onde où la contribution de la planète n’est
pas négligeable.

4.1.3 Les modèles de spectres en transmission

Aucun des modèles présentés jusqu’ici ne présente de dimension spectrale. Si on sou-
haite obtenir un spectre avec ces outils, il est nécessaire de calculer toutes les longueurs
d’onde séparément les unes des autres. Il existe cependant des outils dédiés à la spec-
troscopie de transit, qui modélisent le spectre en transmission de la planète, lorsque
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celle-ci passe devant son étoile. Cependant, ces outils ne prennent pas en compte les
variations temporelles du signal.

PYSYNPHOT Lim et al. (2015) : Est un outil du STScI initialement dédié à la si-
mulation d’observations photométriques et spectrométriques avec le télescope HST.
Puisqu’il permet d’utiliser des filtres instrumentaux personnalisés, il est possible de
l’utiliser dans le cadre d’observations avec d’autres télescopes, comme le JWST. Il per-
met de compiler des sources spectrales différentes. Il est parfois utilisé pour générer
un spectre de système étoile-planète en transit.

PandExo Batalha et al. (2017) : Le module PandExo est un outil permettant de
calculer le signal et le bruit associés à une observation d’exoplanète en transit, pour
aider la communauté dans la planification d’observations avec le JWST et HST.

Ces outils sont avant tout destinés à la préparation d’observations. Ils ont pour vo-
cation de renseigner sur les performances des instruments modélisés pour choisir les
sources et optimiser les séquences d’observations.

4.1.4 Les spécificités d’ExoNoodle

Le cas d’ExoNoodle dans ce paysage est un peu particulier, puisqu’il n’a pas été
développé avec pour objectif de servir à des ajustements de données observationnelles,
mais n’a pas non plus vocation à modéliser un instrument. Le but initial est de fournir
une source spectrale à un instant t au simulateur de l’instrument MIRI du JWST, dans
le cadre de la simulation des données du télescope. Dans ce cadre, l’objectif n’est pas
de fournir une courbe de lumière, mais une série de spectre instantanés 2, décrivant
l’évolution du spectre au cours du temps (série temporelle).

Afin de pouvoir être utilisé par la communauté des spectroscopistes de transit, il
a été choisi de ne pas coupler plusieurs des outils présentés ci-dessus, dont aucun
n’est optimisé en ce sens. J’ai donc entrepris de créer ce modèle auto-suffisant, le
plus indépendant possible d’autres packages, pour ne pas dépendre des évolutions et
éventuelles futures incompatibilités de ces modèles.

4.2 Les contributions

L’objectif principal d’ExoNoodle, est d’être capable de donner le spectre vu depuis la
Terre d’un système exoplanétaire à une position donnée de la planète sur son orbite.
Pour cela, il est nécessaire de connaître les propriétés intrinsèques (et invariantes dans
le temps) de l’étoile et de la planète.

2. Comme les nouilles (en anglais noodles), instantanées. Ce qui est à l’origine du nom du modèle.
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4.2.1 L’étoile

Pour l’étoile, outre la masse qui permet de simuler les interactions gravitationnelle
entre l’étoile et la planète, il est nécessaire de connaître son spectre en émission. Il
est possible de l’approximer par un corps noir 3, en donnant sa température et son
rayon. Pour des spectres plus réalistes, le modèle de référence est le modèle Phoenix
de Baraffe et al. (2015).

Il est crucial de connaître l’assombrissement centre-bords (ou limb-darkening) de
l’étoile. En effet le disque apparent d’une étoile n’est pas homogène. On observe une
diminution de l’intensité lumineuse en s’éloignant du centre de l’étoile. Dans le cas
de l’étude des transits, la planète passe devant l’étoile et la masque partiellement. La
proportion de lumière masquée dépend donc de la position apparente de la planète
sur le disque de l’étoile, et des propriétés atmosphériques de cette dernière. De ma-
nière générale, les modèles atmosphériques des étoiles sont complexes, et demandent
des temps de calculs conséquents. Il est donc d’usage de paramétriser l’évolution de
l’intensité lumineuse de l’étoile en fonction de la distance au centre du disque appa-
rent de l’étoile Ipµq, avec µ = cosγ où γ est l’angle entre la normale à la surface de
l’étoile en ce point et la ligne de visée. Il existe différentes paramétrisations pour l’as-
sombrissement centre-bord, parmi lesquelles la loi quadratique (equation 4.1), ou les
lois dites « de Claret » (exemple equation 4.2) qui sont les plus couramment utilisées
(Claret, 2000; Kopal, 1950). Toutes ces lois expriment Ipµq en utilisant deux ou plus
coefficients (LDC) an, qui sont le plus souvent tabulés en fonction des différents types
d’étoiles. On peut donner l’exemple de la loi quadratique, et de la loi de Claret à quatre
coefficients :

Iλpµq

Iλp1q
= 1´ a1p1´ µq ´ a2p1´ µq2, quadratique (4.1)

Iλpµq

Iλp1q
= 1´

4
ÿ

n=1
an

´

1´ µ
n
2

¯

. claret4 (4.2)

Ici, Iλp1q est l’intensité pour µ = 1, c’est à dire au centre du disque. Ces lois décrivent
plus ou moins précisément les assombrissement centre-bords observés lors de transits
exoplanétaires ou lors de transits de planètes du système solaire devant le soleil. Les
précisions de ces différentes expressions pour la description du profil radial d’intensité
de l’étoile ont été étudiées par Morello et al. (2017), donnant la loi claret4 comme
étant la plus performante. Cependant, la loi quadratique ayant été massivement utili-
sée dans la communauté jusqu’à présent, elle reste la plus répandue.

3. La loi de rayonnement du corps noir (ou loi de Planck) est la forme du spectre de l’émission d’un
corps noir, dû à son rayonnement thermique.



4.2. LES CONTRIBUTIONS 53

4.2.2 La planète

Les propriétés de la planète sont tout aussi cruciales. Il est d’abord nécessaire de
connaître son rayon ainsi que sa masse, pour compléter les interactions gravitation-
nelles entre l’étoile et la planète. De plus, la planète a également une émission ther-
mique propre. En effet, l’étoile chauffe la planète par rayonnement. On sépare alors
les propriétés thermiques du côté jour, faisant face à l’étoile et chauffé directement,
de celles du côté nuit de la planète opposé à l’étoile, qui est plus froide. La circula-
tion de la chaleur entre la face jour et la face nuit de la planète se fait principalement
par l’atmosphère. On peut donc lui affecter une efficacité de circulation ε, qui vaut 1
pour une atmosphère redistribuant l’énergie de façon homogène (pas de différence de
température entre le jour et la nuit), et qui vaut 0 lorsqu’il n’y a aucune répartition de
l’énergie entre les deux côtés de la planète (et donc la face nuit a une température de
Tnuit = 0 K). On peut calculer la température du côté jour Tjour et la température du
côté nuit Tnuit de la planète à partir des Équations 2.3b et 2.3a, en faisant l’hypothèse
que la planète est sur une orbite circulaire et verrouillée par les effets de marée 4.

Il est donc possible, avec ces températures, de définir les spectres de corps noirs
correspondants. Cependant, des modèles d’émission atmosphériques plus sophistiqués
existent. Ces modèles peuvent intégrer tout ou partie du transfert radiatif, de la phy-
sique des nuages et de la chimie atmosphérique (Kataria et al., 2013; Venot et al.,
2020; Marley & McKay, 1999; Visscher et al., 2010; Parmentier et al., 2015; Tremblin
et al., 2017; Mollière et al., 2019). Ils contiennent en particulier les pics d’émission
de certaines molécules présentes dans l’atmosphère, ainsi que la profondeur optique
des nuages. Ces modèles plus complets peuvent également donner le spectre en trans-
mission 5 de la planète. Cette transmission se traduit par une variation du rayon de la
planète en fonction de la longueur d’onde, et est exprimée en Rplanètepλq

R‹
.

L’albédo de la planète ABpλq mentionné plus haut est également un paramètre im-
portant. En effet, il permet de connaître la portion de lumière de l’étoile qui est ré-
fléchie par la planète, et donc vient s’ajouter à l’émission du côté jour de la planète.
L’albédo dépend également de la longueur d’onde dans laquelle on observe la planète.

4.2.3 Les paramètres orbitaux

Il est nécessaire de connaître précisément les caractéristiques de l’orbite de la planète
autour de l’étoile. Ces paramètres, et en particulier la période orbitale, sont liés aux

4. Le verrouillage par les effets de marées (ou tidally-locking) est le phénomène qui induit que les
planètes qui orbitent proche de leur étoile ont tendance à lui présenter toujours la même face. De la
même façon que la Lune présente toujours la même face à la Terre. C’est à dire que la planète fait un tour
sur elle même en même temps qu’elle fait un tour d’orbite.

5. La transmission de la planète est la proportion de lumière de l’étoile qui parvient à traverser l’at-
mosphère de la planète.
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rapport des masses entre l’étoile et la planète. L’inclinaison de l’orbite et le paramètre
d’impact sont également nécessaires pour caractériser entièrement le système. Finale-
ment, la distance entre l’observateur et l’étoile observée est cruciale pour connaître les
facteurs de dilution 6.

4.3 Architecture

Les exigences principales sur cet outil sont la robustesse et la modularité. Robuste,
pour permettre à l’utilisateur de renseigner divers types d’entrées pour les contribu-
tions au système. En effet, par exemple, il faut que le calcul fonctionne si l’utilisateur
choisit un modèle de spectre de l’étoile en haute résolution, ou seulement sa tempé-
rature. De la même façon, autoriser plusieurs types de coefficients d’assombrissement
centre-bords, dépendant ou non de la longueur d’onde. Toutes ces flexibilités visant
à apporter à l’utilisateur une souplesse d’utilisation sans rendre les options illisibles
demande une grande robustesse et de la rigueur dans la conception de l’architecture.
La modularité du code aide à cette robustesse, mais permet surtout de l’atteindre en
gardant la possibilité de faire évoluer l’outil.

Les objets Afin de permettre une exportation facile, et une utilisation sur un grand
nombre de plateformes, j’ai choisi l’utilisation du langage Python. ExoNoodle se pré-
sente donc sous la forme d’un package Python. Nous utiliserons la programmation
orienté objet de python comme outil intuitif de représentation physique. Nous avons
donc un objet informatique par objet physique dans le système, qui a comme attribut,
chacune des propriétés de cet objet physique. Une étoile par exemple, est un objet, qui
a pour attribut une température, une masse, un rayon, un spectre en émission, des co-
efficients d’assombrissement centre-bords, etc. De même une exoplanète est un objet
qui a pour attribut une température côté jour, une autre côté nuit, ou directement le
spectre d’émission. Elle est aussi caractérisée par son rayon qui peut dépendre de la
longueur d’onde (spectre en transmission) et par ses propriétés d’albédo. Le système
exoplanétaire, est un objet également, qui possède un objet étoile, et un objet planète,
et qui a pour attribut les paramètres orbitaux du système. Le calcul du spectre total est
donc une fonction du système planétaire. Les propriétés de ces objets sont considérées
comme intrinsèques et invariantes dans le temps.

L’interpolation Un autre choix d’architecture est l’interpolation systématique de toutes
les variables qui dépendent de la longueur d’onde au moment de la lecture des fichiers
d’entrée. Toutes ces variables sont d’une même famille 7, et ne sont présentes dans le

6. Le facteur de dilution traduit le fait que plus la source lumineuse est loin, et moins important est
la portion du flux émis par cette source qui nous parvient, donc moins brillante elle est. Le facteur de
dilution géométrique est exprimé au paragraphe 4.4.1

7. l’objet WavelengthDependantVariable est dédié à la gestion de toutes les variables qui peuvent
dépendre de la longueur d’onde
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calcul qu’interpolés sur l’échantillonnage en longueur d’onde choisi. Cela permet par
la suite que tous les calculs soient vectoriels. En plus de la robustesse, cela permet une
meilleure lisibilité du code, et une meilleure efficacité de calcul, puisque nous évitons
toutes les boucles de parcours des vecteurs lorsque c’est possible 8.

Le temps Un calcul unitaire d’ExoNoodle produit un spectre instantané, à un temps
t. Le calcul d’une courbe de lumière est une fonction définie par morceaux ; en effet, la
combinaison des contributions spectrales visibles change au cours du temps : la façon
de calculer le spectre également. Il faut alors trouver à quelle étape de la courbe cor-
respond le temps t, sur l’orbite. Afin de faciliter le calcul, t est donc exprimé en phase
orbitale (ϕ), pour correspondre à la position de la planète sur son orbite. On accor-
dera, en fonction de la position de la planète sur l’orbite, un coefficient de visibilité à
l’étoile et à la planète. Ce sont les seules variables qui varient avec le temps ici (détails
Section 4.4). On note que, par convention, l’origine du temps (et donc de la phase
orbitale ϕ = 0) est fixée à mi-transit.

Les unités Afin de faciliter la gestion des unités et les conversions, nous utiliserons
le package astropy.units 9, qui affilie une unité avec une dimension à toutes les va-
riables numériques. Quelle que soit cette unité par la suite, l’extension vérifie que les
calculs sont bien compatibles aux dimensions, et se charge des conversions si néces-
saire. Cela permet encore une fois plus de lisibilité dans les calculs, puisqu’il n’y a pas
besoin d’effectuer manuellement les conversions. Cela permet également d’être plus
flexibles sur les unités vis à vis de l’utilisateur, qui a à sa disposition l’ensemble des
unités gérées par astropy.units, adaptées à l’astronomie. Si les unités renseignées
en entrée suivent la bonne nomenclature, et ont évidement des dimensions cohérentes
(pas de temps en mètre, ou de longueur en Jansky), il n’y a pas de restrictions, et la
gestion est transparente pour nous et pour l’utilisateur. Cela oblige une rigueur dans
l’implémentation des calculs, qui renforce également la robustesse du développement.

La Figure 4.2 représente l’architecture fonctionnelle d’exonoodle, pour un calcul
instantané. L’utilisateur accède aux éléments en gris. Il remplit le fichier de configu-
ration avec les renseignement nécessaires au calcul, y compris le nom des fichiers
sources où sont stockés les spectres des différents objets s’il y en a. ExoNoodle créera
un dossier comprenant un fichier par spectre. Les éléments en bleus font partie de la
structure interne au code. On commence par lire le fichier de configuration et créer un
dictionnaire 10 avec tous les éléments qu’il contient. On crée également le vecteur de
longueurs d’ondes sur lequel tous les éléments qui dépendent de la longueur d’onde

8. C’est à dire partout sauf dans le calcul de l’assombrissement centre-bords, détaillé en Section 4.4
9. la documentation de astropy.units est disponible sur ® docs.astropy.org

10. Un dictionnaire en Python est un type de variable, qui peut contenir une structure (liste organisée)
de paramètres accessibles avec des mots clefs.

http://docs.astropy.org/en/stable/units/
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Nom CONFig.
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CONFIGURATION
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CALCUL

Objet Objet

Objet
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spèctre

fonction

Transit

Im/émersion Transit

TRANSITION

Im/émersion Eclipse

Eclipse

Fichier résultat

Nom résultat

Configuration
Fichiers

Fichiers

sources
Fichiers

Dictionnaire

FIGURE 4.2 – Schéma de l’architecture d’exonoodle. En bleu sont représentés les élé-
ments faisant partie du calcul, et en gris, ceux qui sont lus ou écrits par le code.

seront interpolés. Ce sera la résolution du spectre en sortie du calcul. On peut alors
créer l’objet étoile et l’objet planète avec les informations du dictionnaire, et en li-
sant les éventuels fichiers additionnels contenant les spectres. Les interpolations et
attributions d’unités sont faites à ce moment là. On peut ensuite créer l’objet système
planétaire, qui contient les deux précédents et les paramètres orbitaux. A partir de là,
le système est construit. On peut alors boucler sur le temps, pour calculer les spectres à
tous les instants demandés par l’utilisateur, et les écrire dans des fichiers indépendants.

Utilisation Il existe trois façons de lancer un calcul avec exonoodle. La première est
de lui donner un tempsϕ, qui lancera un unique calcul, et renverra un seul spectre cor-
respondant à la configuration du système à cet instant. On peut également lui donner
des bornes temporelles (ϕmin et ϕmax) et un pas de temps (∆ϕ), qui aura pour effet de
créer la série temporelle spectrale correspondante en lançant les calculs les uns après
les autres sur un seul processeur (CPU). Enfin, il est possible, en plus des bornes et
du pas de temps, de renseigner un nombre de CPU, qui déclenchera le calcul en pa-
rallèle sur plusieurs processeurs. A noter que le package ExoNoodle est développé en
Python 3, mais que ces options sont accessibles en rétro-compatibilité avec Python 2.7,
à l’exception de l’option de parallélisation du calcul, qui nécessite un environnement
en Python 3. Un exemple de fichier de configuration est disponible en annexe B.1



4.4. DÉTAILS DE CALCUL 57

4.4 Détails de calcul

On présente ici les expressions usuelles et les principaux détails de calcul utilisés
pour la compilation des différentes contributions au spectre du système. Les schémas
utiles sont rassemblés en Figure 4.3.

4.4.1 Spectre compilé

Dans ExoNoodle, tout le calcul est effectué en unités absolues, c’est à dire que les
flux ne sont pas normalisés au flux de l’étoile. Le produit final du calcul est le spectre
du système Fsystème a un instant donné. Ce spectre est la somme de trois termes tels
que :

Fsystème = α.F‹ ` β.Fjour ` γ.Fnuit, (4.3)

où F‹, Fjour et Fnuit sont les spectres simulés de l’étoile, du côté jour et du côté nuit
de la planète respectivement. Les coefficients α, β et γ représentent les portions de flux
qui sont visibles par l’observateur, qu’on appellera par la suite coefficients de visibilité.
Ils s’expriment comme suit :

α = p1´Λ‹q, (4.4a)

β =
`

1´Λplanète
˘

χ, (4.4b)

γ =
`

1´Λplanète
˘

p1´ χq. (4.4c)

Ici, Λ‹ représente la portion du flux de l’étoile qui est occultée par la planète (donc
non visible), qui dépend des paramètres du système, de la phase orbitale et des pro-
priétés d’assombrissement centre-bords de l’étoile (voir les détails du calcul en 4.4.5).
De façon analogue, Λjour et Λnuit représentent la proportion du côté jour ou nuit de la
planète (respectivement) cachée par l’étoile. En première approximation ici, on consi-
dère Λjour = Λnuit = Λplanète. Enfin, χ est la proportion de la surface du disque projeté
de la planète montrant le côté jour, et 1´χ est la fraction complémentaire de ce disque
qui présente le côté nuit de la planète.

Les flux du côté jour et du côté nuit de la planète peuvent alors être décomposée
en :

Fjour = F émission
jour

`

Tjour
˘

` F réflection
jour , (4.5a)

Fnuit = F émission
nuit pTnuitq, (4.5b)

où l’exposant « émission » se rapporte au flux émis par cette face de la planète ; et
l’exposant « réflection » à la portion du flux de l’étoile qui est réfléchie sur le côté jour
de la planète. La composante réfléchie donne alors :

F réflection
jour = Aˆ

ˆ

Rplanète

2a

˙2
ˆ F‹, (4.6)
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FIGURE 4.3 – Représentation schématique de plusieurs configurations utilisées dans
le calcul. L’étoile est partiellement représentée en gris, et la planète en bleu. Le sens
de déplacement de la planète est représenté par une flèche bleue. À gauche : la re-
présentation d’une lunule. Au milieu :, la représentation des phases de la planète ; ici
le côté jour encadré en rouge. À droite : la représentation des limites affleurantes de
l’immersion en transit.

Ici, F‹ est le flux de l’étoile,
´

Rplanète
2a

¯2
est le facteur de dilution géométrique du flux

stellaire, qui représente la proportion de flux émis par l’étoile F‹ qui atteint la surface
de la planète. Enfin, A est l’albédo 11 de la planète. Il est utile de noter que Rplanète et
A peuvent dépendre de la longueur d’onde, découlant de propriétés atmosphériques
de la planète (Brown, 2001).

4.4.2 Expressions usuelles

Aires de lunules La proportion de l’aire de l’étoile occultée de l’observateur lors de
l’entrée ou de la sortie du transit peut s’exprimer par une aire de lunule. On peut alors
exprimer le coefficient de visibilité de l’étoile (voir équation 4.3) α = p1´ λepp, zqq.
Ici, λepp, zq est la portion de disque stellaire, considéré uniforme, occultée exprimée
par l’equation 4.7 par Mandel & Agol (2002), représentée en rouge sur la Figure 4.3a :

λepp, zq = 1
π

»

–p2κ0 ` κ1 ´

d

4z2 ´ p1` z2 ´ p2q2

4

fi

fl, (4.7)

avec :

κ1 = cos´1
„

1´ p2 ` z2

2z



, (4.8a)

κ0 = cos´1
„

p2 ` z2 ´ 1
2pz



. (4.8b)

11. L’albédo de la planète est la proportion de flux incident qui est réfléchi. C’est une propriété optique
d’une surface ou d’un corps, dont la valeur est comprise entre 0 et 1.
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Dans cette expression, p = Rplanète
R‹

est le ratio de taille entre l’étoile et la planète,

et z = d
R‹

la distance entre le centre de la planète (P ) et le centre de l’étoile (E),
exprimé en fraction rayon stellaire (voir Figure 4.3a).

Ce calcul, qui retourne directement α (voir Équation 4.4a), est également utilisé
pour les phases d’immersion et d’émersion 12 du transit et d’éclipse de la planète. Le
résultat de ce calcul n’est pas applicable directement à l’éclipse, puisque dans ce cas,
la partie visible est le complémentaire de celle encadrée dans la Figure 4.3a, et doit
être renormalisé sur la surface de la planète. En reprenant les notations des équations
4.3 et 4.4, on peut exprimer la surface partielle Λplanète, la partie de la surface de la
planète qui chevauche le disque stellaire, en fonction de α. On peut aussi poser les
valeurs limites. La planète dans la phase d’éclipse est totalement occultée par l’étoile,
où Λéclipse

planète = 1. La planète en phase de transition, lorsque les deux disques ne se
chevauchent pas, est totalement visible, Λtransition

planète = 0. On exprime alors la proportion
de flux de la planète occultée par l’étoile comme :

Λplanète =
Soccultée

planète

Splanète
. (4.9)

Avec ici Sp la surface de la planète (en m2), et Soccultée
planète la surface de la planète

occultée par l’étoile (en m2). De manière analogue à l’équation 4.4c, on peut écrire :

α = 1´
Soccultée

planète

S‹

ñ Soccultée
planète = S‹p1´ αq. (4.10)

On peut donc écrire finalement :

Λplanète = S‹

Splanète
p1´ αq. (4.11)

Phase de la planète χ (introduite Équations 4.4b et 4.4c), de façon analogue à la
phase de la lune, représente la proportion de la face visible de la planète qui est
éclairée par l’étoile (le côté jour). Elle est nulle à mi-transit où le côté nuit fait face
complètement à l’observateur, χpϕ0q = 0 avec ϕ0 = 0 par convention. Elle est maxi-
male à mi-éclipse χpϕ0 ` πq = 1. La Figure 4.3b représente les contours de la zone
éclairée de la planète, délimitée par le terminateur 13 d’un côté et le bord de la planète
de l’autre. L’aire correspondante Sphase peut donc être calculée comme la somme (ou
la soustraction dans le cas de la Figure 4.3b) des surfaces d’une demi-ellipse et d’un
demi-cercle. On note Rplanète le rayon de la planète (et demi grand-axe de l’ellipse).
Le demi petit-axe de l’ellipse étant Rplanète. cos pϕq où ϕ est l’angle de phase orbitale

12. Immersion et émersion (ingress et egress en anglais) sont les termes qui désignent l’entrée et la
sortie du transit ou de l’éclipse respectivement.

13. Le terminateur est la ligne géométrique séparant le côté jour du côté nuit d’une planète.
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entre la ligne de visée et la position de la planète sur son orbite (la phase orbitale). On
peut exprimer :

Sphase = π

2 R2
planètep1˘ cos pϕqq,

On soustrait l’aire de la demi-ellipse autour du transit où le côté nuit fait face à
l’observateur ; a contrario, on l’ajoute autour de l’éclipse. Le changement de signe a
lieu à ϕ = π/2 et ´π/2. Comme phase de la planète est χ = Sphase

Sp
, où Sp = πR2

planète
est la surface totale de la planète, on peut alors écrire l’expression utilisée ici (4.12) :

χ = 1´ cos pϕ˘ϕshiftq

2 . (4.12)

On introduit ici ϕshift, qui reproduit un éventuel déplacement du point chaud à la
surface de la planète ; ce qui est un effet possible d’une circulation atmosphérique
forte à l’équateur (Burrows et al., 2010).

Transmission de la planète La transmission de la planète est la modification du
spectre de l’étoile du fait de son absorption partielle par l’atmosphère de la planète.
Elle dépend de la longueur d’onde (voir Section 2.1.1).

4.4.3 Calcul des échelles du système

On propose ici de décrire et exprimer les échelles de distance et de temps du système.

Les temps caractéristiques On calcule ici les différents temps caractéristiques d’une
courbe de transit pour pouvoir choisir entre les différentes étapes de la courbe. Les
phases en elles-mêmes sont décrites plus tard (4.4.4).

Les expressions des temps caractéristiques du transit, correspondant à ceux indi-
qués sur la figure 4.4 sont les suivantes :

ϕ0T = 0 MI-TRANSIT (4.13a)

ϕFT = ϕ0T `
∆ϕ

2 FIN DU TRANSIT (4.13b)

ϕ0E = π MI-ÉCLIPSE (4.13c)

ϕDE = ϕ0E ´
∆ϕ

2 DÉBUT DE L’ÉCLIPSE (4.13d)

ϕFE = ϕ0E `
∆ϕ

2 FIN DE L’ÉCLIPSE (4.13e)

ϕDT = ϕ0T ` 2.π´
∆ϕ

2 DÉBUT DU TRANSIT (4.13f)
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FIGURE 4.4 – Représentation d’une courbe de transit (en rouge) complète indiquant
les différents temps caractéristiques et contributions du transit. En bleu clair, les temps
caractéristiques du transit, en bleu foncé ceux de l’éclipse. En haut, une repésentation
du système avec des différentes phases de la planète.

A noter que les temps ici sont des angles de phase dont l’origine est fixée par
convention au centre du transitϕ0T. Ici, ∆ϕ est la durée (en phase orbitale, en radians)
du transit, calculée dans la suite. Les Expressions 4.13 sont valables dans le cas d’une
orbite circulaire.

De plus, ces expressions sont ensuite corrigées du temps de déplacement de la
lumière, qu’on peut considérer comme une distorsion de la phase de la planète par
rapport à une position de référence. Par exemple, quand la planète passe derrière
l’étoile, on perçoit ce phénomène avec un décalage correspondant au temps de voyage
de la lumière. On considère ce délai nul à ϕ0T, point de référence arbitraire de la
position de la planète. Le délai maximum est donc de δϕpϕ0Eq = 2π

P ˆ
2a
c à mi-éclipse,

où la lumière parcourt deux fois la distance orbitale a à la vitesse de la lumière c. On
peut alors exprimer cet effet par :

δϕpϕq = 2π
P
ˆ

a

c
pcosϕ´ 1q. (4.14)

Durée du Transit On peut exprimer les coordonnées du point P = rx, ys, centre du
disque planétaire dans un repère centré en E (le centre de l’étoile), en fonction du
demi-grand axe de l’orbite a par (voir figure 4.3c) :

rx, ys = ra. sinϕ, a. cosϕ cos is, (4.15)
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}EP } = R‹ `Rplanète. (4.16)

On peut aussi écrire }EP }2 = x2 ` y2 (Pythagore), ce qui nous donne :

pa. sinϕq2 ` pa. cosϕ. cos iq2 =
`

R‹ `Rplanète
˘2 (4.17)

pa. sinϕq2 ` pa. cos iq2
`

1´ sin2ϕ
˘

=
`

R‹ `Rplanète
˘2

pa. sinϕq2 ` pa. cos iq2 ´ pa. cos i sinϕq2 =
`

R‹ `Rplanète
˘2

pa. sinϕq2
`

1´ cos2 i
˘

` pa. cos iq2 =
`

R‹ `Rplanète
˘2

pa. sinϕ sin iq2 ` pa. cos iq2 =
`

R‹ `Rplanète
˘2

pa. sinϕ sin iq2 =
`

R‹ `Rplanète
˘2
´ pa. cos iq2

psinϕq2 =
`

R‹ `Rplanète
˘2
´ pa. cos iq2

pa. sin iq2

ϕ = arcsin

»

–

d

`

R‹ `Rplanète
˘2
´ pa. cos iq2

pa. sin iq2

fi

fl.

Ici, ϕ représente le temps écoulé entre le centre du transit et l’affleurement des
deux disques, soit un demi-transit. La durée totale ∆ϕout du transit est donc :

∆ϕout = 2. arcsin

»

–

d

`

R‹ `Rplanète
˘2
´ pa. cos iq2

pa. sin iq2

fi

fl. (4.18)

De manière analogue, on peut définir la durée ∆ϕin entre deux affleurement
interne, durant lequel le disque de la planète est totalement contenu dans le disque de
l’étoile :

∆ϕin = 2. arcsin

»

–

d

`

R‹ ´Rplanète
˘2
´ pa. cos iq2

pa. sin iq2

fi

fl. (4.19)

Calcul de la distance entre les deux centres La distance entre les centres de l’étoile
et de la planète définit l’état du système, comme représenté dans la figure 4.3c. Il est
nécessaire de pouvoir calculer à tout moment quelle est cette distance }EP }. Cet angle
est maximal lorsque }EP } correspond au demi-grand axe a de l’orbite. On pose donc
θ = ϕ` π

2 . On écrit donc :

}EP } =
b

pa. cos θq2 ` pb. sin θq2. (4.20)
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Ici, a est le demi-grand axe de l’orbite, et b la distance minimale entre le centre
de la planète et celui de l’étoile, b = βˆR‹ représenté figure 4.3c avec β le paramètre
l’impact.

4.4.4 Fonctions des phases du système

La compilation du spectre du système dépend donc de la configuration géomé-
trique apparente à une certaine phase orbitale ϕ. Les fonctions dans ExoNoodle qui
correspondant à ces étapes sont chargées d’affecter une valeur aux coefficients de vi-
sibilité de l’étoile α = p1´Λ‹q (équation 4.4a), et celui de la planète que l’on pose
comme ν = p1´Λpq (voir équations 4.4b et 4.4c).

Le transit Le transit se produit quand la planète occulte une partie de l’étoile. Le
transit commence et termine par contact externe entre les deux disques (option bleu
fonçé sur la figure 4.3c) (Seager & Mallén-Ornelas, 2003; Kipping, 2008). Dans cette
configuration, la planète est totalement visible et ν = 1. La profondeur du transit
théorique, c’est à dire la proportion de la lumière de l’étoile qui ne parvient pas à

l’observateur, est
´

Rplanètepλq

R‹

¯2
. Cette proportion dépend de la longueur d’onde λ et cor-

respond au spectre d’absorption de l’atmosphère de la planète. Dans ce cas, la portion

visible de l’étoile est α = 1´
´

Rplanètepλq

R‹

¯2
. Ce calcul est valide si on néglige les effets de

l’assombrissement centre-bords. Le détail du calcul dans le cas de la prise en compte
de cet effet est reporté au paragraphe 4.4.5.

La transition Si le système se trouve en phase de transition, cela veut dire qu’il n’est
ni en transit, ni en éclipse. Dans ce cas, il n’y a pas de chevauchement entre les deux
disques, qui sont visibles en entier, et on a α = ν = 1.

L’éclipse L’éclipse se produit lorsque la planète passe derrière l’étoile. De la même
façon que le transit, elle commence et termine par contact externe entre les deux
disques. Lorsque l’éclipse est complète, c’est à dire entre deux contacts internes (confi-
guration bleu clair sur la figure 4.3c), l’étoile est visible en entier (α = 1), et la planète
est totalement masquée (ν = 0). Entre le premier contact et l’éclipse complète, on est
en phase d’immersion ou émersion (entrée ou sortie du disque). Alors la portion de
planète cachée est calculée avec la formulation des lunules détaillée au paragraphe
4.4.2.

Ambiguïtés Dans les phases d’immersion/émersion, il est nécessaire de vérifier à
chaque longueur d’onde dans quelle configuration on se trouve. En effet, les instants
d’affleurements ϕin et ϕout (équations 4.19 et 4.18) dépendent du rayon de la planète,
lui-même dépendant de la longueur d’onde. Il y a donc certaines longueurs d’onde où



64 CHAPITRE 4. GÉNÉRATEUR DE SPECTRES D’EXOPLANÈTES

FIGURE 4.5 – Schéma représentant l’étoile (en gris), partiellement occultée par la pla-
nète (en bleu), et d’une maille élémentaire (en rouge) représentée comme la soustrac-
tion de deux lunules (en noir et blanc) définies par leur rayon par rapport au centre
de l’étoile.

l’affleurement est passé, et d’autres où il ne s’est pas encore produit. Il est donc néces-
saire, à chaque instant où il y a ambiguïté, d’effectuer les discriminations suivantes :

}EP } ă
`

R‹ ´Rplanète
˘

Ñ dedans (4.21a)
`

R‹ ´Rplanète
˘

ă }EP } ă
`

R‹ `Rplanète
˘

Ñ chevauchement (4.21b)
`

R‹ `Rplanète
˘

ă }EP } Ñ dehors (4.21c)

4.4.5 L’assombrissement Centre-Bord

L’assombrissement centre-bord (limb-darkening, décrit en 4.2.1), est une des per-
turbations majeures de la courbe de transit. La luminosité locale sur le disque de l’étoile
décroît quand on s’écarte de son centre. En première approximation, l’étoile peut être
considérée comme axisymétrique sur la ligne de visée. Le profil d’intensité de l’étoile
est souvent parametrisé par des fonctions analytiques Iλpµq, la loi d’assombrissement
centre-bord. Ici, µ = cosγ où γ est l’angle entre la ligne de visée et la normale à la
surface de l’étoile (Claret, 2000; Espinoza & Jordán, 2016; Morello et al., 2017).

r = sinγ (4.22)

Méthode de calcul ExoNoodle prend un ensemble de LDCs dépendant de la longueur
d’onde, ou un ensemble simple. Pendant l’évènement de transit, le flux de l’étoile oc-
culté par la planète est calculé par intégration numérique, utilisant un maillage radial
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de l’étoile (voir figure 4.5). Tout d’abord, l’algorithme calcule la distance apparente
entre les centres de l’étoile et de la planète, et calcule l’aire de superposition des
disques (équations 4.20 et 4.21). On prend alors l’aire de superposition délimitée par
d‹´p ´ Rplanète ď r ď min

`

d‹´p `Rplanète, R‹

˘

, qui est découpée en 3000 mailles.
Ici, r est la coordonnée radiale par rapport au centre de l’étoile, r = R‹

a

1´ µ2. Le
nombre de mailles est fixé afin de garantir une précision de 1 ppm dans le calcul du
flux. C’est à dire que si la planète est partiellement en dehors du disque de l’étoile,
seulement la partie qui chevauche le disque sera maillée, avec le même nombre de
maille. La densité du maillage varie donc avec l’avancée du chevauchement, ce qui per-
met d’avoir un maillage plus fin lors de l’immersion et de l’émersion. L’aire de chaque
maille (Sn) est obtenue analytiquement avec la soustraction entre les deux aires de
lunules (la noire et la blanche sur la figure 4.5, voir équation 4.7). Finalement, le flux
total occulté par la planète est donc la somme des flux correspondant à chacune des
mailles :

Foccultépλq = F‹

S‹

3000
ÿ

n=0

ˆ

Irnpλq

Inorm
ˆ Sn

˙

. (4.23)

On introduit ici Inorm, qui est un facteur permettant de s’assurer que le flux est bien
normalisé au flux total de l’étoile, correspondant à :

Inorm =
ż 1

0
Ipµqdµ, (4.24)

Son expression est propre à chacune des loi d’assombrissement centre-bords (voir Sec-
tion 4.2.1).

4.5 Exemples d’utilisation

Le lancement d’exonoodle génère une série de spectres, chacun correspondant à un
instant sur la courbe de lumière. On propose ici de détailler un exemple de calcul de la
variation du spectre du système de WASP43-b sur une orbite complète de la planète.
Les spectres sont calculés entre 3µm et 11µm, avec une résolution spectrale deux
fois supérieure à celle de MIRI-LRS. L’échantillonnage de la courbe de lumière a été
déterminé par la limite de saturation du détecteur et recommandée par les outils du
STScI. Pour WASP43-b, on effectue une observation de 65 trames, une trame durant
0,19 s ; ce qui donne une image toutes les 12,35 s.

4.5.1 Les spectres

Le système Le spectre représenté en Figure 4.6a est le spectre du système de WASP43-
b lorsque la planète est au centre du transit. Il contient donc le spectre de l’étoile,
l’émission de la face nuit de la planète, ainsi que les signatures en transmission de la
planète. On remarque cependant que ce spectre est largement dominé par l’émission
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FIGURE 4.6 – Exemples de spectres générés par exonoodle. En haut : le spectre du
système de WASP43-b, à mi-transit (ϕ = 0). En bas : le spectre apparent de la planète
WASP43-b, pour différentes phases orbitales. Le spectre du côté jour de la planète
(juste avant l’éclipse) est représenté en bleu clair, celui du côté nuit (à mi-transit) en
bleu fonçé, et pendant la phase de transition, à ϕ = 0,25 en rouge.

de l’étoile (Phoenix - Baraffe et al. (2015)), dont on voit très nettement la forme du
corps noir. Les contributions de la planète sont trop faibles pour être visibles à l’œil sur
ce graphique.
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Référence

FIGURE 4.7 – Exemple de la courbe de phase à 5µm de WASP43-b (en rouge), et deux
variations. La courbe bleu foncé correspond à la même planète ayant un rayon deux
fois inférieur. La courbe bleu clair représente la même planète avec une efficacité de
circulation ε plus grande (c’est à dire une temperature plus homogène entre la face
jour et la face nuit).

La planète En soustrayant l’émission de l’étoile au spectre de la Figure 4.6a, on ob-
tient la contribution du côté nuit de la planète, représentée en bleu foncé sur la Fi-
gure 4.6b. De la même façon, en prenant le spectre juste avant l’entrée en éclipse de la
planète, on obtient son spectre côté jour, en bleu clair. Le flux coté nuit est évidemment
bien plus faible que côté jour pour cette planète dont le côté jour est toujours éclairé
par l’étoile. La courbe intermédiaire en rouge représente un mélange des flux jour et
nuit à la phase orbitale ϕ = 0,25, c’est à dire que les surfaces visibles des côtés jour et
nuit de la planète sont identiques (deux demi-cercles). Les émissions de la planète sont
des spectres générés pour WASP43-b à partir d’un modèle d’atmosphère sans nuages,
par Parmentier et al. (2015).

4.5.2 Courbe de lumière

On peut alors extraire une valeur dans chacun des spectres générés, à une longueur
d’onde donnée, pour tracer l’évolution de la luminosité du système en fonction de la
phase orbitale. À 5µm, on obtient alors la courbe rouge de la Figure 4.7. Les évène-
ments de transit et d’éclipse sont visibles à ϕ = 0 et ϕ = 0,5 respectivement. Les
variations de flux entre les deux évènements sont dues au changement de lumino-
sité de la planète en fonction des faces apparentes (voir Figure 4.6b) : la courbe de
phase. On peut alors comparer différentes courbes, générées avec des planètes ayant
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des caractéristiques différentes. Par exemple, la courbe en bleu foncé correspond à une
planète ayant un rayon deux fois inférieur à WASP43-b. On remarque alors que la pro-
fondeur de transit est plus faible, la proportion d’étoile occultée étant moins grande.
De plus la planète émet moins de lumière, donc sa courbe de phase est moins ample,
et la profondeur de l’éclipse moins importante également. On peut également modifier
l’amplitude de la courbe de phase en modifiant l’efficacité de circulation ε. La courbe
bleu clair correspond à une circulation plus efficace (ε ą εWASP43-b) entre le côté jour
et le côté nuit de l’atmosphère, c’est à dire à un contraste de température moins impor-
tant. L’amplitude de la courbe de phase est donc moins importante. De plus, dans ce
cas, la profondeur de transit est légèrement moins grande car le côté nuit de la planète
contribue de façon plus important au flux. À l’inverse, l’émission autour de l’éclipse est
moins grande, le côté jour étant moins chaud.

Ces courbes ont été générées en utilisant 4 CPUs. Dans ces conditions, le calcul
d’une courbe de lumière d’une orbite complète de la planète (5691 spectres) prend
entre 5 min et 7 min. Le calcul d’un spectre seul prend une fraction de seconde.

4.6 Comparaison avec PYLIGHTCURVE

La Figure 4.8-haut représente deux calculs de transit pour la planète WASP12-b,
avec des caractéristiques identiques. Le premier calcul a été effectué avec exonoodle,
le second avec le modèle PYLIGHTCURVE (Tsiaras et al., 2016), utilisé pour les ajus-
tements de données. Les deux courbes étant confondues, le graphique Figure 4.8-bas
représente les résidus de ces deux courbes. On remarque que les modèles sont en ac-
cord à 0,25 ppm près.

Une application directe d’exonoodle, utilisant également le modèle PYLIGHTCURVE,
est présentée dans le Chapitre 6.

4.7 Projet en open source

Le package ExoNoodle est un projet open source (ou code source ouvert). Ce qui
veut dire qu’il est en téléchargement libre. Il est donc documenté, sous contrôle de
configuration et testé.

Dans ce cadre, la démarche de l’open source est intéressante à plusieurs titres. L’accès
libre au code source permet à un utilisateur de s’assurer que le logiciel correspond
bien à ses besoins. S’il désire l’insérer dans un projet de plus grande envergure ou
d’en modifier le code source, il en a le droit à condition que les produits soient eux-
mêmes open source. Il peut également contribuer à l’amélioration continue du code en
proposant des développements, ou en implémentant lui-même des fonctions, options
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FIGURE 4.8 – Comparaison des transits calculs avec exonoodle et PYLIGHTCURVE (en
haut) et les résidus (en bas).

supplémentaires ou des modifications. La démarche de l’open source dans le domaine
scientifique permet également d’assurer la démocratisation de bonnes pratiques dans
le développement logiciel, en particulier quand les applications deviennent complexes,
ou que les codes se veulent réutilisables. Dans ce cadre, le Journal of Open-Source
Software permet de valoriser ce développement précautionneux par une publication,
plus facile à citer dans des travaux et assurant une qualité et une propreté aux codes
évalués par les pairs.

Disponibilité Le code d’ExoNoodle est donc accessible au téléchargement à l’adresse
ß gitlab.com/mmartin-lagarde/exonoodle-exoplanets, sous licence open source GNU-
GPLv3. Il fait l’objet d’une publication dans le Journal of Open-Source Software (Martin-
Lagarde et al., Soumis).

Documentation La documentation est disponible dans trois documents. Tout d’abord
un README.md détaille la procédure d’installation et de lancement. Un manuel utilisa-
teur complet est également disponible, détaillant toutes les interfaces du code et en
particulier le fichier de configuration et le format des fichiers de sortie. Le manuel uti-

https://gitlab.com/mmartin-lagarde/exonoodle-exoplanets
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lisateur recense également les hypothèses faites dans les calculs. Le détail des calculs
(présentés dans la section précédente 4.4) est également disponible en français.



Chapitre 5

Simulations de données MIRI/LRS

The Analytical Engine has no pretentions whatever to originate anything. It
can do whatever we know how to order it to perform. It can follow analysis ;
but it has no power of anticipating any analytical relations or truths. Its
province is to assist us in making available what we are already acquainted
with.

Ada Lovelace („1850)

L’arrivée du JWST, présentant une sensibilité et une couverture en longueur d’onde
inédites jusqu’ici, demande de repenser les méthodes utilisées jusqu’à présent pour
l’analyse des observations d’exoplanètes. Les modèles utilisés comme bases de com-
paraison et d’ajustement des données doivent prendre en compte des effets plus fins
qui deviennent alors détectables. Les méthodes d’extraction d’informations doivent
devenir plus robustes aux bruits instrumentaux et aux dégénérescences. De nouvelles
méthodes de traitement de données sont en développement pour répondre à ces nou-
veaux défis. Ces méthodes étant nouvelles, complexes et développées pour des données
précises, il est crucial de pouvoir tester leurs performances, et identifier leurs limites
d’utilisation. Ces études de performance nécessitent d’avoir des données simulées du
télescope avant qu’il soit en opération. C’est dans ce cadre que nous avons entrepris de
générer des jeux de données synthétiques 1 d’observations de spectroscopie d’exopla-
nètes en transit par le JWST/MIRI. Le générateur de source exonoodle (voir Chapitre
4) est utilisé pour modéliser les variations du spectre du système exoplanétaire. Ici,
nous présentons la procédure mise en place pour générer des données synthétiques
réalistes.

1. Dans ce contexte, « synthétique » dans le sens de « de synthèse » est synonyme de « simulé ».
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5.1 MIRISim

MIRISim est le simulateur de l’instrument MIRI du JWST; il a été développé par le
consortium MIRI. Il a pour objectif de fabriquer les données attendues lors de l’observa-
tion d’une scène astronomique avec le télescope, en reproduisant les performances de
l’instrument en orbite. Il simule donc le comportement et les effets du détecteur, et les
transformations qui amènent un photon (γ) capté à être compté dans un pixel (DN 2).
L’instrument MIRI possède plusieurs modes de fonctionnement permettant des types
d’observations variées : coronographie, spectroscopie intégrale de champ (MRS), spec-
troscopie basse résolution (LRS), imagerie (détails en Section 3.2.1). Ces différents
modes, à l’exception du mode coronographique, sont pris en compte dans MIRISim.
Dans le cadre de l’étude des exoplanètes en transit, nous nous intéressons en particu-
lier au LRS. Les simulations présentées ici concerneront donc ce mode d’observation.

5.1.1 Utilisation

Le simulateur de l’instrument est un package Python, qu’il est conseillé d’opérer dans
un environnement virtuel à part afin de mieux gérer les dépendances. Il est disponible
librement pour la communauté 3.

Le pipeline Le simulateur a principalement été créé dans le but de tester le pipeline 4

de l’instrument. Le but du pipeline est de corriger les principaux effets instrumentaux
après réception des données, pour fournir aux scientifiques des données exploitables.
La chaîne de traitement des données est organisée en plusieurs niveaux décrits en
Figure 5.1. Le télescope et son instrument n’étant pas opérationnels, le but de MIRISim

Niveau 1a

Images brutes internes 
à l’instrument

Niveau 1B
Images descendues au 

sol

Niveau 2A
Pentes en DN/s

Pipeline MIRI

Télescope

MIRISIM

rampes en DN flux non calibrés

Niveau 2B
Pentes en Jy

flux calibrés

extraction des spectres par canaux

extraction du spectre

Niveau 3
Traitement avancé

mosaïque

assemblage des canaux et expositions

traitement des séries temporelles

Imageur >

MRS >

LRS >

FIGURE 5.1 – Description des différents produits du pipeline, organisés en « niveaux ».
Le niveau 1 en bleu foncé est produit par le télescope, les niveaux 2 et 3 sont produits
par le pipeline. Les étapes 2B et 3 diffèrent en fonction du mode de l’instrument. Dans
cette chaîne de traitement, MIRISim se substitue au télescope pour créer les données
1B.

est alors de se substituer à MIRI. Il fabrique donc des données de niveau 1B à donner

2. le DN (Digital Number) est l’unité de mesure d’intensité dans un pixel. C’est un nombre entier
caractérisé par la conversion analogique-numérique du détecteur.

3. Instructions d’installation de MIRISim : ® miricle.org
4. En informatique, un pipeline (ou data pipeline) est une série de traitements de données opérée

systématiquement lors de la réception d’un jeu de données pour le rendre utilisable par un utilisateur.

https://wiki.miricle.org/Public/MirisimInstallation
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au pipeline. Pour cela, il faut donc faire le travail inverse du pipeline, pour fournir des
jeux de données qui, passées par le traitement, donneront exactement le même résultat
que l’entrée du simulateur, aux effets stochastiques près (bruits de lecture, de photon
et rayons cosmiques).

Configuration Le lancement d’un calcul MIRISim est piloté par trois fichiers de confi-
guration, pour gérer différents aspects de la simulation :

simulation.ini Renseignements sur les conditions d’observations. (Mode de l’ins-
trument, nombre de trames, etc.)

scene.ini Description de la scène astronomique observée. (Nature et emplace-
ment de la ou des sources lumineuses dans le champ de vue, leur caractéristiques
d’émission)

simulator.ini Conditions d’utilisation du simulateur en lui-même. (Permet d’ac-
tiver ou désactiver certains effets, de modifier la version ou l’emplacement de certains
fichiers source ou la surface du télescope, etc.)

Fichiers sources Le calcul des effets du détecteur repose sur l’utilisation de fichiers
de calibration (Calibration Data Products - CDPs). Ce sont des fichiers caractérisant
les propriétés du détecteur et de l’instrument. Certains de ces paramètres ont été me-
surés directement sur le détecteur (dark, flat, etc.), d’autres sont simulés (comme la
PSF par exemple) par le consortium européen de l’instrument. Ces fichiers sont utilisés
par le pipeline pour corriger les données du télescope. On s’en sert donc dans MIRI-
Sim à l’inverse pour, à partir des sources lumineuses, créer des données simulées de
l’instrument.

5.1.2 Architecture

La séquence de calcul part des trois fichiers de configuration décrits plus haut.
Comme illustré dans la Figure 5.2, on commence par créer une scène virtuelle, avec
une représentation de ce qui est visible dans le champ de vue. La scène contient donc
la nature des objets (source étendue, ponctuelle, etc.), leur position et leurs carac-
téristiques d’émission (comme un fichier contenant le spectre de l’objet). Ensuite, en
fonction du mode de l’instrument utilisé, on calcule les modifications du signal en
fonction du chemin optique de l’instrument, de son électronique et du bruit de fond.
On simule ensuite les déformations géométriques, et dans le cas d’une observation
spectroscopique, on disperse la lumière. C’est au cours de cette étape de calcul que
le flux en photons devient un signal en électrons, et on crée alors l’image intermé-
diaire illum_model.fits. On rajoute enfin les processus stochastiques ; c’est à dire les
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Ciel

scene.ini

Simulation

simulation.ini

simulateur

simulator.ini
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ObsSim
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Spectromètre
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SkyFlat
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FIGURE 5.2 – Architecture de MIRISim (Adapté du manuel de C. Cossou)

rayons cosmiques, les bruits de photons et de lecture. On peut enfin créer le fichier de
sortie det_image.fits.

5.1.3 Données simulées

MIRISim crée une image détecteur aussi représentative que possible de celle pro-
duite par l’instrument. Ces images sont cohérentes avec les performances attendues de
l’instrument en vol, et contiennent les métadonnées nécessaires au traitement par le
pipeline du JWST.

Définitions Les expositions sont segmentées en intégrations et en trames (ou frames)
(voir Figure 5.3). L’exposition est l’ensemble de l’observation. Elle peut contenir plu-
sieurs intégrations (ou rampes) ; une fin d’intégration étant une lecture destructive 5 de
tous les pixels. La durée d’une intégration ∆tintégration est choisie par l’utilisateur pour
ne pas saturer le détecteur, en fonction du flux de la source. Les rampes contiennent
plusieurs trames ; chaque trame représente une lecture non-destructive de chaque
pixel, à la suite de laquelle le signal continue de s’accumuler. La durée d’une trame
∆tframe est définie par le temps de lecture du détecteur, et est donc une propriété de
l’instrument. Il est important de remarquer que sur la Figure 5.3, le flux est constant,
c’est à dire que la pente de la rampe est constante. La conversion entre pente et rampe

5. Une lecture destructive est une lecture d’un pixel suivi d’une remise à zéro (reset), pour recommen-
cer une nouvelle image, et éviter la saturation.
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FIGURE 5.3 – Schéma illustratif de l’évolution du signal au cours du temps pendant une
observation, définition de la structure d’une exposition, avec la définition d’une trame
(frame), d’une intégration, et de l’exposition elle-même. Ici, l’exposition contient trois
intégrations de 28 trames chacunes.

est une problématique importante pour le traitement des images et, par extension,
pour leur fabrication. En effet, c’est lors de cette étape qu’on passe d’un signal (en DN)
à un flux (en DN/s) exploitable. Une rampe théorique est linéaire lorsque le flux est
constant. En pratique, d’autres effets jouent sur la linéarité de la rampe (non linéarité,
rayons cosmiques, etc.) qui rend la conversion délicate.

Images Deux types de fichiers de sortie sont créés :

illum_model.fits Une image intermédiaire représentant l’illumination théorique
de chaque pixel du détecteur, c’est un flux exprimé en électrons par seconde (e´/s).
L’illum_model.fits prend donc en compte la PSF des optiques et le gain du détec-
teur, mais ne comporte aucun effet systématique ou bruit du détecteur. Cette image est
utilisée par le module SCASim (voir Figure 5.2), pour calculer le signal reçu, ainsi que
l’intensité et la forme des effets détecteurs.

det_image.fits La série d’images finales de la simulation, représentant la va-
leur du signal reçu à chaque pixel, exprimée en Digital Number (DN). En fonction
du nombre de trames de l’intégration, le détecteur accumule du signal. Le détec-
teur est lu à chaque trame pour suivre l’évolution du signal en fonction du temps.
Le det_image.fits est donc un fichier 3D contenant une série d’images décrivant
l’évolution du nombre de DN dans l’image. Un fichier det_image.fits est créé pour
chaque exposition de l’observation.
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5.1.4 Les effets détecteurs implémentés

Le calcul commence par la création du modèle d’illumination, à partir du ciel factice
et du mode de l’instrument utilisé. Les effets détecteurs sont ensuite simulés par un
module spécifique de MIRISim : SCASim, qui crée les rampes. Les effets modélisés
ont été choisis à partir des tests du détecteur et de la connaissance de la technologie
choisie.

Le flat Le flat est utilisé pour éliminer les artéfacts dans une image causés par des
variations de sensibilité d’un pixel à l’autre et par des variations d’illumination par le
système optique. Un flat est une image prise sur une source homogène, blanche le plus
souvent.

Le seuil Le point de départ de la rampe n’est pas 0 DN. Il y a un seuil (offset) de
départ, qui varie au cours du temps (zero-point drift). Cela est dû à l’utilisation d’une
valeur prédéfinie dans l’électronique du détecteur. De plus cette valeur peut changer
à cause d’une quantité variable d’électrons déjà présente dans le pixel au début de
l’intégration. Ces variations sont simulées avec une variation aléatoire autour d’une
valeur fixée.

La non-linéarité Le gain caractérise la conversion entre le nombre d’électrons qui
entrent dans un amplificateur, et le nombre de DN mesurés. Cela donne une conver-
sion linéaire nDN = Gi ˆ ne´ , Gi étant le gain d’un amplificateur i, nDN et ne´ le
nombre de DN mesurés, et le nombre d’électrons générés respectivement. En pratique,
la conversion s’écarte de la linéarité pour les flux importants et la conversion s’écrit
nDN = ai ˆ n2

e´ ` bi ˆ ne´ ` ci, avec ai, bi et ci les paramètres du polynôme décrivant
la non linéarité du détecteur, mesurée lors des tests.

Les rayons cosmiques Les rayons cosmiques sont des particules à haute énergie qui
impactent le détecteur, provoquant un pic impulsionnel d’intensité sur un ou plusieurs
pixels, en fonction de leur incidence. Sur la rampe, ils représentent une « marche »
importante. C’est un processus aléatoire, dépendant de la position du télescope dans
l’espace. L’environnement de rayons cosmiques au point de Lagrange L2 6 a déjà été
rencontré par des satellites précédents ; on a donc une idée de la fréquence des im-
pacts. Il est possible avec MIRI de corriger l’effet des rayons cosmiques. En effet, ayant
accès aux rampes et pas uniquement aux pentes, il est possible de « recoller » les mor-
ceaux et donc d’éliminer la contribution du rayon cosmique au flux moyen de la rampe.

6. Le point L2 est un des cinq points de Lagrange entre la Terre et le Soleil. Ce sont des points
remarquables, stables ou instables, dans le champ de gravité à deux corps. L2 est un point stable, situé
au delà de l’orbite de la Lune, autour duquel on peut orbiter. C’était l’emplacement, entre autres, des
satellites Hershel et Planck.
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Le bruit de Poisson Le bruit de Poisson (ou bruit de photons) est le bruit engendré
par le fait que le flux lumineux est composé de particules élémentaires (photons - γ)
et n’est donc pas continu. Il peut être modélisé en effectuant un tirage aléatoire du
nombre de photons récoltés dans une distribution de Poisson.

Le bruit de lecture Le bruit de lecture est un bruit associé au processus de lecture
du détecteur (conversion analogique/numérique, amplification, etc.). Il est mesuré
expérimentalement lors de tests sur des modèles du détecteur (Rieke et al., 2015).

Le courant d’obscurité Le courant d’obscurité est un courant résiduel présent même
en l’absence d’illumination du détecteur. Il dépend des inhomogénéités du détecteur ; il
est mesuré en prenant des images avec le détecteur dans le noir. Son intensité dépend
également de la température du détecteur.

Les mauvais pixels Certains pixels du détecteur ont des dysfonctionnements systé-
matiques, et doivent être écartés des analyses. Ils peuvent être « morts » (dead pixels),
c’est à dire qu’ils détectent 0 photon. Certains sont « bruités » (noisy pixels), et renvoient
des valeurs absurdes et incohérentes avec le flux appliqué. Ils sont souvent localisés
autour des pixels morts. Une cartographie de ces pixels inutilisables a été mesurée, et
est utilisée comme un masque à appliquer sur le détecteur.

Latence L’effet de latence du détecteur est la persistance du signal au cours du temps.
Elle affecte les différentes intégrations d’une observation et les observations entre-elles
quand elles se suivent au cours du temps. Dans SCASim, cet effet est encore mal carac-
térisé, car peu de tests ont été faits sur le détecteur réel pour le caractériser pendant
le développement du simulateur. En pratique, il est possible de simuler les latences à
l’intérieur d’une observation, suivant une décroissance exponentielle. L’influence d’ob-
servations précédentes n’est pas prise en charge.

Par la suite, lors de l’introduction de systématique instrumentales, il sera nécessaire
de discuter lesquels de ces effets doivent être activés ou désactivés (voir Section 5.3.1).

5.1.5 Limitations dans le cadre des exoplanètes

MIRISim ayant été créé pour préparer le pipeline, et le pipeline ne traitant que des
effets connus, et quantifiés dans un CDP, seuls ces effets sont modélisés. Il s’en suit que
certains biais, jouant un rôle non significatif dans la plupart des observations ne sont
pas pris en compte dans les simulations. En particulier, les observations de spectrosco-
pie de transit avec le LRS font partie de ces observations avec des besoins spécifiques
qui ne sont pas ou peu pris en charge par le pipeline, et par extention par MIRISim.
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Les observations de spectroscopie de transit avec MIRI sont effectuées avec le LRS.
L’observation consiste à observer la source pendant une fenêtre de transit ou une or-
bite complète de la planète. Les fenêtres de transit ou d’orbite complète durent de
quelques heures à quelques dizaines d’heures. La particularité de ces observations est
donc d’être très sensible aux variations temporelles. On utilise ici le mode « sans fente »
(voir Section 3.2.4.a).

Le but de l’observation est de mesurer des petites variations dans le spectre. MIRISim
a été conçu pour des sources constantes dans le temps. L’architecture de MIRISim
force donc à relancer une nouvelle exposition (un nouveau run de MIRISim) à chaque
pas de temps, pour que le flux varie. Cela a pour effet de gommer toutes les dérives
temporelles de l’instrument. MIRISim seul n’est donc pas suffisant pour reproduire des
simulations réalistes d’observations de spectroscopie de transit. C’est pourquoi nous
avons décidé de rajouter les systématiques décrites en section 5.2.2 en post-traitement
des images MIRISim sur les rampes en DN.

La longueur du temps de calcul de MIRISim pour générer les images est due au
fait qu’il crée les rampes, en suivant de près le fonctionnement physique du détecteur.
Il accumule donc beaucoup d’effets qu’il est essentiel de conserver. Une simulation
complète de la courbe de lumière de WASP43-b (20 h) avec MIRISim prend 3 jours sur
15 CPUs. Il est donc crucial d’avoir la capacité de lancer la simulation en parallèle, sur
15 CPUs ou plus.

5.2 Caractérisation des détecteurs

L’objet ici est de réintroduire les systématiques instrumentales importantes dans le
cadre des Observations en Séries Temporelles (TSO) qui ne sont pas accessibles avec
MIRISim. Il est nécessaire de les identifier et de connaître leurs dépendances aux pa-
ramètres de l’observation. La compréhension des phénomènes physiques internes au
détecteur est encore incertaine, ce qui rend une modélisation physique du détecteur
difficile. Nous avons donc décidé d’une modélisation empirique, décrivant le compor-
tement du détecteur. Cette démarche permet, dans un temps limité, de reproduire et
extrapoler les tendances de comportement du détecteur. L’important pour le test des
méthodes de traitement des données est que les formes de bruits soient bien caracté-
risées.

5.2.1 Définitions

Latence Les effets qui nous intéressent dans le cas d’une TSO d’une exoplanète sont
principalement des effets de latence. En effet, ces effets varient dans le temps, sur des
durées qui peuvent être comparable à la durée de l’observation. Les effets de latence
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FIGURE 5.4 – Courbe de tests sur plusieurs heures. On voit très nettement la dérive de
réponse (response drift) au début de l’exposition. Au milieu, l’absence de signal est du
à un temps d’idle suivi d’une reprise de l’acquisition. On remarque bien que la pente est
plus importante puis se stabilise progressivement au niveau normal. (Communication
privée D. Dicken, tests JPL 5)

dépendent du flux arrivant sur le détecteur à un instant t, du flux précédent (l’histoire
du pixel) et du temps (illustration Figures 5.4 et 5.5). On appelle « latence » tout effet
de mémoire du détecteur.

Un modèle du détecteur de MIRI, au Jet Propulsion Laboratory (JPL), est dédié
aux tests de caractérisation. Huit campagnes de tests ont été réalisées sur ce modèle
jusqu’à présent, au cours desquelles des modes particuliers et des sources différentes
sont testés. Pour ce type de détecteur Blocked-Impurity-Band (BIB), les exoplanètes
sont des sources particulièrement brillantes. Nous avons donc utilisé ici les résultats
de tests dédiés aux observations d’exoplanètes ainsi que certains tests de bright sources.

Vocabulaire Il paraît important de clarifier les termes utilisés par la suite dans la
description de la modélisation :

Flux [Jy] Ñ
Flux 9S0 [DN/s] (pente)

Ñ
Flux corrigé 9S [DN/s] (pente)

Signal S0 [DN] (rampe) Signal corrigé S [DN] (rampe)

de la Source Original Post-traité

Ici, « Original » correspond à ce que nous obtenons directement de MIRISim. Il
s’agit du signal ou de la pente à traiter. A l’inverse, « Post-traité » correspond au produit
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FIGURE 5.5 – Courbe de tests comprenant une série de recuits, dont on voit les effets
dans les décroissances rapides successives. (Communication privée D. Dicken, tests
JPL 8)

du traitement, incluant les systématiques réintroduites. Dans la suite, elles seront notés
avec un indice correspondant au type de systématique corrigé.

5.2.2 Modélisation des effets

Le signal observé est affecté par trois effets principaux : la dérive de la réponse
(response drift), la dissipation du recuit (anneal recovery) et la dissipation des phases
d’attente (idle recovery). Ils induisent des déficits ou des excès de signal par rapport à
ce qu’on attend pour un flux stable. Ces effets sont visibles dans les tests du détecteur,
et sont analysés et représentés (voir Figures 5.5 et 5.4) en étudiant les pentes ( 9S0

7).
Nos observations contiennent les rampes elles-même (S0). Pour réintroduire ces effets
dans les observations, il faut donc que les expressions soient intégrées pour passer
d’expressions en fonction de 9S0 à des expressions en S0.

On note que 9S0 peut être considérée comme une quasi-constante, la pente de la
rampe originale variant de façon négligeable au cours du temps (quelque pourcent
au mieux dans le cas d’une exoplanète en transit). Dans chacune des expressions ci-
dessous, l’origine t = 0 est fixée au début de l’observation. Si ces effets sont importants
dans le cadre des analyses de données pour des observations en séries temporelles, ils
ont des variations temporelles suffisamment faibles pour considérer que le flux est
constant sur la durée d’une intégration. De plus, on peut considérer que l’effet de ces

7. On rappelle la notation 9x = dx(t)
dt

.



5.2. CARACTÉRISATION DES DÉTECTEURS 81

variations de flux ne perturbent pas de façon significative les autres effets dans la
simulation, ce qui permet leur ajout en post-traitement.

Il est important de remarquer que l’image comprendra de grandes variations de
signal. En effet plusieurs effet concourent à une diminution importante du signal sur
le détecteur en fonction de la longueur d’onde :

1. la diminution du flux de l’étoile,

2. l’élargissement de la PSF,

3. l’augmentation de la résolution spectrale.

Il y aura donc environ trois ordres de grandeur entre le pixel le plus brillant (autour
de 5µm - nˆ104 DN/s) et le bruit de fond (20 DN/s).

5.2.2.a La dérive de la réponse

Définition La dérive de la réponse (ou response drift) est un effet de latence, en
réaction à un saut d’illumination du détecteur, typiquement le début d’une observation.
Le détecteur met du temps à se stabiliser, et à atteindre le niveau de flux attendu. Plus
le flux est fort, plus le response drift s’estompe rapidement (voir Figure 5.4).

Note : Les traces sur le détecteur d’une observation passée sont un cas de latence
particulier : la persistance. Persistance et response drift sont probablement le même
effet physique, le premier en partant d’un signal plus brillant, l’autre d’un signal moins
brillant. Cependant, les fonctions de modélisations ne sont pas forcément les mêmes,
et le cas des persistances n’est pas traité ici.

Le signal observé par un pixel est alors S( 9St, t) avec 9St le flux à un instant et t le
temps écoulé depuis le début de l’observation. Ici, et pour tous les autres effets, on
considère 9St constant le temps d’une intégration tel que 9St = 9S0.

Le response drift est un déficit de signal au début de l’observation, qui s’estompe
progressivement. Le flux observé est donc plus faible qu’attendu au démarrage de l’ob-
servation t = 0, il augmente petit à petit jusqu’à atteindre le flux attendu. Son temps
de réponse est inversement proportionnel au flux. Il peut être modélisé par une double
exponentielle.

9Scorrected(t) = 9S0 `

´

a1 ˆ e
´ t

α1 ` a2 ˆ e
´ t

α2

¯

. (5.1)

Avec α1( 9S0) et α2( 9S0) les temps caractéristiques des exponentielles et a1( 9S0) et a2( 9S0)
l’amplitude de ces évolutions. On peut noter que a1( 9S0) et a2( 9S0) sont homogènes à
des flux en DN/s. Ces paramètres dépendent de 9S0, le flux asymptote stabilisé.
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ãÑ Estimation des caractéristiques des exponentielles On peut relever, à différents
9S0, les caractéristiques de la décroissance à l’aide des données de tests JPL effectués

dans le cadre de la préparation des données exoplanètes. On obtient alors les points de
mesures présentés en Figures 5.6 et 5.7, qui peuvent être approchés par des fonctions
analytiques dont on se servira pour calculer l’effet du response drift en fonction du
signal attendu sur le détecteur 9S0.

ãÑ Expression On exprime alors le signal corrigé, incluant le response drift, basé sur
les données de test :

Scorrectedptq = S0ptq ´
´

a1.α1 ˆ e
´ t

α1 ` a2.α2 ˆ e
´ t

α2

¯

` CRD. (5.2)

Les caractéristiques des exponentielles ne sont pas continues pour tous les niveaux
de flux. On peut isoler trois régimes, et donc trois expressions pour chacun des para-
mètres de l’Équation 5.2 :

Pour des flux faibles 9S0 P r0 DN/s; 750 DN/ss

a1

´

9S0

¯

= ´3,309ˆ e2,099ˆ 10´3ˆ 9S0 ´ 3,167 (5.3a)

α1

´

9S0

¯

= ´0,248ˆ 9S0 ` 256,03 (5.3b)

a2

´

9S0

¯

= ´4,197ˆ 10´2 ˆ 9S0 ´ 0,283 (5.3c)

α2

´

9S0

¯

= 11.128ˆ 235,222 ˆ 9S0 ` 1,684ˆ 108

235,222 `
´

9S0 ´ 241,72
¯2 . (5.3d)

Pour des flux moyens 9S0 P r750 DN/s; 5000 DN/ss

a1

´

9S0

¯

= α1

´

9S0

¯

= 0. (5.4a)

a2

´

9S0

¯

= 2,577ˆ 10´6 ˆ 9S2
0 ´ 0,0295ˆ 9S0 ´ 10,88 (5.4b)

α2

´

9S0

¯

= 3,086ˆ 104 ˆ e´5,738ˆ 10´4ˆ 9S0 ` 527,58. (5.4c)

Pour des flux forts 9S0 ą 5000 DN/s, on considère que l’effet n’existe plus. En
effet, le jeu de données de test utilisé pour quantifier l’effet s’arrête à 5000 DN/s. Les
effets étant peu visibles autour de cette valeur, nous avons choisi de ne pas extrapoler
les expressions.

a1

´

9S0

¯

= α1

´

9S0

¯

= a2

´

9S0

¯

= α2

´

9S0

¯

= 0. (5.5)
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FIGURE 5.6 – Mesures (en bleu) et courbes ajustées (en rouge) pour chacun des para-
mètres caractéristiques décrivant l’évolution du response drift au cours d’une observa-
tion, pour un flux entre 0 DN/s et 750 DN/s.
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FIGURE 5.7 – Mesures (en bleu) et courbes ajustées (en rouge) pour chacun des para-
mètres caractéristiques décrivant l’évolution du response drift au cours d’une observa-
tion, pour un flux entre 750 DN/s et 5000 DN/s.

Continuité des expressions On peut remarquer que a2( 9S0) et α2( 9S0) sont ap-
proximativement continus pour 9S0 P r0 DN/s; 5000 DN/ss. C’est donc la première ex-
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ponentielle (au temps de décroissance court α1( 9S0) „ 102 s) qui chute rapidement
avec le flux, la deuxième (au temps de décroissance plus long α2( 9S0) „ 103 −104 s)
étant dominante pour les flux moyens.

La valeur de la constante d’intégration CRD dépend de la rampe originale S0ptq.

5.2.2.b La dissipation du recuit

Définition La dissipation du recuit (ou anneal recovery) est un effet de latence dû
au réchauffage (recuit) du détecteur pour enlever les empreintes sur le détecteur dû
aux autres latences. La mise en place de cette procédure est un héritage de la mission
Spitzer. L’anneal induit un signal qui se comporte de façon analogue à un dark current
plus fort, qui diminue petit à petit. L’effet sur le signal est représenté plusieurs fois
en Figure 5.5, où on peut voir un signal initialement de 5 DN/s décroître en quelques
heures exponentiellement.

L’anneal recovery s’ajoute au signal obtenu, sous la forme d’une décroissance expo-
nentielle du courant d’obscurité (dark current) depuis l’arrêt de l’anneal. Il est modélisé
par une double exponentielle et ne dépend pas du niveau du signal sur un pixel ni au-
cune autre caractéristique propre à l’observation.

9SA(t) = b1 ˆ e
´

t`tA
β1 ` b2 ˆ e

´
t`tA
β2 . (5.6)

Avec tA le temps écoulé entre la fin de l’anneal et le début de l’observation. Ici, β1 et β2
sont les temps caractéristiques de décroissance ; b1 et b2 sont les amplitudes du signal.
Le signal S après l’application de cet effet sera 9Scorrige(t) = 9S0(t)` 9SA(t). Il est impor-
tant de noter que le phénomène décrit ici n’est pas un flux dû à une illumination, mais
analogue à une augmentation du courant d’obscurité due au chauffage du détecteur.
La formulation en flux de l’Équation 5.6 comme une traduction de cet excès de signal
est une façon de le modéliser.

ãÑ Estimation de l’expression de décroissance On trouve en Figure 5.8 la décrois-
sance mesurée dans les tests JPL. On peut alors quantifier b1, β1, b2 et β2 pour trouver
l’expression.

ãÑ Expression On exprime alors le signal corrigé, incluant un anneal ayant débuté à
t = ´tA (avec t = 0 le démarrage de l’observation) :

Scorrected(t) = S0ptq ´

ˆ

b1.β1.e
´

t`tA
β1 ` b2.β2.e

´
t`tA
β2

˙

` CA. (5.7)

Avec : b1 = 11,6 DN/s, β1 = 197,97 s, b2 = 0,868 DN/s et β2 = 991,76 s.
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FIGURE 5.8 – Courbe ajustée (en rouge foncé) de l’évolution de la perturbation due à
l’anneal, modélisée grâce aux données de tests (points en rouge clair).

Avec CA la constante d’intégration. Pour t Ñ `8, l’excès de dark current est dissipé.

Par conséquent Scorrected(t) = S0ptq. Comme
„

b1.β1.e
´

t`tA
β1 ` b2.β2.e

´
t`tA
β2



Ñ 0, alors

CA = 0. L’effet d’un anneal étant additif, et ne dépendant d’aucun des paramètres de
l’observation, il sera ajouté en dernier, et considéré uniforme sur toute l’image.

5.2.2.c La dissipation des phases d’attente

Pendant que l’instrument attend (idle time), le détecteur est illuminé. Les lectures
ne sont que des lectures destructives et le niveau de signal dans les pixels est très bas.
Au début de l’acquisition, on remarque un surplus de signal qui s’estompe progres-
sivement. Pour l’instant, il n’existe pas d’explication physique du phénomène. Il est
particulièrement visible sur la Figure 5.4, au milieu de l’observation. On observe une
interruption de l’acquisition. À sa reprise, bien que le flux de la source n’ait pas changé,
le signal mesuré est plus intense.

La dissipation des phases d’attente (ou idle recovery) est un effet de la forme d’une
décroissance exponentielle simple. Son amplitude initiale est proportionnelle au flux,
son temps de décroissance dépend de la durée de la phase d’idle qui a précédé.

9Scorrected(t) = 9S0 `
´

cˆ e´
t
γ

¯

. (5.8)

Avec γ
´

9S0

¯

la constante de temps de l’évolution de l’idle recovery, et c
´

9S0,∆tidle

¯

son

amplitude. Ces paramètres dépendent tous les deux de 9S0, le flux asymptote stabilisé
(différent pour chaque pixel). De plus, c dépend également de ∆tidle la durée de la
phase d’idle avant l’observation.



86 CHAPITRE 5. SIMULATIONS DE DONNÉES MIRI/LRS

400 600 800 1000 1200
Signal (DN/s)

1500

2000

2500

3000

3500

4000

Ti
m

e
co

ns
ta

nt
(s

)

Constante de temps - γ

0 250 500 750 1000
Signal (DN/s)

0.0

2.5

5.0

7.5

10.0

12.5

A
m

pl
it

ud
e

(D
N

/s
)

Amplitude - c

FIGURE 5.9 – Mesures (en bleu) et courbes ajustées (en rouge) pour chacun des para-
mètres caractéristiques décrivant l’évolution de l’idle time au cours d’une observation.

ãÑ Estimation de l’expression de décroissance On trouve en Figure 5.9 l’évolution
de c et γ en fonction de 9S0. Ces paramètres dépendent également de la durée de
l’idle avant l’observation ∆tidle. Des tests JPL ont été réalisés fin 2019, durant lesquels
l’influence du temps d’idle a été explorée de façon plus précise et plus réaliste que pré-
cédemment. Leur analyse permettra d’obtenir une meilleure quantification de cet effet.
En attendant l’accès à ces données, nous avons à notre disposition les mesures de la
Figure 5.9, où ∆tidle = 2011.9 s. D’autres mesures avec ∆tidle « 0 s montrent que l’effet
est inexistant dans ce cas. Nous considérerons donc une relation de proportionnalité
entre ∆tidle et c.

ãÑ Expression On exprime alors le signal corrigé, incluant l’idle recovery :

Scorrected(t) = S0ptq `
´

c.γˆ e´
t
γ

¯

` CIR. (5.9)

Avec

c
´

9S0,∆tidle

¯

=
2,41ˆ 10´9 ˆ

´

9S0

¯3.168

2011.9 ˆ ∆tidle (5.10a)

γ
´

9S0

¯

= 2,976ˆ 106 ˆ e57.62ˆ 9S0 ` 1,13ˆ 103. (5.10b)

Avec CIR la constante d’intégration qui dépend de la rampe originale S0ptq.
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5.3 Introduction des systématiques

5.3.1 Conditions de simulation

Le fichier simulator.ini de MIRISim contient des mots-clefs pour activer ou désac-
tiver les effets mentionnés en Section 5.1.4. Les effets à ajouter étant des effets de
latence, il est nécessaire de les désactiver dans les simulations. Le bruit de Poisson doit
être calculé à la fin du post-traitement, et ne doit donc pas être pris en charge par
MIRISim. Enfin, dans un souci de lisibilité des résultats pendant la phase de tests et de
développement, les rayons cosmiques sont également désactivés. Nous partons alors
d’images LRS-slitless 8 calculées par MIRISim avec la configuration suivante :

4 [refpix] Les pixels de référence
8 [poisson] Le bruit de Poisson
4 [readnoise] Le bruit de lecture
4 [badpix] Les mauvais pixels
4 [dark] Les inhomogénéités de sensibilité du détecteur et le courant d’obscurité
4 [flat] Les défauts de l’optique

4 [gain] Le gain (conversion e´
gain
ÝÝÑ DN)

4 [nonlinearity] La non-linéarité
4 [drift] La dérive du point d’origine de la rampe
8 [latency] La latence
8 [cosmic_ray_mode] Les rayons cosmiques

Les rayons cosmiques Le cas des rayons cosmiques est particulier. Lors de tests de
MIRISim, il a été constaté que presque l’intégralité des pixels étaient identifiés comme
affectés par les rayon cosmiques. Ces faux positifs sont éliminés de l’observation par
le pipeline, ce qui empêche le traitement des données. Or, l’affichage des résultats du
post-traitement nécessite le pipeline. Pour cette raison, dans toutes nos simulations, les
rayons cosmiques sont désactivés. Ce problème a depuis été corrigé par les concep-
teurs de MIRISim et du pipeline. Bien que n’ayant pas été testé, le post-traitement tel
que présenté ici devrait à présent fonctionner correctement avec les rayons cosmiques
activés.

Le bruit de Poisson Pour que les effets soient réintroduits de façon correcte, il est
nécessaire que les rampes ne soient pas bruitées. Il est donc pris en charge par le post-
traitement. La modélisation consiste en un tirage aléatoire suivant une distribution de
Poisson du nombre de nouveaux photons acquis à chaque trame, autour d’une valeur
de référence dépendant du flux de la source lumineuse observée.

8. slitless est la nomenclature du mode prisme n’utilisant pas de fente pour la diffraction, du spectro-
mètre basse résolution de MIRI.
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Pour plus de clarté dans le code, et plus de maîtrise en phase de développement et
de tests, les trois effets seront ajoutés séparément, les uns après les autres. Le bruit de
Poisson sera ajouté en dernier.

5.3.2 Algorithmique

Post-traitement

mirisim_tso Lecture

read_illum_model
read_det_image

Response drift

response_drift

Idle recovery

idle_recovery

Anneal recovery

anneal_recovery

Bruit

poisson_noise

Niveau 1

new_det_images

Donnée/fichier

Fonction

Niveau 1

det_images

Configuration

post_traitement.ini

Ciel fictif

illum_images

FIGURE 5.10 – Schéma d’architecture de principe du programme de post-traitement.

Le code développé pour le post-traitement, comme exonoodle, est un package Py-
thon. Il a besoin de trois fichiers pour fonctionner :

post_traitement.ini est le fichier de configuration. Il renseigne le nom de la
simulation MIRISim à traiter, quels effets doivent être ajoutés, et quelles sont leurs
propriétés (temps depuis le recuit ou durée de l’attente par exemple). Il est utile de
pouvoir désactiver chacun des effets pour pouvoir analyser leur comportement indé-
pendamment.

det_images est une image détecteur, générée par MIRISim, contenant une inté-
gration (une rampe en DN) pour chacun des pixels du LRS. C’est dans cette image que
sont intégrés les effets.



5.3. INTRODUCTION DES SYSTÉMATIQUES 89

illum_model est le modèle d’illumination du détecteur. Il contient le flux en e´/s
théorique appliqué sur le détecteur, c’est à dire la vitesse d’accumulation du signal.
Considéré constant pendant la durée de l’intégration, il est utilisé pour calculer les
propriétés des effets qui dépendent du flux ; à savoir la dérive de la réponse, et la
dissipation des phases d’attente.

La séquence d’observation Parmi les effets modélisés ici et réintroduits en post-
traitement, les dissipations du recuit et des phases d’attente dépendent de la séquence
d’observations choisie par les équipes de l’instrument. Dans le cas d’un recuit, pour
savoir combien de temps s’écoule entre la fin de la manoeuvre et le début de l’ob-
servation. Connaître la fréquence des recuits permettra de savoir s’il y en aura un
systématiquement avant l’observation ou pas. Dans le cas des phases d’attente, quelle
est la longueur de cette phase avant de démarrer l’observation. Il n’existe pas encore
de séquence systématique pour l’instant.

Les effets Pour chacun des effets, la fonction effectuant le calcul prend une rampe en
entrée. Elle rend une autre rampe du même format. Afin de faciliter les modifications
ultérieures, il est nécessaire que les effets soient considérés comme indépendants ; on
ne doit alors pas calculer un effet à partir d’une rampe déjà corrigée d’un autre effet.
Ainsi, la rampe rendue par le calcul de chaque effet doit correspondre à l’ajout ou
au déficit (en DN) de signal dû à l’effet ([rampe avant correction] - [rampe après
correction]). Les effets seront ensuite ajoutés les uns aux autres et à la rampe initiale
en dehors des fonctions calculant les effets en eux-mêmes. Une fois la recombinaison
opérée, il est possible de calculer le bruit de Poisson.

Parallélisation Afin de garder un temps de calcul raisonnable, il est nécessaire de
paralléliser le calcul. C’est la raison pour laquelle tous les effets ne sont pas estimés
par rapport à une image antérieure, mais en modifications absolues, avec t le temps
depuis le début de l’exposition. De cette façon, chaque image peut être calculée indé-
pendamment des autres. Afin de gagner en efficacité, l’image détecteur (det_image)
est considéré comme une matrice à trois dimensions (deux dimensions de pixels et le
temps sur une rampe). En adaptant toutes les autres variables à ce format, le calcul se
fait entièrement en matriciel.

Formattage des données L’option la plus intuitive serait de rendre un fichier avec
une exposition, contenant les N intégrations de l’observation. Il apparaît peu probable
que ce soit le format de données retenu, puisque ce fichier contenant de l’ordre d’une
dizaine d’heures d’observation, un ordinateur aurait beaucoup de difficultés (sinon
une impossibilité) à le lire. Il est donc probable que l’exposition soit séparée en N/n

fichiers contenant n intégrations. Dans notre cas, nous pouvons donc raisonnablement
considérer N fichiers indépendants, qui seront éventuellement fusionnés a posteriori
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selon le modèle de données choisi par le consortium. Il n’est donc pas nécessaire de
modifier la façon dont MIRISim est lancé jusqu’à présent, en dehors de la désactivation
des effets indésirables.

5.4 Résultats

L’ensemble des étapes de la création des observations synthétiques d’exoplanètes
en transit avec MIRI-LRS est reporté Figure 5.11. En partant des propriétés et des
spectres de l’étoile et de la planète, nous sommes à présent capable de fournir des
images représentatives des performances de l’instrument en orbite, autant qu’il est
possible de l’être.

Exonoodle

série temporelle de spectres 
(Jy)

MIRISim

série temporelle d’images 
non-bruitées (DN)

MIRISIM_TSO

série temporelle d’images 
(DN)

Modèles

spectres des objets du 
système (Jy)

Cette thèse AppORts ext.

FIGURE 5.11 – Schéma d’illustration de l’ensemble des étapes de la création d’observa-
tions réalistes en série temporelle d’un système exoplanétaire.

5.4.1 Temps de dissipation des systématiques instrumentales

On peut alors étudier le temps de dissipation de chacune des systématiques instru-
mentales rajoutées aux données synthétiques de MIRISim. Il est intéressant de compa-
rer les variations en fonction des différents paramètres jouant un rôle dans les ampli-
tudes de chacun de ces effets. Une fenêtre de transit durant quelques heures, certains
de ces effets ont de grandes chances de biaiser les mesures de transit soit en affectant
l’évènement de transit lui-même, soit en faussant le calcul du flux en dehors du tran-
sit, qui sert de comparaison à la mesure de la profondeur du transit. Une partie de ces
effets jouant de façon différente en fonction du niveau de flux, les longueurs d’ondes
seront affectées différemment. En conséquence, une mauvaise prise en compte des sys-
tématiques dans les traitement de données peut, au mieux biaiser les paramètres de la
planète, au pire distordre le spectre de la planète mesurée.

On peut constater qu’en utilisant les expressions précédentes (voir Équations 5.1,
5.6 et 5.8), s’approcher la valeur asymptote du flux attendu 9S0 peut être très long. En
pratique, le flux évolue très peu et on peut considérer un effet comme complètement
dissipé lorsque sa variation est plus petite que le bruit de poisson (voir Figure 5.12).
C’est à dire quand l’intégrale de la différence de flux dû à l’effet entre le début et la fin
de l’observation Sdérive (zone en rose sur la Figure 5.12) est plus faible que le bruit de
photon pendant l’observation.
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FIGURE 5.12 – Schéma d’illustration du critère de dissipation des effets, dans le cas
de la dérive de la réponse. La courbe bleue représente l’évolution temporelle du flux
affecté par la dérive. 9S0 est le flux théorique non affecté. 9S1 est le flux attendu à la fin
de l’observation, ∆tobs est la durée de l’observation, ici la fenêtre de transit et t0 est
le temps du début de l’observation. La zone en rose est la différence d’intégrale entre
9S = 9S1 et la courbe théorique (en bleu).

On peut exprimer le bruit de poisson Sbruit associé à 9S1 sur la durée de l’observation :

Sbruitpt0q =

b

9S1 ˆ ∆tobs ˆG

G
, (5.11)

avec G = 5,5 e´/DN le gain du détecteur. On cherche alors t0 à partir duquel Sbruitpt0q ą

Sdérive.

5.4.1.a La dérive de la réponse

On peut exprimer 9S1 (à t = t0`∆tobs) dans le cas de la dérive de la réponse comme :

9S1pt0q = 9S0 `

ˆ

a1 ˆ e
´

t0`∆tobs
α1 ` a2 ˆ e

´
t0`∆tobs

α2

˙

. (5.12)

Son intégrale sur le temps d’observation (l’aire rose sur la Figure 5.12) est donc :

S1pt0q = 9S1pt0q ˆ ∆tobs. (5.13)

L’intégrale du signal affecté par la dérive de la réponse pendant l’observation (l’aire
sous la courbe bleue de la Figure 5.12) s’écrit à partir de l’Équation 5.1, et donne :

Spt0q =
ż t0`∆tobs

t0

9S0 ` a1 ˆ e
´ t

α1 ` a2 ˆ e
´ t

α2 dt (5.14)
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Spt0q = 9S0 ˆ ∆tobs ` a1.α1 ˆ e
´

t0
α1 ` a2.α2 ˆ e

´
t0
α2 ´ a1.α1 ˆ e

´
t0`∆tobs

α1

´ a2.α2 ˆ e
´

t0`∆tobs
α2 . (5.15)

On a donc Sdérive = S1pt0q ´ Spt0q, l’aire rose sur la Figure 5.12, que l’on cherche à
comparer au bruit de poisson Sbruit associé à 9S1 sur la durée de l’observation (Équa-
tion 5.11).

La dérive de la réponse dépend largement du niveau de flux appliqué sur le pixel.
Il n’affecte que les flux modérés, en dessous de 5000 DN/s. C’est aussi l’effet qui a les
temps de dissipation les plus longs.

5.4.1.b Le recuit

De façon analogue, on peut exprimer le flux à la fin de l’observation 9S1pt0q pour le
recuit :

9S1pt0q = 9S0 `

ˆ

b1 ˆ e
´

t0`∆tobs`tA
β1 ` b2 ˆ e

´
t0`∆tobs`tA

β2

˙

. (5.16)

On a alors également S1pt0q = 9S1pt0q ˆ ∆tobs, et l’intégrale de la courbe de recuit
s’exprime :

Spt0q = 9S0 ˆ ∆tobs ` b1.β1 ˆ e
´

t0`tA
β1 ` b2.β2 ˆ e

´
t0`tA
β2 ´ b1.β1 ˆ e

´
t0`∆tobs`tA

β1

´ b2.β2 ˆ e
´

t0`∆tobs`tA
β2 . (5.17)

On compare alors Srecuit = Spt0q ´ S1pt0q des Expressions 5.16 et 5.17 à Sbruit (voir
Équation 5.11).

L’excès de signal dû au recuit du détecteur est un effet uniforme et son amplitude ne
varie pas avec l’intensité du flux appliqué sur le détecteur. En revanche, sa contribution
au signal total est plus ou moins significative.

5.4.1.c Les phases d’attente

De la même façon, on exprime le flux à la fin de l’observation 9S1pt0q pour les phases
d’attente :

9S1pt0q = 9S0 `

ˆ

cˆ e´
t0`∆tobs

γ

˙

. (5.18)

On a alors également S1pt0q = 9S1pt0q ˆ∆tobs, et l’intégrale de la courbe de dissipation
de l’attente donne :

Spt0q = 9S0 ˆ ∆tobs ` c.γˆ e´
t0
γ ´ c.γˆ e´

t0`∆tobs
γ . (5.19)

On compare alors Sattente = Spt0q ´ S1pt0q des Expressions 5.18 et 5.19 à Sbruit (voir
Équation 5.11).
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Dérive de la réponse
Dissipation des
phases d’attente

Dissipation du recuit

20 DN/s 1 h <10 s 25 min

500 DN/s 6 h <10 s 7 min

4000 DN/s 10 min 1,6 h 1 min

TABLE 5.1 – Tableau reportant temps de dissipation des différents effets systématiques
introduits, pour trois flux différents. D’après les Équations 5.15, 5.17 et 5.19.

L’amplitude de l’effet des phases d’attente dépend à la fois de l’intensité du flux
appliqué sur le pixel, mais également de la durée de la phase d’attente.

5.4.1.d Résultats

Les expressions ci-dessus donnent donc une estimation du temps à partir duquel
chaque effet peut être considéré comme négligeable devant le bruit de poisson. Ce
temps correspond à combien de temps il faut attendre à partir du début de l’acquisition
des données pour être sûr que la dérive soit stable pendant la fenêtre d’observation du
transit. Les résultats pour trois niveaux de flux (faible à 20 DN/s, moyen à 500 DN/s
et fort à 4000 DN/s) sont rapportés dans la Table 5.1

On remarque que l’effet significatif le plus longtemps est la dérive de la réponse, qui
est le plus défavorable autour de 400 DN/s puis se dissipe de plus en plus rapidement
jusqu’à devenir négligeable au delà de 5000 DN/s. La dissipation des phases d’attente
est dissipé plus rapidement qu’une intégration entre 20 DN/s et 500 DN/s, et devient
significative pour des flux forts. La dissipation du recuit ayant la même amplitude
quel que soit le flux, son effet devient de moins en moins significatif lorsque le flux
augmente.

5.4.2 Les observations synthétiques

La Figure 5.13 montre deux exemples de det_image. La première (5.13a) est l’image
créée par MIRISim avec les caractéristiques nécessaire à son post-traitement 9. La se-
conde (Figure 5.13b) est l’image en sortie de post-traitement. Chacune des images fait
72 pixels de large par 416 pixels de long.

On peut nettement distinguer l’illumination laissée par le spectre, au milieu en blanc.
Elle est plus intense vers la gauche de l’image, autour de 5µm, puis diminue en avan-
çant vers la droite jusqu’à disparaître à 11µm. En effet, le spectre est dominé par la
queue de la courbe de corps noir de l’étoile, qui diminue avec la longueur d’onde.

9. C’est à dire qu’elle n’inclut ni le bruit de Poisson, ni les rayons cosmiques, ni les effets de latences.
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On remarque une rangée horizontale de pixels avec des valeurs différentes en bas de
chacune des images. Il s’agit de pixels de références, servant à la calibration et au
suivi d’effets systématiques du détecteur pendant le traitement des données. La ligne
blanche au milieu est la lumière du spectre de l’étoile dispersé sur le détecteur ; autour
en gris, le niveau de signal est le bruit de fond.

(a) Sortie de MIRISim (dernière trame)

(b) Sortie de post-traitement

FIGURE 5.13 – Exemple d’image détecteur en sortie de MIRISim, et en sortie du post-
traitement.

L’image seule ici n’a pas grand intérêt puisqu’il s’agit d’étudier l’évolution du spectre
au cours du temps. Ces deux exemples sont des images tirées de la série temporelle
simulée de WASP43-b. On peut alors suivre l’évolution de plusieurs pixels.

La Figure 5.14 représente le suivi de trois pixels différents du même jeu de données
simulées. Chacun des pixels est représenté sur l’image à côté de la courbe brute (en
bleu clair) et lissée (en bleu foncé).

Pixel brillant Le panneau 5.14a est le suivi du pixel le plus brillant de l’image.
On remarque un fort signal sur bruit. Les effets systématiques sont peu visibles, en
effet, le flux étant relativement fort, la dérive de la réponse est assez faible. On peut en
revanche remarquer, au début de l’observation, la dissipation progressive de la phase
d’attente auquel s’ajoute le signal du recuit.

Pixel moyen Le panneau 5.14b suit un pixel au milieu du spectre, avec un flux
moyen. On remarque alors de façon plus nette la présence du recuit, la phase d’attente
étant déjà dissipée. La dérive de la réponse est également nettement visible, et son
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(c) Flux faible

FIGURE 5.14 – Résultats post-pipeline de l’évolution temporelle du flux mesuré sur
différents pixels de l’image à différents ordres de grandeur de flux (Niveau 2A). L’em-
placement des trois pixels suivis sont à côté de chacune des courbes correspondantes.
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temps de dissipation est de l’ordre de grandeur du temps avant le transit. Il est donc
probable que la profondeur de transit soit affectée par la présence de cet effet.

Bruit de fond Le panneau 5.14c correspond à un pixel hors du spectre, et donc
marginalement illuminé. Le signal mesuré y est donc très faible. L’effet du recuit est
visible, ainsi que la dérive de la réponse, de façon très nette. A flux faible, cette dérive
a un temps de stabilisation très long.

On remarque bien que dans le cas des observations en spectroscopie, l’amplitude
du signal de variation présent sur l’image est très grande, et il faut pouvoir traiter des
informations de tous les ordres de grandeur de signal, étant affectés différemment par
chaque systématique. C’est une des difficultés du traitement des données.

5.5 Utilisation des données simulées

5.5.1 Le data challenge JWST - ERS

La communauté du programme ERS pour les exoplanètes en transit, dont nous fai-
sons partie, coordonne la préparation, les contributions et les observations du pro-
gramme. Les observations utilisent les modes en séries temporelles des quatre instru-
ments du JWST ayant été identifiés comme les plus adaptés pour ce type de sources,
et vont observer les systèmes toutes les configurations géométriques possibles (tran-
sit, éclipse et courbe de phase). La préparation de la communauté comportera un
data-challenge en deux temps : une première phase sur des données simulées, et une
seconde avec des images réelles après la mise en service du télescope (Bean et al.,
2018).

En particulier, le but de cette première phase du data-challenge, prévue pour la fin
de l’année, est de fournir à la communauté des jeux de données représentatives autant
que possible du comportement du télescope en orbite pour permettre à la communauté
de se familiariser avec les données et tester différentes méthodes pour les réduire.

Dans ce cadre, les données synthétiques de MIRI-LRS seront fournies à l’aide de la
méthode présentée ici.

5.5.2 CASCADe

Le programme Calibration of trAnsit Spectroscopy using CAusal Data (CASCADe) est
une méthode de traitement de données développée par J. Bouwman dans le cadre du
projet ExoplANETS-A 10. Son objectif est, à partir de séries temporelles 1D ou 2D (pi-
peline niveau 2B et 2A respectivement, voir Figure 5.1), d’extraire le signal en enlevant

10. Documentation disponible à ß jbouwman.gitlab.io/CASCADe

https://jbouwman.gitlab.io/CASCADe/index.html
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les signaux corrélés, en utilisant un modèle causal 11. On suppose que les systématiques
instrumentales affectent tous les pixels de l’image de façon corrélée, et en identifiant
ces corrélations, on peut isoler ces signaux. Ce modèle en « boîte noire » ne suppose
pas de connaissance a priori sur le comportement et la forme des systématiques.

A partir de la série temporelles, CASCADe donne la profondeur de transit en fonction
de la longueur d’onde ; c’est à dire le spectre en transmission de la planète. Le modèle
utilisé pour ajuster la profondeur de transit est le modèle BATMAN (Kreidberg, 2015)
(voir Section 4.1.1). On peut remarquer que cette méthode utilise l’hypothèse dark-
planet, discutée dans le Chapitre 6. Dans le cadre d’ExoplANETS-A, ce programme a
été utilisé pour des traitements de données Spitzer et HST-WFC3, permettant d’obtenir
des caractéristiques affinées pour 80 planètes.

On souhaite ici étudier les performances de CASCADe avec des données MIRI-LRS,
pour lequel des ajustements ont été nécessaire pour permettre le traitement des don-
nées. Le modèle de données et les perturbations instrumentales sont de nature diffé-
rentes que les données traitées précédemment avec le programme. Dans ce cadre, nous
avons généré une observation synthétique de WASP43-b avec la méthode de traitement
présentée ici (voir Figure 5.10), qui ont été traité avec CASCADe. On compare alors les
résultats obtenus avec le spectre en transmission initialement utilisé dans exonoodle
pour créer les données.

Cette démarche a permis d’identifier et de corriger des erreurs d’implémentation
dans l’adaptation du programme pour le traitement de données MIRI-LRS. La création
des données synthétiques a été essentielle à cette étude de performance. Les tests sont
toujours en cours, et contribuent encore à l’amélioration du programme.

11. Un modèle causal est un modèle qui fait l’hypothèse que des signaux corrélés ont une cause com-
mune.





Chapitre 6

Conditions de validation de
l’hypothèse ‘dark-planet’

But star-gazing is not science. The entrance to astronomy is through
mathematics. You must make up your mind to steady and earnest work. You
must be content to get on slowly if you only get on thoroughly.

Maria Mitchell, Maria Mitchell : Life, Letters, and Journals (1896)

Lors du traitement de données d’observations d’exoplanètes en transit, les courbes
de lumières sont modélisées en utilisant une expression paramétrique, comme celle
introduite par Mandel & Agol (2002). Dans ces modèles, il est courant de considérer le
flux de l’étoile constant pendant la fenêtre de transit, et le flux de la planète négligeable
(dark-planet - planète noire). C’est cette dernière hypothèse qui nous intéresse plus
particulièrement ici.

Nous avons commencé cette étude de façon empirique en utilisant exonoodle pour
créer des observations synthétiques de transit incluant la courbe de phase de l’exo-
planète, pour un échantillon de 17 planètes. Nous avons ensuite analysé ces données
simulées avec l’hypothèse de dart-planet. Nous avons constaté que cette hypothèse
pouvait introduire un biais significatif dans la détermination de la profondeur de tran-
sit de certaines exoplanètes. Nous avons alors cherché à interpréter ces résultats et
pour cela nous avons développé un modèle analytique. Ce travail a donné lieu à un
article accepté dans The Astronomical Journal (Martin-Lagarde et al., 2020). Le texte
ci-après est une traduction augmentée de ce papier qui ne suit pas l’ordre chronolo-
gique de la recherche mais commence par présenter le modèle analytique.

L’hypothèse de dart-planet a été discutée par Kipping & Tinetti (2010), considérant
que la présence d’une émission du côté nuit de la planète pouvait influencer la mesure

99
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FIGURE 6.1 – Représentation schématique d’une courbe de transit avec (en rouge) et
sans (en bleu) la prise en compte d’une contribution de la planète au flux du système.
En rouge clair la contribution constante de la planète par Kipping & Tinetti (2010) et
en rouge foncé la contribution variable traitée ici (Martin-Lagarde et al., 2020).

de la profondeur de transit. Dans leur étude, ils considèrent, comme pour l’étoile, un
flux constant de la planète, c’est à dire que l’extérieur du transit est plat (flat out-of-
transit). La conséquence principale de la présence d’une émission constante non né-
gligeable de la planète est une dilution de la profondeur apparente du transit (Équa-
tion 6.1 et Figure 6.1), nommée self-blend par les auteurs. La profondeur de transit
apparente p2

self-blend devient :

p2
self-blend = F‹

F‹ ` Fp
p2 avec p2 = Rp

R‹

(6.1)

Avec R‹, F‹ le rayon et le flux de l’étoile, Rp, Fp le rayon et le flux de la planète res-
pectivement et p2 la profondeur géométrique du transit, pour une planète qui n’émet
aucun flux (voir Figure 6.1). Ils ont montré que cette dilution peut être de l’ordre
de „ 100 ppm pour certaines exoplanètes observées dans l’infrarouge moyen. Cette
contribution est donc significative pour certaines des observations actuelles et futures.

Ici, nous proposons d’aller plus loin, et de considérer les variations du flux de la
planète dues à sa rotation, et au fait qu’elle présente différentes faces à l’observateur
selon sa position le long de son orbite : la courbe de phase. On explore l’impact des
deux effets, la présence du flux de la planète introduit par Kipping & Tinetti (2010) et
sa variabilité due à la courbe de phase, sur des observations simulées d’un échantillon
de planètes avec l’instrument MIRI du JWST. Comme pour le reste de cette thèse, on
se concentre sur le mode spectroscopique à basse résolution « sans fente » (MIRI-LRS),
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ici en particulier sur les courbes blanches 1. En effet, des erreurs dans l’analyse des
courbes blanches peuvent causer un biais ou une tendance parasite dans l’interpréta-
tion du spectre en transmission, en particulier si cette courbe blanche est utilisée pour
corriger des effets systématiques instrumentaux ou calculer les paramètres du système
qui ne dépendent pas de la longueur d’onde (Tsiaras et al., 2016).

6.1 Etude analytique

On peut estimer analytiquement le biais sur la profondeur de transit, due à l’hy-
pothèse de dark-planet ; c’est à dire négliger la présence de la courbe de phase en
émission et en réflexion de la planète.

6.1.1 Formulation analytique

La modulation de la courbe de phase peut être approximée par une fonction étagée 2

sur trois intervalles, avec comme valeurs le flux moyen avant, pendant (entre A et
B) et après le transit (voir Figure 6.2). D’après les Équations 4.3, 4.4 et 4.12 et en

F⭑

F⭑ + F!"#$
F⭑ + F!%&

time

flu
x

A B

FIGURE 6.2 – Représentation schématique d’une courbe de transit incluant le courbe
de phase de la planète (en noir). Les flux moyens en dehors (rayé) et pendant le transit
sont représentés en rouge foncé et clair respectivement. Une illustration des phases de
la planète est présente au dessus. La courbe de transit de l’hypothèse dark-planet est
représenté en gris clair.

1. Les courbes blanches (ou white curves) sont les courbes intégrées sur toutes les longueurs d’onde
2. Une fonction étagée (ou step function) est une fonction constante par morceaux.
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considérant ∆ϕ = 0, on définit les intégrales suivantes :

Fjourpϕ1,ϕ2q =
Fjour

ϕ2 ´ϕ1

ż ϕ2

ϕ1

1´ cos pϕq
2 dϕ

=
Fjour

2

ˆ

1´ sin pϕ2q ´ sin pϕ1q

ϕ2 ´ϕ1

˙ (6.2)

Fnuitpϕ1,ϕ2q = Fnuit

ϕ2 ´ϕ1

ż ϕ2

ϕ1

1` cos pϕq
2 dϕ

= Fnuit

2

ˆ

1` sin pϕ2q ´ sin pϕ1q

ϕ2 ´ϕ1

˙

.

(6.3)

Avec ϕ l’angle entre la ligne de visée et la position de la planète sur son orbite (voir
Section 4.4.2). En utilisant à nouveau la symétrie de la courbe de phase ∆ϕ = 0, on
peut écrire le flux moyen dans, et en dehors du transit F in

p et F out
p comme :

F in
p = Fjour

ˆ

0,
Φ1´4

2

˙

` Fnuit

ˆ

0,
Φ1´4

2

˙

(6.4a)

F out
p = Fjour

ˆ

Φ1´4
2 , mΦ1´4

˙

` Fnuit

ˆ

Φ1´4
2 , mΦ1´4

˙

, (6.4b)

où Φ1´4 = 2π(T1´4/P ) est l’angle de phase associée à la durée du transit (entre A
et B sur la Figure 6.2 avec P la période orbitale). m est un paramètre qui permet de
définir la durée d’observation en dehors du transit. Lorsque m = 1, cette durée est
égale à la durée du transit. Ici, on choisit m = 1,25 = 5/4. On peut alors expliciter ces
expressions en utilisant les Équations 6.2 et 6.3 :

F in
p =

Fjour ` Fnuit

2 ´
Fjour ´ Fnuit

2
sin

´

Φ1´4
2

¯

Φ1´4
2

(6.5a)

F out
p =

Fjour ` Fnuit

2 ´
Fjour ´ Fnuit

2
sin pmΦ1´4q ´ sin

´

Φ1´4
2

¯

`

m´ 1
2
˘

Φ1´4
. (6.5b)

On peut remarquer que les Équations 6.5 ci-dessus donnent, au premier ordre, l’ap-
proximation de Kipping & Tinetti (2010) :

F in
p « F out

p « Fnuit (6.6)

On donne ici une approximation pour la différence de flux F out
p ´ F in

p en remplaçant
les fonctions sinus par leur développement de Taylor du 3ème ordre :

F out
p ´ F in

p «
`

Fjour ´ Fnuit
˘mp2m` 1q

24 Φ2
1´4. (6.7)

La fonction étagée simplifiée décrivant le flux de la planète peut alors être réécrite :

Fp(ϕ) = F out
p p1´ Γ(ϕ)q, (6.8)
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avec

Γ(ϕ) =

$

&

%

F out
p ´F in

p
F out

p
pendant le transit

0 en dehors du transit
. (6.9)

Le flux total du système s’écrit donc :

Fsystème = F‹p1´Λ‹(ϕ)q ` F out
p p1´ Γpϕqq, (6.10)

et peut se normaliser par :

F̃système =
Fsystème

F‹ ` F out
p

= 1´ F‹

F‹ ` F out
p
Λ‹pϕq ´

F out
p

F‹ ` F out
p
Γpϕq. (6.11)

Le flux normalisé peut alors se réécrire :

F̃système = 1´Λsystèmepϕq, (6.12)

avec

Λsystèmepϕq = F‹

F‹ ` F out
p
Λ‹pϕq `

F out
p

F‹ ` F out
p
Γ(ϕ). (6.13)

Ici, Λsystèmepϕq représente la fraction occultée du système. On remarque alors que
Λsystème = Λ‹ si le flux de la planète est nul. On peut alors conclure que, dans un cas
réel, l’hypothèse de dark-planet induit un biais dans la profondeur de transit mesurée
(d’après les Équations 6.9 et 6.13) :

p2
biaisé = F‹

F‹ ` F out
p

p2 `
F out

p ´ F in
p

F‹ ` F out
p

. (6.14)

On peut séparer les deux contributions au biais induit par la présence de la courbe de
phase de la planète :

(∆p2)self-blend = ´
F out

p

F‹ ` F out
p

p2 (6.15a)

(∆p2)phase-blend =
F out

p ´ F in
p

F‹ ` F out
p

. (6.15b)

Le premier terme (Équation 6.15a) est le self-blend de la planète, introduit par Kip-
ping & Tinetti (2010). La profondeur de transit a tendance à être sous-estimée à cause
du self-blend lorsqu’on utilise l’hypothèse de dark-planet, qui entraîne un « écrasement »
de la courbe normalisée. Le second terme vient de la variation du flux de la planète
avec la phase orbitale de la planète, que nous avons introduit ici. Le phase-blend dimi-
nue l’effet du self-blend et peut même conduire à une sur-estimation de la profondeur
de transit. En reprenant les notations de la Figure 6.1, on a p2

self-blend ď p2 ď p2
phase-blend.
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6.1.2 Dépendance aux différentes caractéristiques du système

On peut estimer le biais sur la profondeur de transit d’une exoplanète en fonction
des différentes caractéristiques du système. En considérant le flux de l’étoile et de la
planète comme des émissions de corps noir, F9R2Bλ(T ), où λ est la longueur d’onde
effective couverte par l’instrument, en négligeant l’albedo de la planète, et en considé-
rant F out

p ! F‹, on obtient :

(∆p2)self-blend « ´
Bλ(Tnuit)
Bλ(Teff)

ˆ

Rp

R‹

˙4
(6.16a)

(∆p2)phase-blend «
m(2m` 1)

24
Bλ(Tjour)´Bλ(Tnuit)

Bλ(Teff)

ˆ

Rp

R‹

˙2ˆT1´4
P

˙2
. (6.16b)

Pour les observations en infrarouge moyen, le spectre peut être approché, la plupart
du temps, par l’expression de Rayleigh-Jeans, Bλ(T ) 9 T . A partir des Équations 2.3b
et 2.3a, on démontre que Tjour, Tnuit 9 Tirr. On peut alors écrire :

(∆p2)self-blend « ´Cnight

c

R‹

a

ˆ

Rp

R‹

˙4
(6.17a)

(∆p2)phase-blend « CmCday

c

R‹

a

ˆ

Rp

R‹

˙2ˆT1´4
P

˙2
, (6.17b)

avec

Cnuit = p1´ABq
1
4

´ε

4

¯
1
4 (6.18a)

Cjour = p1´ABq
1
4

«

ˆ

2
3 ´

5
12ε

˙
1
4
´

´ε

4

¯
1
4

ff

(6.18b)

Cm = mp2m` 1q
24 . (6.18c)

Ces expressions permettent d’estimer facilement les effets de self-blend et phase-blend
en fonction des paramètres de l’étoile et de la planète.

6.2 Expérience avec des courbes de lumières simulées

On propose maintenant une étude sur un échantillon de 17 planètes, afin de valider
la démarche analytique précédente pour laquelle nous avons considéré que l’impact de
la prise en compte du flux de la planète se traduisait uniquement en termes de biais sur
la profondeur de transit et pas sur d’autres paramètres, comme par exemple la durée
du transit. Le but ici est d’analyser des courbes de transit simulées prenant en compte
la courbe de phase, avec une méthode classique, faisant l’hypothèse d’une dark-planet.
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6.2.1 La sélection des planètes

Nous avons sélectionné un échantillon de 17 planètes dont la période orbitale s’étale
de 0,7 j à 8,5 j, correspondant à un demi-grand axe de 0,014 AU à 0,077 AU. Ce do-
maine couvre respectivement 80 % et 90 % de la population des exoplanètes en transit
connues aujourd’hui 3. La plupart des planètes de l’échantillon sont des jupiters chauds ;
il inclut également deux super-Terres, une tiède (GJ1214-b) et une chaude (55Cnc-e).
Elles sont représentées en Figure 6.3
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FIGURE 6.3 – Graphique représentant les températures d’irradiation de toutes les pla-
nètes de l’étude en fonction de leur période orbitale. La taille des points correspond au
rayon de la planète (Rayon de Jupiter pour référence.)

Pour chacune des planètes, on peut obtenir dans la littérature :
— Sa masse (Mp en MJup),
— Son rayon (Rp en RJup),
— Sa période orbitale (P en j),
— L’inclinaison de son orbite (i en ˝),
— Sa distance à la Terre (d en pc),
— La masse de son étoile (M‹ en Md),
— Le rayon de son étoile (R‹ en Rd),
— La temperature effective de son étoile (Teff en K),
— La métallicité de son étoile (Fe/H),
— Le coefficient de gravité de son étoile (log g).

3. D’après les informations du catalogue exoplanet.eu, au 31 mars 2020 : ® exoplanet.eu

www.exoplanet.eu
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A partir de ces paramètres, on peut compléter en calculant :
— Le demi-grand axe de son orbite (en AU),

a = 3

d

ˆ

T

2.π

˙2
GM‹ (6.19)

— Le paramètre d’impact de sa trajectoire apparente (en R‹),

b = a cos i

R‹

(6.20)

— Sa température d’irradiation (en K),

Tirr = T‹ ˆ

c

R‹

a
(6.21)

— Ses températures de jour et de nuit (TjourpA, εq et TnuitpA, εq en K) - voir Équa-
tions 2.3b et 2.3a.

Une partie du travail a consisté, pour chacune de ces planètes, à trouver ces pa-
ramètres, en s’assurant de garder une cohérence entre les différentes valeurs lorsque
plusieurs estimations étaient disponibles dans la littérature. Les valeurs de ces para-
mètres, pour chacunes des planètes, sont reportées en Annexe C. Il est alors possible,
à l’aide des caractéristiques du système, de créer les observations synthétiques des
courbes de lumières blanches.

6.2.2 Générer les courbes de lumière

On utilise exonoodle pour générer des courbes de lumières synthétiques (voir Cha-
pitre 4). Les spectres des étoiles sont tirés d’une librairie de spectre PHOENIX (Baraffe
et al., 2015). Ces spectres sont catalogués par température effective (Teff), gravité de
surface (log g) et métallicité (Fe/H), et les spectres vus depuis la Terre sont calculés
en utilisant le facteur de dilution pR‹/dq2. Les exoplanètes sont modélisés comme
deux demi-sphères avec chacune une émission de corps noir correspondant à la tem-
pérature du côté jour et du côté nuit. En effet, la majorité des planètes étudiées ici
sont verrouillées par les effets de marées ; elles ont donc une temperature moyenne
constante différente côté jour TjourpA, εq et côté nuit TnuitpA, εq (voir Équations 2.3b
et 2.3a). Ces températures dépendent de l’albédo A, et de l’efficacité de circulation
dans l’atmosphère de la planète ε ; ces deux paramètres sont très peu contraints, à
cause du manque de données observationelles.

Dans nos simulations, nous avons considéré A = 0,3, qui est une valeur typique
pour des jupiters chauds (Mallonn et al., 2019), et ε = 0,5, qui est une valeur moyenne
de la plage de variation, de 0 à 1.
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FIGURE 6.4 – Exemple d’observation synthétique de la courbe de lumière, ici pour
WASP12-b. La courbe claire est la courbe de lumière théorique ; la courbe foncée consi-
dère le bruit de photon.

Nous avons calculé les séries temporelles spectrales sur une fenêtre de transit de
∆tobs = 2.5 ˆ T1´4 avec une cadence de 12,35 s. Pour modéliser le transit, les coeffi-
cients d’assombrissement centre-bords sont calculés en utilisant ExoTETHyS (Morello
et al., 2020a,b). Tous les spectres sont multipliés par la conversion γ/e´ de MIRI-LRS
(Kendrew et al., 2015) puis intégré sur les longueurs d’onde d’observation de l’instru-
ment et la durée d’une rampe. Les flux intégrés sont multipliés par la surface collectrice
et l’efficacité de transmission du télescope. Ces opérations donnent une courbe blanche
en e´ auquel on ajoute le bruit de photon sous la forme d’une distribution de Poisson.
Les courbes blanches ainsi bruitées sont les observations synthétiques qu’on utilisera
par la suite, dont on trouve un exemple en Figure 6.4.

6.2.3 Méthode d’ajustement des courbes synthétiques

L’ajustement Afin d’extraire les paramètres du système exoplanétaire ayant créé une
observation, on procède à un ajustement des données. On choisit un modèle qui, à
partir des paramètres d’ajustements choisis, nous donne la courbe correspondant aux
données. Le but est de comparer l’observation avec ce que donne un modèle paramé-
trique, et d’explorer l’espace des paramètres pour trouver ceux qui donnent le meilleur
accord entre le modèle et les points observés. Il est généralement nécessaire de faire
plusieurs centaines, voir milliers, d’itérations avant de trouver les bons paramètres. Le
modèle choisi doit donc être particulièrement efficace, et il est nécessaire d’avoir accès
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à une machine de calcul pour que l’ajustement prenne un temps raisonnable.

Les paramètres Le but ici étant d’être représentatif des études d’une courbe de tran-
sit, nous avons donc ajusté ces observations synthétiques en utilisant des courbes de
transit générées avec pylightcurve (Tsiaras et al., 2016). Ce modèle ne prend pas
en compte l’émission ni la réflection de la planète, comme il est habituel pour l’étude
d’exoplanètes en transit. Les paramètres libres pour l’ajustement sont :

- La profondeur de transit

p2 =
ˆ

Rp

R‹

˙2
, (6.22)

- Le paramètre d’impact
b = a

R‹

cos (i), (6.23)

- La durée du transit (Kipping, 2010)

T0 = P

π
arcsin

˜ ?
1´ b2

a
R‹

sin (i)

¸

, (6.24)

- Le décalage du temps de mi-transit (qui prend en compte de potentielles erreurs
dans les éphémérides),

- Le facteur de normalisation (Valeur du flux constant hors-transit).

Ces paramètres sont ceux habituellement utilisés dans les études de photométrie de
transit (par exemple Beaulieu et al. (2011); Morello (2018); Vanderspek et al. (2019);
Shporer et al. (2020)) ou des observations de courbes blanches (comme celles de Sing
et al. (2015); Tsiaras et al. (2018)). Remarquons qu’ici, on estime avoir une connais-
sance parfaite des coefficients d’assombrissement centre-bords, pour éviter trop de
dégénérescences entre les paramètres. Cette hypothèse est plutôt réaliste pour les ob-
servations en infrarouge moyen, comme c’est le cas pour nos observations simulées de
JWST/MIRI (Magic et al., 2014; Morello et al., 2017). Nous avons également procédé
à des tests d’ajustements en fixant tous les paramètres ci-dessus, à l’exception de la
profondeur de transit et du facteur de normalisation.

La méthode Afin d’explorer efficacement l’espace des paramètres, nous commençons
l’ajustement avec une simple minimisation au moindre carré 4 pour obtenir une estima-
tion préliminaire des valeurs des paramètres. Avec ce résultat, on peut utiliser emcee 5

(Foreman-Mackey et al., 2013) en prenant 40 marcheurs aléatoires avec 2ˆ 105 ité-
rations chacun. Chacun des marcheurs est initialisé avec une position aléatoire dans

4. La méthode des moindre carrés est une méthode d’analyse par régression, pour approcher des
données avec un modèle en minimisant la somme des carrés des résidus (soustraction entre le modèle et
les observations).

5. L’outil emcee de Foreman-Mackey et al. (2013) est l’implémentation en Python d’une exploration
de l’espace des paramètres par marche aléatoire MCMC.
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FIGURE 6.5 – Meilleur ajustement des paramètres du système de WASP19 avec 10
réalisations de bruit, ajoutés et soustraits. Les résultats de chaque paire sont tracés de
la même couleur. La ligne noire épaisse est la moyenne des résultats compensés deux-à-
deux des 10 tirages de bruit ; l’aire grise autour de cette ligne contient tous les résultas
compensés deux-à-deux. La barre d’erreur moyenne à 1σ de toutes les réalisation de
bruit sont affichées pour comparaison, comme un σ typique.

l’espace des paramètres, proche de la solution des moindres carrés. Les résultats de
l’ajustement sont les médianes des chaînes de solutions des cinq paramètres. Les barres
d’erreurs sont définies par la différence entre les 84e et les 16e centiles à la médiane.

6.2.4 Discussion sur la dispersion statistique due au bruit

Afin d’éliminer les biais induits par la composante aléatoire du bruit de Poisson,
et qui serait spécifique à une réalisation particulière de ce bruit, on applique le bruit
deux fois : une première fois en ajoutant le tirage de bruit à la courbe, et une seconde
fois en le soustrayant. En prenant la moyenne des médianes des deux distributions ob-
tenues, on obtient les paramètres « purs », indépendant de la forme du bruit spécifique
à une observation.
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La Figure 6.5 montre les résultats d’ajustement de la courbe de WASP19-b avec 10
tirages de bruits, ajouté et soustrait, générant 20 configuration au total. Chacun des
meilleurs ajustement est dispersé sur un large intervalle, comparable avec les barres
d’erreurs statistiques. Les moyennes deux-à-deux des résultats sont très proches. Leur
dispersion représente une très petite fraction des barres d’erreurs respectives (barre
horizontale noire) ; si bien que, sur la Figure 6.5, la zone grise comprenant toutes ces
valeurs n’est pas toujours visible, masquée par le trait noir vertical.

6.3 Etude comparative des simulations avec le modèle ana-
lytique

6.3.1 Comparaison des résultats

La Figure 6.6 montre les différences entre le meilleur ajustement, et la vraie valeur
de la profondeur de transit pour les systèmes étudiés. On note des biais significatifs
(Á 3σ) pour 5 planètes. Dans trois cas (WASP12-b, WASP18-b et WASP19-b), la pro-
fondeur de transit ajustée est surestimée, suggérant que le phase-blend est dominant
sur le self-blend. On remarque que ces planètes sont celles avec la plus grande tem-
pérature d’irradiation, et donc le plus grand contraste jour/nuit. Toutes les trois ont
aussi des périodes orbitales inférieures à 1 j. Dans les deux autre cas (HD189733-b
et HD209458-b) la profondeur de transit est sous-estimée, signe que l’effet dominant
est le self-blend. Ces deux planètes sont des jupiters chauds classiques avec pour pé-
riode orbitale 2,2 j et 3,5 j, respectivement. On ne compte pas de différences significa-
tives pour les valeurs de profondeur de transit obtenues avec 5 ou 2 paramètres libres
(voir Section 6.2.3). Les seules différences notables sont pour WASP37-b (17 ppm) et
WASP43-b (9 ppm) ce qui, du reste, représente moins de la moitié de leurs erreurs
respectives. Les barres d’erreur sont de 6 % à 17 % plus petites pour les ajustements à
2 paramètres. Cela est dû au fait que moins il y a de paramètres libres, moins il y a de
dégénérescences entre paramètres.

Les estimations analytiques obtenues avec l’Équation 6.14 sont en excellent accord
avec les résultats des ajustements, toujours à l’intérieur des 0,65σ. La différence mé-
diane entre les résultats d’ajustement et analytique est inférieure à 1 ppm.

La Figure 6.7 montre la différence entre le meilleur résultat d’ajustement et les vraies
valeurs pour deux autres paramètres libres : le paramètre d’impact et la durée du
transit. Pour certaines planètes, avec un biais significatif sur la profondeur de transit,
le paramètre d’impact et la durée du transit sont aussi biaisées, mais à moins de 2σ. De
manière générale, ces paramètres ne présentent pas de biais significatifs, ce qui montre
que le biais est principalement reporté sur la profondeur de transit. Dans les cas où le
biais sur la profondeur de transit n’est pas significatif, les autres paramètres ne sont
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5 paramètres libres

FIGURE 6.6 – Différences entre le résultat de l’ajustement et la vraie valeur de la pro-
fondeur de transit, obtenus avec 5 (bleu, cercles creux) et 2 (bleu clair, cercles creux)
paramètres libres, comme décrit dans la Section 6.2.3. Les barres d’erreur sont les 1σ
statistiques obtenus avec les ajustement MCMC. Les prédictions analytiques de l’Équa-
tion 6.14 donc également reportées (bleu, cercles pleins).

pas affectés non plus. Ceci justifie l’hypothèse que nous avions prise pour l’approche
analytique, à savoir que seule la profondeur de transit présente un biais.

6.3.2 Exploration de la variation en ε

La Figure 6.8 présente le biais attendu sur la profondeur de transit pour chacune
des planètes, avec différentes valeurs d’efficacité de circulation. Pour ε = 1, l’énergie
thermique est redistribuée efficacement sur toute la planète, de sorte qu’il n’y a pas de
différence de température entre le côté jour et le côté nuit. Dans ce cas, seul le self-
blend joue un rôle, et on remarque bien que la profondeur de transit est sous-estimée.
Au contraire, si ε = 0, l’énergie thermique ne circule pas et reste sur du côté jour. Le
contraste jour/nuit est alors maximal et le phase-blend domine sur le seld-blend, ce qui
conduit à sur-estimer la profondeur de transit. Le biais sur la profondeur de transit est
une fonction monotone en ε, ce qui peut être démontré à l’aide des Équations 2.3b et
2.3a. La Figure 6.9 montre la variation du biais de la profondeur de transit en fonction
de l’efficacité de circulation pour le système de WASP12-b, qui a la variation la plus
large entre les deux cas ε = 0 et ε = 1.

On peut remarquer sur la Figure 6.8 des intervalles très différents délimités par les
cas extrêmes, et donc que les systèmes exoplanétaires n’ont pas tous la même sensibi-
lité à ce paramètre. On identifie sept planètes pour lesquelles les biais observés sont
statistiquement significatifs, (ą 3σ) pour ε = 0 ou ε = 1. Par ordre décroissant de la
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FIGURE 6.7 – Différences entre le résultat de l’ajustement et la vraie valeur du para-
mètre d’impact et de la durée du transit, obtenus avec 5 paramètres libres (bleu, cercles
creux), comme décrit dans la Section 6.2.3. Les barres d’erreur sont les 1σ statistiques
obtenus avec les ajustements MCMC.

valeur absolue du biais maximal, on a WASP12-b, WASP19-b, WASP18-b, WASP43-b,
HD189733-b, WASP79-b, et HD209458-b. Cinq de ces planètes étaient déjà identi-
fiées comme ayant des biais détectables à ε = 0,5. Les trois premières planètes pré-
sentent des intervalles très assymétriques, avec des biais positifs allant de 230 ppm à
550 ppm pour ε = 0, et des biais négatifs de 20 ppm à 100 ppm pour ε = 1. À l’in-
verse, WASP43-b présente un intervalle quasi-symétrique, le biais potentiel allant de
−110 ppm à 150 ppm. On peut finalement remarquer que HD189733-b a une plus
grande probabilité de présenter un biais négatif, l’intervalle prédit étant de −60 ppm
à 30 ppm.

6.3.3 Corrélations avec des paramètres du système

La Figure 6.10 représente comment le biais théorique sur la profondeur de tran-
sit, pour ε = 1 et ε = 0, est corrélé avec les paramètres du système selon les Équa-
tions 6.17a et 6.17b, respectivement. On note que les corrélations sont bonnes et per-
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FIGURE 6.8 – Estimations analytique du biais sur la profondeur de transit avec dif-
férentes valeurs d’efficacité de circulation : ε = 0 (triangles rouges), ε = 0,5 (ronds
bleus), ε= 1 (carrés bleu foncés). Les régions en gris représentent les erreurs estimées
à 3σ.
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Détectable
Transit depth bias
3σ

1σ

FIGURE 6.9 – Prédictions du biais sur la profondeur de transit en fonction de ε pour
WASP12-b. Les régions en gris représentent les erreurs à 1σ et 3σ.
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FIGURE 6.10 – Gauche : Biais estimé de la profondeur de transit avec ε = 0 en fonction
du facteur de corrélation du phase-blend. Droite : Biais estimé de la profondeur de
transit avec ε= 1 en fonction du facteur de corrélation du self-blend. Les planètes pour
lesquelles le biais prédit est supérieur à 3 σ sont plus foncés. La courbe de régression
linéaire passant par zéro est affichée en pointillé gris.

mettent d’obtenir un ordre de grandeur du biais possible. Les facteurs de proportion-
nalités sont „ 0,34 (Équation 6.17a) et „ 5 (Équation 6.17b) pour des observations
sur les longueurs d’ondes couvertes pas JWST-MIRI. Les points qui dévient le plus des
corrélations linéaires tracées ici sont les planètes les plus froides, pour lesquelles l’ap-
proximation de Rayleigh-Jeans devient trop grossière. On peut cependant remarquer
que le biais prédit pour ces planètes est en dessous des limites de détection. Le point
en dessous de 10−7 n’a pas beaucoup de sens ici, puisque la valeur est comparable
avec la précision numérique du calcul d’exonoodle.

6.3.4 Correction à l’aide d’un continuum polynomial

Nous avons exploré la possibilité que l’effet du phase-blend puisse être réduit lors de
la réduction de donnée utilisant une approche de paramètrisation polynomiale pour
enlever les effets instrumentaux systématiques. Cette approche équivaut à modéliser la
courbe de phase de l’exoplanète de la même façon qu’une modulation de la sensibilité
du détecteur (Todorov et al., 2014; Morello, 2018; Teachey & Kipping, 2018; Teachey
et al., 2020).

Dans certains cas, la variance des résidus obtenus avec une référence constante peut
excéder celle du bruit de photon jusqu’à 6 %. Dans ces cas, la présence de bruit cor-
rélés peut être révélée grâce à des tests simples, comme l’analyse de la variance des
résidus groupés (binned) en fonction de la taille des groupes (bins). À noter qu’il n’est
pas rare d’obtenir plus de bruit corrélés à partir des transits observés par les téles-
copes HST et Spitzer, probablement du fait du traitement imparfait des systématiques
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Nom
Constante Quadratique

∆BIC
Prédit

Bias 1-σ Bias 1-σ Self Phase Total

WASP12-b +164 19 -39 29 +58/+102 -47 +200 +152

WASP19-b +77 33 -73 47 +15/+7 -80 +172 +92

WASP43-b -11 25 -74 34 -8/-6 -79 +64 -15

WASP38-b -1 6 -3 9 -16/-17 -3 +2 -1

TABLE 6.1 – Comparaison des performances d’ajustement entre les modèles plat et
quadratique, pour une sélection de simulation : le biais sur la profondeur de tran-
sit mesuré et l’erreur à 1σ (en ppm) pour les deux configuration, et le ∆BIC =
BICconstante ´ BICquadratique. Les deux valeurs de ∆BIC se rapportent aux simulations
avec le bruit ajouté ou soustrait, respectivement (voir Section 6.2.4). Les self-, phase-
blend et biais total sont aussi rapportés (voir Équations 6.15a et 6.15b).

instrumentales (Ingalls et al., 2016; Tsiaras et al., 2018).

La variance des résidus obtenus avec un continuum quadratique est moins grande
ou équivalente à celle obtenue avec une référence constante (continuum plat), grâce
à deux paramètres supplémentaires. Le critère d’information bayésien (BIC, Schwarz
(1978)) est communément utilisé pour sélectionner le meilleur modèle pour ajuster
les données :

BIC = n logσ2
res ` k log n, (6.25)

où σ2
res est la variance des résidus, n est le nombre de points de donnée et k est le

nombre de paramètres libres dans le modèle. La base quadratique est privilégiée seule-
ment si elle obtient un BIC plus faible. On note que le second terme de l’Équation 6.25
est une pénalité pour un modèle ayant un plus grand nombre de paramètres libres.

La Table 6.1 compare les résultats avec les bases constante et quadratique pour
quatre simulations. La valeur du ∆BIC est positive lorsque le modèle quadratique doit
être préféré. Il apparaît qu’une base quadratique réduit de manière significative le biais
dû au phase-blend, et donne une mesure de la profondeur de transit principalement af-
fectée par le self-blend. Les barres d’erreur correspondantes sont „ 50 % plus grandes
que celles obtenues avec le continuum plat, à cause des dégénérescence entre les pa-
ramètres supplémentaires du modèle. Pour les deux cas avec les courbes de phases
les plus amples (WASP12-b et WASP19-b), le modèle quadratique est favoriser d’après
le BIC. Il est intéressant de remarquer que pour WASP43-b, la solution avec la base
constante est préférée, bien que présentant un phase-blend significatif à „ 2,5σ. À no-
ter également que, même si le biais dû au phase-blend est inférieur à 1σ avec une
seule visite, sa significativité peut augmenter en considérant une moyenne pondérée
des meilleurs ajustement sur plusieurs observations.
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6.4 Discussion

Le télescope Spitzer a observé quelques dizaines de courbes de phase d’exopla-
nètes. La majorité d’entre elles a été observée avec l’instrument InfraRed Array Ca-
mera (IRAC) en utilisant deux filtres en bande large à 3,6µm et 4,5µm. Les courbes
de phases de trois exoplanètes ont été observées avec Spitzer-IRAC à 8µm. Le téles-
cope HST a observé le spectre de la courbe de phase d’au moins trois planètes en
utilisant la WFC3 dans les longueurs d’onde 1,1µm à 1,7µm.

Les mesures fiables de l’efficacité de circulation sont rares. Les quelques mesures ob-
tenues donnent des estimations de ε très diverses, par exemple Schwartz et al. (2017)
rapporte des valeurs allant de ε = 0,01 pour l’atmosphère de WASP18-b à ε = 0,69
pour celle de HD189733-b. Schwartz & Cowan (2015) donne aussi des valeurs plus
hautes, jusqu’à ε = 1 pour certaines planètes, en s’appuyant principalement sur des
observations d’éclipses en infrarouge et courbes de phase en visible.

Il est donc très difficile d’avoir une bonne estimation du biais a priori. Cependant,
il est possible de calculer le biais attendu pour les valeurs extrêmes de ε pour évaluer
si les effets décrits ici peuvent être significatifs. Cette vérification peut être importante
dans deux situations :

1. pendant la préparation d’une proposition d’observation, pour éventuellement
éviter de couvrir uniquement le transit si les biais introduit en ignorant la
courbe de phase peuvent être significatifs ;

2. au cours de l’analyse des observations de transit photométriques ou spectro-
scopiques, pour évaluer le risque de mauvaise interprétation des résultats, et
éventuellement choisir un modèle de transit plus complet pour l’ajustement des
données.

Le calcul d’estimation analytique présent ici est implémenté dans le sous-package
ExoTETHyS.BOATS du package ExoTETHyS, qui est un ensemble d’outil permettant de
faciliter les traitement de données de transits exoplanétaires (Morello et al., 2020b).
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Conclusions et perspectives

Cette thèse participe à la préparation des traitements de données des observations
d’exoplanètes en transit avec le JWST-MIRI. Les défis ouverts par les précisions renou-
velées des nouveaux télescopes, et les recherches de signatures de plus en plus fines
dans l’atmosphère des exoplanètes sont nombreux.

Dans ce cadre, exonoodle permet de générer des séries temporelles de spectres d’un
système exoplanétaire en transit, en prenant en compte l’émission de la planète. Des
modèles complets permettent d’anticiper les signatures recherchées et évaluer les per-
formances des instruments plus précisément. En particulier, les signatures fines des at-
mosphères d’exoplanètes sont souvent noyées dans les bruits instrumentaux. A ce titre,
l’étude de l’hypothèse dark-planet permet d’identifier les observations pour lesquelles
la courbe de phase a un effet significatif dans l’observation du transit, et risquerait au
mieux d’être confondue avec une systématique instrumentale, au pire entraîner des
distorsions du spectre dans le traitement des données. La création de données synthé-
tiques réalistes permet de tester et d’affiner les techniques de traitement de données,
et dans le cadre de data-challenges, de confronter la communauté à des données for-
matées de la même façon que les produits du télescope et avec les formes des systé-
matiques instrumentales attendues.

Le code exonoodle est stable, et sa publication dans le Journal of Open-Source Soft-
ware marquera son lancement officiel. Il a déjà été présenté à de nombreuses reprises
et reçu avec intérêt. En particulier, exonoodle n’est pas utilisable uniquement dans
le cadre de MIRI-LRS. En effet si les contributions sont données au programme dans
une autre gamme de longueur d’onde, il est peut être utile pour la préparation des
observations ARIEL ou des autres instruments du JWST. Des additions progressives
sont prévues dans les prochains mois, en particulier la prise en en compte d’un gra-
dient longitudinal de température de la planète, l’ajout de planètes dans le système,
l’élargissement à des orbites non-circulaires, etc.
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Pour l’hypothèse dark-planet, dans le futur, il sera possible d’explorer des stratégies
pour réduire le biais sur la profondeur de transit si plus d’information est disponible,
par exemple s’il existe des observations de l’éclipse. Un étude sur la dépendance en
longueur d’onde de ce biais et pas seulement les courbes blanches traitées dans cette
thèse, et sur les conséquences dans l’interprétation des spectres exoplanétaires est en
cours de publication (Morello et al. in prep).

Même si les performances finales ne seront connues qu’après la mise en service
du télescope, on peut avoir une bonne idée en exploitant les données des modèles
de tests pour se préparer autant que possible. La procédure de création des données
synthétiques MIRI-LRS dans le cadre des observations en séries temporelles est actuel-
lement utilisée pour mettre au point et évaluer les performances de CASCADe. Dans la
continuité, des jeux de données seront fabriqués et distribués dans le cadre du data-
challenge ERS. Nous serons ainsi prêts pour le lancement du JWST en octobre 2021.

Le rendez-vous suivant pour la communauté des exoplanètes est le lancement de
la mission ARIEL en 2029. La démarche développée ici, de simulations de données
réalistes de l’instrument, comprenant l’étude et la modélisation d’effets détecteurs à
partir de tests en laboratoire, sera également appliquée à ARIEL. Une thèse sur ce
sujet démarre dans l’équipe en octobre 2020.

Les prochaines années s’annoncent florissantes pour l’étude de l’atmosphère des exo-
planètes avec le JWST et ARIEL, accompagnés de la mise en service d’instruments
complémentaires au sol à haute résolution spectrale de plus en plus performants, en
particulier dans l’infrarouge.
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[exonoodle]
nb_proc = 4
folder = "output"
time = 0.5 # rad
time_sampling = 370
t_min = 0 # rad
t_max = 0.2 # rad

[observation]
wave_min = 3
wave_max = 11
dwave = 0.006
wave_unit = micron

[star]
name = WASP-43a
spectral_type = K7
spectral_file = DATA/Wasp43_star_microJy.fits
mass = 0.713
radius = 0.66
temperature = 4536.0
distance = 80.0
LD_file = Data/WASP43_LDCs_A100.txt
LD_coeff = 0.2, 0.5
LD_method = quadratic

mass_unit = solMass
radius_unit = solRad
temperature_unit = K
distance_unit = pc

[planet]
name = WASP-43b
mass = 2.029
radius = 1.034
absorption_file = DATA/HotJupiter_Absorption_Clear.dat
day_temperature = 1712.0
day_emission_file = DATA/W43b_Fix_NoTiO_NoClouds_Long+000_model_3um0.dat
night_temperature = 830.0
night_emission_file = DATA/W43b_Fix_NoTiO_NoClouds_Long-180_model_3um0.dat
phase_shift = 0
albedo = 0.20
albedo_file = ??

mass_unit = jupiterMass
radius_unit = jupiterRad
temperature_unit = K
phase_shift_unit = deg

[orbit]
orbital_period = 0.81347437
inclination = 82.64
impact_factor = 0.636
semi_major_axis = 0.01524

orbital_period_unit = day
inclination_unit = deg
semi_major_axis_unit = AU

FIGURE B.1 – Exemple of the configuration file (in .txt) with the maximum information,
here for the WASP-43 system.



Annexe C

Caractéristiques complètes des
planètes de l’étude de l’hypothèse
dark-planet

Cette annexe contient les tables reportant tous les paramètres utilisés pour générer
les courbes simulées avec ExoNoodle. Le Tableau C.1 contient les paramètres de la
planète et de son orbite. Le Tableau C.2 contient les paramètres de l’étoile. Enfin, le
Tableau C.3 contient les températures calculées du côté jour et du côté nuit de la
planète. Les références pour les valeurs sont chiffrées et reportées plus bas. Toutes les
valeur sans références sont celles calculées à partir de celles de la littérature.

[1] Southworth (2010), [2] Barros et al. (2011), [3] Hellier, C. et al. (2011), [4]
Delrez, L. et al. (2014), [5] Simpson et al. (2010), [6] Collins et al. (2017), [7] Wong
et al. (2016), [8] Smalley et al. (2012), [9] Stevens et al. (2017), [10] Anderson
et al. (2014), [11] Southworth et al. (2013), [12] ?, [13] Harpsøe et al. (2012), [14]
Mortier et al. (2013), [15] Sousa et al. (2018), [16] Andreasen et al. (2017), [17]
Gaia Collaboration et al. (2018)
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Planet

Name Mass (Mjup) Radius (Rjup) Period (day) SMA (AU) Inclination (deg) Impact Param

55Cnc-e 0.0251 [12] 0.17 [12] 0.7365474 [12] 0.01544 83.59 [12] 0.393

GJ1214-b 0.0197 [13] 0.254 [13] 1.58040456 [13] 0.01411 88.17 [13] 0.449

HD189733-b 1.15 [1] 1.151 [1] 2.21857578 [1] 0.03141 85.78 [1] 0.661

HD209458-b 0.714 [1] 1.38 [1] 3.52474859 [1] 0.04745 86.59 [1] 0.522

WASP10-b 3.16 [1] 1.067 [1] 3.0927616 [1] 0.03777 88.81 [1] 0.240

WASP-12 b 1.47 [6] 1.9 [6] 1.0914203 [6] 0.02339 83.37 [6] 0.351

WASP15-b 0.592 [11] 1.408 [11] 3.75209748 [11] 0.05163 85.74 [11] 0.542

WASP18-b 10.29 [1] 1.158 [1] 0.94145181 [1] 0.02028 85 [1] 0.311

WASP19-b 1.069 [7] 1.392 [7] 0.788838989 [7] 0.01615 78.78 [7] 0.673

WASP37-b 1.8 [5] 1.16 [5] 3.577469 [5] 0.04460 88.82 [5] 0.197

WASP38-b 2.691 [2] 1.094 [2] 6.871815 [2] 0.07522 88.69 [2] 0.278

WASP43-b 1.78 [3] 0.93 [3] 0.813475 [3] 0.01438 82.6 [3] 0.687

WASP73-b 1.88 [4] 1.16 [3] 4.08722 [3] 0.05515 87.4 [3] 0.260

WASP79-b 0.9 [8] 2.09 [8] 3.6623866 [8] 0.05346 83.3 [8] 0.702

WASP84-b 0.694 [10] 0.942 [10] 8.5234865 [10] 0.07710 88.368 [10] 0.631

WASP86-b 0.95 [9] 1.78 [9] 5.031623 [9] 0.06708 84.47 [9] 0.587

XO3-b 11.83 [1] 1.248 [1] 3.1915289 [1] 0.04515 84.89 [1] 0.614

TABLE C.1 – Liste des planètes étudiées dans le Chapitre 6, ainsi que leurs caractéris-
tiques utilisées pour l’étude.
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Star

Name Distance (pc) Mass (Msun) Radius (Rsun) Teff (K) Fe/H log(G) Tirr (K)

55Cnc-e 12.5901 [17] 0.905 [12] 0.943 [12] 5172 [12] 0.35 [12] 4.43 [12] 2756

GJ1214-b 14.6487 [17] 0.15 [13] 0.216 [13] 3026 [13] 0.39 4.94 [13] 807

HD189733-b 19.7752 [17] 0.84 [1] 0.752 [1] 5050 [1] -0.03 [1] 4.61 [1] 1685

HD209458-b 48.3688 [17] 1.148 [1] 1.162 [1] 6117 [1] 0.02 [1] 4.37 [1] 2064

WASP10-b 141.571 [17] 0.752 [1] 0.703 [1] 4675 [1] 0.03 [1] 4.62 [1] 1375

WASP-12 b 432.589 [17] 1.434 [6] 1.657 [6] 6360 [6] 0.33 4.16 [6] 3650

WASP15-b 284.712 [17] 1.305 [11] 1.522 [11] 6405 [11] 0.00 [11] 4.19 [11] 2371

WASP18-b 123.925 [17] 1.256 [1] 1.222 [1] 6400 [1] 0.00 [1] 4.36 [1] 3387

WASP19-b 270.409 [17] 0.904 [7] 1.004 [7] 5568 [7] 0.15 [7] 4.45 [7] 2993

WASP37-b 397.093 [17] 0.925 [5] 1.003 [5] 5917 [16] -0.29 [16] 4.45 [16] 1913

WASP38-b 136.771 [17] 1.203 [2] 1.331 [2] 6436 [14] 0.06 [14] 4.80 [14] 1846

WASP43-b 86.9633 [17] 0.6 [3] 0.58 [3] 4798 [15] -0.13 [15] 4.55 [15] 2078

WASP73-b 319.57 [17] 1.34 [4] 2.07 [4] 6036 [4] 0.14 [4] 3.93 [4] 2521

WASP79-b 248.447 [17] 1.52 [8] 1.91 [8] 7002 [14] 0.03 [14] 4.20 [14] 2854

WASP84-b 100.878 [17] 0.842 [10] 0.748 [10] 5314 [10] 0.00 [10] 4.40 [10] 1129

WASP86-b 371.960 [17] 1.591 [9] 2.37 [9] 6279 [9] 0.19 [9] 3.89 [9] 2545

XO3-b 214.316 [17] 1.206 [1] 1.409 [1] 6429 [1] -0.18 [1] 4.22 [1] 2449

TABLE C.2 – Liste des planètes étudiées dans le Chapitre 6, ainsi que les caractéristiques
de leur étoile utilisées pour l’étude.
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Other properties

Name Albedo Circulation Efficiency Tday (K) Tnight (K)

55Cnc-e 0.30 0.50 2074 1499

GJ1214-b 0.30 0.50 608 439

HD189733-b 0.30 0.50 1268 916

HD209458-b 0.30 0.50 1553 1123

WASP10-b 0.30 0.50 1035 748

WASP-12 b 0.30 0.50 2747 1985

WASP15-b 0.30 0.50 1785 1290

WASP18-b 0.30 0.50 2549 1842

WASP19-b 0.30 0.50 2253 1628

WASP37-b 0.30 0.50 1440 1041

WASP38-b 0.30 0.50 1389 1004

WASP43-b 0.30 0.50 1564 1130

WASP73-b 0.30 0.50 1898 1371

WASP79-b 0.30 0.50 2148 1552

WASP84-b 0.30 0.50 849 614

WASP86-b 0.30 0.50 1915 1384

XO3-b 0.30 0.50 1843 1332

TABLE C.3 – Liste des planètes étudiées dans le Chapitre 6, ainsi que les caractéristiques
utilisées pour leurs propriétés thermiques.
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α Portion de flux de l’étoile visible par l’observateur (Chapitre 4)

α1, α2 Temps caractéristiques des exponentielles (Chapitre 5)

a Demi-grand axe de l’orbite de la planète

a1, a2 Amplitudes des exponentielles (Chapitre 5)

AB Albédo de Bond

β Portion de flux du côté jour de la planète visible par l’observateur (Chapitre 4)

β Paramètre d’impact (Section 4.4.3)

β1, β2 Temps caractéristiques des exponentielles (Chapitre 5)

BλpT q Spectre de corps noir

BIC Critère d’information Bayésien

b Distance minimale apparente entre le centre des disques de l’étoile et de la planète

(Chapitre 4)

b1, b2 Amplitudes des exponentielles (Chapitre 5)

γ Angle entre la ligne de visée et la normale à la surface de l’étoile (Section 4.4.5)

γ Portion de flux du côté nuit de la planète visible par l’observateur (Chapitre 4)

γ Temps caractéristiques des exponentielles (Chapitre 5)

c Vitesse de la lumière (Chapitre 4)

c Amplitude d’une exponentielle (Chapitre 5)

∆F/F Variation de flux relatif

∆ϕin Durée du transit en considérant l’affleurement interne des disques

∆ϕout Durée du transit en considérant l’affleurement externe des disques

∆tobs Durée d’une observation

d Distance entre la Terre et l’étoile observée

d‹´p Distance apparente entre les centres du disque de l’étoile et du disque de la planète

ε Efficacité de circulation

Fjour Flux de la face jour de la planète

Fnuit Flux de la face nuit de la planète
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Fsystème Flux émis par le système étoile-planète

F‹ Flux de l’étoile

Fin Flux mesuré pendant le transit

Fout Flux mesuré en dehors du transit

F̃ Flux normalisé

F Intégrale de flux entre deux positions sur la courbe de phase

Fe/H Métallicité

G Gain

g Accélération de la gravité

θ Phase orbitale décalée de π/2 (θ = ϕ` π/2)

I Intensité lumineuse

i Inclinaison du plan de l’orbite avec le plan perpendiculaire à l’axe de visée

k Constante de Stefan-Boltzmann

k Nombre de paramètres libres (Chapitre 6)

Λ‹ Portion de l’étoile occultée

Λp Portion de la planète occultée

λ Longueur d’onde

λe Portion du disque stellaire occultée

log g Portion du disque stellaire occultée

µ = cosγ Coordonnée radiale sur la surface de l’étoile

m Masse

m Portion de transit observée (Chapitre 6)

M‹ Masse de l’étoile

Mplanète Masse de la planète

ν Coefficient de visibilité de la planète

n Nombre de points de données

P Période orbitale de la planète

p Probabilité d’un transit (Chapitre 1)

p Ratio de taille entre l’étoile et la planète

p2 Profondeur de transit

ρMIR Contraste dans l’infrarouge moyen

ρV-IR Contraste dans le visible et le proche infrarouge
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R = λ/∆λ Résolution spectrale

R‹ Rayon de l’étoile

Rplanète Rayon de la planète

r Coordonnée radiale par rapport au centre de l’étoile

σ Écart-type

σ2 Variance

Sn Aire d’une maille élémentaire dans le calcul de l’assombrissement centre-bords

Splanète Surface du disque apparent de la planète

Sphase Surface d’une phase de la planète

S‹ Surface du disque apparent de l’étoile
9S0 Pente originale de l’exposition, avant traitement
9S Pente de l’exposition, après traitement

S0 Signal original de l’exposition, avant traitement

S Signal de l’exposition, après traitement

T Température

T1-4 Durée du transit

t Temps

Teff Température effective

Teq Température d’équilibre de la planète

Tirr Température d’irradiation

Φ1-4 Angle de phase associé à la durée du transit

ϕ Phase orbitale

ϕshift Décalage en phase orbitale du maximum d’émission de la planète

χ Portion de la planète montrant le côté jour

z Distance entre les centres de l’étoile et de la planète (normalisé au rayon de l’étoile)

Tjour Température de la face jour

Tnuit Température de la face nuit
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2D À deux dimensions, souvent utilisé pour les cartes, avec deux dimensions spa-
tiales, ou pour des sections dans l’atmosphère (latitude/profondeur par exemple).
50

4QPM Le Four Quadrants Phase Masks (ou masque de phase à quatre cadrants) est
un type de coronographe, utilisé sur l’instrument MIRI du JWST. 36

AIRS L’ARIEL InfraRed Spectrometer (ou spectromètre infrarouge d’ARIEL) est l’ins-
trument scientifique principal de la mission ARIEL (ESA). 42, 43

AMI L’Apperture Mask Interferometry (ou interféromètrie à synthèse d’ouverture)
est un mode d’observation du JWST/NIRISS. 35–37

ARIEL Atmospheric Remote-sensing Infrared Exoplanet Large-survey - Future mission
de l’ESA pour la caractérisation de l’atmosphère des exoplanètes. Le lancement
est prévu en 2028. 27, 29, 33, 42–45, 117, 118

BIB Les détecteurs Blocked-Impurity-Band ou détecteurs BIB-trap.... 79

BIC Le Bayesian Information Criterion ou critère d’information bayésien est un cri-
tère permettant de choisir un modèle parmi plusieurs pour l’ajustement de don-
nées. 115

BOTS La Bright-Objects Times-Series spectroscopy (ou spectroscopie en séries tem-
porelles d’objets brillants) est un mode d’observation du JWST/NIRSpec. 35

CARMENES Le Calar Alto high-Resolution search for M dwarfs with Exoearths with
Near-infrared and optical Échelle Spectrographs est un instrument du télescope
de 3,5 m de l’Observatoire de Calar Alto (Espagne), constitué de deux spec-
trographes échelles à haute résolution (R 8̃0 000 - 100 000) dans le visible et
l’infrarouge. 9

CASCADe Le programme Calibration of trAnsit Spectroscopy using CAusal Data est
une méthode de traitement de données développée dans le cadre du projet
ExoplANETS-A. 96, 97

CDP Un Calibration Data Product (ou données de calibration) est un fichier conte-
nant un aspect des caractéristiques du détecteur, souvent pixel par pixel. Par
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exemple le dark et le flat sont des CDP. Cela comprend aussi l’efficacité quan-
tique du détecteur, ou son gain.. 73, 77

CHEOPS CHaracterising ExOPlanets Satellite - Mission spatiale européenne dédiée
à la recherche d’exoplanète par la méthode des transits. 10

CNES Le Centre National d’Études Spatiales est l’agence spatiale française, chargée
de mener la politique spatiale de la France ainsi que coordonner ses efforts avec
l’Agence Spatiale européenne. 10

CoRoT Convection, Rotation et Transits planétaires - Mission spatiale menée par le
CNES pour la détection d’exoplanètes. 2, 10

CPU Une Central Processing Unit (Unité Centrale de Traitement ou processeur)
est un composant informatique présent dans tous les ordinateurs, chargé d’ef-
fectuer les instructions des programmes. La plupart du temps maintenant, un
ordinateur de bureau en possède plusieurs (entre 2 et 8), permettant de faire
plusieurs opérations en parallèle. Il existe également des clusters ou fermes de
calcul, qui en possède jusqu’à plusieurs milliers. 56, 68, 78

DD-ERS le Director’s Discretionary-Early Release Science program (ou programme
scientifique a disponibilité anticipée) est un programme d’observation du JWST
ouvert à tous les scientifiques qui souhaitent observer avec le télescope, sans
période d’exclusivité sur les données. Elles sont directement disponible à toute
la communauté pour permettre une bonne connaissance de l’instrument rapi-
dement. 37–39, 96, 118

ELT L’Extremely Large Telescope européen est le plus grand des trois télescopes
géants actuellement en construction (39 m de diamètre). Il se situe dans le
désert du Chili à plus de 3000 m d’altitude et son entrée en fonctionnement est
prévu pour 2025. 23, 33

ESA L’European Space Agency est l’agence spatiale européenne. Rassemblant vingt-
deux pays membre dont la France, c’est une agence intergouvernementale char-
gée coordonner de mettre en oeuvre le programme spatial de l’Europe. 10, 11,
42

ESO l’European Southern Observatory ou Observatoire Européen Austral est l’agence
intergouvernementale en charge des observatoires Européens d’astronomie dans
l’hémisphère Sud, principalement au Chili. 9

ExoplANETS-A Le projet ExoplANETS-A (Exoplanet Athmosphere New Emission Trans-
mission Spectra Analysis) est un projet Horizon 2020 (H2020) de la commission
européenne.... 44, 45, 96, 97

FGS Le Fine Guidance System (ou système de guidage fin) d’ARIEL, est un sous-
système du satellite dédié pour le guidage fin et le pointage du télescope. Il est
également utilisé comme un instrument scientifique. 42, 43
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FGS-NIRISS Le Fine Guidance Sensor and Near Infrared Imager and Slitless Spectro-
graph est in des instrument du James Webb Space Telescope (JWST). C’est un
instrument qui opère entre 0,8 et 5 µm et qui possède différents modes d’ob-
servation scientifique (spectromètre, imageur), ainsi que l’aide au pointage fin
du télescope. Il est construit par l’Agence Spatiale Canadienne. 35–38

FORTRAN Le FORmula TRANslator est un langage de programmation publié par
IBM principalement dédié au calcul scientifique. C’est un des plus anciens lan-
gage de programmation, très utilisé dans les années 90 en astronomie. Trois
versions existent le FORTRAN 77, 90 et 95 en fonction de l’année de sortie. 48

FS La Fixed-Slit spectroscopy (ou spectroscopie à fente fixe) est un mode d’obser-
vation du JWST/NIRSpec. 35, 37, 38

GCM Un Modèle de Circulation Globale (ou Global Circulation Model) est un mo-
dèle climatique permettant de simuler la circulation atmosphérique d’une pla-
nète. Développé à l’origine pour comprendre et prédire les comportements de
l’atmosphère terrestre, ces modèles se déclines pour les planètes du système
solaire et les exoplanètes. 23

GNU Le système GNU is Not Unix (ou GNU c’est pas Unix) est un acronyme récursif
désignant un système d’exploitation libre proche d’Unix. Il possède sa propre
licence d’exploitation en open source, utilisée par d’autres logiciels. 69

GNU-GPL La GNU General Public License (ou Licence Publique Générale de GNU)
est la licence fixant les conditions légales de distribution du projet GNU. Elle est
utilisées par de nombreux autres logiciels libres comme GDL, ou ici ExoNoodle.
Sa dernière version est la « GNU-GPL version 3 » parue en 2007. 69

GO Le General Observers time (ou Temps Ouvert) est le programme d’observation
du JWST ouvert à tous les scientifiques qui souhaitent observer avec le téles-
cope. Il fait l’objet d’une sélection par un comité scientifique qui retient les
meilleurs propositions et leur alloue du temps télescope. 37

GPI Le Gemini Planet Imager est un imageur installé au Chili, dédié aux observa-
tions en imagerie directe et disposant également d’un spectromètre pour mesu-
rer le spectre des exoplanète observées. 9

GTO Le Guaranteed Time Observations (ou Observations en Temps Garanti) est le
programme d’observation du JWST réservé aux scientifiques qui ont contribué
au développement matériel et logiciel de la mission. 37, 39

GTS Le mode Grism Time-Series (ou série temporelle grisme) est le mode d’ob-
servation spectroscopique en série temporelle de NIRCam utilisant les grismes.
35

HARPS High Accuracy Radial velocity Planet Searcher - Spectromètres à échelle
haute résolution installé à l’ESO-Chili pour HARPS-South et à La Palma pour
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HARPS-North. Ils sont destinés à la détection d’exoplanètes par la méthode des
vitesses radiale. 9

HST Le Hubble Space Telescope (ou Télescope Spatial Hubble) est un des télescope
spatiaux les plus prolifiques jamais envoyé, emblématique de l’astronomie spa-
tiale. Lancé en 1990, il est le seul télescope spatial a avoir été réparé et moder-
nisé en orbite (par la navette spatiale américaine), ce qui lui vaut une longévité
exceptionnelle et des résultats scientifiques renouvelés. 13–16, 23, 45, 51, 97,
114, 116

ICA L’Independent Component Analysis (ou Analyse en Composantes Indépendantes)
est une méthode de traitement du signal consistant à décomposer en aveugle
un signal, en reconnaissant différentes sources de bruit statistiquement indé-
pendantes. 27

IDL L’Interactive Data Language est un langage de programmation propriétaire ef-
ficace pour le traitement d’image, et très utilisé depuis les années 80 en astro-
nomie et en imagerie médicale. Une version libre existe depuis 2004 : GDL,
GNU Data Language. 48, 49

IFU L’Integral Field Unit spectroscopy (ou spectroscopie à intégrale de champ) est
une technique d’observation permettant d’obtenir le spectre d’une image com-
plète. Elle est disponible sur JWST/NIRSpec et JWST/MIRI-MRS. 35, 38

IRAC L’instrument InfraRed Array Camera du télescope spatial Spitzer (NASA) est
une caméra permettant d’observer l’infrarouge proche et moyen. 116

JPL Le Jet Propulsion Laboratory (à Pasadena) est un centre de recherche de la
NASA, géré par le California Institute of Technology (Caltech). Il est particulière-
ment tourné vers les missions spatiales robotiques et scientifiques, et développe
les missions d’exploration du système solaire, d’astronomie spatiale et d’obser-
vation de la Terre de la NASA. Le JPL coordonne également le réseau d’antennes
du Deep Space Network qui permet de communiquer avec les sondes interplané-
taires. 79

JWST James Webb Space Telescope - Missions spatiale menée par la NASA, en co-
opération avec l’ESA et l’Agence Spatiale Canadienne, destinée à l’observation
astronomique en infrarouge, notamment d’exoplanètes. 9, 10, 14, 27, 29, 33–
37, 40, 41, 43–45, 51, 71, 72, 96, 100, 108, 114, 117, 118

KELT Le Kilodegree Extremely Little Telescope est un observatoire composé de deux
télescopes dédiés à l’observation des transit d’exoplanètes, le premier, KELT-
Nord, est situé dans l’Arizona (USA) depuis 2005 et le second, KELT-Sud, en
Afrique du Sud depuis 2009. 9

KOI Les Kepler Objects of Interest sont des détections de candidats exoplanètes de
satellite Kepler (NASA) qui n’ont pas encore été confirmés. Il y en a plus de
4000. 7
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LDCs Les Limb-Darkening Coefficients (ou Coefficients d’assombrissement centre-
bords) sont les coefficients de la loi de paramétrisation de la courbe de l’assom-
brissement centre-bords de l’étoile. Les différentes paramétrisations utilisent
généralement entre 2 et 4 coefficients, propres à chaque étoile, et dépendant
de la longueur d’onde. 52, 64

LRS Le Low Resolution Spectrometer (ou Spectromètre Basse Résolution) est un des
mode d’observation de l’instrument MIRI du JWST, plus particulièrement utilisé
pour les observations de spectroscopie de transit. 36–38, 40–42, 65, 72, 77, 78,
87, 88, 90, 96, 97, 100, 107, 117, 118

MCMC la méthode Markov Chain Monte Carlo (ou Monte-Carlo par chaînes de
Markov) est une méthode d’échantillonnage statistique explorant un espace des
paramètre pour chercher un optimum, le plus souvent en marche aléatoire, à
partir de distributions de probabilité. 49, 108

MIRI Le Mid InfraRed Instrument est un des instrument du James Webb Space
Telescope (JWST). C’est un instrument avec des modes multiples (imageur, co-
ronographe, spectromètre) en infrarouge moyen (5 - 28 µm). Il est construit
par l’Agence Spatiale Européenne. 36–38, 40–42, 44, 45, 51, 65, 71, 72, 76,
78, 79, 87, 90, 96, 97, 100, 107, 108, 114, 117, 118

MIRISim Le Simulateur de l’instrument MIRI est un outil informatique permettant
de générer des images synthétiques de l’instrument MIRI du JWST. 72–74, 76–
79, 87, 88, 90, 93

MOS La Multi-Object Spectroscopy (ou spectroscopie multi-objet) est un mode d’ob-
servation de JWST/NIRSpec qui permet des observations spectroscopiques sur
plusieurs objets du champ de vie simultanément. 35

MRS le mode Medium Resolution Spectrometer (ou spectromètre à moyenne résolu-
tion) de l’instrument MIRI du JWST, est le mode d’observation du spectrographe
intégrale de champ. Il possède son propre détecteur, et effectue un spectre ré-
solu spatialement entre 4,9 et 28,3 microns avec une résolution entre 1500 et
3500. 36, 37, 72

NASA La National Aeronautics and Space Administration est l’agence gouvernemen-
tale en charge du programme spatial civil des États-Unis. 2, 10

NIRCam La Near Infrared Camera est un des instrument du James Webb Space
Telescope (JWST). C’est un imageur en infrarouge proche (0,6 - 5 µm). 34–38

NIRSpec le Near-Infrared Spectrometer est un des instrument du James Webb Space
Telescope (JWST). C’est un spectromètre en infrarouge proche (0,6 - 5 µm).
C’est également un sous-système de l’instrument FGS d’ARIEL. 35, 37, 38, 43

OHP L’Observatoire de Haute Provence est un observatoire français situé à Saint
Michel l’Observatoire (Alpes-de-Haute-Provence). C’est depuis l’OHP qu’a été
découverte la première exoplanète. 2, 9
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P-T Abréviation utilisée pour désigner le profil pression-température dans un at-
mosphère. 45

PI le Principal Investigator (ou Investigateur Principal) d’une mission ou d’une ob-
servation est le scientifique qui dirige le consortium à l’origine de la mission
ou de la demande de temps. Les autres scientifiques sont les co-Is (pour co-
Investigateurs). 38

PLATO PLAnetary Transits and Oscillations of stars - Future mission de l’ESA pour
la détection d’exoplanètes en transit. Le lancement est prévu en 2026. 11

ppm parts per million (ou partie par millon) représente une proportion de 1 / 1
000 000. 65

PSF La Point Spread Function (ou Fonction d’Étalement du Point) est la forme de la
réponse du détecteur à une source ponctuelle. La source ponctuelle sera « éta-
lée » sur le détecteur en fonction des propriétés de l’optique du télescope (et de
l’atmosphère dans le cas d’un télescope au sol). 9, 73, 75, 81

S/B Le Rapport de Signal sur Bruit (ou Signal to Noise Ratio) est un indicateur de
la qualité d’un signal. C’est la quantité de signal, par rapport au bruit induit par
la mesure de ce signal. 34, 41, 44

SCASim Le Sensor Chip Assembly Simulator est la partie du simulateur MIRISim
qui simule spécifiquement les effets au détecteur de MIRI. 76, 77

SOSS La Single-Object Slitless Spectroscopy (ou spectroscopie d’objet unique sans
fente) est un mode d’observation du JWST/NIRISS. 35, 37, 38

SPHERE Le Spectro Polarimetric High contrast Exoplanet REsearch est un instru-
ment installé sur le VLT au Chili depuis 2014, dont l’objectif est d’observer des
exoplanètes par imagerie directe. Il permet de procéder à des études spectrales
et polarimétriques. 9

SPIRou Le SPectropolarimètre InfraRouge est un instrument français observant en
infrarouge proche, installé à l’Observatoire Canada France Hawaï. 9

STScI Le Space Telescope Science Institute (ou Institut des Sciences des Télescopes
Spatiaux, à Baltimore) est l’institut chargé de la coordination des grands obser-
vatoires spatiaux américains. D’abord dédié uniquement au télescope Hubble,
il est depuis 2018 en charge des développement liés au James Webb. En plus
de la sélection des observations, des opérations et d’être garant de la bonne
marche des instruments scientifiques à bord ; il est chargé de réunion les res-
sources scientifiques et informatiques nécessaire à la bonne utilisation de ces
télescope par la communauté. 37, 38, 51, 65

TESS Transiting Exoplanet Survey Satellite - Mission spatiale de la NASA pour la
détection d’exoplanètes. 10, 14
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TRAPPIST Le Transiting Planets and Planetesimals Small Telescope est un ensemble
de deux télescopes belges, installés au Chili (2010) et au Maroc (2016), dont le
but est de détecter des exoplanètes par la méthode des transits. Cet observatoire
est à l’origine de la découverte du système TRAPPIST1 en 2017, composé d’au
moins sept planètes telluriques dont trois dans la zone habitable de leur étoile.
9

TSO Une Time-Series Observation (ou observations en séries temporelles) est un
mode d’observation qui consiste à prendre une série d’images, pour ensuite ana-
lyser l’évolution du signal entre les différentes images ; c’est à dire sa variation
au cours du temps. 78

VISPhot Le Visible Photometer (ou photomètre visible) d’ARIEL, est un sous-système
de l’instrument FGS. 43

WASP Wide Angle Search for Planets - Couple d’instrument (North/South) au sol
destinés à la détection d’exoplanètes par la méthode des transits photomé-
triques. 9

WFC3 La Wide Field Camera 3 du télescope spatial Hubble (HST) est un spectro-
mètre dans le visible du télescope Hubble. 14, 97, 116

WFSS La Wide Field Slitless Spectroscopy (ou spectroscopie grand champ sans fente)
est un mode d’observation du JWST, présent sur l’instrument NIRCam et NI-
RISS. 35–37
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