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一、行星大气透射光谱

1相关知识点

光学深度（optical depth）τ表征物质不透明性的量度，即介质吸收辐射的能力的量度。

其可由入射辐射强度与出射辐射强度之比来定义，若入射到吸收物质层的入射辐射强度为

I0，经过介质透射后的辐射强度为 I，则 I = I0e−τ。

不透明度（Opacity）是一种描述物质对辐射吸收能力强弱的量。某波段上物质的不透

明度越大，则该物质对该波段辐射的吸收能力越强，那么透过的辐射越少，也就是说该物质

对这个波段的辐射变得不透明了。不透明度通常用吸收系数 k来定量描述。同种物质在不同

频率上的不透明度可能大不相同，这取决于该物质在不同波段上对辐射的吸收机制。

吸收截面（absorption Cross-section）σ是对物质吸收过程中吸收发生的概率的量度，与

散射截面类似。当辐射穿过介质时，介质中的粒子有一定概率被特定波段的辐射激发，吸收

截面的作用就是在微观上描述这种概率。不同分子的吸收截面可以通过查找数据库的方式获

得，例如 HITRAN1和 EXOMOL2。

光学深度τ、吸收系数 k和吸收截面σ实际上是在物质整体和粒子个体、宏观与微观的

不同角度上，来描述辐射穿过介质时的衰减状况或被吸收的程度，他们是可以互相转化的，

相互转换关系如下

τ = k ∗ ds (1-1)
σ = k/n (1-2)

其中 s是辐射穿过介质的路径，n是介质的数密度。

2不同分子的吸收波段

由于不同的分子的微观结构不同导致的物理性质的差异，其表现出的对不同波段上的

辐射的吸收能力也大相径庭。同时，即使是同一种分子，在温度与压强发生变化时，吸收波

段也会产生变化。

表 1-1中给出了不同分子在 0.4 − 16μm范围的吸收线，其中加粗字体表示的是该分子

的主要吸收线。例如，H2O分子在 0.4 − 1μm上有 6条吸收线，在 1 − 5μm上有 4条吸收

线且 2.69μm的吸收线尤为显著，在 11 − 16μm上是连续吸收带；而 CO2分子主要在 4.25μm
和 15μm处有吸收带，同时在 1 − 5μm上还有 4 条吸收线；另外比较重要的还包括 Na的
0.589μm吸收线等。

需要注意的是，部分分子在某些波段上呈现出的是吸收带的形式而非吸收线，例如，TiO
分子和 VO分子在 0.4 − 1μm上均有带状吸收。并且，实际观测时的情况并不如实验室中的

状况，由于多种谱线致宽因素以及观测光谱分辨率的限制，实际观测得到的吸收线也是存在

一定宽度的。

图 1-1给出了不同分子在 0.4 − 10μm范围内吸收线或吸收带的分布，可以看到有些分

1 http://cfa-www.harvard.edu/hitran
2 http://www.exomol.com
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子在这个波长范围内几乎都有吸收，例如H2O分子、NH3分子和 CH4分子等，而有些分子仅

在某几个波长处或某段上有明显吸收，例如 CO分子等，这与不同分子对辐射的吸收机制有

关。

图 1-2中给出了常见的 28种大气分子的吸收特征光谱，对比表 1-1和图 1-1中的数据

可以更加直观地掌握这些分子的特征谱线。还是以H2O分子为例，其在约 3μm以下有若干

吸收峰，而最高峰就是 2.69μm的吸收峰，同时在更长波段上呈现出连续吸收的形式。
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表 1-1 不同分子在 0.4 − 16μm范围的吸收线
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图 1-1 不同分子在 0.4 − 10μm范围内吸收线或吸收带的分布
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图 1-2 常见的 28种大气分子的吸收特征光谱

3行星大气透射光谱计算原理

结合物理模型来分析观测得到的行星透射光谱，不仅可以知晓大气的组成成分如何，还

可以窥探行星的大气结构。采用一维大气模型，即假设行星大气中任一点的各项物理性质只

与该处到行星不透明面上的高度有关。如图 1-3，凌星时当恒星的辐射穿过行星大气时，由

于不同高度处辐射在大气中经过的路程不同，其光学深度也不相同，在高度 z处的辐射需要

穿过的大气的光学深度τ z, υ 与该路线上每一点的大气物理性质累积决定，具体表达式如式

(1-3)，其中积分的总长度可以通过几何关系得到，

τ(z, υ) = 2 0
(h0+z+2Rp)(h−z)σ(P h , T h , υ)n(P h , T h , υ)ds� (1-3)

式中Rp是行星半径，h0是大气总高度。吸收截面σ(P h , T h , υ)和数密度 n(P h , T h , υ)与

积分点高度 h处的压强、温度以及辐射的频率有关。同时，高度 h是一个中间量，其可以

通过几何关系由辐射的高度 z和距离截线中点的距离 s得到，如式(1-4)，
h = (z + Rp)2 + s2 − Rp (1-4)

这样就得到一条辐射路径上大气对辐射的吸收，然后还需要利用(1-5)式对辐射距离行星不透

明面的高度 z积分，就可得到透射光谱 I(υ)。

I(υ) = I0 0
h0 e−τ(z,υ)dz� (1-5)
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图 1-3 行星一维大气模型计算透射光谱。其中Rp是行星半径，h0是大气总高度，则高度 z

处的光学深度τ(z, υ)可由式(1-3)计算得到，再由(1-5)式积分得到透射光谱 I(υ)。

4典型系统吸收光谱例子

图 1-4给出了一个系外行星吸收光谱的典例。HD209458b是一颗类太阳恒星周围的热

木星，周期约 3.5天，在 2000年由 RV探测方法和凌星法探测，非常适合于进行系外行星

大气研究。利用哈勃望远镜（HST）探测该行星凌星前后的光谱差异，可以得到其透射光谱

以研究其大气的吸收特征。

图 1-4的给出该行星光学波段的吸收谱，从谱线中可以看到在 5000Å以下主要由瑞利散

射主导，其与波长的 4次方成反比，5900Å附近有十分明显的 Na窄带吸收线，这表明该行
星大气中存在电离的钠原子。另外，光谱中也可以用模型拟合出 TiO分子和 VO分子在 0.4 −
1μm上的吸收特征，而这两种分子是主导热木星大气逆温效应的主要因素。

图1-4 以哈勃望远镜（HST）观测的HD209458b在光学波段的大气吸收特征，可以看到波长

在5000Å以下主要是瑞利散射，5900Å附近的Na吸收线特征明显。
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二、行星自身光谱

行星发出的光谱由反射光谱和行星热辐射光谱组成。当行星面向其主星的一面朝向地球

时，其大气中的云层或地表可以反射来自主星的光，在合适的时间段探测就可得到行星的反

射光谱。反射光的强度相较于恒星发出的光会有较大减弱，并且由于行星大气的吸收反射光

谱会呈现出与恒星光谱不一样的特征，这有助于对行星的大气或表面性质的研究。行星接收

的恒星辐射以及行星内部热源放热共同影响行星的温度，而使行星发出热辐射。一般来说，

行星的热辐射主要在红外波段，探测行星的热辐射有助于研究行星的内部结构性质。

1反射光谱的计算

行星的反射并不像我们平常看物体的表面反射这么简单，除了要关注行星表面的反射，

还要计算行星大气中的云层的反射，而辐射在介质中传播时会不断被吸收，因此不同高度的

云层反射的辐射并不相同，这是一个复杂的边吸收边反射的过程，与行星大气不同高度的吸

收系数和发射系数都有关系，其严格计算需要用到辐射转移方程3。

为了方便理解行星反射光谱的产生原理，这里采用近似计算，对行星的反照率以及大气

吸收做平均化处理，则行星的反射光谱可表示为

ψp,ref = ψS ∗ Φα ∗ AB ∗ η � (2-1)

式中ψp,ref表示行星的反射光谱，ψS表示恒星光谱，Φα为相位因子，AB为平均反照率或称邦

德反照率，η �表示平均大气吸收。

相位因子是一个与行星位置相关的量。行星在绕主星运动时，其面朝主星的一面，也

就是产生反射光的一面，并不总是能被地球上的观测者看到。与月相变化相同，当行星运动

到恒星与地球之间时，只能观测到凌星事件，相当于新月；当行星运动到另一面且还未被恒

星遮挡时，相位因子最大，反射光最强。相位因子可由光谱强度的减弱程度来定义，如对于

频率为ν的辐射，有

Φα ν = ψα(ν)
ψα=0(ν)

(2-2)

其中ψα(ν)是行星相位角为α时频率ν的光谱强度，分母上的ψα=0(ν)保证了相位因子的归一化。

若考虑相位因子不随频率变化，则其可由相位角α计算得到，

Φα =
1
π
[sinα + (π − α)cosα] (2-3)

相位角α是恒星指向行星的方向与地球指向恒星方向的夹角，在[0, π]上变化，当α = 0时，

Φα = 1最大，指的是行星面向恒星的一面也正好全部朝向地球；当α = π 2时，Φα = 1 2，

此时若能直接观测行星会呈现出“半月”的形状；当α = π时，Φα = 0最小，即凌星时刻。

3 参见相关书籍例如《恒星大气物理》或网络资源如 https://en.wikipedia.org/wiki/Radiative_transfer。
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一般来说，相位因子的变化是由于行星位置改变而引起的，即不论是哪种类型的行星，

相位角相同则计算出的相位因子是一样的。然而，反射光谱却与行星的表面性质与大气组成

等关系密切，不同的行星表面对应不同的反照率，而不同的大气组成会产生不一样的吸收谱，

这二者是影响行星反射光谱的主要因素。

（1）反照率

反照率，即反射的总辐射与入射的总辐射的比值，是一个无量纲量。对于真实物体而言，

反射活动是漫反射和镜面反射共同完成的，所以需要考虑反射的弥散分布也需要考虑强方向

性，而不能以完全的漫反射或镜面反射来理想化。反照率与物体的表面性质有关，表 2-1给
出各种地面在可见光的平均反照率，以供参考。可以看到，表面特征越是复杂时一般反照率

会较低，光滑的表面例如连片的草原、沙漠和雪反照率相对较大。而水面的情况比较复杂，

一般来说，水面的反照率比陆面的小，但它随日光入射角的变化比陆面大，当太阳高度角大

于 30°时，水面反照率小于 10%；当太阳高度角为 5°左右时，反照率可达 40%以上，水面反

照率还与是否有浪、水体是否浑浊有关。

表 2-1 不同地面状况的反照率

地 面

状况

水

面

阔 叶

林

草地 水 稻

田

灌木 田野 草原 沙漠 雪

被

反 照

率

（%）

6~
8

13~1
5

10~1
8

12~1
8

16~1
8

15~2
0

20~2
5

25~3
0

>5
0

反照率还与波长相关，图 2-1展示了雪被和光学厚的云层的反照率与波长的关系。从图

中可以看到，短波辐射都较容易被反射，而长波辐射则容易被吸收。其中，雪被的反照率还

会受到雪的颗粒大小的影响，虽然大致的变化趋势一致，但是在特定波段上的区别还是较为

明显的，例如小颗粒的雪在 1.6 − 2um的区间上反照率能达到 20%以上，而较大颗粒的雪则

小得多。
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图 2-1 雪被和云层的反照率与波长的关系

在考虑行星的反射光谱时，起决定性因素的是行星的反照率，而相位角影响的是亮度。

行星的表面性质决定了行星的总反照率，反照率随波长的分布决定了行星反射光谱的形状和

每条谱线的强度。而不同的相位角会使得行星反射的总辐射量发生变化，并不影响谱线的位

置或相对强度。

（2）大气吸收

由于大气的存在，行星表面反射的辐射实际上是经过了大气吸收的恒星辐射光谱。不同

的大气组成会得到不一样的吸收谱，例如图 2-2中展示了地球的大气窗口。从图中可以看到，

地面观测主要在可见光和射电波段展开，这是因为由于地球大气的吸收，这两个波段的辐射

通过率较大。透过率正反映了大气吸收的强度，在透过率较大的波段，是大气吸收较少的波

段。
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图 2-2 地球大气窗口。在不同波段，地球大气的透过率大相径庭。

行星大气的吸收与行星大气的组成成分相关，其随辐射的波长变化。由于恒星的温度与

行星的温度一般相差较大，所以二者的热辐射光谱，一般用黑体辐射谱近似，的峰值出现在

不同的波段，这就使得在考虑大气吸收时，二者会产生不同的谱线结构。如图 2-3中展示了

地球大气对太阳光和地球热辐射的吸收。

Data from Hansen et al., Long-Term Monitoring of Global Climate Forcing and Feedbacks.

图 2-3 地球大气对太阳光（左图）和地球热辐射（右图）的吸收

2行星热辐射光谱的计算

恒星的辐射一部分被行星反射出去，而未被反射的部分则会被行星吸收，同时，部分行

星内部可能还存在热源，也能不断产生能量。这两部分能量会加热行星，而具有温度的物体

会有热辐射，可以用黑体辐射来近似描述。与计算反射光谱时考虑大气吸收相同，行星的热

辐射在发出时也会经过大气的吸收，并且不同高度的大气具有不同的温度，也会产生不同的

热辐射谱。因此严格计算行星的热辐射也需要从辐射转移方程入手4。

为了简便地给出行星热辐射光谱的形式，这里采用近似计算，行星的热辐射计算式为

4 参见相关书籍例如《恒星大气物理》或网络资源如 https://en.wikipedia.org/wiki/Radiative_transfer。
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ψp,th = ψp,bη(ν) (2-4)

其中ψp,th表示行星的热辐射光谱，ψp,b表示行星的黑体辐射谱，η(ν)表示考虑了不同波段的

行星大气吸收。

行星的热辐射光谱的形状主要取决于行星的黑体辐射谱。黑体辐射谱的计算可以参考黑

体辐射谱的计算.pdf。计算黑体辐射时，最主要的是需要知道物体的温度，因此，计算行星

黑体辐射谱的关键在于计算出行星的有效温度。

（1）行星有效温度（近似为行星平衡温度）

行星平衡温度（equilibrium temperature）是指将行星当成黑体，使得行星接受到恒星的

辐射。与行星自身发出的辐射相等时达到的温度。这个模型中并不考虑行星是否存在大气层，

因此温室效应并不列入考虑，计算的平衡温度是一个理论上的行星表面黑体温度。计算方法

如下：

根据行星能量守恒，行星发出的能量与接受到的能量相等，即：

4πRp2σBTeq4 = πRp2(1 − AB)(
RS
a
)2σBTeff

4 (2-5)

其中，Rp为行星半径，σB为玻尔兹曼常数，Teq为行星平衡温度。RS为行星半径，Teff

为恒星有效温度，a为行星半长轴，AB为行星表面的 Bondi反照率。可以计算得到行星平衡

温度的表达式：

Teq = ( RS
2a
)1/2(1 − AB)1/4T∗,eff (2-6)

对于地球-太阳而言，地球的平衡温度 253K（-22摄氏度），由于地球大气的温室效应，

实际地球的表面平均温度大约为 280K（15摄氏度）。

黑体辐射谱的计算.pdf
黑体辐射谱的计算.pdf
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三、行星大气吸收深度的计算

本文将介绍如何通过行星、恒星各种参数，来计算行星大气的吸收信号:
行星凌星深度可以定义为行星凌星时，引起的不同波长恒星光度的相对变化量（强调：

是相对量，无量纲），其表达式为:

D(λ) = 1 − Fin
Fout

= 1 −
(1−(

Rpl,atm
Rst

)2)Fst+Fatm

Fst
(3-1)

假定：D =
Rpl
2

Rst
2，则行星大气吸收深度（也可以表述为行星大气吸收谱）为：

Datm(λ) = D(λ) − D = (
Rpl,atm
Rst

)2 −
Rpl
2

Rst
2 − f(λ) (3-2)

其中 f(λ) = Fatm
Fst
, Fin和Fout分别是恒星在行星凌星期间和非凌星期间的流量。

Rst为恒星半径。Fst为恒星本身流量，由给定的恒星光谱得到。

Rpl,atm是行星半径Rpl加上纳入计算的大气厚度，可表示为：Rpl,atm ∼ Rpl + nH。其中，H = kT
μg

为大气标高。n通常取为 1-10之间的常数，视大气成分和大气密度决定。

Fatm是经过行星及其大气的流量，通过解辐射转移方程得到：

辐射强度 I(λ) = I0λe−τλ，I(λ)和I0λ分别是波长λ处的出射强度和入射强度，

其中，光学深度 τλ = �κλdl，κλ为波长λ处的总不透明度，沿观测者视线方向的路径 dl积分。

辐射流 πF(λ) = �I(λ)cosθdω，θ为法线方向和轴线方向的夹角，ω为立体角。

对立体角积分，�cosθdω = 2π
arcsin(

Rpl
Rst
)

arcsin(
Rpl,atm
Rst

)
cosθsinθdθ� = π(

Rpl,atm
2

Rst
2 −

Rpl
2

Rst
2 ) 则:

Fatm = Fste−τλ(
Rpl,atm
2

Rst
2 −

Rpl
2

Rst
2 ) (3-3)

将（3-3）代入(3-2)式得到：

Datm(λ) ∼ (
Rpl,atm
2

Rst
2 −

Rpl
2

Rst
2 )(1 − e−τλ) (3-4)

若已知一个行星-恒星系统的行星大气透射谱，在不改变行星大气成分，温度压强分布

等参数的情况下，只对某一参数进行改变时，可以用较为简化的方式，利用已知的行星大气

透射谱，计算新的行星大气吸收深度，具体方法如下：

1改变恒星光谱

已知一组行星-恒星的透射谱，行星参数保持不变，只更换恒星光谱。
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由(3-2)和(3-4)式可以看出，Fst被消去，对吸收深度无影响（备注，这里没有考虑恒星光谱

对行星大气的光化学作用，改作用可能破坏行星大气化学平衡，进而改变行星大气成分），

因此新的相对吸收深度和未改变恒星光谱的相对吸收深度相等，即：

Datm(λ)new = Datm(λ)ori (3-5)

2改变恒星半径

已知一组行星-恒星的透射谱，行星参数保持不变，只改变恒星半径。

行星不变，则τλ, Rpl,atm, Rpl不变。

由(3-4)式得 f(λ) ∼ Rst
−2, D(λ) ∼ Rst

−2，因此:

Datm(λ)new = Datm(λ)ori ×
Rst1
2

Rst2
2 (3-6)

与模拟对比：由于积分的计算，会有吸收信号的 1e-6倍左右或者更小量级的差别。

3改变行星半径

已知一组行星-恒星的透射谱，假定恒星半径、行星重力、温度、大气成分保持不变，

只改变行星半径。

行星标高不变，半径变为 x倍，dl可近似认为与Rpl
1/2成正比，τλ可近似认为变为x1/2倍。

在作为已知的系统的模拟中，算出 n的取值。由(3-4)式可以推出：

Datm(λ)new = (1 − (1 − Datm(λ)ori

(
(Rpl+nH)

2

Rst
2 −

Rpl
2

Rst
2 )

)x
1/2
)(

(xRpl+nH)2

Rst
2 −

(xRpl)2

Rst
2 ) (3-7)

简单地，只考虑(
Rpl,atm
2

Rst
2 −

Rpl
2

Rst
2 )的变化，不考虑τλ的变化，与模拟对比，会有吸收信号的 1%量

级的差别。

4改变行星重力（标高）

已知一组行星-恒星的透射谱，恒星半径、行星半径、温度、大气成分保持不变，只改

变行星质量从而改变行星重力加速度。则只有标高发生改变。

行星重力变为原来的 x倍，标高也相应变为 x倍，dl可近似认为与H1/2成正比，τλ可近似认

为变为x1/2倍。

在作为已知的系统的模拟中，可以算出 n的取值。由(3-4)式可以推出：

Datm(λ)new = (1 − (1 − Datm(λ)ori

(
(Rpl+nH)

2

Rst
2 −

Rpl
2

Rst
2 )

)x
1/2
)(

(Rpl+xnH)2

Rst
2 −

Rpl
2

Rst
2 ) (3-8)
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简单地，只考虑(
Rpl,atm
2

Rst
2 −

Rpl
2

Rst
2 )的变化，不考虑τλ的变化，与模拟对比，会有吸收信号的 1%量

级的差别。

最后，介绍一种快速评估行星大气吸收量级的计算方式，可以对不同系统进行粗略估计，

虽然准确度不够高，但是在量级分析上有实用价值。

对于半径为 Rpl的系外行星，设大气标高为 H，则在大气吸收最强的波段，其吸收信号的最

大相对强度可以用下式来估计:
Depthmax~(2HRpl/Rst

2 ) = 2 (Rpl/Rst)(H/Rst) = 2(H/Rpl)(Rpl/Rst)2 (3-9)
例如对于太阳和地球组成的系统，地球大气标高~10 km，则地球大气吸收的相对强度~2 x 10
km x 6400 km/(70000 km) 2 ~1e-5即 10 ppm的量级。
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四、天文观测台址介绍

1智利北部阿拉卡玛沙漠

经纬度：30.2°S 70.8°W
海拔高度：

La Silla Observatory 2400m
Paranal Observatory 2635m
Cerro Armazones Observatory 2810m
Las Campanas Observatory 2380m
图片：VLT（上），LCO（下）
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简介：智利北部的阿拉卡玛沙漠地区背靠安第斯山脉，具有较高海拔，且气候干燥，是最好

的天文台站选址之一，目前已有包括欧南台（ESO）的甚大望远镜（VLT）在内的众多望远

镜在此工作，未来规划有更多功能的、更大口径的望远镜。

https://www.eso.org
http://www.lco.cl/

2 Australian Astronomical Observatory

经纬度：31.3°S 149.1°E
海拔高度：1160m
图片：Anglo-Australian Telescope

简介：位于悉尼马斯菲尔德郊区的澳大利亚天文台前身是英澳天文台，其拥有包括 3.9m的

英澳望远镜（Anglo-Australian Telescope）在内的多个光学和近红外望远镜。

http://www.aao.gov.au/

https://www.eso.org
http://www.lco.cl/
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3 South African Astronomical Observatory

经纬度：32.4°S 20.8°E
海拔高度：1780m
图片：SALT

简介：南非天文台位于南非北开普省的索色兰，是 SuperWASP项目在南半球的重要观测站，

并且还拥有目前为止在南半球最大的光学望远镜，南非大型望远镜（Southern African Large
Telescope，SALT）。
http://cam1.saao.ac.za

4 Roque de los Muchachos Observatory

经纬度：28°45'22" N 17°53'30" W
海拔高度：2396m
图片：ORM

简介：穆察克斯天文台坐落在西班牙塔布利特国家公园的边缘，优异的天空条件能够吸引众

http://cam1.saao.ac.za
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多望远镜在此建设，目前拥有包括世界上最大的光学-近红外望远镜在内的 20余个望远镜。

http://www.iac.es

5 Maunakea Observatory

经纬度：19.5362° N 155.5763° W
海拔高度：4145m
图片：Keck

简介：在太平洋中部，夏威夷岛被数千英里温暖而稳定的海洋环绕，大气干净、稳定且干燥，

无疑是最优秀的天文观测点之一，毛纳基天文台是一个联合台站，拥有包括 Keck望远镜在

内的 12座分属世界各地不同机构的天文台。

https://keckobservatory.org//
https://maunakeaobservatories.org/

6 Lick Observatory

经纬度：34.7°N 120°W
海拔高度：1283m
图片：Lick Observatory
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简介：利克天文台位于美国加州圣荷西市的东部，汉密尔顿山的山顶上，拥有美国第二大折

射式望远镜。

http://www.ucolick.org/

7 LIGO Hanford Observatory

经纬度：46°27′19″ N, 119°24′28″ W
海拔高度：<1000m
图片：LIGO Hanford



20

简介：激光干涉引力波天文台(LIGO)由两台孪生引力波探测器组成，分别在华盛顿州的汉弗

德(Hanford)和路易斯安纳州的利弗斯通(Livingston)，其直接探测爱因斯坦广义相对论预言的

引力波。

https://www.ligo.org/

8兴隆观测站

经纬度：40°23′45″N 117°34′38″E
海拔高度：900m
图片：LAMOST

简介：兴隆观测站大气透明度好，视宁度较低，拥有包括郭守敬望远镜（LAMOST）在内

的 9台口径大于 50cm的望远镜。

http://www.xinglong-naoc.org/html/
http://www.lamost.org/

9四川稻城

经纬度：29°N 100.3°E
海拔高度：3700m
图片：四川稻城
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简介：四川稻城海拔落差不大，视宁度较好，后勤保障能力优异等优点，使其成为中国下一

代光学望远镜（12m）的优良选址。

http://www.cas.cn/

10 Xinjiang Astronomical Observatory

经纬度：43.5°N 87.2°E
海拔高度：2080m
图片：慕士塔格峰
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简介：新疆气候干燥，是光学望远镜的优良选址之一，未来将在慕士塔格建设一座 1.93m的

光学望远镜，慕士塔格址点区域气流稳定性、大气透明度、天光背景、大气水汽含量等均适

合大型光学望远镜建设运行。

http://www.xao.ac.cn/
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五、观测窗口计算

1凌星窗口的推算

用地面望远镜对已经发现的系外行星或其候选体进行后续观测时，由于地面的光学波段

的观测受到台站位置、当地是否是夜晚、当地天气和不同科学项目的申请计划竞争等诸多因

素的影响，因此一般要提前计算好我们感兴趣的目标行星将会发生凌星的窗口，从而来选择

合适的望远镜来对其进行观测。

目前用凌星法发现的主要是短周期（轨道周期小于 100天）的系外行星，在这种情形下，

行星轨道的变化时标一般远大于行星的轨道周期。因此在用凌星法探测系外行星的过程中，

可以通过已经获得的若干次凌星事件计算出行星的轨道周期 P以及某一次凌星的中点时刻

M0，由此可以通过简单的线性叠加推算，如(5-1)式，得到之后每一次凌星的中点时刻Mn，

从而知晓凌星将会发生的时间段，即以该时刻往前和往后各半个小时的区间。

Mn = M0 + nP (5-1)

凌星法探测的是目标系统的总光度变化，而对于地面望远镜来说，光度的探测受到光子

泊松噪声、CCD的像素响应不均匀性、大气扰动、望远镜指向精度等影响，会导致每一次

曝光的数值在一定范围内产生起伏。虽然每一次连续观测后得到的都会是一条凌星曲线，但

是这些误差的相互耦合导致的随机性或不可预测性，会影响从这条凌星的光变曲线定出的凌

星中点时刻。既然每一次凌星观测得到的中点时刻都存在误差，那么显而易见，通过多次观

测推算出的行星的轨道周期同样也是不准确的。

总而言之，实际观测时得到的光变曲线虽然在大体的形式上是一样的，但是由此定出的

凌星中点时刻是存在一定误差的，我们将选出作为零点的那一次凌星的中点时刻误差M0,err

称为起点误差。推算出的行星轨道周期也是存在误差的，由于计算之后第 n次凌星的中点时

刻时本质上是在M0的基础上加上 n个行星轨道周期，所以在累加时行星轨道周期的误差也

会被反复加上，我们将这个由于行星轨道周期的不准确性产生的误差 nPerr称为累计误差。

那么同样地，我们能得到计算误差的公式(5-2)，其在形式上与(5-1)式是相同的。

Mn,err = M0,err + nPerr (5-2)

2观测窗口的判定标准

推算出行星在未来的一段时间内发生凌星事件的时间段只是进行地面后续观测的第一

步，要在凌星发生时观测目标，还需要知道在这个时间段里哪个台站适合观测。对于未来较

远的凌星窗口的预测而言，我们无法考虑天气因素的影响，因此一般只会考虑太阳位置或者

说是否是夜晚，以及观测目标是否在适合观测的范围内这两个因素。

一次成功的凌星观测需要在这次观测的一个晚上的时间里完整地覆盖一次凌星事件。一

般对于天文观测来说，夜晚的定义为太阳的地平高度角在 12°以下，因此，要知道在未来某

个时间段里某个台站是否处于夜晚，就需要计算出当地的太阳高度角。计算地球上任意地点
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任意时刻的太阳高度角，可以将该时刻对应的世界时（UT）的太阳赤经赤纬进行从赤道坐

标到地平坐标的转换5得到。

对于太阳位置的确定只能给出在凌星窗口内该台站所在地是处于白天还是夜晚，而能

否进行观测还需要知道目标是否在能够进行观测的区间，具体来说就是，目标能否被望远镜

观测到。不同的望远镜，由于不同的地理位置或望远镜设计的缘故，其能观测的最小地平高

度角可能会有不同，一般来说，我们可以给定仅当目标在地平高度角大于 20°时才能进行观

测。同样，这需要对目标的赤经赤纬进行坐标系变换，方法与转换太阳时一致。

观测窗口的计算是一套流程式的工作，许多相关的软件，如 stellarium 或者网站（如

http://var2.astro.cz/ETD）都能实现。对于实际的观测者或提出申请的人来说，更加重要的是

要密切关注手头可供选择的台站在允许的观测窗口当天的天气状况，以及合理分配手中的筹

码与其他科学项目竞争，用性价比最高的方式获取更多的观测数据。

5 参考《球面天文学》教材或 https://zh.wikipedia.org/wiki/天球坐标系

http://var2.astro.cz/ETD
https://zh.wikipedia.org/wiki/
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六、望远镜参数的选择

1望远镜的几个重要参数

口径 D。天文望远镜的口径多数情况下指的是光学系统的第一个镜面，即天文望远镜光

学系统中决定其收集光能量多少的光学元件的直径。天文望远镜收集光的能力与D2成正比，

由此可见天文望远镜的口径越大，其能够聚集的光子越多。天文望远镜的理想空间分辨角可

由(6-1)式计算得到，其中θ以弧度为单位，λ是入射光的波长。从(6-1)式中也可以看到，望

远镜的口径越大，也能得到更高的空间分辨率。但望远镜口径的增大也会直观地带来一些问

题，例如，镜片更大意味着更重，在望远镜设计时需要考虑其在重力影响下的变形；另外，

望远镜的造价也直接和望远镜的口径相关，大致与D4成正比。

θ = 1.22 λ
D

(6-1)

光谱分辨率 R。这里所指的望远镜的光谱分辨率实际上是其配套的光谱仪或任何频率谱

测量装置的光谱分辨率，表征的是其分辨电磁波谱的能力。光谱分辨率与光谱仪的分辨能力

密切相关，其可由(6-2)式计算得到，其中∆λ为该装置可区分的最小波长差。现在光谱仪的

光谱分辨率一般在103到104这个量级上，一个高分辨率摄谱仪的例子则是欧洲南方天文台

的甚大望远镜中的红外阶梯光栅，其光谱分辨率可达到 100,000。而低分辨率的光谱通常只

是形式上的光谱，其构成可能来自于多波段的测光的结果，即谱能量分布图。

R = λ
∆λ

(6-2)

通光效率ηqe。一般来说，望远镜镜面接收到的光子不会完全转化为可读出的信号，这

可能来自望远镜光路设计上的损失，也可能来自于光子接收系统的响应效率。望远镜的通光

效率是望远镜本身决定的，为了简单考虑，我们不考虑其随波长的变化，而认为其对于所有

波段是一致的。因此在计算光谱时，还需要乘上这个参数。

除此之外，望远镜还有很多其他重要的参数，例如视场、指向精度、带宽等。这些在

实际的望远镜设计或数据处理中都有其重要的意义。不过对于初步的望远镜参数选择来说，

可以从几个较为简单的参数入手。

2望远镜选择的基本原理

以解决一个具体的科学问题为目标，选择最合适的望远镜，是做天文观测的最主要的

准则。在本实验中，我们要对系外行星的大气做光谱观测，那么我们应该选用足以让我们探

测到系外行星大气吸收信号，且该信号高于一定阈值的信噪比的望远镜。假设我们已经计算

过凌星窗口，且已经在综合考虑了包括是否夜晚、能否看到目标、天气在内的，各个可供选

择的台站是否适合观测的问题后，选择了正确的观测地点，则我们面临的问题变成了我们要

在这个地点用多大口径的望远镜观测，用多少分辨率的光谱仪比较合适。

当然，由于在实际中各个台站的可供选择的望远镜也是固定的，且这些选择通常也是
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因台站而异，所以这个问题放在实际观测中会复杂得多，一般要结合台站选择综合考虑。不

过，在本实验中我们对此做了简化，假设各个地点可供选择的参数选项是一致的，这等同于

把这个问题独立于观测地点选择的问题，在做出选择时只需要考虑目标系外行星的宿主恒星

的光谱流量和望远镜的参数组合，对系外行星大气吸收信号的信噪比[ S N ]p的影响。

探测系外行星大气光谱的原理是，大气在不同的波段上的吸收强度不同，在某些波段

上可能是透明的，但在另一个波长位置完全吸收或散射，吸收是具有最大值的，即完全不透

明。那么当行星凌星时，可以进行多次短曝光并探测光谱，用未凌星时恒星的光谱与其作差，

就可以获得行星的光谱。行星光谱可以分为一个较为平均的吸收部分和其上的起伏部分，平

均吸收的部分是行星的固体部分遮挡，可以用凌星信号得到的行星半径等参数扣除，起伏部

分则是我们感兴趣的行星大气光谱信号。

假设我们探测的目标系外行星在某个波段上不透明，则相当于在凌星时，是一颗半径

为(H + Rp)的行星凌过恒星表面，其中 H是大气标高，与该行星的平衡平衡温度及物理特性

相关。相较于行星原本的半径Rp而言，多出来的部分是一个环面，面积近似于 2πHRp，我

们要探测的就是这一部分的吸收信号光谱。这个波段上的大气吸收信号的信噪比可以近似用

(6-3)式表示，其中Rs是是恒星的半径，Φs是恒星的光谱流量。若仅考虑光子的泊松噪声，

可以将其表示为(6-4)式，其中[ S N ]s为恒星光谱在该波段上的信噪比。

[ S N ]p =
2HRp
Rs
2 Φs

Φs
=

2HRp
Rs
2 Φs (6-3)

[ S N ]p =
2HRp
Rs
2 [ S N ]s (6-4)

恒星的光谱的量级可以近似用(6-5)式计算，其中除了用到望远镜的各项参数之外，还

有一项ηat，这一项是针对地面观测考虑的，其意义为地球大气的透过率。当在空间观测时，

该参数可以假定为 1；在地面观测时，该参数可由两部分组成，一个是因 airmass导致的全

波段上的大气消光，另一部分是地球大气的吸收，后者与波长相关。不过在近似计算时可以

将ηat简单的定为一个定值，例如 0.6，且与波长无关。需要注意的一点是，行星的凌星造成

的恒星光度的下降最大只是在 1%的量级，所以计算Φs时用到的恒星流量Fs并不需要细致地

扣去行星的遮挡，做量级估计时，Fs可以从恒星的星等出发估计，或者使用黑体谱及恒星的

距离等参数来计算。

Φs(λ) ≅ ηqeηat(λ)FsD2
λ
R
t (6-5)

为了确认探测到的光谱中能够分辨出某个分子的吸收，例如水的 1.4um吸收线，一个

方面是需要足够的光谱分辨率，这个与分子吸收的平均带宽和光谱的总带宽相关，例如假设

水的吸收在 1.3um − 1.5um 上较为明显即带宽为 0.2um，而光谱的探测范围为 0.3um −
3.3um，则光谱分辨率至少应大于 15才能确保探测到的吸收线来自我们期望的波段。另一

个方面是需要信噪比超过一定的阈值，一般而言，可以将该阈值定位 3。通过设置这个阈值，

我们就可以反推出我们为了达到预期的科学目标，需要的望远镜的最小口径，能够接受的最



27

低通光效率或最低大气透过率。

在做科学问题时，我们总是期望用最低的成本获得最大的科学产出，所以并不是选择

越大口径的望远镜就是越好的。我们还需要考虑我们支出的成本是否符合我们得到的科学收

获。因此在理论上，我们应该选择满足要求的最小口径的望远镜。
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七、光谱探测误差模型

在进行高精度光谱探测时，误差来源有很多，按照不同的来源，可以分为下面几大

类：

 恒星噪声：恒星光子的泊松噪声，恒星活动性导致的流量变化等；

 背景噪声：天光背景、杂散光、黄道光以及背景恒星或星系等；

 探测器噪声：暗电流、读出噪声、像素内和像素间非均匀性噪声等；

 望远镜噪声：望远镜内部热辐射，望远镜温度变化，光路加工一致性等；

 稳定性噪声：望远镜成像 PSF变化，指向稳定性等；

 其他系统噪声：其他未含在上述噪声中的系统误差。

我们下面将针对不同的误差源，介绍具体的参数化误差模型。

1恒星噪声

在 raw image中，主要的噪声为两种，高斯噪声和散粒噪声，其中，高斯噪声是与光强

没有关系的噪声，无论像素值是多少，噪声的平均水平（一般是 0）不变。另一种是散粒噪

声，因为其符合泊松分布，又称为泊松噪声。泊松噪声随着光强增大，平均噪声也增大。泊

松噪声这是天文中的常见噪声。由于泊松分布在大量粒子数时趋向于正态分布，在大量粒子

存在时信号中的泊松噪声会呈现正态分布，其标准差等于平均粒子数的平方根。按照公式书

写，泊松噪声可以写为 sqrt(Nstar), Nstar为接受到的恒星总光子数。

图 7-1不同波段的脉动变星的光变曲线，虽然光变振幅达到 0.6，但是通过不同波段对比，

还是可以探测到～0.2的亮度减弱的信号。
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恒星活动性的影响是指恒星表面活动引起的恒星光度或者光谱强度的变化。其中又分为

周期性光变和非周期性光变。例如典型的脉动变星，指由恒星脉动引起亮度变化的恒星。这

些变星亮度的变化，是由于恒星体内（自身的大气层）膨胀和收缩的周期性变化引起的。周

期性的膨胀与收缩，引起恒星半径周期性的增大与减小，恒星的表面积也周期性的增加与减

少，温度和总辐射能量都发生变化，因而光度也周期性的增大与减小，看起来它的亮度也周

期性的变亮与变暗。图 7-1给出了一颗典型的脉动变星的光度变化，在 BVR三个波段同时

看到了周期性的光变曲线。对于这类恒星，虽然光度变化的振幅可能较大，但是通过恒星模

型，可以很好的去除掉周期性的变化，得到的残差才是大气透射光谱探测时的误差。对于残

差中的误差，和下面介绍的非周期性光度变化处理结果相似，统一放入最后的其他误差中。

恒星的另一种非周期性的光度变化，可能来源于恒星耀发、星周物质等各种因素。和周

期光变相比，这类光度变化很难预测和模型化（耀发的光度变化可以模拟，但是发生的时间

和频率很难预测）。图 7-2给出的是 kepler发现的 KIC-8462852这颗恒星的奇怪的光度变化，

亮度下降接近 7%，而且没有任何规律可循。

图 7-2 Kepler望远镜监测到的 KIC 8462852行星的长时间无规律变化。

对于这类恒星，我们在目标筛选时可以通过高精度的地面测光观测，进行初步筛选，尽

可能避免选择光度变化较大的恒星。另一个参考指标是恒星的活动性指数 RHK，这是表征恒

星活动产生的辐射强度变化的量，定义如下：

其中 FH和 FK代表 H和 K波段的恒星辐射的强度，包含了恒星的特征发射线，所以可

以较好的表征恒星的活动性（即光度变化的幅度）。一般认为如果 RHK小于 10-4.5，光度变化

就很小，在长时间积分的平均效应下，影响会更小。在《光谱探测误差分析报告》的第二章

里，还会有详细的介绍和讨论。我们程序里把这一部分噪声也归入其他系统噪声中去。

2背景噪声

由于大气透射谱的观测涵盖近紫外到中红外（0.28-11 um）的宽波段，采用带狭缝的光

谱可以很好的避免其他目标天体对光谱信号的污染，但是对整体的天空背景，无法排除。因

https://baike.baidu.com/item/%E5%A4%A7%E6%B0%94%E5%B1%82
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此需要考虑天光背景的影响。

我们将分别对近紫外-可见光波段和红外波段的天光背景进行简介。在近紫外和可见光

波段，主要的影响是黄道尘埃反射和散射的太阳光。地面由于还有大气散射和大气辉光，紫

外和可见光波段小于 22等/平方角秒（见表 7-1）。而对于空间望远镜尤其是远离地球的 L2
点，没有了地球大气的影响，其空间的天光背景主要来源于黄道光（Zodiacal light）。以 HST
的WFC3数据为参考，图 7-3左给出了 V波段下，黄道光，月球，地球大气对天光背景的

影响。可以看到，HST所在的近地轨道，影响最大的还是地球的辐射，当观测的黄纬高于

50度时，黄道光开始占主导。图 7-3右给出了黄道光随黄纬的变化的表。可以看到，黄道

光在黄道面附近，亮度在 22-23等/平方角秒，而对于高黄纬的区域，没可以达到 23等甚至

更暗。在我们程序中，为了 model天光背景的影响，我们在近紫外和可见光波段采用了 22
等/平方角秒的天光背景。

表 7-1给出了地面主要的天文台址的可见光波段（UBVRI）的天光背景亮度（单位为

星等/平方角秒）。可以看到受大气辉光和大气散射的杂散光影响，地面最佳台址的天光背景

能达到<=22等/平方角秒.数据来源参考：Mattila et al. 1996; Pilachowski et al. 1989;
Walker 1987, 1988; Leinert et al. 1998; Krisciunas 1997.

Site Year S10.7cm U B V R I

MJy

La Silla 1978 1.5 - 22.8 21.7 20.8 19.5

Kitt Peak 1987 0.9 - 22.9 21.9 - -

CTIO 1987-8 0.9 22.0 22.7 21.8 20.9 19.9

Calar Alto 1990 2.0 22.2 22.6 21.5 20.6 18.7

La Palma 1994-6 0.8 22.0 22.7 21.9 21.0 20.0

Mauna Kea 1995-6 0.8 - 22.8 21.9 - -

Paranal 2000-1 1.8 22.3 22.6 21.6 20.9 19.7

图 7-3 左：HST测量的天光背景随黄纬的变化，横坐标是观测的黄纬，三条曲线分别代表

地球，月球和黄道光；右：观测不同天区对应的黄道光的天光背景。
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对于红外波段（>1 um）,主要的天光背景来源除了黄道光散射的太阳光之外，还会有尘

埃的热辐射的影响，同时包括背景的恒星、星系、弥散的银道光和宇宙红外背景辐射。表

7-2给出了红外天光背景的主要来源和参考文献。和可见光相比，除了黄道光外，银河系背

景也是重要来源。从图 7-4可以看到，红外波段天光背景的主要贡献是黄道光（包括散射和

热辐射）和银河系背景。

表 7-2 在大于 1um的红外波段，主要的天光背景来源以及对应的模型。

红外天光背景来源 主要波段 Model（参考文献）

黄道光（散射、热辐射） 1.25-240 um Kelsall T. et al., ApJ, 1998, 508, 44-73
集成暗星背景 <12 um Wainscoat RJ et al. , ApJS, 1992, 83
弥散银河光 全波段 Schlegel DJ, ApJ, 1998, 500, 525
宇宙红外背景辐射 全波段 Dole H, et al., A&A, 2006, 451, 417

在仿真软件中，我们采用了 Primack et al. 1998给出的测量结果作为 1-11 um的天光背

景数据，具体的光子流量数值见表 7-3所示。从表 7-3可以看到，对于空间红外背景而言，

每平方角秒的流量<1E-4 Photons/m2/sec/Ang。便于对比，我们考虑一颗 2500K的红矮星在

100 pc处（V～20等），在 1 um处的流量大约是 0.41 Photons/m2/sec/Ang，远远大于天光背

景，因此通过控制狭缝的面积，可以控制天光背景的影响。此外，虽然 L2点远离地球和月

球，以及太阳系大天气，但是这些天体的热辐射还是可能造成红外背景。在望远镜观测中，

结合太阳系行星历表，视场尽可能避开这些行星，减小的对红外背景的影响。

图 7-4. 左图：空间红外背景辐射（CIBR）在 0.1-200um的测量结果(Primack et al. 1998) ，

右图：总的红外背景和去除黄道光、银河系背景之后的图片（3.3+2.5+1.25 um）。可以看到

去除之后背景比较干净，说明红外波段主要贡献是黄道光（包括散射和热辐射）和银河系背

景。

上：天光背景（3.3+2.5+1.25 um）

中：去除黄道背景光

下：去除银河背景光
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图 7-5 不同区域的红外天光背景（from Kelsall et al. 1998.）左图是黄道面附近，右图是缺

少中性 H的区域（lockman hole）。

表 7-3 1-11 um不同波段的天光背景辐射强度（数据来源：Primack et al. 1998）
WV(um) λ I(ν)

erg/cm2/sr
BK_Photons
/m2/sec/sr/Ang

BK_Photons
/m2/sec/Ang/arcsec2

1.0 1.1 E-05 5.5304 E+06 1.286e-04
2.0 1.15 E-05 5.7818 E+06 1.344e-04
3.0 9.0 E-06 4.5249 E+06 1.051e-04
4.0 5.0 E-06 2.5138 E+06 5.837e-05
5.0 4.15 E-06 2.0865 E+06 4.837e-05
6.0 3.0 E-06 1.5083 E+06 3.511e-05
7.0 2.2 E-06 1.1061 E+06 2.572e-05
8.0 2.0 E-06 1.0055 E+06 2.325e-05
9.0 1.65 E-06 0.8296 E+06 1.929e-05
10 1.5 E-06 0.7541 E+06 1.753e-05
注： 1sr~3283 平方度~1.2 E7 平方角分~4.3E10 平方角秒；

3探测器噪声

半导体探测器通常的噪声包括热噪声和读出噪声。读出噪声又可以细分为线缆噪声，调

理电路噪声，电源及偏压噪声，ADC噪声等。这里只考虑总体的热噪声和读出噪声。像素

之间的响应不均匀性和载荷稳定性相关（抖动），我们放在第 7.5节介绍。图 7-6左给出了

快门关闭（无外部信号）所拍摄的图片，可以看到图片上存在的噪点，主要就是热噪声和读

出噪声。

热噪声主要是指暗电流，暗电流是指器件在反偏压条件下,没有入射光时产生的反向直

流电流。(它包括晶体材料表面缺陷形成的泄漏电流和载流子热扩散形成的本征暗电流。)暗
电流起因于热激励产生的电子空穴对,其中耗尽区内产生的热激励是主要的,其次是耗尽区边

缘的少数电荷的热扩散,还有界面上产生的热激励。暗电流的产生需要一定的时间,势阱存在

时间越长,暗电流也越大。为了减小暗电流,应尽量缩短信号电荷的存储与转移时间,暗电流限

制了成象器件的灵敏度与动态范围。

https://baike.baidu.com/item/%E6%99%B6%E4%BD%93/944670
https://baike.baidu.com/item/%E6%B3%84%E6%BC%8F%E7%94%B5%E6%B5%81
https://baike.baidu.com/item/%E8%BD%BD%E6%B5%81%E5%AD%90
https://baike.baidu.com/item/%E5%8A%BF%E9%98%B1
https://baike.baidu.com/item/%E7%81%B5%E6%95%8F%E5%BA%A6
https://baike.baidu.com/item/%E5%8A%A8%E6%80%81%E8%8C%83%E5%9B%B4
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图 7-6 左：为打开快门的 CCD拍摄的图片，可以看到图上的噪声就是暗噪声和读出噪声。

右：e2v厂商的 CCD47-10 AIMO型号的暗电流随探测器工作温度的变化。可以看到随着温

度降低，暗电流迅速下降。

暗电流的大小与温度的关系极为密切,温度越低,暗电流越小（如图 7-6右）。光谱探测误

差分析软件中，我们可以设置任意的暗噪声水平（分不同波段），该参数随时可调。暗电流

和积分时间相关，假定暗电流的数值为 Ndk e-/sec/pixel，由于暗电流也遵从泊松分布，那么

暗电流引起的误差是：

σdk= sqrt（Ndk *Npixel*texp）
其中 texp是积分时间，以秒为单位，Npixel是考虑的像元数目。

对于读出噪声，探测器在空间望远镜的工作模式中，为了避免高能宇宙射线的影响，需

要采用非破坏性读出（NDRO）的模式，假定传统的单次读出噪声为 Nro ，如果采用非破坏

读出次数为 N，当 N较大时，最后的读出噪声σro将近似满足关系：

σro= Nro * sqrt(6/Ν)
多次读出的情形下可以降低读出噪声。图 7-7给出了不同的读出次数下，探测器读出噪声的

变化，可以看到，单次的读出噪声在 7 e-/pixel左右，当读出次数达到 25次时，可以下降到

1 e-/pixel以下。

图 7-7 采用多次读出的模式没可以有效减小探测器的读出噪声。
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读出噪声和积分时间无关，但和读出次数有关，具体的读出噪声可以写为：

σro= sqrt（Npixel*Nexp）*Nro

其中 Nro 为单次读出噪声，Npixel为考虑的像元数目，Nexp是总的读出次数。在光谱探测误差

分析软件中，可以设置任意的读出噪声的水平（分不同波段），该参数随时可调。

4望远镜热噪声

如果望远镜工作在红外波段，望远镜本身的热辐射不能忽略，望远镜结构和镜面都可能

产生热辐射，进入光路中，并记录在探测器上，导致望远镜本身的噪声。该噪声主要包括望

远镜本身的热辐射和温度变化导致的辐射变化。因此为了降低这些噪声的影响，需要对望远

镜进行总体制冷，并进行温控，使得望远镜整体温度稳定。

该模型涉及到望远镜热辐射的计算，需要细致的望远镜结构和各项热传导系数，热辐射

系数，整体制冷方案等复杂的工程设计和材料参数。因此，这里仅采用一个简化的黑体辐射

的模型对望远镜热辐射进行模拟。后期随着工程的实施，望远镜整体方案和结构设计的确定，

可以进一步细化辐射模型，获得更准确的望远镜热辐射估计。

本光谱探测误差分析软件中，我们选取一个典型的温度作为望远镜的有效温度，望远镜

辐射按照黑体辐射来考虑。从图 7-8可以看到，温度越低，辐射衰减越明显，越有利于抑制

望远镜的自身热辐射。由于探测器位于望远镜内部，我们按照探测器的面积来估计接受到的

望远镜辐射。首先，我们假定望远镜的温度是均匀的，而且不同方位角上，望远镜到探测器

的距离是一定的；其次，我们假定望远镜发出的为黑体辐射，发射系数为 1。这样，打到探

测器上的总光子流量和距离无关（如图 7-7右），只需要考虑到望远镜的温度和探测器的面

积即可。单个探测器像元接收到的望远镜的辐射可以写为： Ftel=Flux(Τtel)*Spixel；其中 Τtel 为

望远镜温度，Spixel为单个像元的面积。

注意，热辐射也是泊松噪声，因此，望远镜热辐射导致的噪声可以写为：

σtel=sqrt（Ftel）。除此之外，如果望远镜温度变化，那么望远镜的辐射也会发生变化，对应的

探测器接收到的光子数也会发生相应变化。当变化温度 dTtel为小量时，可以近似认为，相

对的光子数变化为 4*dTtel/Ttel。

图 7-7 左：不同温度的黑体辐射谱，右：探测器在望远镜内部接受的总辐射。

探测

器
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5稳定性噪声

由于望远镜工作模式要求狭缝，因此，望远镜指向和稳定性异常重要，必须保证目标星

位于狭缝中。由于望远镜观测信号弱，需要很高的信噪比，需要长时间累积积分，在长时间

积分过程中，望远镜的指向虽然可以保证目标始终位于狭缝中，但一定会有小幅的抖动

（jitter）。在考虑高精度测量时，由于抖动，会使得色散之后的光谱，以及空间维上，恒星

的 PSF（点扩散函数）会发生位置偏移。由于不同像元之间以及像元内部不同位置会有响应

上的差异，最后会导致光谱读数发生变化。如果没有抖动，那么根据探测器平场数据，可以

改正不同像元之间的差异，但是增加扰动后，每个像素上累积的光子数是积分效应，这就是

抖动和像元差异共同造成的抖动噪声。

图 7-8给出了单个像元内部，不同位置上的响应差异。即使是单个像元内部，如果吸收

线位置不变，也能造成吸收线位置和总强度的变化。因此我们需要建模考虑抖动和像元不均

匀性的具体影响。

图 7-8 左上：把一个像元分成 10x10单元，每个单元入射一个标准点像。

右上：像元不同位置处的响应的区别，可以看到单个像元内部也不均匀，差别可达到 3%。

左下：由于像素内部不均匀，导致吸收线中心位置定不准，误差可达 1/10个像素。

右下：由于像素内部不均匀，导致空间维方向上的定位不准，误差可达 1/40个像素。

在光谱探测误差分析软件中，我们考虑在空间和光谱维都存在的抖动，设定好抖动的频

率和振幅后，按照高斯分布的抖动方式，给出星象的 psf偏移和光谱维的偏移量（与初识时

刻相比），根据这些偏移量，结合不同像元的响应差别，我们可以计算短时间间隔内，每个

像元接受的光子数。随着时间推移，让星象不断抖动，生成不同时刻，每一个像素的光子数。
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最后把每个像元的光子数，按照积分时间累加起来，最后得到了抖动之后，每个像素的光子

数。这样抖动的结果和不抖动相比，差异会很大，一个最明显的例子就是吸收线会变宽，线

心的吸收会明显减弱。

但实际观测时不可能没有任何抖动，我们进行测量时，误差主要是考虑不同的重复测量

后，测量数据的均方差。因此，为了得到由于抖动产生的误差，我们模拟多次抖动，计算出

每次的光谱数据，最后计算多个光谱数据的均方差，作为抖动和像元响应不均匀所引起的噪

声。

6其他系统噪声

除了前面提到的五种不同来源的噪声外，系统中还会存在其他各种各样的噪声，尤其是

和工程设计相关的噪声，这些噪声很难通过理论模型进行参数化，部分需要工程测试，确定

仪器性能后才能建模，有些需要经验型的公式进行拟合建模。因此，我们在这一节，把所有

无法建模的误差都放到这里，统一用一个参数来表征。

考虑到很多误差来源与恒星亮度直接相关，我们把这个参数选为其他系统噪声和恒星泊

松噪声的比值。即系统噪声占恒星泊松噪声的比例，这样就很好的和恒星亮度结合起来，也

能很直观的表示系统噪声与泊松噪声的相对大小。

最后，为了计算总的光子噪声，需要把上述所有的噪声累加，这里我们把最后的总噪声

写为如下形式：

读出噪声 稳定性噪声

σtot= sqrt(σps + σro + σtel + σjitter ＋ σsys)
泊松噪声 望远镜热噪声 系统噪声
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八、信噪比的提升

1信噪比提升的意义

在探测系外行星大气的光谱时，信号指的是系外行星大气的吸收部分的光子数；噪声指

的是总光谱的噪声，可以近似用恒星的光子噪声代替。从信噪比的近似计算式(8-1)可以做

简单估计，对于一颗热木星Rp~0.1Rs来说，其大气标高 H~0.005Rp，则为了达到[ S N ]p~3，

需要的光子数Φs~108。这个量级的光子数并不容易达到，所以我们需要一定的途径来提升

观测的信噪比。

[ S N ]p =
2HRp
Rs
2 Φs

Φs
=

2HRp
Rs
2 Φs (8-1)

高信噪比最直接的结果是可以使探测到的行星大气吸收信号更加具有说服力。系外行

星的大气探测本身是要求非常高精度的科研项目，这从信号的抽取过程可以看出，其相对于

恒星只有 100ppm左右。因此，要确认某个系外行星的大气中含有某种分子是一件极不容

易的事情，如果探测到的信号光子和噪声相当，甚至小于噪声，那我们就无从说起这究竟是

由于一个小概率的随机偏差导致，还是真的探测到了这个吸收线。因此一般而言，我们需要

信噪比至少在 3以上，才能较为肯定地说这个吸收线的存在，在此基础上排除其他可能的干

扰选项。

另外，高信噪比的观测数据可以用于佐证大气模型，让我们对某一个系外行星的大气

特性更加了解，更进一步，当我们对某个系列的系外行星种类的大气有了足够的观测，还可

以让我们对这部分系外行星的大气有更系统的了解，这将有利于对行星大气形成等方向的研

究。总而言之，一切更加深入的科研探究离不开高精度，或言之高信噪比，的观测数据。

2信噪比提升的途径

在提升信噪比上，我们无从对目标行星的物理性质做出改变，我们只能从我们的望远镜

出发。选定望远镜参数后，恒星的光子数可近似用(8-2)式算出，从中可以看到，提升望远

镜的口径固然是一个简单直接，且最为有效的办法，但我们在选择望远镜时也提到，望远镜

的口径与我们可支配的成本直接相关，更不用提我们目前可能就没有建造有大于 10m量级

口径的光学或红外望远镜。所以我们要从式中的其他参数入手，这里简要介绍三种途径。

Φs(λ) ≅ ηqeηat(λ)FsD2
λ
R
t (8-2)

在空间观测。影响地面观测的最主要因素莫过于地球大气，由于水汽、CO2等的吸收，

地球大气在红外波段并不像光学波段那样透明。这会导致ηat(λ)因波长不同而产生非常大的

变化，在某些地球大气吸收较强的波长上可能会为 0。而在空间观测就可以避免这种情况，

在空间观测时，总是有ηat = 1，从而达到提升信噪比的作用。当然，这种方式对全波段的影

响只在于扣除了大气的消光，在那些地球大气吸收较强的波段上会较为明显，并且由于地球

大气探测窗口的限制，这可能成为提升某个特定波长上信噪比的唯一手段。
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增加积分时间。我们已经考虑了探测系外行星大气的光谱时，用到的数据已经是一次完

整凌星得到的光谱，因此增加积分时间的意义是对该行星的凌星事件进行多次探测，将多次

凌星得到的系外行星透射光谱叠加以获得更高的信噪比，提升的效果为[ S N ]p ∝ t。增加

积分时间实质上只是一种重复性的操作，并且不会损失光谱质量，在实际观测中是最常用的

手段。

降低分辨率，或者称为分 bin。如果我们观测的是一个接下来一段时间内的观测窗口都

不那么理想的行星，这可能源于其较长的周期，或者不理想的天气，那么我们能够操作的只

是现有的数据。这种情况下，可以用光谱的质量换取更高的信噪比，即可以将光谱的数据点

合并，或者称为分 bin，在一个数据点上获得更高的光子流量，这种方式用较低分辨率的光

谱观测。提升信噪比的效果为[ S N ]p ∝
1
R
，在实际观测中，我们较为关心的大气信号是分

子的信号，他们一般以吸收带的形式出现，所以我们可以不需要这么高的光谱分辨率，因此

分 bin的方法也是一种提升信噪比的有效手段。
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附录：

1坐标转换

Astronomical coordinates and timescales

2黑体辐射

Calculation of Blackbody Radiance
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