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Streszczenie

W pierwszej czesci pracy omoéwione zostaly metody poszukiwan planet wokét gwiazd
oraz sposoby otrzymywania z danych obserwacyjnych informacji o planetach i ich
otoczeniu. Druga czes¢ przedstawia zaleznosci pomiedzy niektérymi parametrami
znanych planet pozastonecznych oraz poréwnanie z parametrami planet Uktadu Sto-
necznego. W czesci trzeciej, przy wykorzystaniu metody tranzytéw i zmian predkosci
radialnej, wyznaczono parametry ciat towarzyszacych gwiazdom OGLE-TR-56 oraz
OGLE-TR-122 potwierdzajac, ze pierwsze z nich jest planeta typu jowiszowego, dru-

gie natomiast gwiazda o promieniu nieco wiekszym niz promien Jowisza.
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1. Wstep

Jedna z najwiekszych zagadek wspotczesnej astronomii byta kwestia istnienia in-
nych uktadéw planetarnych. Czy nasz Uktad Stoneczny jest wyjatkiem we Wszech-
Swiecie, czy tez moze wystepowanie planet wokot gwiazd jest powszechne? Odnalezie-
nie takich uktadow bytoby réwniez motywacja do poszukiwania zycia pozaziemskiego,
gdyz tylko planety moga stworzy¢ warunki odpowiednie do jego powstania (ewentu-
alnie ich ksiezyce) w takiej formie, w jakiej je znamy.

Pierwsze proby wizualnych obserwacji planet pozastonecznych byty prowadzone
juz pod koniec XVII wieku m.in. przez Christiana Huygensa (1629-1695). Ze wzgledu
na niewielka odlegtos¢ katowa od gwiazd macierzystych i znikomo mata ilos¢ do-
cierajacego do nas $wiatta od hipotetycznych planet oraz ograniczenia wynikajace z
niedoskonatosci 6wczesnych teleskopow byty one skazane na niepowodzenie. Kolejny
etap stanowity metody posrednie, czyli polegajace nie na obserwacji promieniowania
samych planet, lecz ich wptywu na macierzyste gwiazdy. Doktadna astrometria miata
na celu pomiar ruchu gwiazdy, ktéra zgodnie z prawami grawitacji powinna okrazac
wspolny srodek masy. Mierzac jasnos¢ probowano dostrzec zmiany wywotywane np.
zastonieciem gwiazdy przez planete. W widmie poszukiwano zmian powodowanych
przez jej ruch wokot érodka masy. Do lat 90-tych XX wieku doktadnosé przyrzadow
nie pozwolita dostrzec jakichkolwiek sladéw planet.

Ostatecznie odkrycie pierwszej planety poza Ukladem Stonecznym nie przypa-
dlo w udziale astronomom badajacym zakres widzialny promieniowania elektroma-
gnetycznego. W 1992 roku radioastronomowie doniesli o odnalezieniu ciata o masie
niewiele wiekszej niz masa Ziemi, okrazajacego pulsara PSR 1257412 (Wolszczan &
Frail, 1992). Gdy do obserwacji zostata w pelni wdrozona technologia CCD, niemalze
lawinowo zaczeto odkrywaé planety prawie wszystkimi wyzej wymienionymi meto-
dami, a takze opracowano nowe. Powstaly réwniez misje kosmiczne specjalizujace sie
w poszukiwaniu exoplanet. Obecnie znanych jest blisko 780 globéw réznego typu: od
goracych jowiszéw po tzw. super-ziemie.

W 2006 roku Miedzynarodowa Unia Astronomiczna zdefiniowata planete jako
ciato nie bedace gwiazda, czyli w ktérym nie przebiegaja reakcje syntezy termojadrowej,
lecz wokoét niej krazace. Jego masa musi by¢ wystarczajaca, aby dzieki wtasnej grawi-

tacji uzyskato ksztatt odpowiadajacy réwnowadze hydrostatycznej (zblizony do elip-
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soidy) oraz powinno zdecydowanie dominowa¢ pod wzgledem rozmiaréw na swojej
orbicie. Granica pomiedzy gwiazdami (doktadniej brazowymi kartami) a planetami
jest trudna do wyznaczenia. Obserwacje i modele teoretyczne wskazuja jednak, iz
temperatura wystarczajaca do zapoczatkowania reakcji termojadrowych moze zostaé
osiagnieta w cialach o masach wiekszych od okolo 13M; (mas Jowisza) tak wiec ta-
kie gorne ograniczenie masy przyjmuje sie dla planet. Pozostate warunki sa obecnie
trudne lub wrecz niemozliwe do sprawdzenia poprzez obserwacje. Dzisiejsza technolo-
gia nie pozwala jednak na detekcje cial o masach odpowiadajacych masom planetoid
zatem dolne ograniczenie masy nie jest tutaj istotne. Okazuje sie roéwniez, ze ciala o
masach planet nie musza by¢ zwiazane z gwiazda.

Niniejsza praca sktada sie z trzech czeSci. W pierwszej opisane zostaly metody
poszukiwan planet wokét gwiazd oraz sposoby oceny ich parametrow. Druga cze$é po-
Swiecona zostala zaleznosciom pomiedzy niektérymi parametrami znanych planet. W
czesci trzeciej, przy wykorzystaniu danych obserwacyjnych i dwoéch sposrod uprzed-
nio opisanych metod, wyznaczone zostaty parametry cial towarzyszacych gwiazdom
OGLE-TR-56 oraz OGLE-TR-122.



2. Metody poszukiwan i badania planet

pozastonecznych

2.1. Metody posrednie

2.1.1. Astrometria

Wszystkie ciata niebieskie poruszaja sie. Ruch zrzutowany na ptaszczyzne styczna
do sfery niebieskiej nazywany jest ruchem wlasnym i moze byé¢ (przy odpowiednich
warunkach) obserwowany bezposrednio. Z kolei ruch w kierunku réwnolegtym do linii
taczacej obserwatora z cialem niebieskim nosi nazwe ruchu radialnego i do jego oceny
konieczne sa np. obserwacje spektroskopowe. Rysunek 2.1 przedstawia przyktadowa
rzeczywista orbite gwiazdy (linia ciagta) wraz z niektérymi elementami oraz jej rzut
na sfere niebieska (linia przerywana).

Zgodnie z prawami Newtona, dwa ciata oddzialujace grawitacyjnie obiegaja wspolny
srodek masy zwany barycentrum. Réwnanie 2.1 okresla potozenie srodka masy uktadu

dwoch cial o masach mq 1 mao

S MiT + Moty
Tov = e (2.1)
gdzie 7] 1 75 sa polozeniami cial w wybranym uktadzie wspoétrzednych. Jesli ciatami
beda gwiazda o masie m, i planeta o masie m,, odlegta od gwiazdy o a, to barycentrum
potozone jest na linii taczacej planete i gwiazde w odlegtosci od gwiazdy wyrazajacej
sie wzorem:
r= #pa% (2.2)
Gdyby taki uktad byl obserwowany z Ziemi, gwiazda, po odjeciu ruchu zwiazanego
z precesja oraz ruchu wilasnego srodka masy uktadu, powinna wykonywaé¢ na sferze
niebieskiej cykliczny ruch po elipsie (badz po odcinku, jedli inklinacja wynosi ) wokot
barycentrum o pétamplitudzie (wyrazajacej sie w radianach)
p= gsini - #pmp% sin i, (2.3)
przy czym d jest odlegtodcia miedzy obserwatorem a uktadem. Gdy masa planety jest

znacznie mniejsza od masy gwiazdy, m, w mianowniku mozna zaniedbac.
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kierunek do obserwatora >

Rysunek 2.1: Elementy orbity: ¢ - inklinacja, w - dtugos¢ wezta wstepujacego, ¢ -

anomalia prawdziwa, II - peryastron.

Jedli znana jest odlegto$é do uktadu (np. z wyznaczenia paralaksy heliocentrycz-

nej), z wzoru 2.3 mozemy wyznaczy¢ m"}r% asini. Przyjmujac ponownie zalozenie
* P
m, < m, oraz szacujac mase gwiazdy macierzystej, na przyktad na podstawie jasno-

sci 1 typu widmowego z trzeciego prawa Keplera, mozna oszacowaé rowniez odlegtosé

planety od gwiazdy:

a= (Gm* P2>%, (2.4)

472

gdzie G ~ 6,67 - 10~ k’;; jest stala grawitacji.

Wstawiajac znane wielkosci do wzoru 2.3 otrzymujemy my, sini. W ogélnosci in-

klinacji nie da sie wyznaczy¢, jednak, jesli zatozymy, ze orbita jest kotowa mozna to
zrobi¢ mierzac maksymalna i minimalna odlegtosé¢ gwiazdy od barycentrum.
Rysunek 2.2 przedstawia symulowany ruch gwiazdy posiadajacej planete wokodt

srodka masy oraz ruch srodka masy zrzutowany na sfere niebieska (z uwzglednieniem
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paralaksy heliocentrycznej).

o
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Rysunek 2.2: Symulowany ruch tangencjalny gwiazdy posiadajacej planete, z
uwzglednieniem ruchu wtasnego $rodka masy oraz paralaksy heliocentrycznej (Perry-
man, 2000).

Astrometria byta najwczesniej znana posrednia metoda poszukiwania planet, jed-
nak olbrzymia doktadnos¢ pomiaréw, jakiej wymagaja obserwacje tego typu ruchu,
wciaz jest trudna do osiagniecia. Ruch Stonca pod wplywem Jowisza obserwowany
z odlegloéci 10pc miatby amplitude okoto 500uas (sekund tuku), a pod wplywem
Ziemi zaledwie 0, 3uas. Do tej pory nie udato sie odkry¢ za pomoca astrometrii zad-
nej planety. Udato sie natomiast zaobserwowac ruch gwiazdy, przy ktérej wezesniej
stwierdzono obecnos¢ planety.

Astrometria nie jest oczywiscie zarezerwowana tylko dla promieniowania widzial-
nego. Duze nadzieje poktadane sa réowniez w pomiarach radiowych, szczegdlnie w
interferometrii. Dzieki umieszczeniu teleskopow w znacznych odleglosciach od sie-

bie osiagana jest duza rozdzielczos¢ katowa, a wykorzystanie interferometrii pozwala



dostrzec minimalne zmiany w potozeniu gwiazd.

2.1.2. Timing

Pulsar, czyli szybko rotujaca gwiazda neutronowa, wysyta z biegunoéw magne-
tycznych promieniowanie (glownie radiowe). W zwiazku z tym, ze jego o$ obrotu
nie pokrywa sie z osia przechodzaca przez bieguny magnetyczne, promieniowanie nie
jest wysytane stale w jednym kierunku, lecz kierunek ten cyklicznie sie zmienia. Je-
zeli obserwator znajduje sie w obszarze, w ktérym gwiazda wysyta promieniowanie,
bedzie on odbieral periodyczny sygnal (doktadno$é pojawiania sie tych sygnaléw jest
poréwnywalna z dokladnoscia zegaréw atomowych).

Gdy pulsar znajdzie sie w uktadzie z innym ciatem (np. planeta), to zgodnie z
prawani Newtona, okraza on barycentrum w odleglosci danej wzorem 2.2. Ruch orbi-
talny pulsara powinien wiec zaburzaé¢ regularnos¢ nadchodzenia sygnatéw radiowych,
gdyz beda one wysytane z réznych odleglosci wzgledem obserwatora. Sytuacja ta

przedstawiona jest na rys 2.3. Gdy gwiazda znajdzie sie w punkcie B sygnal bedzie

. 3

EI0IBMIDSCO Op

Rysunek 2.3: Schemat powstawania réznic w czasie odbioru sygnaléw od pulsara

(cialo biate) okrazanego przez planete (cialo czarne).

dochodzit do obserwatora z opdznieniem 7, ktére dane jest wzorem 2.5, wzgledem sy-

gnatéw wysytanych w punktach A i C. Natomiast sygnal wystany z punktu D dojdzie
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wczesniej rowniez o T

= mp%% sini, (2.5)
gdzie c jest predkoscia $wiatta, m, i m, masami planety i pulsara a a odlegltoscia
dzielaca te ciata. Rysunek 2.4 przedstawia réznice miedzy czasem odbioru sygnatu a
spodziewanym czasem jego nadejscia dla pulsara PSR 1257412 - pierwszej gwiazdy,

wokét ktérej wykryto obecnosé planety (Wolszezan & Frail, 1992).

PSR B1257+12, Arecibeo, 430 MHz

Bro b o LR Lt DR E L L T i)
S ll‘lﬁ-lﬂrﬂ IR e e re i Ba b
i TR NSRRI
o VT o p g0 YTy B LRI
LG RRLLEE R,
1990 I 19I92 1 9I94- I 1996 I 19I98 I 20IOO I 20I02

Rysunek 2.4: Réznica miedzy czasem przewidywanym a obserwowanym odbioru sy-
gnaléw z pulsara PSR 1257412 w latach 1990 - 2004 (Wolszczan & Frail, 1992).

Poszukiwanie parametréw planet oraz ich orbit polega na modelowaniu uktadu
i dopasowaniu przewidywanego czasu dochodzenia sygnaléw do obserwacji. Dzieki
duzej doktadnosci pomiaru czasu, metoda ta mozna odnajdywaé planety o masach
rzedu masy Ziemi w duzym przedziale odlegtosci od gwiazd macierzystych.

W gwiazdach istnieje wiele zjawisk, ktore zachodza w réwnych odstepach czasu,
dlatego tez timing moze by¢ stosowany w przypadku innych kosmicznych zegarow,
jak na przyktad pulsujace biate karty. Choé¢ zjawisko fizyczne powodujace zmiany
sygnatu jest inne niz w przypadku pulsaréw, roéznice miedzy spodziewanym czasem
nadejscia sygnatu a rzeczywistym czasem jego przyjscia wynikaja z ruchu orbitalnego
gwiazdy, zatem wzory opisujace dzialanie tych metod sa analogiczne do przedstawio-

nych powyzej.

2.1.3. Planety w uktadach gwiazd podwoéjnych zaé¢mieniowych

Kolejnym ,egzotycznym” miejscem, w ktérym mozna prowadzi¢ poszukiwania

planet, sa uklady podwdjne gwiazd. Gwiazdy takie, zgodnie z prawami grawitacji,
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okrazaja wspolny srodek masy. Jezeli inklinacja ich orbity jest bliska 7, gwiazdy moga
przestania¢ sie periodycznie, przez co spada jasnos¢ catkowita uktadu. Podobnie do
sygnatow pulsarowych, za¢mienia gwiazd wystepuja bardzo regularnie. Metoda po-
szukiwania planet w takich uktadach jest zatem analogiczna do timingu, czyli opiera
sie na pomiarach nieregularnosci wystepowania za¢mien.

W ogolnosci opis matematyczny tego zjawiska jest skomplikowany, jednak uprasz-
cza sie, gdy masy gwiazd sa rowne, a planeta krazy wokot obydwu skladnikow w
dosé¢ duzej odleglosci. Wtedy, analogicznie do timingu, opdznienie badz przedwcze-
sne wystapienie za¢mienia dane jest wzorem 2.5, przy czym za mase gwiazdy nalezy
podstawi¢ sume mas dwoéch gwiazd.

Jesli wystepuja tranzyty gwiazd prawdopodobne jest rowniez wystapienie tran-
zytu planetarnego. Mozna z tego zjawiska otrzymac informacje takie, jak w przypadku
tranzytu na tle pojedynczej gwiazdy (patrz rozdzial 2.1.5), czyli miedzy innymi pro-
mien planety oraz inklinacje jej orbity.

Przyktadowe pomiary czasu wystepowania za¢mien dla takiego uktadu cial, w

poréwnaniu z przewidywaniami teoretycznymi przedstawia rysunek 2.5

20

10 +--

A5 L . S % ———————— L L o merimary
R : : ‘ : : ! [ secondary

-20 :::;::::;::::;1:::;:::::;::::i:::i::::;::::}:'::
-400 -200 0 200 400 600 800 1000 1200 1400 1600
days from Epoch JD 2449830.756967

Rysunek 2.5: Obserwowany czs wystapienia za¢mien minus czas przewidywany (O-C)
uktadu CM Dra (Deeg et al., 2000).

Informacji o parametrach gwiazd dostarczaja ich tranzyty (w potaczeniu z pomia-

rami predkosci radialnych mozna uzyska¢ o nich wszystkie konieczne do modelowania
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informacje). Parametry planet takiego uktadu w og6lnym przypadku mozna otrzymac
przeprowadzajac symulacje numeryczne i dopasowujac je do danych obserwacyjnych,

podobnie jak w przypadku timingu.

2.1.4. Zmiany predkosci radialnej

Gdy inklinacja orbity planety jest rézna od 0, gwiazda, obiegajac wspolny srodek
masy uktadu, cyklicznie przybliza sie do obserwatora i oddala. Predko$¢ radialna w

takim ruchu wyraza sie¢ wzorem:
V, = K(cos(d +w) + ecos(w)) + 7, (2.6)

przy czym 6, czyli anomalia prawdziwa, dana jest réwnaniem:

0 l1+4e FE
tg_>
2 1—e 2

(2.7)

gdzie F - anomalia ekscentryczna - jest zwiazana z okresem ruchu P, momentem

przejécia przez peryastron 7T, mimosrodem orbity e i czasem t poprzez:
. 27
E—esmE:F(t—T). (2.8)

K jest natomiast potamplituda zmian predkosci radialnej:

2ma sint
K= —n—. 2.9
PyV1 —e2 (2.9)

Zmiany predkosci radialnej powoduja zmiany potozen linii widmowych w widmie
gwiazdy w wyniku dziatania efektu Dopplera. Gdy V, < ¢ (¢ - predkosé swiatta),

zmiana dtugosci fali A\ wynosi:

AN ~ %)\0, (2.10)
gdzie \g jest dtugoscia fali, gdy Zzrodlo nie porusza sie wzgledem obserwatora. Znajac
przesuniecie linii widmowych mozna zatem obliczy¢ predkos¢ radialna gwiazdy.

Wyznaczajac predkosé radialna w réznych momentach mozna wykreslié krzywa
jej zmian. Nastepnie dopasowujac do niej teoretyczna krzywa dana rownaniem 2.6
mozna wyznaczy¢ w, v, T, K, e. Ksztalt krzywej zmian predkosci radialnej przy

zmianie tych parametréw przedstawiony jest na rysunku 2.6.
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Rysunek 2.6: Ksztatt krzywej zmian predkosci radialnej dla réznych parametréw or-
bity (Eggenberger & Udry, 2010).
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Pétamplituda K jest réwniez zwiazana z okresem obiegu planety P oraz masami

planety m, i gwiazdy m, oraz mimosrodem orbity e tzw. funkcja mas:

2rG\L  my,sini 1
K= (%) —"— - (2.11)
P (my 4 my)s (1—e?)z
ktora przy zatozeniu m, < m, moze postuzy¢ do wyznaczenia m, sin ¢:
P \3 2
m, sini & (%)W(mf(l — %), (2.12)

Metoda ta nie pozwala niestety wyznaczy¢ inklinacji orbity, a zatem réwniez masa

s
PR

planety nie jest znana. Zaktadajac, ze ¢ = T, mozna obliczy¢ tylko jej dolne ograni-
czenie, lecz w rzeczywistosci moze by¢ ona znacznie wieksza. Dodatkowo, korzystajac
z trzeciego prawa Keplera (wzér 2.4) mozna wyznaczy¢ wielka p6tos orbity planety.

Metoda ta znana byta stosunkowo wczesnie, bo juz pod koniec XIX wieku, lecz
doktadno$é jaka jest wymagana do obserwacji zmian predkosci w wyniku obecnosci
planety zostala osiagnieta dopiero w latach 90-tych ubiegtego wieku. Najwieksza pla-
neta Uktadu Stonecznego - Jowisz - powoduje zmiany predkosci radialnej Stonca o
amplitudzie okoto 132, Ziemia z kolei okoto 0,17. Dodatkowo, wykonujac pomiary
predkosci radialnej nalezy uwzglednic¢ jej zmiany wywotane innymi czynnikami, jak
chociazby ruch Ziemi wokot Stonca czy pulsacje gwiazd. Pomimo tak wysokich wy-
magan stawianych przez ta metode, dzieki niej odkryto wiekszo$¢ z obecnie znanych

planet.

2.1.5. Planety tranzytujace

Gdy planeta, okrazajac gwiazde, znajdzie sie w poblizu linii taczacej obserwatora
z gwiazda, moze zastoni¢ czesé jej tarczy, powodujac spadek jasnos$ci obserwowane;j.
Zjawisko to nosi nazwe tranzytu (analogiczne zjawisko wystepuje dla planet lezacych
wewnatrz orbity Ziemi - Wenus i Merkurego).

Jasnos¢ obserwowana gwiazdy proporcjonalna jest do powierzchni tarczy gwiazdy
widzianej przez obserwatora. Jesli zatem dojdzie do tranzytu spadek jasnosci AL jest
proporcjonalny do powierzchni, ktora zostata zastonieta przez tarcze planety.
AL ~ (Rp)2’

T (2.13)



gdzie Ly - jasnos¢ obserwowana uktadu przed tranzytem, R, i R, - promien odpowied-
nio planety i gwiazdy. Przebieg zjawiska i ksztalt krzywej blasku (bez uwzglednienia

pociemnienia brzegowego gwiazdy) podczas tranzytu ilustruje rysunek 2.7.

do obserwatore

jasnosé

czas

Rysunek 2.7: Schemat tranzytu planety przed tarcza gwiazdy.

Jesli cata tarcza gwiazdy miataby jednakowa jasnosé powierzchniowa, we wzo-
rze 2.13 wystepowataby rownosé. Efekt pociemnienia brzegowego gwiazd sprawia, ze
spadek jasno$ci zalezy réwniez od miejsca zajscia tranzytu na tarczy gwiazdy opisa-
nego katem § (por. prawa cze$¢ rys. 2.7) i zwanego dalej szerokoscia tranzytu. Im
dalej od srednicy tarczy gwiazdy przebiega tranzyt, tym mniejszy bedzie spadek ja-
snosci. Obecnos¢ i wielkos¢ pociemnienia brzegowego mozna stwierdzi¢ na podstawie
ksztattu krzywej blasku: jesli spadek i wzrost jasnosci sa niejednostajne, swiadczy
to o istnieniu pociemnienia brzegowego, a stopien niejednostajnosci informuje o jego
wielkosci.

Znajomo$¢ pociemnienia brzegowego pozwala wyznaczy¢ stosunek g—z, a jesli uda
sie oszacowaé promien gwiazdy, otrzymujemy réwniez promien planety. Gdy obser-
wowane sa przynajmniej dwa kolejne tranzyty znany jest tez okres orbitalny planety
P.
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Rysunek 2.8: Zaleznos¢ krzywej blasku od wzajemnych rozmiaréw gwiazdy i planety,

inklinacji i pociemnienia brzegowego (Torres et al., 2008).

Parametrem mozliwym do wyznaczenia wprost z krzywej blasku jest stosunek ;—’::

ap E(AL/LO)%
N
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Mozna z tego réwnania otrzymac odlegtos¢ planety od gwiazdy a,.
Czas trwania tranzytu zalezy od okresu obiegu planety, odlegtosci planety od
gwiazdy, promieni planety i gwiazdy oraz szerokosci tranzytu

_ PR.cosd + R,

2.15
e (2.15)

tr

Korzystajac z tej zaleznosci mozna obliczy¢ 0, ktéra z kolei taczy sie z inklinacja
orbity planety:
a,cost = R,sind. (2.16)

Ksztalt krzywej blasku dla réznych stosunkéw promieni gwiazdy i planety oraz
szerokosci tranzytu przedstawia rysunek 2.8

Zmiany jasno$ci gwiazdy podczas tranzytu nawet duzych planet sa niewielkie. Dla
planet typu jowiszowego sa one rzedu 1 — 2%, a w przypadku planet grupy ziemskiej
zaledwie 0,1%, zatem pomiary fotometryczne musza byé wykonywane z duza do-
ktadnoscia. Prawdopodobienstwo obserwacji tranzytu planetarnego réwniez jest nie-
wielkie. Aby w sposéb efektywny prowadzié¢ poszukiwania planet ta metoda, nalezy
wykonywa¢ pomiary fotometryczne wielu gwiazd jednoczesnie, co zwieksza szanse
obserwacji tranzytu. Istnieje kilka projektéw zajmujacych sie masowymi przegladami
nieba w poszukiwaniu planet tranzytujacych (z powierzchni Ziemi: OGLE, HAT,
WASP; z kosmosu: Kepler, Corot)

2.1.6. Mikrosoczewkowanie grawitacyjne

Metoda ta opiera sie na zjawisku opisywanym przez Ogolng Teorie Wzglednosci,
zwanym soczewkowaniem grawitacyjnym. Polega ono na tym, ze w wyniku zakrzy-
wienia czasoprzestrzeni wokot masywnego obiektu, swiatto nie porusza sie po linii
prostej, lecz po pewnej krzywej. Efekt zajwiska jest podobny jak podczas przechodze-
nia $wiatta przez soczewke. Schemat soczewkowania zostal przedstawiony na rysunku
2.9. Doktadna dyskusje zjawiska prezentuje Paczynski (1996).

Rozwazmy odlegte o D, od obserwatora, punktowe zrédto $wiatta i potozone
pomiedzy zrodtem a obserwatorem w odleglosci Dy od obserwatora ciato powodujace
efekt soczewkowania. Odlegto$¢ miedzy soczewka i zrédtem wynosi D,y = Dy, — Dy.
Kat ugiecia promieni wyraza sie wzorem:

G My

18



—

) " > e >
< o >

Rysunek 2.9: Schemat zjawiska soczewkowania grawitacyjnego: S - Zzrédto, I - obraz,

M - soczewka, O - obserwator

gdzie M, jest masa soczewki, R odlegloscia soczewki od zrédta na sferze niebieskiej

wyrazona w promieniach Einsteina Ry zrzutowanych na sfere niebieska, czyli 0.

4G My DygD g3
RE:[ > TS]Q (2.18)
Rp
O, =2 2.19
5= ] (2.19)

Odlegtosc¢ zrodla i obrazu w ptaszezyznie soczewki, czyli Rg + R mozna zapisaé jako:

DeDa  4GM DDy

Rs+ R=« D. = hea D.

(2.20)

Po skorzystaniu z wzoru 2.18 na promien Einsteina powyzsze réwnanie sprowadza sie

do:
R*+ RsR+ R3, = 0. (2.21)

Jest to rownanie kwadratowe z dwoma rozwigzaniami, czyli istnieja dwie mozliwe
odlegltosci Ry i R_:
1
Ry=3 (R + (R} +4R})?]. (2.22)
Gdy mamy do czynienia z obiektami rozciagtymi jak np. galaktyki, w wyniku so-

czewkowania wokdt soczewki obserwowane sa dodatkowe obrazy zrédta. Dla zrédet
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niemalze punktowych jakimi sa na przyktad gwiazdy, zjawisko soczewkowania spra-
wia, ze odlegty obserwator nie widzi dodatkowych obrazéw lecz tylko wzrost jasnosci
zrodla. Jasno$¢ powierzchniowa obrazéw jest taka sama jak jasnos¢ powierzchniowa
zrodia, zatem wzrost jasnodci jest proporcjonalny do stosunku pél powierzchni zrodia

i obrazu:

B ﬁd}%t’_ u(t) + 2 1

RsdRs!  2u(t)[u2(t) + 4] Ty (2.23)

Calkowity wzrost jasnosci jest suma wzrostéw jasnosci obydwu obrazow:

u?(t) +
u(t)[u?(t) + ]

Krzywa opisana ta zaleznoscia nosi nazwe krzywej Paczynskiego. Funkcja u(t) opisuje

Aty = AL (t) +A_(t) =

(2.24)

odlegtos¢ soczewki od zrédta na sferze niebieskiej. Wyrazona w promieniach Einsteina

dana jest wzorem 2.25

NI

u(t) = [u?, + (t _tot’”)Q] : (2.25)

gdzie u,, jest minimalna odlegtoscia soczewki i zrédta, t,, momentem osiagniecia t,,,
a ty czasem trwania zjawiska, ktory zalezy od rozmiaru promienia Einsteina Rp i

wzajemnej predkosci tangencjalnej zrodta i soczewki

Rg
o= —. 2.26
0= (2:26)

Krzywa blasku, powstajaca w wyniku mikrosoczewkowania grawitacyjnego przedsta-
wia rysunek 2.10.

Jesli soczewkujaca gwiazda posiada planete, zjawisko ma bardziej skomplikowany
przebieg, gdyz planeta rowniez moze powodowacé zjawisko mikrosoczewkowania. Row-
nania opisujace przebieg zjawiska w przypadku planety jako soczewki sa identyczne
z rOwnaniami przedstawionymi powyzej. Pomiedzy gwiazda i planeta tworzy sie za-
mkniety obszar zwany kaustyka. Jesli tor zrédta przetnie ten obszar, na krzywej Pa-
czynskiego pojawi sie anomalia planetarna. W zaleznosci od wzajemnego potozenia
planety i gwiazdy-soczewki, wzrost jasnosci moze mie¢ rozny charakter. Przyktadowa
krzywa blasku zZrodta, zmieniona w wyniku soczewkowania grawitacyjnego spowodo-
wanego przez planete, oraz schemat kaustyki przedstawia rysunek 2.11.

Wielkosciami mozliwymi do wyznaczenia z krzywej blasku sa stosunek mas pla-

nety i gwiazdy q¢ = % oraz odlegtos¢ planety od gwiazdy macierzystej w promieniach
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Rysunek 2.10: Krzywa blasku podczas zjawiska mikrosoczewkowania grawitacyjnego
(Paczynski, 1996)

Einsteina 0g. Jesli znany jest katowy rozmiar promienia Einsteina 6z mase uktadu

soczewek mozna wyznaczy¢ na podstawie rownania 2.27

C2 02 Dst

M, = — .
L7 4@ Dy,

(2.27)

Konieczne sa jednak jeszcze informacje o odlegtosciach do soczewki i zrodta.

Cennych informacji na temat odlegtosci mozne dostarczy¢ analiza ksztattu krzywej
blasku podczas maksimum jasnoéci. Gdyby zr6édto miato nieskonczenie mate rozmiary
jasno$¢ powinna dazy¢ do nieskonczonosci, jednak gwiazdy, nawet widziane z duzych
odlegtosci, nie sa nieskonczenie mate. Ksztatt maksimum zalezy wtasnie od rozmiarow
zrodia i odlegtosci do zrodta i soczewki.

Odstepstwa od krzywej blasku opisanej wzorem 2.24 powoduje réwniez ruch Ziemi
wokot Stonica. Soczewka jest potozona znacznie blizej obserwatora na Ziemi niz zrodto,
zatem wraz z przemieszczeniem sie Ziemi zmienialo sie bedzie wzajemne potozenie
gwiazd na sferze niebieskiej. Mierzac odchylenie krzywej blasku oraz znajac ruch

Ziemi wzgledem gwiazd mozna oszacowaé odlegto$é do soczewki.
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Rysunek 2.11: Krzywa blasku podczas zjawiska mikrosoczewkowania grawitacyjnego
wywolanego przez gwiazde posiadajaca planete oraz kaustyka pomiedzy dwiema so-

czewkami (po prawej u dotu) (Udalski et al., 2005).

Kolejna informacje o odlegtosci niesie zmiana wzajemnego potozenia na niebie
zrodia i soczewki. Wyznaczajac po dluzszym czasie od zajscia zjawiska soczewkowa-
nia odlegto$¢ miedzy tymi dwoma ciatami, przy znanej predkosci tangencjalnej mozna
oszacowa¢ odlegtosc do soczewki.

Pomocna jest réwniez tzw. paralaksa mikrosoczewkowania. Jest to wektor 7g,
ktorego wielkosé jest zwiazana z promieniem Einsteina, zrzutowanym na plaszczyzne
orbity Ziemi rp = RED_;‘ Doktadniejsza dyskusje na temat paralaksy prezentuje
Bennett (2008). Wielkos¢ 7y jest mozliwa do zmierzenia przez dwéch oddalonych ob-
serwatorow, najlepiej o odlegtos¢ rzedu 1AU. Najprostszym rozwiazaniem wydaje sie
by¢ obserwacja mikrosoczewkowania w duzych odstepach czasowych, przez co zmienia
sie potozenie Ziemi na orbicie, jednak nalezy pamietac¢, ze czas trwania zjawiska jest
ograniczony i nie zawsze moze by¢ to mozliwe. Lepszym rozwiazaniem sa obserwa-

cje prowadzone za pomoca teleskopéw kosmicznych, dzieki czemu mozna wykonywacé
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jednoczesne obserwacje z odlegtych od siebie miejsc. Jesli znana jest wielko$¢ rg oraz
0 z réwnania 2.28 mozemy wyznaczy¢ mase uktadu soczewek.

62

Jesli nie jesteSmy w stanie uzyska¢ tych informacji pozostaje szacowanie masy
gwiazdy soczewkujacej na podstawie jej jasnosci i barwy. Znajac m, i korzystajac z
¢ mozna wyznaczy¢ mase planety.

Prawdopodobienstwo zajscia zjawiska mikrosoczewkowania z udziatem planety
jest bardzo male, zatem podobnie jak w przypadku tranzytu, nalezy prowadzi¢ ob-
serwacje duzych obszarow nieba. Duza czutos¢ tej motedy pozwala jednak na odkry-

wanie cial o masach nawet rzedu masy Ziemi.

2.2. Metody bezposrednie

2.2.1. Obrazowanie

Na poczatku XXI wieku, zastosowanie detektoréw CCD oraz zaawansowanych
technologicznie teleskopow z optyka pozwalajaca ogranicza¢ wplyw atmosfery na
otrzymywany obraz, a takze telekopow obserwujacych niebo z przestrzeni kosmicznej
dato mozliwos¢ fotografowania planet wokot pobliskich gwiazd.

W zakresie $wiatta widzialnego planeta $wieci wytacznie dzieki odbijaniu pro-
mieniowania pochodzacego od macierzystej gwiazdy. Ilos¢ promieniowania do niej

docierajacego wyraza sie wzorem 2.29

L,
F=—: 2.29
4rr? (229)
gdzie L, oznacza natezenie $wiatta wysylanego przez gwiazde, a r jest odlegtoscia
miedzy planeta i gwiazda opisana wzorem 2.30
a(l —e?)

= 2.30
1+ecos f’ (2.30)

przy czym e jest mimosrodem orbity, a f anomalia prawdziwa. Stosunek promienio-

wania odbijanego od planety F,. do promieniowa na nia padajacego nazywany jest
albedo: .

A= 2.31

- (231)
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[stotnym zjawiskiem jest jeszcze rozpraszanie $wiatta na czasteczkach atmosfery pla-
nety opisane funkcja p(¢(t)) zalezna od fazy planety oraz zmiany fazy planety, wyni-
kajace z ruchu orbitalnego, opisane przez s(t) i zalezne réwniez od inklinacji orbity

planety.

Rysunek 2.12: Zdjecia planet w uktadzie gwiazdy HR 8799 otrzymane poprzez
usuniecie swiatta gwiazdy macierzystej dwoma metodami: po lewej poprzez odjecie
PSF (Point Spread Function) gwiazdy oraz metoda A-LOCI (Currie et al., 2012)

Stosunek jasnosci planety i gwiazdy macierzystej wynosi

7 = As0plo0) () 232
zatem im blizej macierzystej gwiazdy znajduje sie planeta, tym jasniej Swieci. Z dru-
giej jednak strony, mozliwos¢ uchwycenia planety zalezy od jej odlegtosci katowej
od gwiazdy: im blizej gwiazdy znajduje sie planeta, tym trudniej rozdzieli¢ obraz
tych dwoch obiektow. Odlegtos¢ katowa planety i gwiazdy jest rowna 4, gdzie d jest
odlegloscia do obserwatora. Dlatego tez, aby dostrzec planete, nalezy usuna¢ swia-
tto pochodzace od gwiazdy. Mozna to zrobi¢ réznymi metodami. Najprostsza jest
zastosowanie koronografu, podobnie jak w przypadku obserwacji korony stonecznej,
ktory po prostu zastania tarcze gwiazdy, dzieki czemu mozliwe jest uchwycenie da-
lej potozonych planet. Najbardziej efektowne sa obecnie metody oparte na cyfrowej
analizie obrazu. Rysunek 2.12 ukazuje trzy planety krazace wokot gwiazdy HR 8799,
widoczne dzieki usunieciu $wiatta pochodzacego bezposrednio od gwiazdy poprzez

zastosowanie dwoch takich metod. Kolejnym sposobem jest zastosowanie zjawiska
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interferometrii. Swiatlo gwiazdy jest w niej usuwane poprzez takie ustawienie dwéch
obrazow, aby na jednym z nich promieniowanie elektromagnetyczne gwiazdy byto w
przeciwfazie do promieniowania gwiazdy na drugim obrazie, przez co znosza sie one
wzajemnie i obraz gwiazdy znika, pozostawiajac widocznym obszar wokét niej, w tym
rowniez hipotetyczne planety.

Wszystkie parametry orbity i planety nie moga by¢ oczywiscie jednoznacznie okre-
slone na podstawie jednej fotografii, gdyz nie daje ona nawet pewnosci, ze obserwo-
wany obiekt jest grawitacyjnie zwiazany z gwiazda a nie jest na przyktad gwiazda
lezaca w tle. Fotografujac planete w kilku potozeniach, mozna, modelujac jej ruch i
dopasowujac do obserwowanych potozen i zmian jasnosci, uzyskac informacje zaréwno

o orbicie jak i planecie.

2.2.2. Zmiany fazy

Gdy planeta porusza sie wokét gwiazdy, analogicznie jak w przypadku Ksiezyca,
zmienia sie cze$¢ tarczy widziana przez obserwatora, czyli wystepuja zmiany faz.

Schemat ilustrujacy to zjawisko przedstawiony jest na rysunku 2.13.

O W Oo( =270°

o =180°

do obserwatora

v

Rysunek 2.13: Zmiany faz planety w trakcie jej ruchu wokoét gwiazdy.



Widocznosé planety oraz zmiany jasnosci wynikajace ze zmiany fazy zostaly omo-
wione w rozdziale 2.2.1. W najprostszym przypadku sfery odbijajacej promieniowanie

izotropowo, funkcja zmiany faz s(«) wyraza sie wzorem 2.33.

s(a) = sina 4+ (1 — ) cosa’ (2.33)

™

gdzie o opisuje potozenie planety wzgledem gwiazdy i obserwatora:

cosa = sin(w + f)sini. (2.34)
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Rysunek 2.14: Ksztatt krzywej blasku z widocznymi zmianami faz dla réznych war-

tosci dlugosci wezta wstepujacego w i inklinacji ¢ (Kane & Gelino, 2011)

Zjawisko to moze by¢ na tyle duze, ze pozostawi po sobie $lad na krzywej blasku
uktadu. Najwieksze zmiany wystepowalyby, gdyby inklinacja orbity byta bliska 7. W
takim wypadku wystepowalyby dodatkowo tranzyt i okultacja planety. Z tranzytu,
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zgodnie z opisem w rozdziale 2.1.5, mozna uzyskaé¢ informacje o promieniu planety,
inklinacji oraz wielkiej potosi orbity. faczac te wyniki ze zmianami fazy mozna obli-
czy¢ ekscentrycznosé orbity oraz oszacowaé albedo planety. Ksztalt krzywej blasku,
uwzgledniajacej zmiany faz, w zaleznosci od inklinacji i dhugoséci wezta wstepujacego,
zostal przedstawiony na rysunku 2.14.

Gdy inklinacja jest na tyle mniejsza od 7, Ze nie zachodzi tranzyt, parametry pla-
nety sa trudniejsze do wyznaczenia. Ksztatt krzywej blasku jest determinowany przez
rozmiar planety, jej albedo i oczywiscie ksztatt i potozenie orbity. Przeprowadzajac
symulacje numeryczne i dopasowujac je do obserwowanej krzywej blasku mozemy

zatem uzyskaé¢ informacje o tych parametrach.

2.2.3. Promieniowanie termiczne

Jak kazde cialo o niezerowej temperaturze, planety sa zrédtem promieniowania
elektromagnetycznego. Stosunkowo niskie temperatury powoduja, ze maksimum roz-
ktadu promieniowania znajduje sie w zakresie podczerwieni. Podczas pomiaru pro-
mieniowania podczerwonego pochodzacego od gwiazdy posiadajacej planete, jezeli
gwiazda nie emituje znacznych ilosci tego promieniowania, nadwyzka pochodzaca od
planety powinna by¢ zauwazalna.

Szczegdlnie pomocne w identyfikacji promieniowania podczerwonego pochodzacego
od planety sa zmiany w jego natezeniu wynikajace z ruchu orbitalnego planety do-
okota gwiazdy, przez co widoczne sa czesci planety o réznych temperaturach. Istnieja
trzy zjawiska, dzieki ktérym (jesli wyréwnywanie temperatur na powierzchni planety
zachodzi stosunkowo powoli) mozemy obserwowaé zmiany natezenia promieniowania
podczerwonego.

Pierwszym ze zjawisk jest po prostu ruch planety wokot gwiazdy, przez co zmienia
sie oswietlenie widocznej czes¢ planety, co jest analogiczne do zmian fazy w Swietle
widzialnym, opisanych w rozdziale 2.2.2 (rys. 2.15a)).

Drugie zjawisko to ekscentrycznosé orbity. Im bliszy jednosci jest mimogrod orbity,
tym wieksza jest réznica miedzy najmniejsza i najwieksza odlegloscia planety od
gwiazdy. Zatem w perycentrum do planety dociera znacznie wiecej promieniowania niz
w apocentrum. Temperatura powierzchni planety w pierwszym z tych punktow jest

wyzsza wiec emituje ona wiecej promiewniowania podczerwonego niz w apocentrum
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(rys. 2.15b)).

Trzecie zjawisko to nachylenie osi obrotu planety do normalnej do ptaszczyzny jej
orbity. Efekt tego zjawiska znany jest réwniez na Ziemi w postaci por roku. Obser-
wujac planete posiadajaca taka wtasno$¢ (w uktadzie Stonecznym dotyczy to wszyst-
kich planet) widzielibysmy przy kazdym obiegu dwa ekstrema: minimum, gdy na
widzianej przez nas potkuli panuje zima, oraz maksimum, gdy panuje na niej lato

(rys. 2.15¢)).

a)

Rysunek 2.15: Zjawiska powodujace zmiany w natezeniu promieniowania podczer-
wonego: a) ruch wokét gwiazdy, b) ekscentrycznos$é orbity, ¢) nachylenie ptaszezyzny
rownika do ptaszczyzny ekliptyki. Kolor niebieski oznacza obszary chtodniejesze, czer-

wony - cieplejsze.

Wielkos¢ tych zjawisk i informacje o parametrach z nimi zwiazanych otrzymac
mozna poprzez dopasowanie modeli teoretycznych do obserwowanych krzywych bla-
sku.

Jesli zatozymy, ze planeta jest cialem doskonale czarnym, czyli rozkitad inten-
sywnosci jej promieniowania zgodny jest z prawem Plancka, badajac widmo mozemy
oszacowal temperaturze powierzchni.

Wiecej informacji mozna uzyska¢, gdy inklinacja pozwala na zachodzenie tranzytu
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i okultacji planety. Tranzyt opisany jest w rozdziale 2.1.5 natomiast na szczegdlna
uwage zastuguje tu okultacja. Jezeli temperatura powierzchni planety jest identyczna
we wszystkich jej punktach, krzywa blasku podczas okultacji ma identyczny charakter
jak podczas tranzytu. Jedli jednak na widocznej czesci planety wystepuja roznice tem-
peratur to poszczegdlne obszary na tarczy emituja rozne ilosci promieniowania pod-
czerwonego. W zaleznosci od rozktadu temperatur, krzywe blasku przyjmuja rézne
ksztatty. Rysunek 2.16 przedstawia kilka modéw rozktadu temperatur i wymodelo-
wane dla nich krzywe blasku. Analizujac ksztalt krzywej blasku podczas okultacji
mozna zatem stworzy¢ dwuwymiarowa mape rozktadu temperatur na powierzchni

planety.

Rysunek 2.16: R6zne mody rozktadu temperatur na tarczy planety i odpowiadajace
im krzywe blasku (Majeau et al., 2012)
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2.2.4. Polarymetria

Promieniowanie gwiazdy jest promieniowaniem termicznym zatem jest ono niespo-

laryzowane. Odbicie $wiatta od atmosfery planety, jej powierzchni lub ewentualnych

oceanow - zgodnie z prawami elektrodynamiki - powoduje jego czesciowa polaryzacje.
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Rysunek 2.17: Wymodelowane zmiany wielkosci ¢, u i p przy zmianie faz planety
(Fluri & Berdyugina, 2010).

Intensywnosé i polaryzacja sSwiatta odbitego jest scharakteryzowana przez wek-

-

tor Stokesa I(I,Q,U,V), gdzie I opisuje caltkowita intensywno$é¢, @ = Iy — g,

U = I;5 — I135 polaryzacje liniowa przy czym indeksy oznaczaja kat polaryzacji

w pewnym wybranym uktadzie wspotrzednych, a V jest miara polaryzacji kotowej.

Podczas obserwacji mierzone sa polaryzacje cze$ciowe:

oraz wielko$é

_Q

1= 7

Y

Y=

(Q*+U?)2
i
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Wielkosci te zaleza gtéwnie od albedo planety (ktére z kolei zalezy od promienia
planety, jej budowy i sktadu chemicznego), inklinacji orbity oraz fazy planety. Przy-
ktadowe krzywe zmian ¢, u oraz p w wyniku ruchu orbitalnego przedstawia rysunek
2.17.

Informacje o planecie i jej orbicie mozna otrzymac¢ modelujac zjawisko polaryzacji

i dopasowujac teoretyczne zmiany ¢, u i p do obserwacji.

2.2.5. Promieniowanie radiowe

Timing nie jest jedyna metoda poszukiwania planet, ktora natura obdarzyta ra-
dioastronoméw. Poszukiwania sygnaléw od obcych cywilizacji prowadzone byty od
dawna, jednak nie musza by¢ one jedynym sygnatem docierajacym do nas z odlegtych
swiatow w zakresie fal radiowych.

Wokot planet, w ktorych wnetrzu wystepuje ruch masy, w wyniku dziatania tzw.
efektu dynama, tworzy sie pole magnetyczne. Sytuacja taka jest charakterystyczna
dla gazowych olbrzymow, ale réwniez niektore planety skaliste posiadaja wtasne pole
magnetyczne, a najblizszym przyktadem jest Ziemia. Rysunek 2.18 przedstawia sche-
matycznie pole magnetyczne Ziemi, zmienione w wyniku oddzialywania z wiatrem
stonecznym.

Natadowane czastki (gltéwnie elektrony) zwiazane z wiatrem gwiazdowym, poru-
szajace sie w tym polu moga by¢ z kolei zrédlem promieniowania w zakresie fal ra-
diowych. Natezenie promieniowania emitowanego przez magnetosfere planety mozna

scharakteryzowac za pomoca wzoru 2.38
(2.38)

gdzie v - czestos¢ obserwowanego promieniowania, a - stala, zwiazana z wiatrem
gwiazdowym i polem magnetycznym planety, ¢ - predko$é¢ swiatta, d - odlegtosé do
planety. W Uktadzie Stonecznym najsilniejsze pole magnetyczne posiada Jowisz. Z
odlegtosci 4pc przy dtugosci fali 1mm obserwowany strumien promieniowania wyno-
sitby okoto 0,3uJy (1Jy (Jansky)= 10726125,

Wielko$é¢ zjawiska niesie zatem informacje o polu magnetycznym planety, a po-

przez analogie do Uktadu Stonecznego mozna wnioskowaé o charakterze planety, cho¢
nie zawsze mozna to zrobi¢ jednoznacznie. Rysunek 2.19 przedstawia dwie zaleznosci

dla pieciu planet Uktadu Stonecznego posiadajacych magnetosfery. Pierwsza z nich
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Rysunek 2.18: Ziemskie, dipolowe pole magnetyczne, zmienione w wyniku oddziaty-

wania z wiatrem stonecznym (Lazio et al., 2009)
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Rysunek 2.19: Z lewej: zalezno$¢ momentu magnetycznego planet Uktadu Stonecznego
od czestosci ich obrotu wokot osi oraz masy; z prawej: zalezno$¢ natezenia promie-

niowania radiowego od mocy wiatru stonecznego (Lazio et al., 2009)
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(po lewej) to zaleznosé momentu magnetycznego planet w funkcji czestosci obrotu
wokot osi oraz masy planety. Widaé, ze wraz ze wzrostem masy, ro$nie wartos¢ mo-
mentu magnetycznego. Na drugim wykresie przedstawiona jest zaleznos¢ natezenia
promieniowania radiowego w funkcji mocy wiatru gwiazdowego. Pomimo, iz momenty
magnetyczne Urana i Neptuna maja wieksze wartosci niz Ziemi, emituja one mniej
promieniowania radiowego niz nasza planeta. Zatem niewielka ilo$¢ promieniowania
nie musi oznacza¢, ze mamy do czynienia z planeta tyu ziemskiego - moze by¢ to

daleko potozony gazowy olbrzym.

2.2.6. Poszukiwanie linii widmowych

W atmosferze planety, podobnie jak w atmosferze gwiazdy, swiatto oddziatuje
z materiag. Wynikiem tego oddzialywania jest powstawanie linii absorpcyjnych lub
emisyjnych w widmie swiatta pochodzacego od planety. Zatem badajac widmo pro-
mieniowania pochodzacego od gwiazdy posiadajacej planete mozna odnalez¢ linie po-
chodzace od planety, oczywidcie jesli tylko sa wystarczajaco wyrazne. Dobra okazja
do poszukiwania linii planety jest tranzyt, jednak skoro ilos¢ $wiatta docierajacego od
niektorych planet jest wystarczajaca do ich obrazowania, najsilniejsze linie widmowe
rowniez powinny by¢ zauwazalne.

Informacje o tym, ktoére linie powstaja w atmosferze gwiazdy, a ktore w atmosferze
planety sa mozliwe do uzyskania poprzez pomiar ich przesuniecia dopplerowskiego,
wyrazajacego sie wzorem 2.10, wzgledem linii uzyskanych w warunkach laborato-
ryjnych. Predkos$¢ radialna planety jest zawsze skierowana przeciwnie do predkosci
radialnej gwiazdy, zatem gdy gwiazda bedzie sie przyblizata do obserwatora planeta
bedzie sie od niego oddalata, wiec linie gwiazdy beda przesuniete ku fioletowi, planety
natomiast ku czerwieni i vice versa.

Informacja uzyskiwana niemalze bezposrednio z obserwacji jest sktad chemiczny
atmosfery. Jak wiadomo, kazdemu pierwiastkowi odpowiada charakterystyczny ze-
staw linii widmowych, dzieki ktoremu moze by¢ on jednoznacznie zidentyfikowany.

Jesli uda nam sie wykredli¢ krzywa zmian predkosci radialnych gwiazdy i planety,
mozemy dla kazdego z tych ciat zapisa¢ oddzielna funkcje mas dana rownaniem 2.11.
Pozwala to wyznaczy¢ mase gwiazdy i planety pomnozone przez sint bez szacowa-

nia masy gwiazdy. Pozostate informacje uzyskiwane sa analogicznie jak w zwyklej
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metodzie zmian predkosci radialnych (por. rozdzial 2.1.4) poprzez dopasowanie sy-

mulowanych danych do obydwu krzywych.

2.3. Kombinacje metod

Kazda z metod poszukiwania i badania planet ma pewne wady i ograniczenia.
Wynikaja one przede wszystkim z tego, ze nie mozemy bada¢ pelnego, trojwymia-
rowego ruchu ani gwiazd ani planet za pomoca tylko jednej metody. Dlatego peina
informacje o orbitach i parametrach fizycznych planet mozemy uzyskaé¢ dopiero po
potaczeniu wynikéw otrzymanych réoznymi metodami. Ponizej opisane kombinacje sa

oczywiscie tylko wybranymi z wielu mozliwosci potaczen.

Zmiany predkosci radialnej gwiazdy posiadajacej planete sa tym wieksze, im inkli-
nacja blizsza jest zeru. Dodatkowo, gdy kat ten jest wystarczajaco maty obserwowac
mozna tranzyt planety. Posiadajac informacje o obydwu tych zjawiskach mozemy
uzyskaé¢ niemalze wszystkie parametry fizyczne planety i o poznaé jej orbite. Z po-
szczegolnych metod wyznaczamy wszystko dokladnie tak, jak zostato to omoéwione w
odpowiednich rozdziatach. Okazuje sie, ze metoda tranzytéw dostarcza nam informa-
cji, ktorej brakowato do obliczenia masy planety: sini. Dokladne wyznaczenie masy
pozwala stwierdzi¢ czy obiekt, z ktérym mamy do czynienia na pewno jest planeta

czy tez moze brazowym kartem.

Gdy zostanie osiagnieta odpowiednio duza doktadno$¢ obserwacji astrometrycz-
nych, pozwola one zbada¢ w petni ruch gwiazdy w ptaszczyznie prostopadtej do kie-
ruknu widzenia. Natomiast pomiary predkosci radialnej gwiazdy dostarczaja petnej
informacji o ruchu gwiazdy w kierunku réwnoleglym do kierunku widzenia. Zatem
taczac te dwie metody otrzymujemy catkowita informacje o ruchu gwiazdy we wszyst-
kich trzech wymiarach przestrzeni euklidesowej w czasie. Dla takiego potaczenia nie

bedzie jednak mozliwa ocena promienia planety.
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2.4. Inne parametry mozliwe do wyznaczenia

2.4.1. Temperatura

Znajac temperature efektywna T,s; i promien R, gwiazdy macierzystej oraz od-
legtos¢ planety od gwiazdy a, mozna obliczy¢ gérne ograniczenie dla temperatury
planety (przyjmujac, ze planeta nie posiada wlasnego 7rédia ciepta).

Catkowita moc promieniowana przez jednostke powierzchni gwiazdy o tempera-
turze efektywnej T, s; opisana jest prawem Stefana-Boltzmanna:

L =0T} (2.39)
W
m?K
przez cala gwiazde jest zatem rowna:

przy czym o ~ 5,67 - 1078 jest stata Stefana-Boltzmanna. Moc promieniowana

Liys = LATR? (2.40)
W odleglosci, w ktérej znajduje sie planeta moc promieniowania wynosi:
Ltot
= 2.41
dma? ( )

Niech promien planety wynosi R,. Moc promieniowania pochtanianego przez planete

(przy zatozeniu ze jest ona ciatem doskonale czarnym) wynosi:
E=WrR: (2.42)

Jesli proces wyrownywania temperatury na powierzchni planety jest wydajny, zaab-

sorbowana moc przypadajaca na jednostke powierzchni wyraza sie przez:
E

p= 47TR§

Korzystajac ponownie z prawa Stefana-Boltzmanna tym razem dla planety, otrzymu-

(2.43)

jemy wyrazenie na srednia temperature powierzchni planety:

T, = (ﬁ)i — T f, )% (2.44)

o 2ay,

Ponadto, jesli znane jest albedo planety A oraz wspolczynnik F' opisujacy proces
transportu ciepta, mozna doktadniej oszacowaé jej temperature. Albedo jest stosun-
kiem energii odbitej od powierzchni do energii padajacej, zatem cze$¢ energii po-
chtonieta przez planete to 1 — A. Wprowadzajac te poprawki do wzoru 2.44 otrzy-

mujemy:

7= () =T () () 249
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2.4.2. Strefa zycia

Glownym powodem, dla ktorego rozpoczeto poszukiwania planet wokét innych
gwiazd byta che¢ odpowiedzi na pytanie czy jesteSmy sami we Wszechswiecie. Pod-
stawowym wyznacznikiem zycia w formie znanej z Ziemi jest obecnos¢ wody, najlepiej
w stanie ciektym, oraz zwiazkéw organicznych (np. metanu).

Strefa zycia (z ang. habitable zone) jest zdefiniowana jako kulisty obszar wokot
gwiazdy, w ktérym na powierzchni planety lub jej ksiezyca woda moze wystepowaé w
stanie ciektym tylko dzieki wptywowi samej gwiazdy (tzn. bez uwzgledniania wewnetrznych
zrodet ciepta planet i ksiezycéw). Promien sfery, ograniczajacej strefe zycia od wewnatrz
jest zdefiniowany jako odlegto$¢, w ktorej na planecie efekt cieplarniany doprowadza
wode do parowania. Promien sfery ograniczajacej ta strefe z zewnatrz jest odlegto-
Scia dla jakiej na planecie, ktorej atmosfera nie zawiera CO, temperatura powierzchni
wynosi 273K (Kane & Gelino, 2012).

HD 106252 : Sede - 627 Kepler—22 : Seale = 384 Al

- ALl HZ
system : Outer HZ = 1.85 All system : Outer HZ

hzgallery.org Y to observer hzgollery.org Y to observer

Rysunek 2.20: Schematyczne przedstawienie stref zycia oraz orbit planet krazacych
wokot dwoch gwiazd (Kane & Gelino, 2012).

Nie oznacza to oczywiscie, ze jesli planeta znajduje sie w tym obszarze, to woda
na niej wystepujaca jest na pewno w stanie ciektym, gdyz zalezy to tez na przyktad

od albedo planety. Z drugiej strony, rowniez planeta znajdujaca sie poza strefa zycia
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moze zawieraé ciekta wode np. gdy posiada wewnetrzne zrédto ciepta.

Rysunek 2.20 przedstawia obszary stref zycia dla dwoéch gwiazd, wraz z zaznaczo-
nymi orbitami planet wokét nich krazacych. Orbity obydwu planet przechodza przez
strefe zycia, jednak duza ekscentrycznosé orbity planety po lewej stronie rysunku
sprawia, ze wiekszo$¢ czasu spedza ona poza ta strefa.

Niestety nawet pewnosc¢, ze odkryta planeta skalista, na ktorej odnaleziono wode i
zwiazki organiczne znajduje sie w strefie zycia nie daje gwarancji, ze zycie faktycznie
na niej istnieje. Nie wykluczone jest réwniez, ze planeta odrzucona przez astrobiolo-
gbéw moze by¢ siedliskiem innych form zycia, ktore zginetoby w warunkach ziemskich.
Tak wiec, z obecna technologia, jedyna droga do uzyskania catkowitej pewnosci, ze
nie jestesmy sami we Wszechswiecie jest poszukiwanie sygnaléw od pozaziemskich

cywilizacji.

2.4.3. Ksiezyce i pierscienie

7 obserwacji Uktadu Stonecznego wiemy, ze planety rzadko wystepuja jako sa-
motne obiekty. Sze$¢ z odmiu planet krazacych wokot Stonica posiada naturalne sate-
lity w postaci ksiezycéw badz pierécieni.

Cho¢ ksiezyc z definicji powinien by¢ znacznie mniejszy od planety, w niektorych
przypadkach moze on przewyzsza¢ rozmiarami mate planety. To sprawia, ze poszuki-
wania planet w strefie zycia nie koncza sie na planetach skalistych. Ksiezyce gazowych
olbrzymoéw, poruszajacych sie w tym obszarze, moga by¢ doskonatym nosénikiem zycia
pozaziemskiego.

Nie istnieje osobna metoda, pozwalajaca na poszukiwania egzoksiezycow. Jedy-
nym sladem, sugerujacym ich obecnos¢ sa zaburzenia i dodatkowe efekty, pojawiajace
sie przy poszukiwaniu planet, np. dodatkowe ekstrema na krzywej blasku podczas
tranzytu badZ podczas mikrosoczewkowania. Przyktadowa, teoretyczna krzywa bla-
sku powstajaca w wyniku tranzytu planety z ksiezycem przedstawiona zostata na
rysunku 2.21.

Innym typem zaburzenia powodowanym przez ksiezyc w przypadku tranzytu moze
by¢ nieregularno$é¢ wystepowania kolejnych tranzytow badz tez zmienna dhugosé czasu
ich trwania. Duza czutos¢ timingu oraz mikrosoczewkowania nawet na niewielkie

obiekty rowniez moze hipotetycznie pozwoli¢ na odkrycie tego typu cial.
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Rysunek 2.21: Symulowana krzywa blasku podczas tranzytu planety posiadajacej
ksiezyc (Campanella, 2009)

7 oczywistych powodéw wydaje sie, ze w tej kwestii zecydowanie skuteczniej-
sze beda metody posrednie. Nie jest jednak wykluczone, ze w niedalekiej przyszto-
Sci dzieki zastosowaniu interferometrii bedziemy w stanie rozdzieli¢ obraz planety i

krazacego wokot niej ksiezyca.

Pierscienie z kolei sa bezposrednio zwiazane z planeta, zatem ich obecnos¢ mozna

stwierdzi¢ badajac wlasnosci planety.

W Uktadzie Stonecznym pierécieniami opasane sa tylko planety gazowe, przy czym
najdorodniejsze sa pierscienie Saturna, widoczne nawet przez male teleskopy. Pier-
Scienie pozostatych planet sa ledwie dostrzegalne w swietle widzialnym. Obserwujac
Saturna z powierzchni Ziemi w ciagu kilku lat tatwo dostrzec zmiany kata nachylenia
pierécieni do kierunku widzenia. Pierscienie sa dodatkowym elementem odbijajacym
Swiatto, zatem oczywiste jest, ze zmiany fazy dla planety je posiadajacej beda bar-
dziej skomplikowane niz dla zwykltych planet. Zmiany te beda zalezne nie tylko od
inklinacji, ekscentrycznosci i albedo ale rowniez od kata nachylenia osi planety do
ptaszczyzny orbity. Rysunek 2.22 przedstawia symulacje zmian fazy planety posia-

dajacej pierécienie wraz z odpowiadajaca tym zmianom krzywa blasku.

Pierécienie moga réwniez zostaé ,,zdemaskowane” podczas tranzytu. Jesli kat na-
chylenia osi planety do kierunku widzenia bedzie na tyle duzy, ze pomiedzy pierscie-
niem a planeta bedzie widoczna wolna przestrzen, na krzywej blasku moga pojawic¢
sie niejednostajnosci, wynikajace z niejednostajnego zastaniania powierzchni gwiazdy

przez pierscienie i planete.
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Rysunek 2.22: Wymodelowane krzywe blasku, uwzgledniajace odbicie Swiatta od pla-
nety posiadajacej pierécienie (Arnold & Schneider, 2006)

2.4.4. Dyski wokol gwiazd

Wedtug ogdlnie przyjetej teorii powstawania uktadow planetranych, etapem po-
przedzajacym tworzenie planet jest istnienie tzw. dysku protoplanetarnego wokot
gwiazdy, ztozonego z niewielkich bryt skalnych i pytu. W wyniku taczenia sie bryt
pod wpltywem grawiatcji z dysku powstaja planety. W przypadku Uktadu Stonecz-
nego, czes¢ materii z dysku protoplanetarnego nie utworzyta planety i pozostata do
dzi$ tworzac tzw. pas Kuipera.

Dyski, podobnie jak planety, odbijaja swiatlo pochodzace od gwiazdy, a same
emituja tylko promieniowanie termiczne w zakresie podczerwieni. Ich obecno$¢ mozna
stwierdzi¢ poprzez pomiar promieniowania podczerwonego lub, dla pobliskich gwiazd,
poprzez obrazowanie. Pierwszym takim obiektem, byt dysk odkryty wokoét gwiazdy

B Pic. Zostal on odkryty, dzieki obserwacjom satelity IRAS, ktére wykazaty nadwyzke

promieniowania podczerwonego wzgledem podobnych gwiazd. PdzZniejsze zdjecia gwiazdy

potwierdzity obecnosé dysku gtownego oraz mniejszego dysku nachylonego do pierw-
szego pod niewielkim katem (Smith, 1992). Wokét gwiazdy krazy réwniez planeta o

masie okoto osmiokrotnie wiekszej niz masa Jowisza.
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Rysunek 2.23 przedstawia zdjecie dysku pytowego, podobnego do pasa Kuipera,
oraz hipotetycznej planety wokot gwiazdy Fomalhaut. Istnienie planety nie jest jak

dotad potwierdzone (Janson et al., 2012).

Rysunek 2.23: Dysk pylowy i hipotetyczna planeta wokét gwiazdy Fomalhaut (Kalas
et al., 2008).

Obserwacja uktadéw planetarnych w réznych stadiach ewolucji planet i gwiazd
pozwala na weryfikacje naszych teorii dotyczacych ich powstawania i pdzniejszego

losu, a takze na lepsze poznanie naszego wtasnego Uktadu Stonecznego.
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3. Zaleznosci pomiedzy parametrami

planet pozastonecznych

Dane uzyte w niniejszej czesci pracy zostaly zaczerpniete z hitp : //exoplanet.eu/.

3.1. Masa i p6tos wielka orbity

Spogladajac na Uktad Stoneczny tatwo zauwazy¢ zaleznosé rozmiaréw planet od
odleglosci od Stonca. Cztery planety krazace najblizej, czyli Merkury, Wenus, Zie-
mia i Mars sa to tak zwane planety typu ziemskiego, czyli stosunkowo niewielkie i
zbudowane ze skat ciata. Cztery kolejne, oddzielone od pierwszej czworki pasem pla-
netoid to tzw. gazowe olbrzymy. Najwiekszy z tej grupy - Jowisz - ma $rednice ponad
11-krotnie wieksza niz ziemska. Gestosci tych planet sa natomiast niewielkie (gestosé
Saturna jest mniejsza od gesto$ci wody). Taki rozklad planet wydaje sie nie by¢ wy-
nikiem przypadku, lecz zjawiska, ktore sprawito, ze cztery najblizsze Stoncu planety
zostaly pozbawione grubych, gazowych powtok. Ale czy w przypadku innych ukta-
dow planetarnych jest podobnie? Czy taka zalezno$é¢ rozkltadu mas planet obowiazuje
rowniez dla innych uktadéw planetarnych?

Rysunek 3.1 przedstawia zalezno$¢ masy planet pozastonecznych oraz Uktadu
Stonecznego od odlegtosci od gwiazd macierzystych. Na pierwszy rzut oka wydaje
sie, ze planety dziela sie na trzy grupy. Pierwsza z nich to masywne ciata, krazace na
ciasnych orbitach, czyli tzw. gorace jowisze (o temperaturach w dalszej czesci). Druga
stanowia rownie masywne, lecz lezace dalej planety czyli analogi planet zewnetrznych
Uktadu Stonecznego. Ostatnia grupa to mato masywne planety, lezace blizej gwiazd
niz planety grupy drugiej. Wynika z tego, ze schemat budowy Uktadu Stonecznego
nie jest powszechnie obowiazujacym. Istanieja uktady planetarne, w ktérych planety
olbrzymy leza blizej gwiazd macierzystych niz Merkury.

Podziat danych ze wzgledu na metody pozwala stwierdzi¢, jakie planety odkry-
wane sa poszczegolnymi metodami. Wyraznie najliczniejsze sa planety odkryte dzieki
zmianom predkosci radialnych. Czuto$¢ tej metody jest najwieksza dla planet o ma-
sach rzedu masy Jowisza i wiekszych. Podobne przedzialy zajmuja planety odkryte

dzieki mikrosoczewkowaniu, cho¢ ich ilos¢ jest jeszcze niewielka. Metoda tranzytow
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Rysunek 3.1: Zalezno$¢ masy od odlegtosci od gwiazd macierzystych dla planet po-

zastonecznych (z podziatem na metody odkrycia) i planet Uktadu Stonecznego.

pozwala na odkrywanie planet krazacych w odlegtoéci mniejszej niz 1AU, cho¢ jak
widaé zdarzaja sie wyjatki znacznie odbiegajace od reguty. Najbardziej rozrzucone sa
planety odkryte za pomoca timingu, ze wzgledu na duza czuto$¢ tej metody. Najdalej
potozone sa planety, ktore udato sie sfotografowac, czyli odkryte przez obrazowanie.

Planety Ukltadu Stonecznego wyraznie odbiegaja od pozostatych. Mozna zatem
stwierdzi¢, ze podzial planet na trzy grupy z pewnoscia bedzie sie zacieral w miare

odkrywania nowych planet oraz ulepszania istniejacych i stosowania nowych metod.

3.2. Masa i promien planety

Zaleznos¢ masy od promienia dla planety o danej Sredniej gestosci materii p po-

winna by¢ zgodna z wzorem 3.1

M, = p-TR3
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badz, jesli wyrazimy wszystkie wielkosci w wielkos$ciach jowiszowych

My[Mj] = plps)(By[rJ])". (3.2)

Na rysunkach 3.2 oraz 3.3 przedstawiona zostata zalezno$¢ masy od promienia dla
planet pozastonecznych oraz dla planet Uktadu Stonecznego. Dodatkowo wykreslone

zostaly krzywe dane réwnaniem 3.2 dla réznych wartosci p.

5 T T T T
/ tranzyt
obrazowanie v

timing
Uklad Sloneczny
01 ----

Mp[MJ]

Rp[RJ]

Rysunek 3.2: Zalezno$¢ masy od promienia planety. Narysowane linie, sa teoretycz-
nymi zalezno$ciami miedzy masa i promieniem danymi réwnaniem 3.2. Opisy linii

zawieraja gestosci, wyrazone w gestosciach Jowisza.

Jak wida¢, niektore z krzywych sa dobrym dopasowaniem dla cze$ci punktow.
Przedziat wystepujacych gestosci siega od dziesiatych czedci do okolo stu gestosci
Jowisza. Gestosé planet typu ziemskiego zaczyna sie przy okoto 4 gestosciach Jowisza.

Zdecydowanie dominujaca grupa planet na wykresach sa planety odkryte za po-
moca tranzytu. Nie ma natomiast zadnej planety, ktora zostata odkryta poprzez
pomiary predkosci radialnych. Wynika to z tego, ze gdy zachodzi tranzyt, inklinacja
orbity jest bliska 7, a zatem, jesli planeta jest odpowiednio duza, predkos¢ radialna
rowniez moze by¢ mierzona. W ten sposéb otrzymujemy informacje o masie i promie-

niu. 7Z kolei odkrycie planety za pomoca efektu Dopplera nie implikuje koniecznosci
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Rysunek 3.3: Zalezno$¢ masy od promienia planety. Narysowane linie, sa teoretycz-
nymi zalezno$ciami miedzy masa i promieniem danymi réownaniem 3.2. Opisy linii

zawieraja gestosci, wyrazone w gestosciach Jowisza.

zachodzenia tranzytu, a co za tym idzie, nie zawsze jest mozliwos¢ oceny promienia

planety.

3.3. Temperatura i pétos wielka orbity

Najwiekszym zrodtem ciepta w uktadach planetarnych sa gwiazdy centralne. Dzieki
pochtanianiu promieniowania zgodnie z prawami opisanymi w rozdziale 2.4.1, planety
moga osiagaé znaczne temperatury nie posiadajac wewnetrznych zrodet ciepta.

Rysunek 3.3 przedstawia zalezno$¢ temperatury planet pozastonecznych oraz Ukltadu
Stonecznego od ich odlegtosci od gwiazd macierzystych. Temperatury planet zostaty
obliczone zgodnie z wzorem 2.45, przy czym albedo oraz wspotczynnik F' opisujacy
przeptyw ciepta przyjeto jako identyczne dla wszystkich planet zgodnie z warto$ciami,
ktore przyjeli Udalski et al. (2008). Temperatury planet Uktadu Stonecznego znane
sa z dos¢ duza doktadnoscia dzieki pomiarom sond kosmicznych.

Zastosowanie skali logarytmicznej pozwala stwierdzi¢, ze istnieje wyraznie wi-
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Rysunek 3.4: Zaleznos$¢ temperatury od odlegtosci od gwiazdy macierzystej dla pla-
net pozastonecznych oraz planet Uktadu Stonecznego. Przy obliczeniach temperatury

planet przyjeto A = 0.3,F = %

doczna zalezno$¢ pomiedzy tymi parametrami. Wynika to z tego, ze planety, dla
ktorych znane sa parametry umozliwiajace oszacowanie temperatury kraza wokot
podobnych gwiazd, gtdéwnie ciaggu gtéwnego, a im blizej gwiazdy znajduje sie planeta,
tym wiecej otrzymuje promieniowania. Odgatezienie powstajace w centralnej czesci
jest wynikiem wyzszej temperatury gwiazd, wokot ktorych kraza odpowiadajace tym
punktom planety. Znajduje sie w nim réowniez jedna z planet Uktadu Stonecznego,
zdecydowanie odbiegajaca od linii wyznaczonej przez pozostate. Ta planeta jest We-
nus, a podwyzszona temperatura jest wynikiem dziatania efektu cieplarnianego w jej

atmosferze.
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4. Wyznaczanie parametrow fizycznych
OGLE-TR-56b oraz OGLE-TR-122b

4.1. OGLE-TR-56b

Towarzysz gwiazdy noszacej nazwe OGLE-TR-56 zostat odkryty dzieki tranzy-
towi, odnalezionemu w danych polskiego projektu OGLE (The Optical Gravitional
Lensing Experiment). Dane fotometryczne, uzyte w tej czesci pracy pochodza z bazy
danych projektu OGLE, natomiast pomiary predkosci radialnej zostalty zaczerpniete
z pracy Bouchy et al. (2005).

Gwiazda OGLE-TR-56 znajduje sie w gwiazdozbiorze Strzelca. Podstawowe in-

formacje o gwiezdzie zawiera tabela 4.1.

Masa M. [Me)] 1.17+£0.04
Promien R,[Rs] 1.32+£0.06

Typ widmowy G
Temperatura efektywna T ¢[ K] ~ 6000K
Rektascensja a[2000] 17"56™36°, 0
Deklinacja §[2000] —29°32'21"

Tablica 4.1: Parametry gwiazdy OGLE-TR-56.

Tranzyt

Rysunek 4.1 przedstawia krzywa blasku OGLE-TR-56, powstata w wyniku sfa-
zowania danych fotometrycznych z okresem, jak podaja Bouchy et al. (2005), wy-
noszacym P = 1,21192 dnia. Punkt zerowy fazy odpowiada srodkowi tranzytu.

Teoretyczna krzywa blasku powstata poprzez dopasowanie do danych czterech
prostych metoda najmniejszych kwadratéw. Dopasowanie to nie uwzglednia pociem-
nienia brzegowego gwiazdy. Wyznaczona w ten sposéb jasnosé¢ gwiazdy przed tran-
zytem wynosi mg = 157,299 + 0™, 006, natomiast podczas maksymalnego spadku
jasnosci my = 15™,313 £ 0™, 006.
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Rysunek 4.1: Zmierzona krzywa blasku OGLE-TR-56 i dopasownie teoretyczne.

Jesli nie uwzgledniamy pociemnienia brzegowego gwiazdy, mozemy zapisac:
mo = —2, 5log(FrR?) + const (4.1)

my = —2,5log(Fr(R} — R2)) + const (4.2)

gdzie F' jest jasnoScia jednostki powierzchni tarczy gwiazdy, R, promieniem ciata po-
wodujacego tranzyt. Odejmujac te réwnania stronami, po krétkich przeksztatceniach
otrzymujemy:
Rp mo—mjy
— =1-10"23 4.3
> (4.3

Obliczony w ten sposob promien ciata tranzytujacego wynosi 1,47 +0,69R ;.

Kolejna informacja, ktora otrzymujemy z krzywej blasku jest stosunek #- dany
rOwnaniem 2.14, przy czym czas trwania tranzytu tr ~ 0,074 dnia, natomiast czas
trwania ,ptaskiej” czesci tranzytu tp ~ 0,044 dnia. Pozwala to wyznaczy¢ wielka
potos orbity ciata, ktéra w tym wypadku wynosi okoto 0,028 jednostki astronomicz-
nej. Znajac a oraz czas trwania tranzytu tr i korzystajac z wzoréw 2.16 oraz 2.15
mozna oszacowaé inklinacje orbity ciata tranzytujacego. Dla OGLE-TR-56b wynosi

ona okoto 77°.
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Zmiany predkosci radialnej

Pomiary predkosci radialnej gwiazdy zostaly przedstawione na rysunku 4.2. Dane
rowniez zostaty sfazowane przy czym faza zerowa odpowiada punktowi, w ktérym

predko$¢ radialna jest rowna predkosci srodka masy.
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Rysunek 4.2: Zmierzone predkoséci radialne gwiazdy OGLE-TR-56 i dopasowania

krzywa.

Do punktéw pomiarowych, metoda najmniejszych kwadratow, zostata dopaso-

wana krzywa, dana roéwnaniem 4.4
V, = K sin(wx) + Vj, (4.4)

gdzie w = 2% jest czestoscia obiegu gwiazdy wokot barycentrum, V, jest natomiast
predkoscia barycentrum uktadu. Przyjete zatem zostato, ze orbita gwiazdy jest ko-
towa (mimosréd e = 0). Wyznaczona w ten sposob pétamplituda zmian predkosci K
wynosi 0, 2024:8:8311%71’ a predkos$¢ barycentrum Vi, = —48,324 £ 0, 016’%”.

Znajomo$¢ K oraz masy gwiazdy pozwala, po skorzystaniu z wzoru 2.12, wy-
znaczy¢ mase planety pomnozona przez sinus inklinacji. Dla ciata towarzyszacego
gwiezdzie OGLE-TR-56 m,sini = 1,17+ 0, 12M;.
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Uproszczone trzecie prawo Keplera, dane réwnaniem 2.4 pozwala oszacowaé odle-

gtos¢ OGLE-TR-56b od gwiazdy macierzystej na a =~ 0, 024 jednostki astronomicznej.
Omowienie wynikow

Tranzyt dostarcza informacji koniecznej do obliczenia masy OGLE-TR-56b - in-
klinacji. Dzielac m,sin¢ przez sint otrzymujemy m, = 1,2 £ 0,12M ;. Tabela 4.2
przedstawia wartosci parametréw planety OGLE-TR-56b, ktore uzyskali Bouchy et al.
(2005).

my [My] Ry [R)] 7 [
1,18 40,13 1,25+0,09 81 — 83

Tablica 4.2: Parametry OGLE-TR-56b

Wyznaczone parametry sa zatem zgodne z tymi wynikami.

Wedtug definicji przyjetej na wstepie pracy, planeta jest cialo o masie mniejszej
niz okoto 13M; zatem OGLE-TR-56b z pewno$cia jest planeta. Jej srednia gestosé
psr = My /3mRS wynosi niecale 0,4 gestosci Jowisza, czyli jest to gazowy olbrzym.

Zmajac odlegtosé planety od gwiazdy oraz promien i temperature efektywna gwiazdy,
mozna oszacowaé temperature powierzchni planety. Korzystajac z wzoru 2.45, przy

1

zatozeniu A = 0,3 1 F' = 5 otrzymujemy temperature planety T, ~ 3000k Planeta

nalezy zatem do tzw. goracych jowiszow.

4.2. OGLE-TR-122b

Podobnie jak w przypadku OGLE-TR-56b, ciato krazace wokét gwiazdy OGLE-
TR-122 zostalo odkryte metoda tranzytow w danych zespotu OGLE. Wykorzystane
tutaj dane fotometryczne réwniez pochodza z projektu OGLE, natomiast pomiary
predkosci radialnej pochodza z pracy Pont et al. (2005)

Gwiazda OGLE-TR-122 jest zlokalizowana w kierunku gwiazdozbioru Kilu, a pod-

stawowe informacje o niej zostaty zawarte w tabeli 4.3.
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Masa M, [Mg]
Promien R.[Rg]
Temperatura efektywna T ;[ K]
Rektascensja a[2000]

Deklinacja §[2000]

0.98 & 0.14
1.05+0.2
5700[K]
11"06™51%, 99
—60°51'45",7

Tablica 4.3: Parametry gwiazdy OGLE-TR-122.

Tranzyt

Krzywa blasku OGLE-TR-122, na ktorej widoczny jest tranzyt przedstawiona

zostata na rysunku 4.3. Dane zostaly sfazowane z okresem P = 7,26867 (Pont et al.,
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Rysunek 4.3: Empiryczna krzywa blasku gwiazdy OGLE-TR-122 i

krzywa teoretyczna.

dopasowana

Podobnie jak w przypadku OGLE-TR-56, metoda najmniejszych kwadratéw do

danych zostaty dopasowane cztery proste, zatem nie uwzglednione jest pociemnienie

brzegowe gwiazdy. Pozwala to jednak wyznaczy¢ jasnosé¢ gwiazdy przed tranzytem
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oraz w czasie jego maksimum. Wynosza one odpowiednio mg = 15™, 608 + 0™, 005
oraz my = 15™,623 4+ 0™,005. Obliczony na podstawie wzoru 4.3 promien OGLE-
TR-122b wynosi R, = 1,22 £ 0,68R.

Wyznaczone z krzywej blasku czasy trwania tranzytu tr ~ 0, 14 dnia oraz mini-
malnej jasnosci tp &~ 0, 103 pozwalaja oszacowaé wielka potos orbity na a =~ 0, 087 AU .

Korzystajac z wzoréw 2.16 oraz 2.15 i wyznaczajac inklinacje otrzymujemy ¢ ~ 87°.
Zmaany predkosci radialnej

Dane otrzymane przy pomiarach predkosci radialnej gwiazdy OGLE-TR-122 przed-

stawia rysunek 4.4.

Predkosc radialnalkm s'l]
N
T
1

210 F ]

.12 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1

Faza

Rysunek 4.4: Wyznaczone wartosci predkosci radialnej OGLE-TR-122 z dopasowa-

niem teoretycznym.

Tak jak w przypadku OGLE-TR-56 do danych metoda najmniejszych kwadratéw

zostala dopasowana funkcja dana réwnaniem 4.4. Najlepiej pasujacymi warto$ciami

. 0,043 0,035
parametrow sa K = §, 404f0:043k7m oraz V, = —1, 804f0,036k7m. Wyznaczona z wzoru

2.12 na podstawie tej wartosci K masa OGLE-TR-122b pomnozona przez sinus in-

klinacji wynosi 78, 74J_r8ﬁé]\/[ J-
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Oszacowana przy wykorzystaniu trzeciego prawa Keplera odlegtos¢ OGLE-TR-
122b od gwiazdy macierzystej wynosi okoto 0,074 AU.

Omowienie wynikow

Po podzieleniu m,, sin ¢ przez sinus inklinacji otrzymanej dzieki tranzytowi otrzy-

mujemy m, = 78, 85f8ﬁéM J- W tabeli 4.4 przedstawione sa wyniki, ktore otrzymali

Pont et al. (2005).

my [My] R, [Ry] i [°]
9249 11,2707 88-90

Tablica 4.4: Parametry OGLE-TR-~122b

Promien oraz inklinacja pozostaja w zgodzie z uzyskanymi wynikami, niezgodne
jest natomiast wyznaczenie masy. Gtéwnym powodem réznicy w wynikach jest z
pewnoscia zaniedbanie ekscentrycznosci orbity, ktora, jak podaja Pont et al. (2005),
wynosi 0,205 + 0,008. W wyniku tego, dopasowanie krzywej predkosci radialnej z
rysunku 4.4 jest mniej doktadne.

Kazdy z otrzymanych wynikéw dla masy OGLE-TR-122b jest, mimo wszystko,
znacznie wiekszy od 13M ;. Oznacza to, ze ciato to nie moze by¢ planeta, lecz gwiazda
o rozmiarach niewiele wiekszych niz Jowisz przy masie stanowiacej 0, 076 masy Stonca,

co pozwala na zachodzenie proceséw jadrowych.

4.3. Dyskusja

Cho¢ promienie OGLE-TR-56b oraz OGLE-TR-122b sa bardzo zblizone i niewiele
wieksze od promienia Jowisza, okazuje sie, ze sa one ciatami o catkiem odmiennej
naturze. Dzieki pomiarom mas dowiadujemy sie, ze drugie z nich nie jest tym, na co
pierwotnie wskazywal promien. OGLE-TR-122 jest jak dotad najmniejsza ze znanych
tranzytujacych gwiazd. Masa stanowiaca niecate 10% masy Stonica miesci sie tuz przy
granicy, ponizej ktorej nie moze zachodzi¢ fuzja wodoru. OGLE-TR-56b okazuje sie

by¢ $rednich rozmiaréow planeta, krazaca po ciasnej orbicie.
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Zgodnie z tym co zostalo napisane w rozdziale 2.3 takie potaczenie metod pozwala
na potwierdzenie, czy znaleziony obiekt jest planeta. W tym wypadku, zastosowanie
tylko metody tranzytéw dato by btedny wynik klasyfikacji OGLE-TR-122b.
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