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1. Εισαγωγή 
 

   Είκοσι χρόνια µετά την ανακάλυψη των ̟ρώτων εξωηλιακών ̟λανητών γύρω α̟ό 
τον millisecond pulsar PSR B1257+12, έχουν ανακαλυφθεί 454 εξω̟λανήτες, ένα 
στατιστικά σηµαντικό δείγµα για τον καθορισµό των κατανοµών των ̟λανητικών 
χαρακτηριστικών. Η µεγάλη ̟οικιλία ̟ου ̟αρουσιάζουν τόσο στα τροχιακά 
χαρακτηριστικά τους όσο και στις µάζες τους αλλά και στις µεταλλικότητες των 
κεντρικών τους αστέρων κάνει τη στατιστική µελέτη των χαρακτηριστικών τους 
ιδιαίτερα ενδιαφέρουσα.  
   Α̟ό τη µελέτη των χαρακτηριστικών αυτών µ̟ορούµε να διατυ̟ώσουµε, να 
ε̟ιβεβαιώσουµε ή και να καταρρίψουµε θεωρίες για το σχηµατισµό των ̟λανητών. 
Έχουν βρεθεί γίγαντες ̟λανήτες να ̟εριφέρονται ̟ολύ κοντά στον κεντρικό αστέρα, 
κάτι ̟ου έρχεται σε αντίθεση µε την ̟ρόβλεψη του καθιερωµένου µοντέλου (Pollack et 
al. 1996) ότι οι ̟λανήτες αυτοί σχηµατίζονται α̟ό κόκκους ̟άγου στην εξωτερική 
̟εριοχή του συστήµατος, ό̟ου η θερµοκρασία του αστρικού νεφελώµατος δεν είναι 
τόσο υψηλή. Για να ̟ροσαρµοστεί το ̟αρα̟άνω σενάριο µε τις ̟αρατηρήσεις είναι 
α̟αραίτητη µία διαδικασία µετανάστευσης των ̟λανητών, δηλαδή µετακίνησής τους 
α̟ό την ̟εριοχή σχηµατισµού τους, ̟ου θα τους φέρει ̟ιο κοντά στον κεντρικό αστέρα 
(Lin et al. 1996, Morton et al. 2011). Μία άλλη θεωρία είναι ο σχηµατισµός τους κοντά 
στον κεντρικό αστέρα εξαιτίας ασταθειών στο δίσκο (Boss 2001, 2002).     
  Οι ελάχιστες µάζες των ̟λανητών ̟ου έχουν ανακαλυφθεί µέχρι σήµερα κυµαίνονται 
α̟ό 1.9 ΜEarth έως 23 Μjup. Η κατανοµή των µαζών των γνωστών εξω̟λανητών 
(exoplanets.org) φαίνεται στο Σχήµα 1.1. Η κατανοµή ακολουθεί νόµο δύναµης 

1.1/ −∝ MdMdN .  
 

 
Σχήµα 1.1 Κατανοµή των ελαχίστων µαζών των 454 γνωστών εξω̟λανητών. Το dM ισούται µε 0.5 Μjup. 
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2. Α̟ό το Ηλιακό Πλανητικό Σύστηµα στα Εξωηλιακά 
 

   Στο ταξίδι της αναζήτησης εξωηλιακών ̟λανητικών συστηµάτων σηµαντική είναι η 
κατανόηση των νόµων ̟ου διέ̟ουν το ηλιακό µας σύστηµα, αφού οι ιδιότητές του 
µ̟ορεί να ε̟αναλαµβάνονται και σε άλλα συστήµατα. 
   Α̟ό το ηλιακό σύστηµα ξέρουµε ότι η α̟όσταση ενός ̟λανήτη α̟ό τον Ήλιο 
ε̟ηρεάζει τη θερµοκρασία του. Όσο ̟ιο κοντά είναι ένας ̟λανήτης στον Ήλιο, τόσο ̟ιο 
̟ολύ φως δέχεται και συνε̟ώς τόσο ̟ιο θερµός είναι, σε αντίθεση µε τους ̟αγωµένους 
µακρινούς ̟λανήτες. Η σωστή θερµοκρασία είναι ̟ολύ σηµαντική για την ανά̟τυξη 
της ζωής, η ο̟οία χρειάζεται θερµοκρασίες στις ο̟οίες το νερό είναι στην υγρή 
κατάσταση. Άλλοι ̟αράγοντες ̟ου ε̟ηρεάζουν τη θερµοκρασία είναι η ̟εριεκτικότητα 
της ατµόσφαιράς τους σε διοξείδιο του άνθρακα, νερό και όζον το ο̟οίο ̟αγιδεύει τη 
θερµότητα α̟ό το άστρο. Ε̟ίσης η θερµοκρασία εξαρτάται α̟ό το άστρο γύρω α̟ό το 
ο̟οίο βρίσκονται οι ̟λανήτες, καθώς ε̟ίσης και α̟ό το κατά ̟όσο µ̟ορεί και ο ίδιος ο 
̟λανήτης να ̟αράγει ενέργεια (ένα ̟οσοστό της ενέργειας ̟ου α̟οβάλλουν οι µεγάλοι 
̟λανήτες του ηλιακού µας συστήµατος το ̟αράγουν οι ίδιοι, λόγω της συρρίκνωσής 
τους κάτω α̟ό το ίδιο το βαρυτικό τους ̟εδίο). 
   Η α̟όσταση ενός ̟λανήτη α̟ό το κεντρικό άστρο καθορίζει την ̟ερίοδο ̟εριφοράς 
του ̟λανήτη γύρω α̟ό αυτό. Συγκεκριµένα, όσο ̟ιο µακριά βρίσκεται ο ̟λανήτης τόσο 
̟ερισσότερο χρόνο χρειάζεται για να κάνει µία ̟εριφορά. Αυτό συµβαίνει για δύο 
λόγους. Ο ̟ρώτος είναι γιατί, όσο ̟ιο µακριά είναι, τόσο µεγαλύτερη είναι η τροχιά και 
άρα χρειάζεται ̟ερισσότερο χρόνο να ολοκληρώσει µία ̟εριφορά. Ο δεύτερος είναι ότι 
όσο ̟ιο µακριά βρίσκεται ο ̟λανήτης, τόσο ̟ιο αργά κινείται αφού η βαρυτική έλξη 
̟ου δέχεται α̟ό το άστρο είναι µικρότερη. Αυτή η σχέση µεταξύ α̟όστασης και 
̟εριόδου ̟εριφοράς είναι ̟ολύ χρήσιµη στην εξερεύνηση εξωηλιακών ̟λανητικών 
συστηµάτων. Αν, για ̟αράδειγµα, ξέρουµε ότι ένας ̟λανήτης ̟εριφέρεται γύρω α̟ό το 
άστρο µε µία συγκεκριµένη ̟ερίοδο, µ̟ορούµε, χωρίς να έχουµε δει τον ̟λανήτη, να 
υ̟ολογίσουµε την α̟όσταση α̟ό τον κεντρικό αστέρα. Υ̟άρχει βέβαια ένα ̟ρόβληµα 
στον υ̟ολογισµό, ε̟ειδή υ̟άρχουν άστρα µε µάζες διαφορετικές α̟ό τον Ήλιο. 
Αστέρες µε µικρότερη µάζα α̟ό εκείνη του Ήλιου ασκούν µικρότερη βαρυτική έλξη 
στους ̟λανήτες, οι ο̟οίοι κινούνται λίγο ̟ιο αργά α̟ό τους ̟λανήτες γύρω α̟ό τον 
Ήλιο στις αντίστοιχες α̟οστάσεις. Το αντίθετο συµβαίνει µε άστρα µε µάζα µεγαλύτερη 
α̟ό εκείνη του Ήλιου. 
   Οι κινήσεις των ̟λανητών γύρω α̟ό τον Ήλιο δείχνουν ότι οι ̟λανήτες κινούνται 
στην ίδια κατεύθυνση µε την ̟εριστροφή του Ήλιου. Ε̟ίσης όλες οι τροχιές των 
̟λανητών βρίσκονται στο ίδιο ε̟ί̟εδο, ε̟ειδή όλοι οι ̟λανήτες σχηµατίστηκαν α̟ό 
ένα δίσκο υλικού ̟ου ̟ερικύκλωνε το νεογέννητο Ήλιο. Είναι ̟ιθανό οι τροχιές των 
̟λανητών άλλων ̟λανητικών συστηµάτων να βρίσκονται ε̟ίσης σε ένα ε̟ί̟εδο. 
   Είναι ε̟ίσης ̟ολύ χρήσιµο το σχήµα των τροχιών των ̟λανητών. Οι ̟λανητικές 
τροχιές είναι ελλει̟τικές, αλλά οι ̟ερισσότερες έχουν τόσο µικρή εκκεντρότητα ώστε να 
θεωρούνται σχεδόν κυκλικές. Η εκκεντρότητα βοηθάει τους αστρονόµους στην 
ανακάλυψη ̟λανητών. Τα δι̟λά συστήµατα αστέρων έχουν τροχιές µε µεγάλες τιµές 
εκκεντρότητας. Αν λοι̟όν ανιχνευθεί κά̟οιο αόρατο αντικείµενο, µ̟ορούµε α̟ό το 
είδος της τροχιάς να καταλάβουµε αν το αντικείµενο είναι ̟λανήτης ή όχι. 
   Μία θεωρία για τη δηµιουργία των ̟λανητών είναι ότι οι ̟λανήτες ̟ροέρχονται α̟ό 
ένα δίσκο αερίου και σκόνης ̟ου ̟εριστρεφόταν γύρω α̟ό τον νεογέννητο Ήλιο. Το 
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εσωτερικό µέρος του δίσκου ̟εριστρεφόταν γρήγορα µε α̟οτέλεσµα να ανα̟τυχθούν 
µεγάλες θερµοκρασίες. Αυτό είχε σαν συνέ̟εια να µ̟ορέσουν να συµ̟υκνωθούν µόνο 
σώµατα µε µεγάλη θερµοκρασία τήξης, ό̟ως ο βράχος και ο σίδηρος. Οι ουσίες αυτές 
ενώθηκαν σε µικρά αντικείµενα σαν αστεροειδείς, τα ο̟οία σχηµάτισαν τους τέσσερις 
εσωτερικούς ̟λανήτες του ηλιακού µας συστήµατος. Στο εξωτερικό, κρύο µέρος του 
δίσκου, ο ̟άγος συµ̟υκνώθηκε και έγινε µέρος των ̟λανητών. Εξαιτίας αυτού του 
ε̟ι̟λέον υλικού και της µεγάλης ε̟ιφάνειας του εξωτερικού δίσκου, οι εξωτερικοί 
̟λανήτες έγιναν µεγαλύτεροι. Η βαρύτητά τους ̟αγίδευσε αέριο υλικό, κυρίως 
υδρογόνο και ήλιο α̟ό το δίσκο, κάνοντας το ∆ία και τον Κρόνο ̟ολύ µεγαλύτερους 
α̟ό τους άλλους ̟λανήτες.  
   Σύµφωνα µε τη ̟αρα̟άνω θεωρία ̟ρέ̟ει να υ̟άρχουν ̟ολλοί εξωηλιακοί ̟λανήτες, 
αφού ̟ολλά άστρα θα εξελίχθηκαν µε τον ίδιο τρό̟ο, ό̟ως ο Ήλιος. 
 

3. Μέθοδοι Ανίχνευσης Πλανητών 
 

   Υ̟άρχουν ε̟τά µέθοδοι ανίχνευσης ̟λανητών. Αυτές ̟εριλη̟τικά είναι οι εξής: 
 

 Η αστροµετρία. Με τη µέθοδο αυτή βρίσκουµε την ακριβή θέση του αστέρα και 
ψάχνουµε για µικρές µεταβολές της, ̟ου µ̟ορεί να ̟ροκαλούνται α̟ό τη 
βαρυτική έλξη κά̟οιου ̟λανήτη ̟ου ̟ιθανόν να βρίσκεται σε τροχιά γύρω του. 
Για τον ̟ροσδιορισµό της θέσης χρησιµο̟οιούνται φασµατογράφοι υψηλής 
διασ̟οράς, φασµατογράφοι αµυδρών αντικειµένων, υψηλής ταχύτητας 
φωτόµετρα, κάµερες αµυδρών αντικειµένων, κάµερες ευρέως ̟εδίου και µεγάλης 
ακρίβειας αισθητήρες οδήγησης έτσι ώστε το τηλεσκό̟ιο να ̟αρακολουθεί τον 
αστέρα. Παρακάτω δίνεται σχηµατικά η µέθοδος αυτή: 

 
 
 

 
 

Σχήµα 3.1 Καθώς ο ̟λανήτης ̟εριφέρεται γύρω α̟ό τον κεντρικό αστέρα, η τροχιά ̟ου διαγράφει ο 
αστέρας αυτός µοιάζει µε ηµιτονοειδές κύµα. Αν ο ̟λανήτης δεν υ̟ήρχε, τότε η τροχιά του αστέρα θα 
ήταν ευθεία.  

 

 Η τεχνική Doppler. Το φαινόµενο Doppler είναι η µεταβολή της συχνότητας (ή 
του µήκους) ενός κύµατος λόγω της σχετικής κίνησης του ̟αρατηρητή ως ̟ρος 
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την ̟ηγή. Με τη µέθοδο αυτή ̟αρατηρούµε τυχόν µεταβολές στις ακτινικές 
ταχύτητες των αστέρων ̟ου µ̟ορεί να ̟ροκαλεί κά̟οιος ̟λανήτης, µελετώντας 
τις µετατο̟ίσεις ∆λ των φασµατικών γραµµών των φασµάτων τους. 

Συγκεκριµένα ισχύει 
λλ

λ u
f

c

u

f

f
=∆⇒=

∆
=

∆
 (αφού fc ⋅= λ

f

c
=⇒ λ )  α̟’ 

ό̟ου µ̟ορούµε να υ̟ολογίσουµε την ακτινική ταχύτητα u του αστέρα (ό̟ου f η 
συχνότητα και λ το µήκος κύµατος στο ο̟οίο αντιστοιχεί η φασµατική γραµµή 
και c η ταχύτητα του φωτός). Παρακάτω δίνεται σχηµατικά το φαινόµενο 
Doppler: 

 
 

 
 
Σχήµα 3.2 Καθώς ο αστέρας και ο ̟λανήτης κινούνται γύρω α̟ό το κέντρο µάζας του συστήµατος, ο 
αστέρας άλλες φορές ̟λησιάζει τον ̟αρατηρητή και άλλες α̟οµακρύνεται α̟ό αυτόν. Όταν ο αστέρας 
κινείται ̟ρος τον ̟αρατηρητή οι φασµατικές γραµµές στο φάσµα του είναι µετατο̟ισµένες ̟ρος το µ̟λε, 
ενώ όταν ο αστέρας α̟οµακρύνεται α̟ό τον ̟αρατηρητή οι φασµατικές γραµµές στο φάσµα του είναι 
µετατο̟ισµένες ̟ρος το ερυθρό. 

 

 
 Η µέτρηση του χρόνου µεταξύ δύο ̟αλµών των pulsars. Αν κά̟οιος αστέρας 

νετρονίων έχει γύρω του ̟λανήτη, τότε τα δύο αυτά σώµατα θα κινούνται γύρω 
α̟ό το κοινό κέντρο µάζας. Καθώς ο pulsar θα α̟οµακρύνεται α̟ό τον 
̟αρατηρητή, ο χρόνος µεταξύ δύο ̟αλµών θα είναι ελαφρώς µεγαλύτερος, ενώ 
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όταν ο pulsar ̟λησιάζει τον ̟αρατηρητή ο χρόνος αυτός θα είναι λίγο 
µικρότερος. Στο ̟αρακάτω σχήµα δίνεται σχηµατικά η µέθοδος αυτή: 

 
 

Σχήµα 3.3 Καθώς ο pulsar και ο ̟λανήτης κινούνται γύρω α̟ό το κέντρο µάζας του συστήµατος, ο pulsar 
άλλες φορές ̟λησιάζει τον ̟αρατηρητή και άλλες α̟οµακρύνεται α̟ό αυτόν. Όταν ο pulsar κινείται 
̟ρος τον ̟αρατηρητή, ο χρόνος µεταξύ δύο ̟αλµών είναι ελαφρώς µικρότερος. Το αντίθετο συµβαίνει 
όταν ο pulsar α̟οµακρύνεται α̟ό τον ̟αρατηρητή (http://www.risorsegratis.it). 

 
 Η µέθοδος της διάβασης. Η µέθοδος αυτή στηρίζεται στη µέτρηση της 

φαινόµενης λαµ̟ρότητας του αστέρα. Αν κά̟οιος ̟λανήτης ̟εράσει µ̟ροστά 
α̟ό τον αστέρα τότε θα κρύψει ένα µέρος του φωτός του αστέρα, ο̟ότε και θα 
έχουµε µείωση της φαινόµενης λαµ̟ρότητάς του, και έτσι ο ̟λανήτης αυτός θα 
γίνει αντιλη̟τός. Για να ̟αρατηρηθεί η διάβαση α̟αιτείται σχεδόν τέλεια 
ευθυγράµµιση µεταξύ ̟αρατηρητή, ̟λανήτη και αστέρα. Η διάβαση εµφανίζεται 
̟εριοδικά, µε µία ̟ερίοδο ίδια µε την ̟ερίοδο ̟εριφοράς του ̟λανήτη γύρω α̟ό 
τον αστέρα. 

     Στο ̟αρακάτω σχήµα φαίνεται γραφικά η µέθοδος αυτή: 
 

 
Σχήµα 3.4 Η φαινόµενη λαµ̟ρότητα του αστέρα µειώνεται καθώς ο ̟λανήτης διέρχεται µ̟ροστά α̟ό 
αυτόν, µε α̟οτέλεσµα ο ̟λανήτης να γίνεται αντιλη̟τός α̟ό τον ̟αρατηρητή 
(http://www.cornellcollege.edu). 
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Η ̟ιθανότητα Ptr να φαίνεται η διάβαση σε ένα ̟λανητικό σύστηµα, είναι 
ανάλογη της ακτίνας R του αστέρα και αντιστρόφως ανάλογη του µεγάλου 
ηµιάξονα α της τροχιάς: 
 

                                                        
a

R
Ptr =                                                            (3.1) 

 
Η ̟λανητική διάβαση, µε βάση την καµ̟ύλη φωτός του δι̟λού συστήµατος 
αστέρα - ̟λανήτη, εξαρτάται α̟ό τρεις ̟αραµέτρους: το βάθος, τη διάρκεια και το 
σχήµα της διάβασης. 
  Το σχήµα της διάβασης µ̟ορεί να είναι σχήµατος U για κεντρική διάβαση και 
σχήµατος V για µη κεντρική διάβαση. 
  Το βάθος της διάβασης δίνεται α̟ό τη σχέση: 
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ό̟ου Foff είναι η ̟αρατηρούµενη αστρική ροή εκτός διάβασης, Fon η 
̟αρατηρούµενη αστρική ροή κατά τη διάρκεια της διάβασης και r η ακτίνα του 
̟λανήτη. Στην ̟αρα̟άνω σχέση έχουµε ̟αραβλέψει το φαινόµενο της 
αµαύρωσης του αστρικού χείλους κατά το ο̟οίο ο αστέρας φαίνεται ̟ιο λαµ̟ρός 
στο κέντρο του δίσκου α̟ό ότι στο χείλος. Λαµβάνοντάς το υ̟όψη η διάβαση 
είναι λίγο βαθύτερη α̟ό (r/R)2 και το σχήµα της είναι λίγο ̟ιο στρογγυλό. 
  Η διάρκεια της διάβασης d, θεωρώντας την ̟λανητική τροχιά κυκλική, είναι: 
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ό̟ου P η ̟ερίοδος ̟εριφοράς του ̟λανήτη και i η κλίση της τροχιάς του 
̟λανήτη σε σχέση µε την ακτίνα ̟αρατήρησης. Για µεγαλύτερη ευκολία στους 
υ̟ολογισµούς χρησιµο̟οιείται η σχέση: 
 

                                             
3/1

3/1

2113 P
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R
bd −≅                                        (3.4) 

 
ό̟ου Μ η µάζα του αστέρα και b = αcosi/R. 
   Άλλη µία σηµαντική ̟αράµετρος είναι η διάρκεια εισόδου ή εξόδου του 
̟λανήτη ̟ου δίνεται α̟ό τη σχέση: 
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  Η διάρκεια της διάβασης σε ̟ερί̟τωση ελλει̟τικής τροχιάς είναι: 
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ό̟ου ρ η α̟όσταση µεταξύ αστέρα και ̟λανήτη κατά τη διάρκεια της διάβασης 
̟ου αντιστοιχεί σε φάση φ και e η εκκεντρότητα της τροχιάς.  
Στο ̟αρακάτω διάγραµµα φαίνεται ένα ̟αράδειγµα διάβασης: 
 

 
Σχήµα 3.5 Στο ̟άνω σχήµα φαίνεται η µείωση της ροής καθώς ο ̟λανήτης ̟ερνά µ̟ροστά α̟ό τον 
αστέρα. Στο κάτω σχήµα φαίνεται η µεταβολή της ακτινικής ταχύτητας του αστέρα. Όταν ο ̟λανήτης 
βρίσκεται ολόκληρος µ̟ροστά α̟ό τον αστέρα (φάση = 1), η ακτινική ταχύτητα είναι ίση µε µηδέν αφού 
τόσο ο αστέρας, όσο και ο ̟λανήτης, κινούνται κάθετα στην ο̟τική ακτίνα (www.wikipedia.org). 

 

 Το φαινόµενο του βαρυτικού microlensing. Όταν ένας αστέρας βρίσκεται 
µ̟ροστά α̟ό έναν άλλο, τότε το βαρυτικό ̟εδίο του κοντινότερου αστέρα δρα 
σαν φακός µεγεθύνοντας τον άλλο αστέρα. Το ίδιο µ̟ορεί να ̟ροκαλέσει και το 
βαρυτικό ̟εδίο ενός ̟λανήτη έτσι ώστε αυτός να γίνει ανιχνεύσιµος. 
Η ακτίνα του Einstein (ή γωνία του Einstein) είναι η γωνιακή ακτίνα του δίσκου 
του Einstein στην ̟ερί̟τωση της τέλειας ευθυγράµµισης. Εξαρτάται α̟ό τη µάζα 
(Μ) του αντικειµένου ̟ου δρα σαν φακός (̟.χ. ̟λανήτης), α̟ό την α̟όσταση 
(dL) του αντικειµένου αυτού καθώς ε̟ίσης και α̟ό την α̟όσταση (dS) της ̟ηγής: 
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Σχήµα 3.6 Στο ̟αρα̟άνω σχήµα φαίνονται οι α̟οστάσεις dL, dS και dLS, ̟ου αντιστοιχούν στην 
α̟όσταση µεταξύ ε̟ι̟έδου φακού και ε̟ι̟έδου ̟αρατήρησης, στην α̟όσταση µεταξύ ε̟ι̟έδου ̟ηγής 
και ε̟ι̟έδου ̟αρατήρησης και στην α̟όσταση µεταξύ ε̟ι̟έδου ̟ηγής και ε̟ι̟έδου φακού αντίστοιχα. 
Για τη γωνία α ισχύει: α = (4GM)/(c² θ dL) (www.wikipedia.org). 

 

Το φαινόµενο του βαρυτικού microlensing διαρκεί όσο η γωνιακή α̟όσταση 
µεταξύ της ̟ηγής και του αντικειµένου ̟ου δρα σαν φακός είναι µικρότερη α̟ό 
θE. Κατά τη διάρκεια του φαινοµένου η φωτεινότητα της ̟ηγής ενισχύεται κατά 
ένα ̟αράγοντα Α. Ο ̟αράγοντας αυτός εξαρτάται α̟ό την εγγύτητα της 
ευθυγράµµισης ανάµεσα στον ̟αρατηρητή, την ̟ηγή και του αντικειµένου ̟ου 
δρα σαν φακός. 

                                

                                                       ( )
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Ο καθαρός αριθµός u καθορίζεται α̟ό τη γωνιακή α̟όσταση µεταξύ του 
αντικειµένου ̟ου δρα σαν φακός και της ̟ηγής, διαιρεµένη µε τη γωνία θE. Ο 
̟αράγοντας Α(u) είναι ̟άντα µεγαλύτερος α̟ό τη µονάδα. Γι’ αυτό το 
φαινόµενο του βαρυτικού microlensing µ̟ορεί µόνο να αυξήσει τη λαµ̟ρότητα 
της ̟ηγής και όχι να τη µειώσει. Όσο το u µικραίνει, δηλαδή όσο φακός και ̟ηγή 
̟λησιάζουν στην ευθυγράµµιση, τόσο ο ̟αράγοντας Α(u) µεγαλώνει. Όταν το u 
̟λησιάζει το ά̟ειρο, ο ̟αράγοντας Α(u) ̟λησιάζει τη µονάδα (αφήνει ̟ρακτικά 
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τη λαµ̟ρότητα της ̟ηγής αµετάβλητη). Το u αλλάζει σηµαντικά σε µικρό 
χρονικό διάστηµα. Η σχετική χρονική κλίµακα καλείται χρόνος Einstein tE και 
ορίζεται ως ο χρόνος ̟ου χρειάζεται το αντικείµενο ̟ου δρα σαν φακός για να 
καλύψει γωνιακή α̟όσταση ίση µε θE. Η συνάρτηση u(t) καθορίζεται α̟ό το 
̟υθαγόρειο θεώρηµα:   

                                

                                               ( )
2

02

min 






 −
+=

Et

tt
utu                                       (3.9) 

 
Το umin καθορίζει την κορυφή της λαµ̟ρότητας του φαινοµένου. 
Στο ̟αρακάτω διάγραµµα δίνεται σχηµατικά το φαινόµενο του βαρυτικού 
microlensing: 

 

 
Σχήµα 3.7 Καθώς ̟αρατηρητής, ̟λανήτης και αστέρας ̟λησιάζουν στην ευθυγράµµιση, ̟αρατηρείται 
ενίσχυση της λαµ̟ρότητας του αστέρα (γίνεται µέγιστη τη στιγµή της τέλειας ευθυγράµµισης). Σε αυτή 
την ̟ερί̟τωση (̟ου η ενίσχυση οφείλεται σε ̟λανήτη) ̟αρατηρείται α̟ότοµη αύξηση της λαµ̟ρότητας 
του αστέρα. Στην ̟ερί̟τωση ̟ου η ενίσχυση οφείλεται σε αστέρα, η αύξηση της λαµ̟ρότητας του 
εξεταζόµενου αστέρα είναι ̟ιο οµαλή (http://www.markelowitz.com/exobiology.htm). 

 

 
 ∆ίσκοι γύρω α̟ό άστρα. ∆ίσκοι σκόνης ̟εριβάλλουν ̟ολλά άστρα και µ̟ορούν 

να ανιχνευθούν ε̟ειδή α̟ορροφούν αστρική ακτινοβολία την ο̟οία 
ε̟ανεκ̟έµ̟ουν στα υ̟έρυθρα µήκη κύµατος. Χαρακτηριστικά αυτών των 
δίσκων µ̟ορεί να υ̟οδηλώνουν την ύ̟αρξη σχηµατισµένων ̟λανητών. Στο 
̟αρακάτω σχήµα φαίνεται το υ̟έρυθρο φάσµα ενός µεµονωµένου αστέρα και 
δύο αστέρων µε δίσκο σκόνης γύρω τους: 
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Σχήµα 3.8 Πάνω: υ̟έρυθρο φάσµα αστέρα χωρίς δίσκο σκόνης γύρω του 
            Μέσον: υ̟έρυθρο φάσµα αστέρα µε ̟λήρη δίσκο σκόνης γύρω του 
            Κάτω: υ̟έρυθρο φάσµα αστέρα µε δακτύλιο σκόνης γύρω του 
            (http://www.spitzer.caltech.edu) 

 

 
 Άµεση ̟αρατήρηση. Σε ορισµένες ̟ερι̟τώσεις µ̟ορούν ορισµένα τηλεσκό̟ια 

να διακρίνουν α̟ευθείας ̟λανήτες. Αυτό είναι ̟ιο εύκολο όταν οι ̟λανήτες 
είναι µεγάλοι και µακριά α̟ό το κεντρικό άστρο.     

 
 

 
Σχήµα 3.9 Ο καφέ νάνος 2Μ1207 και ο συνοδός ̟λανήτης του (http://www.eso.org). 
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4. Σύγκριση Μεθόδων Ανίχνευσης Πλανητών 

 
   Μία νέα ε̟οχή ξεκίνησε για την αστρονοµία µετά την ανακάλυψη των ̟ρώτων 
εξωηλιακών ̟λανητών. Νέες τεχνικές έ̟ρε̟ε να βρεθούν για την ανίχνευση ̟λανητών 
µε ακόµη µικρότερες µάζες, σαν τη Γη, έξω α̟ό το ηλιακό µας σύστηµα. 
   Η µέτρηση του χρόνου µεταξύ των ̟αλµών ενός pulsar είναι µία σίγουρη µέθοδος για 
να εξακριβωθεί το κατά ̟όσο ο pulsar αυτός έχει ̟λανήτες ή όχι σε τροχιά γύρω του. Η 
µέθοδος αυτή είναι ̟ολύ ακριβής, γι’ αυτό και οι ̟ρώτοι εξωηλιακοί ̟λανήτες ̟ου 
ανακαλύφθηκαν ήταν µε αυτό τον τρό̟ο. Ένα ̟αράδειγµα δεδοµένων αυτής της 
µεθόδου φαίνεται στο Σχήµα 4.1: 

 

 
Σχήµα 4.1 Μεταβολή της ̟εριόδου ̟εριστροφής του pulsar PSR B1257+12 µεταξύ των ετών 1990 και 2004 
(http://iopscience.iop.org). 

 
   Για τον εντο̟ισµό ̟λανητών µε µικρή ̟ερίοδο ̟εριφοράς, η τεχνική Doppler 
α̟οδείχθηκε καλύτερη α̟ό την αστροµετρία. Ένα ̟αράδειγµα δεδοµένων ακτινικών 
ταχυτήτων δίνεται στο Σχήµα 4.2: 
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Σχήµα 4.2 Ακτινικές ταχύτητες του GJ 876 (http://hera.ph1.uni-koeln.de). 

 

Το ̟αρα̟άνω διάγραµµα δείχνει ̟ραγµατικές µετρήσεις ακτινικών ταχυτήτων του 
άστρου GJ 876 µεταξύ 1996 και 2005. Οι µετρήσεις έγιναν µε το τηλεσκό̟ιο Keck 1. Οι 
ταχύτητες έχουν ανα̟αραχθεί µε ένα θεωρητικό µοντέλο τριών ̟λανητών, ̟ου 
̟εριλαµβάνει τις βαρυτικές αλληλε̟ιδράσεις µεταξύ των ̟λανητών. Οι διαφορές 
µεταξύ ̟αρατηρούµενων και θεωρητικών ταχυτήτων φαίνονται στο κάτω µέρος, µε 
RMS = 5.5 m/sec. 

 

 
Σχήµα 4.3 Φάσµα αστρικού φωτός του  GJ 876 (exoplanets.org). 
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Στο Σχήµα 4.3 δίνεται το φάσµα του αστρικού φωτός του GJ 876, α̟ό το φασµατογράφο 
HIRES του τηλεσκο̟ίου Keck, ̟ου έχει αναβαθµιστεί µε καινούρια ψηφιακή κάµερα 
και ο̟τικά µέρη, ώστε να βελτιστο̟οιηθεί η ανίχνευση ̟λανητών µε τη µέθοδο 
Doppler. Στο φάσµα φαίνονται οι µετατο̟ίσεις Doppler καθώς ο αστέρας κινείται στο 
διάστηµα λόγω της βαρυτικής έλξης των ̟λανητών ̟ου βρίσκονται σε τροχιά γύρω του.   
  Παρόλα αυτά η αστροµετρία ε̟ανήλθε µε µία νέα τεχνική: το συµβολόµετρο. Αυτό 
εκµεταλλεύεται την κυµατική φύση του φωτός και συνδυάζει το φως ̟ου δέχεται α̟ό 
δύο ή και ̟ερισσότερα διαφορετικά τηλεσκό̟ια ώστε να α̟οδώσει καλύτερη εικόνα του 
ουρανού. Κάθε τηλεσκό̟ιο δέχεται τα µέγιστα και τα ελάχιστα των κυµάτων φωτός ενός 
άστρου και συγκρίνοντάς τα µε αυτά α̟ό κά̟οιο άλλο τηλεσκό̟ιο α̟οκαλύ̟τεται η 
ακριβής θέση του άστρου. Το συµβολόµετρο χρησιµο̟οιείται ̟ολύ στη 
ραδιοαστρονοµία, αλλά στα ο̟τικά µήκη κύµατος είναι ̟ολύ ̟ιο δύσκολο να 
κατασκευαστεί, γιατί τα µικρά µήκη κύµατος της ο̟τικής ακτινοβολίας α̟αιτούν τα 
εξαρτήµατα του συµβολοµέτρου να είναι σχεδόν τέλεια. 
   Στη διάρκεια της δεκαετίας του ’80, η οµάδα του Shao κατασκεύασε ένα ο̟τικό 
συµβολόµετρο (Σανγκάι, Κίνα), αλλά η ακρίβειά του δεν ήταν καλύτερη α̟ό 1 
milliarcsecond, ίδια µε αυτή ̟ου είχε ̟ετύχει ο Gatewood µε το ̟ολύ ̟ιο α̟λό και 
οικονοµικό ΜΑΡ (Croswell 1999). Αυτό το όριο ̟ίστευαν ότι οφειλόταν στην γήινη 
ατµόσφαιρα. Όταν όµως ̟αρατηρούνταν δι̟λά συστήµατα αστέρων, το συµβολόµετρο 
έδινε τις θέσεις των αστέρων σε σύγκριση µεταξύ τους και ̟ετύχαινε ακρίβεια δέκα 
φορές καλύτερη α̟ό το υ̟οτιθέµενο όριο. Έτσι οι αστρονόµοι κατάλαβαν ότι η 
ατµόσφαιρα διέκο̟τε εξίσου τα κύµατα φωτός και α̟ό τα δύο άστρα, αφού ήταν τόσο 
κοντά µεταξύ τους και το φως τους ακολουθούσε σχεδόν την ίδια ̟ορεία µέσα στην 
ατµόσφαιρα. Έτσι το συµβολόµετρο µ̟ορούσε να βρει την ακριβή θέση ενός αστέρα 
συγκρίνοντάς τον µε ένα κοντινό αστέρα αναφοράς. Η οµάδα του Shao ̟αρατήρησε ότι 
τα α̟οτελέσµατα ήταν καλύτερα όταν ̟αρατηρούσαν στο υ̟έρυθρο. Για το σκο̟ό αυτό 
κατασκεύασαν ένα ισχυρό συµβολόµετρο υ̟ερύθρου στο όρος Palomar της 
Καλιφόρνια. Α̟οτελούνταν α̟ό δύο τηλεσκό̟ια σε α̟όσταση 100 µέτρων και 
µ̟ορούσε να εντο̟ίσει τις θέσεις των αστέρων µε ακρίβεια 50 microarcseconds. Αν ο 
Ήλιος βρισκόταν σε α̟όσταση 10 ετών φωτός, ο ∆ίας θα του ̟ροκαλούσε µία 
µετατό̟ιση 1600 microarcseconds, ο Ποσειδώνας 510 microarcseconds και η Γη 1 
microarcsecond. 
   Τα ̟λεονεκτήµατα της αστροµετρίας έναντι της τεχνικής Doppler είναι δύο. Πρώτον, 
η αστροµετρία µ̟ορεί να καθορίσει την ̟ραγµατική µάζα του ̟λανήτη και όχι ένα 
κατώτερο όριο ό̟ως η τεχνική Doppler. ∆εύτερον, η ακρίβεια των ακτινικών ταχυτήτων 
̟ου υ̟ολογίζονται µε την τεχνική Doppler ̟εριορίζεται α̟ό το ίδιο το άστρο εξαιτίας 
της ηλιακής δραστηριότητας ̟ου ε̟ηρεάζει το φάσµα. Οι κηλίδες στους αστέρες δεν 
ε̟ιτρέ̟ουν στην τεχνική Doppler να µετρήσει µικρές µετατο̟ίσεις των αστέρων αυτών, 
ό̟ως γίνεται µε την αστροµετρία. 
   Ο Gatewood χρησιµο̟οίησε το τηλεσκό̟ιο Keck για να συνδυάσει την αστροµετρία 
µε την τεχνική Doppler, µε σκο̟ό να µετρήσει τις µετατο̟ίσεις των αστέρων κατά 
µήκος της ο̟τικής ακτίνας καθώς ε̟ίσης και κάθετα σε αυτή. Χρησιµο̟οίησε ένα νέο 
όργανο, το ̟ολυκαναλικό αστροµετρικό φωτόµετρο µε φασµατογράφο (MAPS). Ο 
φασµατογράφος, ̟ου είχε σχεδιαστεί α̟ό τον Robert McMillan και µετρούσε τις 
µετατο̟ίσεις Doppler, είχε ακρίβεια 2 µε 3 m/sec.   
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   Παρ’όλες τις νέες τεχνικές ο Shao ήθελε να κάνει άµεσες ̟αρατηρήσεις των ̟λανητών 
̟ου είχαν ανακαλυφθεί και βρίσκονταν σε τροχιές ̟ολύ κοντινές στα άστρα, 
εκµεταλλευόµενος τη θερµότητά τους. 
   Μία άλλη µέθοδος ανίχνευσης ̟λανητών, ό̟ως ήδη αναφέρθηκε, είναι η µέθοδος της 
διάβασης. Για να µ̟ορεί να ανιχνευθεί ο ̟λανήτης µε αυτή τη µέθοδο ̟ρέ̟ει η γωνία 
̟ου σχηµατίζει η ο̟τική ακτίνα µε το ε̟ί̟εδο της τροχιάς του ̟λανήτη να είναι µικρή. 
Αν ανιχνευθεί κά̟οια µείωση της λαµ̟ρότητας, οι αστρονόµοι µ̟ορούν να δουν αν 
αυτή είναι ε̟αναλαµβανόµενη και να ̟ροσδιορίσουν τη ̟ερίοδο ̟εριφοράς του 
̟λανήτη. Η τεχνική αυτή λειτουργεί όταν οι ̟λανήτες βρίσκονται κοντά στον αστέρα. 
Σε αντίθετη ̟ερί̟τωση η µείωση της λαµ̟ρότητας θα ήταν ̟ολύ µικρή. Για ̟αράδειγµα 
αν ̟αρατηρούσαµε το ηλιακό µας σύστηµα ο ∆ίας θα µείωνε τη λαµ̟ρότητα του Ήλιου 
µόλις κατά 1%, ενώ η Γη µόνο κατά 0.01%. Ε̟ι̟λέον όταν ο ̟λανήτης είναι κοντά, η 
̟ερίοδος του είναι µικρή και σε µικρό χρονικό διάστηµα µ̟ορούν να γίνουν αρκετές 
̟αρατηρήσεις ̟ου να ε̟ιβεβαιώνουν την ύ̟αρξή του. Οι καλύτεροι αστέρες ̟ου 
µ̟ορούν να ̟αρατηρηθούν µε αυτή την τεχνική είναι οι κόκκινοι νάνοι οι ο̟οίοι είναι 
µικροί και έτσι αν ένας ̟λανήτης ̟ερνούσε α̟ό µ̟ροστά τους θα µείωνε ̟ολύ τη 
λαµ̟ρότητά τους.  
    
 

 
Σχήµα 4.4 Μείωση της λαµ̟ρότητας του αστέρα HD209458 λόγω της διάβασης ̟λανήτη α̟ό    µ̟ροστά 
του (www.hao.ucar.edu). 

 
 

   Η τεχνική αυτή θα µ̟ορούσε να εφαρµοστεί σε δι̟λά συστήµατα αστέρων στα ο̟οία 
ο αστέρας ̟ου ̟εριφέρεται γύρω α̟ό τον άλλο κρύβει ένα µέρος του φωτός του. Έτσι οι 
αστρονόµοι καταλαβαίνουν αν η ο̟τική ακτίνα βρίσκεται στο ε̟ί̟εδο του συστήµατος 
των δύο αστέρων και στη συνέχεια  µ̟ορούν να χρησιµο̟οιήσουν την ̟ροηγούµενη 
τεχνική για την ανίχνευση ̟λανητών, ̟ου αν υ̟άρχουν θα ̟ρέ̟ει να βρίσκονται στο 
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ίδιο ε̟ί̟εδο µε αυτό του συστήµατος των αστέρων. Το ̟ρόβληµα έγκειται στο γεγονός 
ότι είναι δύσκολο σε δι̟λά συστήµατα αστέρων να µ̟ορέσουν να σχηµατιστούν 
̟λανήτες γύρω α̟ό τον ένα αστέρα λόγω της βαρύτητας του άλλου. Αν όµως οι δύο 
αστέρες βρίσκονται αρκετά µακριά, τότε ο σχηµατισµός ̟λανητών είναι ̟ιθανός. 
   Όταν ένας αστέρας ̟ερνάει ακριβώς µ̟ροστά α̟ό έναν άλλο, το βαρυτικό ̟εδίο του 
κοντινότερου αστέρα δρα σαν φακός µεγεθύνοντας το φως του µακρινότερου αστέρα, 
λόγω του φαινοµένου του βαρυτικού µικροφακού (microlensing). Αν κά̟οιος αστέρας 
έχει ̟λανήτη, τότε το βαρυτικό ̟εδίο του ̟λανήτη αυτού µ̟ορεί να ̟ροκαλέσει το ίδιο 
α̟οτέλεσµα στον αστέρα, δηλαδή να τον µεγεθύνει για κά̟οιες ώρες και έτσι να 
µ̟ορέσει ο ̟λανήτης να ανιχνευθεί. Το ̟ρόβληµα είναι ότι οι ̟λανήτες έχουν ̟ολύ 
µικρή µάζα ο̟ότε το φαινόµενο είναι ̟ολύ µικρό σε ένταση και χρόνο. Ε̟ίσης είναι 
δύσκολο η γεωµετρία του συστήµατος να είναι τέτοια ώστε το φαινόµενο να είναι 
̟αρατηρήσιµο. Ένα διάγραµµα ανίχνευσης ̟λανήτη µε τη µέθοδο αυτή δίνεται στο 
Σχήµα 4.5: 
 

 
Σχήµα 4.5 Μεγέθυνση του αστέρα OGLE-2005-BLG-006 λόγω της ̟αρουσίας ̟λανήτη 

(www.wikipedia.org) 
. 

 
    Η τεχνική αυτή είναι όµως η µόνη ̟ου θα µ̟ορούσε να χρησιµο̟οιηθεί για την 
ανίχνευση ̟λανητών στο µεσοαστρικό χώρο, οι ο̟οίοι δεν ̟εριφέρονται γύρω α̟ό 
άστρα. Οι ̟λανήτες αυτοί µ̟ορεί να έχουν ̟ροέλθει α̟ό εκρήξεις υ̟ερκαινοφανών ή 
να εκτοξεύθηκαν λόγω της βαρύτητας µεγάλων ̟λανητών ̟ου κινήθηκαν α̟ό το 
εξωτερικό µέρος του ̟λανητικού τους συστήµατος ̟ρος το εσωτερικό. Η δεύτερη αυτή 
̟ερί̟τωση µ̟ορεί να συνέβη και στον αστέρα 51 Pegasi. 
   Για να α̟αλλαγούµε α̟ό την ε̟ίδραση της ατµόσφαιρας στο φως ̟ου λαµβάνουµε, 
χρησιµο̟οιείται σήµερα η ̟ροσαρµοστική ο̟τική (adaptive optics). Το σύστηµα 
̟αρατηρεί έναν αστέρα αναφοράς και διορθώνει τις ̟ροκαλούµενες α̟ό την 
ατµόσφαιρα της Γης διαταραχές του φωτός, κάνοντας χρήση ενός καθρέφτη ̟ου 
ανακλά το φως µε τέτοιο τρό̟ο ώστε να ̟αίρνουµε διαρκώς τη διορθωµένη εικόνα. 
   Στόχος ̟αραµένει η άµεση ̟αρατήρηση όσο το δυνατό ̟ερισσοτέρων ̟λανητών. Για 
το σκο̟ό αυτό χρειαζόµαστε ένα αστροµετρικό συµβολόµετρο σε τροχιά, ευαίσθητο 
στην υ̟έρυθρη ακτινοβολία, ̟ου µ̟ορεί να δώσει α̟ευθείας εικόνες ̟λανητών σαν τη 
Γη και ίσως να ανιχνεύσει ̟ιθανή ύ̟αρξη ζωής. Το συµβολόµετρο µ̟ορεί να α̟οσβέσει 
το φως ενός αστέρα ̟ροσθέτοντας τα µέγιστα των κυµάτων φωτός ̟ου λαµβάνει α̟ό 
ένα τηλεσκό̟ιο και τα ελάχιστα ̟ου δέχεται α̟ό κά̟οιο άλλο. Το φως α̟ό τα µη 
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κεντραρισµένα αντικείµενα, ό̟ως οι ̟λανήτες, δεν θα α̟οσβεσθεί. Οι ̟λανήτες 
µ̟ορούν να ̟αρατηρηθούν στα υ̟έρυθρα µήκη κύµατος, γιατί όλα τα αντικείµενα 
εκ̟έµ̟ουν υ̟έρυθρη ακτινοβολία λόγω της θερµότητάς τους. Για καλύτερα 
α̟οτελέσµατα έχει ̟ροταθεί το συµβολόµετρο να το̟οθετηθεί µακριά α̟ό τον Ήλιο, 
̟ερί̟ου στην α̟όσταση του ∆ία ό̟ου τόσο η µεσο̟λανητική σκόνη, όσο και το ίδιο το 
συµβολόµετρο θα έχουν αρκετά µικρή θερµοκρασία ώστε να α̟οφευχθεί ε̟ι̟λέον 
υ̟έρυθρη ακτινοβολία ̟ου θα µ̟ορούσε να ̟ροκαλέσει ̟ροβλήµατα στις 
̟αρατηρήσεις.  
 

 
 

5. Τα Πρώτα Βήµατα 
 

   Οι αστρονόµοι θεωρούν ότι άστρα σαν τον Ήλιο α̟οτελούν τους καλύτερους στόχους 
για την αναζήτηση νέων ̟λανητών. Ε̟ίσης ̟ιο ̟ιθανή είναι η ανακάλυψη ̟λανητών 
γύρω α̟ό µεµονωµένους αστέρες, αφού σε δι̟λά ή τρι̟λά συστήµατα αστέρων η 
βαρύτητα του ενός άστρου µ̟ορεί να διώξει µακριά τους ̟λανήτες του άλλου ή ακόµα 
και να α̟οτρέψει το σχηµατισµό τους. Πλανήτες θα µ̟ορούσαν βέβαια να υ̟άρχουν 
και γύρω α̟ό δι̟λά συστήµατα αστέρων, αν ήταν σε τροχιές τέτοιες ̟ου να 
̟ερικλείουν και τα δύο άστρα ή τα δύο άστρα να ήταν αρκετά µακριά ώστε να µ̟ορεί 
το καθένα να έχει το δικό του ̟λανητικό σύστηµα. 
   Κά̟οτε ̟ίστευαν ότι οι αστέρες Σείριος και Προκύων ήταν µεµονωµένοι αστέρες. Στη 
συνέχεια όµως η αστροµετρία έδειξε ότι και οι δύο είχαν αόρατους συνοδούς. Εφόσον 
λοι̟όν η αστροµετρία µ̟ορούσε να ανακαλύψει αόρατους αστέρες, θα µ̟ορούσε να 
χρησιµο̟οιηθεί και για την ανακάλυψη ̟λανητών. Φυσικά κάτι τέτοιο δε θα ήταν 
καθόλου εύκολο αφού η ταλάντωση ̟ου ̟ροκαλεί ένας ̟λανήτης είναι ̟ολύ µικρότερη 
α̟ό αυτή ̟ου ̟ροκαλεί ένα άστρο. Για ̟αράδειγµα, αν κοιτούσαµε τον Ήλιο α̟ό µία 
α̟όσταση 10 ετών φωτός, θα βλέ̟αµε ότι ο ∆ίας του ̟ροκαλεί µία µετατό̟ιση 1.6 
milliarcsec. Η µετατό̟ιση α̟ό τους άλλους ̟λανήτες θα ήταν ακόµα µικρότερη.  
   Περισσότερο α̟ό τη µάζα του αντικειµένου, αυτό ̟ου ε̟ηρεάζει τη µετατό̟ιση ενός 
άστρου είναι η α̟όσταση του αντικειµένου α̟ό αυτό. Συγκεκριµένα, όσο ̟ιο µακριά 
είναι το αντικείµενο, τόσο µεγαλύτερη η µετατό̟ιση. Αυτό συµβαίνει γιατί το σύστηµα 
αστέρα – αντικειµένου ̟εριστρέφεται γύρω α̟ό το κοινό κέντρο µάζας, το ο̟οίο είναι 
̟ιο µακριά α̟ό τον αστέρα όσο α̟οµακρύνεται το αντικείµενο. Έτσι, για ̟αράδειγµα, 
ενώ ο Ουρανός και ο Ποσειδώνας έχουν σχεδόν ίδιες µάζες, ο Ποσειδώνας, ̟ου 
βρίσκεται ̟ιο µακριά, ̟ροκαλεί δι̟λάσια µετατό̟ιση στον Ήλιο.   
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Σχήµα 5.1 Το σύστηµα αστέρα – ̟λανήτη κινείται γύρω α̟ό το κοινό κέντρο µάζας (www.wikipedia.org) 

 

 
   Οι αστρονόµοι ̟ου χρησιµο̟οιούν την αστροµετρία για την ανίχνευση ̟λανητών 
ε̟ικεντρώνονται στα κοντινά άστρα ό̟ου η µετατό̟ιση θα φαίνεται µεγαλύτερη και θα 
είναι ευκολότερο να µετρηθεί. Στις αρχές της δεκαετίας του ΄40 δύο κοντινοί αστέρες, ο 
70 Ophiuchi και ο 61 Cygni φαίνονταν να µετατο̟ίζονται. Αν η µετατό̟ιση αυτή 
οφειλόταν σε ̟λανήτες, τότε αυτοί θα έ̟ρε̟ε να είχαν δέκα φορές τη µάζα του ∆ία. 
Αυτοί όµως δεν θα ήταν ̟λανήτες αλλά καφέ νάνοι, δηλαδή άστρα ̟ολύ µικρά, στους 
̟υρήνες των ο̟οίων δεν µ̟ορεί να γίνει η ανάφλεξη του υδρογόνου ώστε να αρχίσουν 
οι ̟υρηνικές αντιδράσεις. Μέχρι τότε κανένας καφέ νάνος δεν είχε ανακαλυφθεί. 
   Ένα ερώτηµα ̟ου α̟ασχόλησε για καιρό τους αστρονόµους είναι ̟ότε ένα 
αντικείµενο µ̟ορεί να χαρακτηριστεί ως ̟λανήτης. Πόσο µεγάλος µ̟ορεί να είναι ένας 
̟λανήτης ή αντίστοιχα ̟όσο µικρός µ̟ορεί να είναι ένας αστέρας; Οι καφέ νάνοι είναι 
ή όχι αστέρες; Τελικά η ∆ιεθνής Αστρονοµική Ένωση   κατέληξε το 2001 στο ότι η 
µέγιστη µάζα ̟ου µ̟ορεί να έχουν οι ̟λανήτες είναι ̟ερί̟ου 13 φορές η µάζα του ∆ία 
(για αντικείµενα µε ̟οσοστό µετάλλων ίσο µε αυτό του Ήλιου), η ο̟οία είναι η 
ελάχιστη µάζα ̟ου ̟ρέ̟ει να έχει ένα ουράνιο σώµα ώστε να αρχίσει η καύση του 
δευτερίου στον ̟υρήνα του. Αντικείµενα µε µεγαλύτερη µάζα είναι άστρα. Ε̟ίσης 
ελεύθερα ουράνια σώµατα ̟ου βρίσκονται σε νεαρά αστρικά νεφελώµατα και τα ο̟οία 
έχουν µάζα µικρότερη α̟ό την οριακή µάζα για τη θερµο̟υρηνική ανάφλεξη του 
δευτερίου, δεν θεωρούνται ̟λανήτες αλλά υ̟ό–καφέ νάνοι (sub-brown dwarfs).   
   Το 1916 ο Αµερικανός αστρονόµος Edward Emerson Barnard ανακάλυψε στον 
αστερισµό Ophiuchus έναν αστέρα µε µεγάλη ιδία κίνηση, συγκρίνοντάς τον µε τη θέση 
του το 1894. Η µεγάλη ιδία κίνηση του αστέρα του  Barnard, ό̟ως ονοµάστηκε, 
υ̟οδήλωνε ότι βρισκόταν σε κοντινή α̟όσταση. 
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Σχήµα 5.2 Στο ̟αρα̟άνω σχήµα φαίνεται η ιδία κίνηση του αστέρα  του Barnard 

(http://www.nightskyinfo.com) 

 
 
   Στις αρχές της δεκαετίας του ΄60 ο αστρονόµος Peter van de Kamp µελετώντας ̟άνω 
α̟ό 2000 φωτογραφικές ̟λάκες, ̟αρατήρησε ότι η ιδία κίνηση του αστέρα του Barnard 
φαινόταν να ̟αρεκλίνει α̟ό την ευθεία ̟ορεία ̟ου έ̟ρε̟ε να ακολουθεί. Η µόνη 
εξήγηση ήταν ότι έ̟ρε̟ε να είχε έναν αόρατο συνοδό ο ο̟οίος υ̟ολογίστηκε ότι ̟ρέ̟ει 
να έχει 60% ̟ερισσότερη µάζα α̟ό το ∆ία και να ̟εριφέρεται µε ̟ερίοδο 24 χρόνων. 
Μέχρι το 1969 ο  Van de Kamp µελέτησε 3000 φωτογραφικές ̟λάκες του αστέρα του 
Barnard και υ̟ολόγισε ότι ̟ρέ̟ει να υ̟άρχουν δύο ̟λανήτες σαν τον ∆ία και τον 
Κρόνο µε ̟εριόδους ̟εριφοράς 12 και 20 χρόνια, αντίστοιχα. Ο αστέρας θα µ̟ορούσε 
να έχει και µικρότερους ̟λανήτες σαν τη Γη ̟ου να µην µ̟ορούσαν να ανιχνευθούν. 
Οι αστρονόµοι George Gatewood και Eichhorn ανέλαβαν να κάνουν ̟εραιτέρω µελέτες 
στον αστέρα του Barnard ώστε να ε̟ιβεβαιώσουν την ανακάλυψη του Van de Kamp. Οι 
φωτογραφικές ̟λάκες ̟ου χρησιµο̟οίησαν ̟ροήλθαν α̟ό δύο διαφορετικά 
̟αρατηρητήρια, του Allegheny στο Pittsburgh και του Van Vleck στο Connecticut. Για 
να µετρήσει τη θέση του αστέρα του Barnard, ο Gatewood χρησιµο̟οίησε ̟ιο ̟ολλούς 
αστέρες αναφοράς α̟ό τον Van de Kamp και ο Eichhorn ανέ̟τυξε ̟ιο α̟οτελεσµατική 
τεχνική ώστε να βρει την ακριβή τροχιά του αστέρα χρησιµο̟οιώντας ̟ολύ λιγότερα 
δεδοµένα (241 φωτογραφικές ̟λάκες). Βρήκαν ότι το µονο̟άτι ̟ου ακολουθούσε ο 
αστέρας ήταν ευθύ, κάτι ̟ου είχε βρει και ο αστρονόµος Nicholas Wagman. Η 
µετατό̟ιση ̟ου είχε ̟αρατηρήσει ο Van de Kamp οφειλόταν ̟ροφανώς στο τηλεσκό̟ιο 
̟ου είχε χρησιµο̟οιήσει. Αυτό α̟ογοήτευσε τους κυνηγούς ̟λανητών ̟ου ̟ίστεψαν 
ότι είχε ε̟ιτέλους ανακαλυφθεί το ̟ρώτο εξωηλιακό ̟λανητικό σύστηµα. 
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6. Οι Πρώτοι Εξωηλιακοί Πλανήτες 
 

   Η ανακάλυψη των pulsars ήταν ̟ολύ σηµαντική για την αστρονοµία. Λίγο καιρό 
µετά την ανακάλυψη του ̟ρώτου pulsar οι αστρονόµοι ανακάλυψαν ότι ο Crub pulsar 
̟ρέ̟ει να είχε ένα ̟λανήτη σε τροχιά γύρω του. Η θεωρία αυτή στηριζόταν στη 
µέτρηση του χρόνου µεταξύ δύο ̟αλµών του pulsar. Η βαρυτική έλξη ενός ̟λανήτη θα 
έκανε τον pulsar να κινείται ̟εριοδικά έτσι ώστε άλλες φορές να ̟λησιάζει τη Γη και 
άλλες φορές να α̟οµακρύνεται. Όταν θα ̟λησίαζε τη Γη ο ̟αλµός θα χρειαζόταν 
λιγότερο χρόνο για να φτάσει στη Γη, ενώ όταν α̟οµακρυνόταν ο χρόνος αυτός θα 
ήταν µεγαλύτερος. ∆ηλαδή, ένας ̟λανήτης θα έκανε την ̟ερίοδο του pulsar να µην 
είναι σταθερή. ∆υστυχώς αργότερα δια̟ιστώθηκε ότι ο ̟λανήτης δεν υ̟ήρχε και ότι η 
̟ερίοδος κυµαινόταν λόγω θορύβου. 
   Το 1991 ο Setnam Sherman υ̟οψιαζόταν ότι κά̟οιο αντικείµενο ήταν σε τροχιά γύρω 
α̟ό τον pulsar PSR B1829-10 λόγω της ̟εριοδικής διακύµανσης της ̟εριόδου του. 
Υ̟ολόγισε ότι, αν υ̟ήρχε ̟ραγµατικά κά̟οιο αντικείµενο σε τροχιά, τότε αυτό θα 
έ̟ρε̟ε να έχει το µέγεθος ενός ̟λανήτη. Βάζοντας τα δεδοµένα σε ένα ̟λανητικό 
µοντέλο είδε ότι ταίριαζαν. Ο ̟λανήτης έ̟ρε̟ε να έχει τη µάζα του Ουρανού, να 
βρίσκεται σε τόση α̟όσταση α̟ό τον pulsar  όση και η Αφροδίτη α̟ό τον Ήλιο και να 
έχει ̟ερίοδο ̟εριφοράς έξι µήνες. Τελικά α̟οδείχθηκε ότι ούτε αυτός ο ̟λανήτης 
υ̟ήρχε. Το ̟ρώτο λάθος ήταν ότι δεν είχαν την ακριβή θέση του pulsar. Ε̟ίσης η 
ακριβής θέση της Γης ήταν ε̟ίσης σηµαντική, αφού η Γη κινείται σε τροχιά µε ακτίνα 
οκτώ λε̟τών φωτός, ενώ οι ̟αλµοί ̟ου φτάνουν α̟ό τον pulsar είναι τρεις το 
δευτερόλε̟το. Το δεύτερο λάθος ήταν ότι στο µοντέλο ̟ου χρησιµο̟οιήθηκε, η τροχιά 
της Γης γύρω α̟ό τον Ήλιο θεωρήθηκε κυκλική. Αυτό δηµιουργούσε µία φαινοµενικά 
̟εριοδική µεταβολή της ̟εριόδου του pulsar. 
   Το 1990 ο millisecond pulsar PSR B1257+12 ̟αρατηρήθηκε ότι δεν ταίριαζε µε κανένα 
χρονικό µοντέλο ̟ρόβλεψης του ̟ότε ακριβώς θα φτάσει ο κάθε ̟αλµός στη Γη. Αυτό 
̟ίστεψαν ότι µ̟ορεί να οφειλόταν στο ότι δεν είχαν την ακριβή θέση του pulsar. Το 
1991 ο αστρονόµος Alex Wolszczan άρχισε να αντιλαµβάνεται ότι αυτό ̟ου φαινόταν 
σαν δύο ξεχωριστές ̟ερίοδοι στα δεδοµένα, θα µ̟ορούσε να ̟ροκαλείται α̟ό 
̟λανήτες. Η µόνη δυσκολία ήταν η ακριβής θέση του pulsar. Όταν είχε τη βελτιωµένη 
θέση του pulsar και βάζοντας στο ̟λανητικό µοντέλο µικρές εκκεντρότητες στις τροχιές 
των ̟λανητών βρήκε ότι τα δεδοµένα συµφωνούσαν α̟όλυτα. Υ̟ολόγισε ̟ως ̟ρέ̟ει 
να υ̟ήρχαν δύο ̟λανήτες µε λίγες φορές τη µάζα της Γης και µε τον εσωτερικό ̟λανήτη 
να έχει µάζα λίγο µεγαλύτερη α̟ό τον εξωτερικό. Ο εσωτερικός ̟λανήτης είχε ̟ερίοδο 
67 ηµέρες, ενώ ο εξωτερικός 98 ηµέρες. Αργότερα ανακαλύφθηκε και τρίτος ̟λανήτης 
µε τροχιά ̟ιο κοντά στον pulsar α̟ό τους άλλους δύο, µε µάζα λίγο µεγαλύτερη α̟ό 
αυτή της Σελήνης. Αυτό α̟οδεικνύει ̟όσο ευαίσθητοι είναι οι ̟ερίοδοι ̟εριστροφής 
των pulsars σε ο̟οιοδή̟οτε αντικείµενο σε τροχιά γύρω τους. Έτσι το 1991 
ανακαλύφθηκαν οι ̟ρώτοι εξωηλιακοί ̟λανήτες και µάλιστα γύρω α̟ό ένα εντελώς 
ασυνήθιστο αστέρα. 
   Οι ̟λανήτες αυτοί µοιάζουν µε τους τρεις ̟λησιέστερους στον Ήλιο ̟λανήτες. Η 
κύρια διαφορά τους είναι ότι ε̟ειδή ο pulsar έχει µεγαλύτερη µάζα α̟ό τον Ήλιο, οι 
̟λανήτες του pulsar ̟εριφέρονται ̟ιο γρήγορα γύρω α̟ό αυτόν, α̟ό ότι οι ̟λανήτες 
του ηλιακού συστήµατος γύρω α̟ό τον Ήλιο. Αν όµως δι̟λασιάσουµε τις τροχιές των 
̟λανητών του pulsar, τότε αυτές θα συµ̟έσουν µε τις τροχιές του Ερµή, της Αφροδίτης 
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και της Γης. Αυτό υ̟οδηλώνει ότι είναι ̟ιθανό και άλλα ηλιακά συστήµατα να 
υ̟ακούουν  στο νόµο των Titius – Bode για το ̟λανητικό σύστηµα. Ε̟ι̟λέον οι µάζες 
των ̟λανητών του pulsar µοιάζουν µε τις µάζες του Ερµή, της Αφροδίτης και της Γης. 
Ακόµη οι τροχιές και των τριών ̟λανητών είναι σχεδόν κυκλικές.  
   Τα ̟αρα̟άνω φαίνονται στο Σχήµα 6.1: 
 

 
Σχήµα 6.1 Οι α̟οστάσεις των τριών εσωτερικών ̟λανητών του Ήλιου (̟άνω εικόνα) µοιάζουν µε αυτές 
των ̟λανητών του pulsar (κεντρική εικόνα). Αν οι α̟οστάσεις των ̟λανητών του pulsar δι̟λασιαστούν 
(κάτω εικόνα), ταιριάζουν σχεδόν ακριβώς µε τις α̟οστάσεις του Ερµή, της Αφροδίτης και της Γης α̟ό 
τον Ήλιο (Croswell 1999). 

 

 
   Τα ερωτήµατα για το ̟ώς ένας pulsar µ̟ορεί να έχει ̟λανήτες είναι ̟ολλά. Τα άστρα 
̟ου καταλήγουν σε pulsars είναι άστρα µεγάλης µάζας, φασµατικού τύ̟ου Ο ή Β ̟ου 
κατά την εξέλιξή τους διαστέλλονται σε κόκκινους υ̟εργίγαντες τύ̟ου Μ. Άρα κατά τη 
διάρκεια της ζωής τους τα άστρα αυτά ̟ρέ̟ει να κατα̟ίνουν τους εσωτερικούς τους 
̟λανήτες. Ε̟ίσης υ̟άρχει ̟ρόβληµα όταν οι αστέρες αυτοί εκρήγνυνται.  Η έκρηξη 
µ̟ορεί να µην καταστρέφει τους ̟λανήτες αλλά τους εκτινάσσει στο διάστηµα, γιατί αν 
ξαφνικά ένα άστρο χάσει µεγάλο µέρος της µάζας του τότε το βαρυτικό του ̟εδίο δεν 
είναι ̟ια αρκετά ισχυρό ώστε να µ̟ορέσει να τους συγκρατήσει.      
   Μια ̟ιθανή εξήγηση για την ύ̟αρξη ̟λανητών γύρω α̟ό pulsars είναι η εξής: ένας 
̟αλιός αστέρας νετρονίων (έχει µειωθεί η συχνότητα ̟εριστροφής του) µ̟ορεί να 
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ξαναενεργο̟οιηθεί αν ̟ροσ̟ί̟τει ̟άνω του υλικό α̟ό ένα συνοδό αστέρα. Έτσι ο 
αστέρας νετρονίων θα ̟εριστρέφεται όλο και ̟ιο γρήγορα µέχρι ̟ου θα γίνει ένας 
millisecond pulsar. Ο αναγεννηµένος αυτός pulsar µ̟ορεί να καταστρέψει το συνοδό 
του και έτσι να δηµιουργηθεί ένας δίσκος υλικού ̟ου µ̟ορεί να οδηγήσει στη 
δηµιουργία ̟λανητών. 

 

7. Ανακάλυψη του Πρώτου Πλανήτη Γύρω Α̟ό Άστρο της 
Κύριας Ακολουθίας 

 
 

Παρόλο ̟ου οι ̟ρώτοι ̟λανήτες είχαν ήδη ανακαλυφθεί, οι “κυνηγοί” ̟λανητών 
έψαχναν να βρουν ̟λανήτες γύρω α̟ό άστρα ̟ου βρίσκονται στη κύρια ακολουθία. Οι 
̟ιο εύκολα ανιχνεύσιµοι ̟λανήτες είναι οι µεγάλοι ̟λανήτες σαν τον ∆ία. Οι ̟λανήτες 
αυτοί εκτός του ότι α̟οτελούν τους ̟ιο εύκολους στόχους, είναι και ̟ολύ σηµαντικοί 
για την εξέλιξη της ζωής. Παρόλο ̟ου οι ίδιοι δεν µ̟ορούν να φιλοξενήσουν ζωή, 
µ̟ορούν να την ̟ροστατέψουν. Πριν α̟ό 4.6 δισεκατοµµύρια χρόνια, όταν 
σχηµατίζονταν οι ̟λανήτες, αµέτρητοι κοµήτες ̟ερι̟λανιούνταν στο ηλιακό σύστηµα. 
Πολλοί α̟ό αυτούς συγκρούστηκαν µεταξύ τους και σχηµάτισαν τους ̟υρήνες των 
τεσσάρων γιγάντων του ηλιακού µας συστήµατος, του ∆ία, του Κρόνου, του Ουρανού 
και του Ποσειδώνα. Η βαρύτητα του ∆ία και του Κρόνου έδιωξε µακριά 
τρισεκατοµµύρια κοµήτες α̟ό το ηλιακό σύστηµα, αφήνοντας ελάχιστους ̟ου να έχουν 
̟ιθανότητα να συγκρουστούν µε τους ̟λανήτες. Συχνές συγκρούσεις κοµητών µε τη Γη 
θα είχαν α̟οτρέψει τη δηµιουργία εξελιγµένης µορφής ζωής στον ̟λανήτη.  
   Εξίσου σηµαντική στην ανά̟τυξη ζωής στη Γη είναι και η ̟αρουσία της Σελήνης. Η 
Σελήνη είναι αυτή ̟ου σταθερο̟οίησε την κλίση του άξονα της Γης στις 23.4°. Η κλίση 
αυτή κυµαίνεται µεταξύ 22° και 24.6° κάθε 41000 χρόνια. Χωρίς τη Σελήνη η κλίση του 
άξονα θα ταλαντευόταν µεταξύ 0° και 85° κάτι ̟ου θα µ̟ορούσε να οδηγήσει σε 
δραµατικές κλιµατικές αλλαγές. 
   Για την ανακάλυψη ̟λανητών σαν τον ∆ία, οι αστρονόµοι ̟ου χρησιµο̟οιούσαν ως 
µέθοδο ανίχνευσης την αστροµετρία, ανέ̟τυξαν ̟ιο ευαίσθητες µεθόδους και όργανα, 
ό̟ως το ̟ολυκαναλικό αστροµετρικό φωτόµετρο (ΜΑΡ), ̟ου χρησιµο̟οιεί 
ηλεκτρονικούς ανιχνευτές για να µετρήσει τις θέσεις των ̟λανητών µε µεγαλύτερη 
ακρίβεια α̟ό τις φωτογραφικές ̟λάκες. Τα α̟οτελέσµατα ήταν αρνητικά. Κανένας 
̟λανήτης δεν µ̟όρεσε να ανιχνευθεί. 
   Αρνητικά ήταν και τα α̟οτελέσµατα αυτών ̟ου ̟ροσ̟αθούσαν να ανιχνεύσουν 
̟λανήτες µε την τεχνική Doppler. Σε αντίθεση µε την αστροµετρία ̟ου ψάχνει για 
µετατο̟ίσεις των αστέρων σε ε̟ί̟εδο κάθετο στην ο̟τική ακτίνα, η τεχνική Doppler 
ανιχνεύει κινήσεις κατά µήκος της ο̟τικής ακτίνας. Όταν ένας αστέρας ̟λησιάζει ή 
α̟οµακρύνεται α̟ό τη Γη τότε στο φάσµα του ̟αρατηρείται µετατό̟ιση των 
φασµατικών γραµµών ̟ρος το µ̟λε και το ερυθρό, αντίστοιχα. Α̟ό τη µετατό̟ιση 
αυτή µ̟ορεί να µετρηθεί η ακτινική του ταχύτητα.  
   Και οι δύο ̟αρα̟άνω τεχνικές εφαρµόζονται καλύτερα σε µεγάλους ̟λανήτες σε 
τροχιά γύρω α̟ό µικρά άστρα, αφού σε αυτή την ̟ερί̟τωση θα έχουµε µεγαλύτερη 
µετατό̟ιση του άστρου. Η αστροµετρία ανιχνεύει ευκολότερα ̟λανήτες µακριά α̟ό το 
κεντρικό άστρο, αφού όσο ̟ιο µακριά είναι ο ̟λανήτης τόσο ̟ιο µακριά θα είναι το 
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κέντρο µάζας του συστήµατος αστέρα – ̟λανήτη και συνε̟ώς µεγαλύτερη η µετατό̟ιση 
του αστέρα, ό̟ως φαίνεται και στο ̟αρακάτω σχήµα: 
 

 

 
 

Σχήµα 7.1 Όταν ο ̟λανήτης βρίσκεται σε τροχιά µακριά α̟ό τον αστέρα (̟άνω εικόνα), η µετατό̟ιση 
του αστέρα είναι µεγαλύτερη α̟ό ότι θα ήταν αν ο ̟λανήτης κινούνταν κοντά σε αυτόν (κάτω εικόνα) 
(Croswell 1999).  

 

  Η τεχνική Doppler αντίθετα λειτουργεί καλύτερα όταν οι ̟λανήτες βρίσκονται κοντά 
στον κεντρικό αστέρα, καθώς αυτοί κινούνται ̟ιο γρήγορα και αναγκάζουν και τον 
αστέρα να κάνει το ίδιο και άρα να είναι ανιχνεύσιµες οι µεταβολές στην ακτινική του 
ταχύτητα. Ένα µεγάλο ̟λεονέκτηµα της τεχνικής Doppler είναι ότι λειτουργεί σε ό̟οια 
α̟όσταση και αν είναι ο αστέρας αφού το φάσµα του θα είναι το ίδιο. Αντίθετα η 
αστροµετρία µ̟ορεί να χρησιµο̟οιηθεί µόνο για κοντινά άστρα. Το µειονέκτηµα της 
τεχνικής Doppler είναι ότι δε µ̟ορεί να υ̟ολογίσει τη µάζα του ̟λανήτη, ̟αρά µόνο 
να δώσει ένα κατώτερο όριο της µάζας του. Το κατώτερο αυτό όριο αντιστοιχεί στην 
̟ερί̟τωση ̟ου το ε̟ί̟εδο της τροχιάς του ̟λανήτη βρίσκεται κατά µήκος της ο̟τικής 
ακτίνας. Στην ενδιάµεση ̟ερί̟τωση η ̟ραγµατική µάζα του ̟λανήτη θα είναι 1.27 
φορές µεγαλύτερη α̟ό την ελάχιστη µάζα. Υ̟άρχουν βέβαια και ̟ερι̟τώσεις στις 
ο̟οίες ο ̟λανήτης θα έχει ̟ολύ µεγαλύτερη µάζα α̟ό την ελάχιστη. 
 

 



 24

 
 

Σχήµα 7.2 Το φάσµα ̟ου ένας ̟αρατηρητής ̟αίρνει α̟ό ένα ̟λανητικό σύστηµα εξαρτάται α̟ό τον 
̟ροσανατολισµό του συστήµατος. Αν το ε̟ί̟εδο του συστήµατος βρίσκεται κατά µήκος της ο̟τικής 
ακτίνας (1), τότε ο ̟αρατηρητής βλέ̟ει τον αστέρα να ̟λησιάζει και να α̟οµακρύνεται µε την µέγιστη 
ταχύτητα. Αν ο ̟αρατηρητής βλέ̟ει το ̟λανητικό σύστηµα α̟ό άλλη γωνία (2), τότε το φαινόµενο 
Doppler είναι λιγότερο έντονο. Αν το ε̟ί̟εδο του ̟λανητικού συστήµατος είναι κάθετο στην ο̟τική 
ακτίνα (3), ο ̟αρατηρητής δε θα δει α̟ολύτως τί̟οτα, αφού ο αστέρας δε θα ̟λησιάζει, ούτε θα 
α̟οµακρύνεται ως ̟ρος αυτόν. Για το λόγω αυτό οι ̟αρατηρητές ̟ου χρησιµο̟οιούν τη µέθοδο Doppler 
συνήθως δεν µ̟ορούν να καθορίσουν τη µάζα του ̟λανήτη: το φαινόµενο Doppler θα είναι ̟ιο έντονο 
στην ̟ερί̟τωση του ̟αρατηρητή (1) α̟ό ότι στις ̟ερι̟τώσεις (2) και (3), ̟αρόλο ̟ου το ̟αρατηρούµενο 
σύστηµα είναι το ίδιο (Croswell 1999). 

 

 
   Για την ανακάλυψη ̟λανητών µε την τεχνική Doppler, µία οµάδα Καναδών 
αστρονόµων έφτασαν σε ακρίβεια των 1000 m/sec. Αυτή η ακρίβεια όµως δεν είναι 
αρκετή για να ανιχνεύσει ̟λανήτες, αφού η ακτινική ταχύτητα ̟ου ανα̟τύσσει ο Ήλιος 
λόγω του ∆ία είναι µόλις 12.5 m/sec. Για καλύτερη ακρίβεια οι αστρονόµοι Campbell 
και Walker και η οµάδα τους έκαναν ̟αρατηρήσεις µέσω κλωβού ̟ου ̟εριείχε 
φθοριούχο υδρογόνο, ένα θανατηφόρο αέριο. Με την τεχνική αυτή έφταναν σε 
ακρίβεια 15 m/sec, µόλις ικανή να ανιχνεύει ̟λανήτες ̟ερί̟ου στο µέγεθος του ∆ία. 
   Ο αστρονόµος Michel Mayor του ̟αρατηρητηρίου Geneva στην Ελβετία, µαζί µε το 
φοιτητή Didier Queloz, ανέ̟τυξαν µία τεχνική Doppler τέτοιας ακριβείας ̟ου θα 
µ̟ορούσε να ανιχνεύσει αόρατους ̟λανήτες. Χρησιµο̟οίησαν το ̟αρατηρητήριο 
Haute-Provence στη νότια Γαλλία και ̟έτυχαν ακρίβεια στην ακτινική ταχύτητα 
̟ερί̟ου 13 m/sec, όµοια µε εκείνη ̟ου ̟ροκαλεί ο ∆ίας στον Ήλιο και ̟ερί̟ου ίδια µε 
αυτή ̟ου είχαν ̟ετύχει και οι Καναδοί, χωρίς όµως τη χρήση του θανατηφόρου 
φθοριούχου υδρογόνου. Αντίθετα ̟έτυχαν τη µεγάλη ακρίβεια µε ταυτόχρονη 
̟αρατήρηση του αστέρα και µίας λάµ̟ας και συγκρίνοντας τα δύο φάσµατα. 
   Οι Mayor και Queloz ε̟έλεξαν 142 αστέρες για ̟αρατήρηση, ̟ερισσότερους α̟ό κάθε 
άλλη οµάδα αστρονόµων. Οι µεγαλύτεροι ανταγωνιστές τους, µία οµάδα α̟ό την 
Καλιφόρνια, αναγκάστηκαν να µειώσουν τα δεδοµένα τους λόγω των υψηλών 
υ̟ολογιστικών α̟αιτήσεων. Ο Queloz όµως, σχεδίασε ένα σύστηµα ̟ου έδινε τις 
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µετατο̟ίσεις Doppler λίγα λε̟τά µετά α̟ό την ̟αρατήρηση του αστέρα. Η µετατό̟ιση 
Doppler εµφανιζόταν σαν ένας αριθµός στην οθόνη του υ̟ολογιστή. 
   Όλοι οι αστέρες ̟ου οι Mayor και Queloz είχαν ε̟ιλέξει ήταν αστέρες φασµατικού 
τύ̟ου G και Κ. Σαν ̟ρώτο στόχο, το Σε̟τέµβριο του 1994, είχαν την ̟αρατήρηση του 
αστέρα 51 Pegasi, έναν αστέρα φασµατικού τύ̟ου G, ό̟ως ο Ήλιος, ̟ου βρίσκεται σε 
α̟όσταση 50 ετών φωτός α̟ό τη Γη. Τα α̟οτελέσµατα ̟ου ̟ήραν ήταν ̟ερίεργα και 
α̟οφάσισαν να ̟αρατηρήσουν ξανά τον αστέρα. Οι ταχύτητες του 51 Pegasi διέφεραν 
µεταξύ τους κατά 60 m/sec, ̟άνω α̟ό 4 φορές την ακρίβεια του φασµατογράφου.  
   Στην αρχή ̟ίστεψαν ότι οι διαφορές στη ταχύτητα οφείλονταν σε κά̟οιο λάθος του 
φασµατογράφου. Αργότερα όµως ̟αρατήρησαν ότι η ταχύτητα του 51 Pegasi 
µεταβαλλόταν ̟εριοδικά κάθε 4 µέρες, ό̟ως ακριβώς θα συνέβαινε αν είχε ̟λανήτη 
(Σχήµα 7.3). Υ̟ολόγισαν ότι ο ̟λανήτης θα έ̟ρε̟ε να έχει ̟ερί̟ου τη µισή µάζα του 
∆ία. Η µικρή όµως ̟ερίοδος των 4 ηµερών σήµαινε ότι ο γιγαντιαίος αυτός ̟λανήτης 
βρίσκεται σε τροχιά ̟ιο κοντά στον 51 Pegasi α̟ό ότι ο Ερµής στον Ήλιο! 
   Οι ̟αρατηρήσεις σταµάτησαν για τέσσερεις µήνες όταν ο 51 Pegasi χάθηκε ̟ίσω α̟ό 
τον Ήλιο. Οι Mayor και Queloz είχαν χρόνο να µελετήσουν τα µέχρι τότε δεδοµένα 
τους και να ̟ροβλέψουν την ταχύτητα ̟ου θα είχε ο αστέρας όταν θα 
ξαναεµφανιζόταν. Στις αρχές του Ιουλίου του 1995, µόλις ο 51 Pegasi ξε̟ρόβαλε στον 
ορίζοντα, ̟αρατήρησαν τον αστέρα και υ̟ολόγισαν την ταχύτητά του και βρήκαν ότι 
συνέ̟ι̟τε µε την ̟ροβλε̟όµενη. 
 

 
Σχήµα 7.3 Ο αστέρας 51 Pegasi ̟λησιάζει και α̟οµακρύνεται ως ̟ρος εµάς µε ̟ερίοδο 4.2 ηµερών 
εξαιτίας του ̟λανήτη ̟ου βρίσκεται σε τροχιά γύρω του (http://ase.tufts.edu). 

 

 
   Παρόλα αυτά υ̟ήρχαν και άλλες εξηγήσεις για τις µεταβολές ̟ου ̟αρατηρούνταν 
στην ταχύτητα του 51 Pegasi. Θα µ̟ορούσε ο αστέρας να ̟άλλεται µε ̟ερίοδο 4 
ηµερών. Όταν ̟άλλεται  ένας αστέρας, η ε̟ιφάνειά του άλλες φορές ̟λησιάζει τη Γη και 
άλλες φορές α̟οµακρύνεται, δηµιουργώντας ένα φαινόµενο Doppler. Όταν όµως ο 
αστέρας είναι ̟αλλόµενος µεταβάλλεται και η λαµ̟ρότητά του. Οι Mayor και Queloz 
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έκαναν µετρήσεις της λαµ̟ρότητας του 51 Pegasi και κατέληξαν στο συµ̟έρασµα ότι ο 
αστέρας δεν ̟αλλόταν. Θα µ̟ορούσε ε̟ίσης το ̟εριοδικό φαινόµενο Doppler να 
οφείλεται και σε κηλίδες. Σε αυτή την ̟ερί̟τωση θα ̟αρατηρούνταν ισχυρά µαγνητικά 
̟εδία ̟ου όµως ο 51 Pegasi δεν είχε. Ο̟ότε και αυτή η υ̟όθεση καταρρίφθηκε.  
   Υ̟ήρχε όµως και η ̟ερί̟τωση η µάζα του αντικειµένου να ήταν µεγαλύτερη, ο̟ότε 
αντί για ̟λανήτη να είχαµε καφέ ή κόκκινο νάνο. Οι υ̟ολογισµοί έδειξαν ότι η 
̟ιθανότητα ο ̟λανήτης να είχε µάζα ̟άνω α̟ό 4 φορές τη µάζα του ∆ία ήταν 1%, ενώ η 
̟ιθανότητα να είχε τόση µάζα ώστε να θεωρείται κόκκινος νάνος ήταν µόλις 0.0025%. 
Οι αστρονόµοι χρησιµο̟οίησαν τη ̟εριστροφή του αστέρα για να ε̟ιβεβαιώσουν ότι 
δεν έβλε̟αν τον ̟όλο του αστέρα. Όταν ένας αστέρας ̟εριστρέφεται, το φάσµα α̟ό το 
ένα άκρο του είναι µετατο̟ισµένο ̟ρος το µ̟λε, ενώ του άλλου ̟ρος το ερυθρό. Όταν 
όµως βλέ̟ουµε τον ̟όλο του αστέρα δεν ̟αρατηρείται καµία µετατό̟ιση των 
φασµατικών γραµµών. Το α̟οτέλεσµα α̟ό την ανάλυση του φάσµατος ήταν ότι δεν 
έβλε̟αν τον ̟όλο του αστέρα. Ο̟ότε ο συνοδός του 51 Pegasi, ̟ου ονοµάζεται 51 
Pegasi b, είχε τη µάζα ενός ̟λανήτη. Στις 6 Οκτωβρίου 1995 ανακοινώθηκε η 
ανακάλυψη του ̟ρώτου ̟λανήτη γύρω α̟ό ένα κανονικό άστρο.  

 
 

8. Προϋ̟οθέσεις για την Ανά̟τυξη Ζωής στους Πλανήτες 
 

   Α̟αραίτητη ̟ροϋ̟όθεση για την ανά̟τυξη ζωής στους ̟λανήτες είναι η ύ̟αρξη ενός 
κεντρικού αστέρα, ο ο̟οίος µετατρέ̟ει τα δύο ελαφρύτερα στοιχεία της φύσης, 
υδρογόνο και ήλιο, σε βαρύτερα χηµικά στοιχεία µέσω ̟υρηνικών αντιδράσεων στον 
̟υρήνα του. Στο τέλος της ζωής τους τα άστρα ελευθερώνουν τα στοιχεία αυτά στο 
διάστηµα είτε µε µία βίαιη έκρηξη (άστρα µε µεγαλύτερη µάζα), είτε α̟οβάλλοντας την 
ατµόσφαιρά τους (άστρα µε µικρότερη µάζα).  
   Τα στοιχεία αυτά θα ήταν άχρηστα, αν δεν ανακυκλώνονταν σχηµατίζοντας άλλα 
άστρα και ̟λανήτες. Γι’ αυτό η δεύτερη ̟ροϋ̟όθεση για ζωή είναι οι γαλαξίες. Μάλιστα 
όχι όλοι οι γαλαξίες, αφού τα στοιχεία αυτά θα µ̟ορούσαν να διαφύγουν α̟ό το 
βαρυτικό ̟εδίο των µικρών γαλαξιών. Αντίθετα µεγάλοι γαλαξίες σαν τον δικό µας, οι 
ο̟οίοι ̟εριέχουν δισεκατοµµύρια άστρα, συγκρατούν µε τη βαρύτητά τους τα υλικό 
̟ου έχει ελευθερωθεί α̟ό τα άστρα στα τελευταία στάδια της ζωής τους, το ο̟οίο µε τη 
σειρά του εµ̟λουτίζει τα νέφη αερίων και σκόνης στα ο̟οία συντελείται η γέννηση 
νέων άστρων µε βαριά χηµικά στοιχεία. Τέτοια νέφη στο γαλαξία µας ̟αράγουν 
̟ερί̟ου δέκα άστρα το χρόνο το καθένα. Αν κάθε ένα α̟ό αυτά τα άστρα είχε δέκα 
̟λανήτες σε τροχιά γύρω του, τότε α̟ό κάθε νέφος θα είχαµε εκατό νέους ̟λανήτες 
ετησίως. 
   Οι ̟λανήτες είναι η τρίτη ̟ροϋ̟όθεση για ζωή. Ένας ̟λανήτης ̟ου θα µ̟ορούσε να 
ε̟ιτρέψει την ανά̟τυξη ζωής θα έ̟ρε̟ε να έχει στερεό υ̟όβαθρο ό̟ου θα εµφανιζόταν 
και θα εξελισσόταν η ζωή, καθώς ε̟ίσης και υγρές ε̟ιφάνειες και ατµόσφαιρα. Παρόλα 
αυτά, οι ̟ιο εύκολα ανιχνεύσιµοι ̟λανήτες είναι ̟λανήτες σαν τον ∆ία και τον Κρόνο, 
αέριοι γίγαντες στους ο̟οίους ̟ιθανότατα δεν µ̟ορεί να ανα̟τυχθεί ζωή. Για το λόγο 
αυτό, υ̟έρτατος στόχος είναι η ανακάλυψη µικρών, ̟ετρωδών ̟λανητών σαν τη Γη.  
   Η τέταρτη ̟ροϋ̟όθεση για την ύ̟αρξη ζωής είναι και ̟άλι τα άστρα, αφού είναι 
αυτά ̟ου φωτίζουν και ζεσταίνουν τους ̟λανήτες. Ο Ήλιος κρατάει το νερό στη Γη σε 
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υγρή µορφή, α̟αραίτητη για την ανά̟τυξη ζωής. Ε̟ίσης η ενέργεια α̟ό τον Ήλιο 
τροφοδοτεί τη ζωή στη Γη. Άστρα ̟ιο λαµ̟ρά α̟ό τον Ήλιο, φασµατικού τύ̟ου Ο, Β 
και Α, καίνε τα α̟οθέµατά τους τόσο γρήγορα ̟ου ̟ροηγµένη µορφή ζωής δε θα 
̟ρολάβαινε να ανα̟τυχθεί στους ̟λανήτες γύρω τους. Άστρα µικρότερα και λιγότερο 
φωτεινά α̟ό τον Ήλιο για να µ̟ορέσουν να ζεστάνουν ένα ̟λανήτη, θα έ̟ρε̟ε ο 
̟λανήτης αυτός να βρίσκεται ̟ολύ κοντά στο άστρο. Σε αυτή όµως την ̟ερί̟τωση η 
βαρύτητα του άστρου θα ανάγκαζε τον ̟λανήτη να έχει συνεχώς γυρισµένο ̟ρος τη 
µεριά του το ίδιο ηµισφαίριο. Αυτό θα είχε ως συνέ̟εια το ένα ηµισφαίριο να είναι 
̟ολύ θερµό, ενώ το άλλο ̟αγωµένο. Ο Ήλιος συνιστά λοι̟όν το τέλειο άστρο για την 
ανά̟τυξη ζωής. Το 4% των άστρων του γαλαξία µας είναι άστρα σαν τον Ήλιο. 
   Στην αλυσίδα αυτή των ̟ροϋ̟οθέσεων για τη ζωή ο ̟ιο αδύναµος κρίκος είναι οι 
̟λανήτες ε̟ειδή είναι δύσκολο να ανιχνευθούν και να µελετηθούν, ό̟ως είναι 
̟ροφανές α̟ό τα ̟αρα̟άνω. 
   Τον Α̟ρίλιο του 2007 ανακαλύφθηκε ο ̟ρώτος εξωηλιακός ̟λανήτης µε µέγεθος 
συγκρίσιµο µε αυτό της Γης. Η ανακάλυψη έγινε µε τη χρήση του οργάνου HARP του 
τηλεσκο̟ίου 3.6 µέτρων στο European Southern Observatory στο La Sille, Chile. Η 
µέθοδος ̟ου χρησιµο̟οιήθηκε ήταν η αστροµετρία. Πρόκειται για τον ̟λανήτη Gliese 
581 C ̟ου βρίσκεται σε τροχιά γύρω α̟ό το άστρο Gliese 581, ένα κόκκινο νάνο, σε 
α̟όσταση 20.5 ετών φωτός και µε µάζα ίση µε το ένα τρίτο της µάζας του Ήλιου.  
   Ο ̟λανήτης είναι ο µικρότερος ̟ου έχει ανακαλυφθεί, µόλις 50% µεγαλύτερος α̟ό τη 
Γη, και βρίσκεται σε τέτοια α̟όσταση α̟ό τον κεντρικό αστέρα ̟ου να ε̟ιτρέ̟ει στο 
νερό να βρίσκεται σε υγρή µορφή κάτι ̟ου είναι α̟αραίτητο για την ανά̟τυξη της 
ζωής. Η ̟ερίοδος ̟εριφοράς του ̟λανήτη γύρω α̟ό τον κεντρικό αστέρα είναι 13 
µέρες. Σύµφωνα µε µοντέλα εκτιµάται ότι ο Gliese 581 C είτε είναι ̟ετρώδης ̟λανήτης 
σαν τη Γη, είτε είναι καλυµµένος µε νερό και ότι η θερµοκρασία του κυµαίνεται µεταξύ 
0oC και 40oC.   
   Στο ίδιο ̟λανητικό σύστηµα έχουν ανακαλυφθεί άλλοι δύο ̟λανήτες α̟ό την ίδια 
οµάδα ε̟ιστηµόνων, µε µάζες 8 και 15 φορές τη µάζα της Γης. 
 
 

 
Σχήµα 8.1 Καλλιτεχνική ά̟οψη του ̟λανήτη Gliese 581 c (http://deep-sky-blog.blogspot.com). 

 

Η α̟όσταση στην ο̟οία ̟ρέ̟ει να βρίσκεται ένας ̟λανήτης α̟ό τον κεντρικό αστέρα 
γύρω α̟ό τον ο̟οίο ̟εριφέρεται, ώστε να έχει τις α̟αραίτητες ̟ροϋ̟οθέσεις για την 
ανά̟τυξη ζωής, εξαρτάται α̟ό τον φασµατικό τύ̟ο του αστέρα. Η α̟όσταση αυτή 
είναι µεγαλύτερη για αστέρες µεγαλύτερης λαµ̟ρότητας α̟ό του Ήλιου και µικρότερη 
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για αστέρες µικρότερης λαµ̟ρότητας.  Σύµφωνα µε την ̟αρα̟άνω συνθήκη µ̟ορεί να 
σχεδιαστεί η κατοικήσιµη ζώνη, η ο̟οία φαίνεται στο Σχήµα 8.2: 
 
 

 
Σχήµα 8.2 Α̟όσταση ̟ου µ̟ορεί να έχει ένας ̟λανήτης α̟ό το άστρο (ανάλογα µε τον τύ̟ο του άστρου 
γύρω α̟ό το ο̟οίο ̟εριστρέφεται) ώστε να µ̟ορεί να έχει συνθήκες ευνοϊκές για την ανά̟τυξη ζωής 
(http://www.solstation.com). 
 

 

 

  Στο Σχήµα 8.3 δίνεται το διάγραµµα του µεγάλου ηµιάξονα συναρτήσει της αστρικής 
µάζας για τους γνωστούς εξω̟λανήτες, στο ο̟οίο α̟εικονίζεται και η κατοικήσιµη 
ζώνη. Στο διάγραµµα δεν συµ̟εριλαµβάνονται ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό 
µέλη δι̟λών συστηµάτων. Αν και αρκετοί α̟ό τους γνωστούς εξω̟λανήτες βρίσκονται 
στη κατοικήσιµη ζώνη, οι ̟ερισσότεροι α̟ό αυτούς είναι ̟λανήτες µεγάλης µάζας 
(γίγαντες ̟λανήτες), στους ο̟οίους δεν θα µ̟ορούσε να ανα̟τυχθεί ζωή. 
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Σχήµα 8.3 ∆ιάγραµµα του µεγάλου ηµιάξονα συναρτήσει της αστρικής µάζας για τους γνωστούς 
εξω̟λανήτες, στο ο̟οίο δεν συµ̟εριλαµβάνονται ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µέλη δι̟λών 
συστηµάτων. Η ̟εριοχή µε το ̟ράσινο χρώµα είναι η κατοικήσιµη ζώνη. 

  

  Η α̟οστολή Kepler, ̟ου εκτοξεύθηκε το 2009, έχει σκο̟ό την ανακάλυψη µε τη µέθοδο 
της διάβασης ̟λανήτες µέσα ή κοντά στη κατοικήσιµη ζώνη γύρω α̟ό αστέρες ηλιακού 
τύ̟ου. Πρόσφατα ανακαλύφθηκε ο Kepler 10b, ο ̟ρώτος στερεός ̟λανήτης της 
α̟οστολής, µάζας 4.56 φορές τη µάζα της Γης (Batalha et al. 2011). Στο Σχήµα 8.4 
δίνεται η καµ̟ύλη φωτός του Kepler 10. 
 

 
Σχήµα 8.4 Καµ̟ύλη φωτός του Kepler 10 κεντραρισµένη στη φάση µηδέν ̟ου ορίζεται σαν ο χρόνος της 
κεντρικής διάβασης (Batalha et al. 2011). 
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9. Η Κατανοµή της Περιόδου Περιφοράς 
 
 

   Συγκρίνοντας τα χαρακτηριστικά των µικρής και µεγάλης µάζας ̟λανητών, το ̟ρώτο 
̟ου µ̟ορούµε να ̟αρατηρήσουµε είναι ο µικρός αριθµός ̟λανητών µεγάλης µάζας σε 
τροχιές µικρής ̟εριόδου. Ό̟ως βλέ̟ουµε στα Σχήµατα 9.1 και 9.2 υ̟άρχουν ελάχιστοι 
̟λανήτες µε µάζα µεγαλύτερη α̟ό 3 Mjup µε ̟ερίοδο ̟εριφοράς µικρότερη των 10 
ηµερών.   
 

    
       Σχήµα 9.1 Οι ελάχιστες µάζες συναρτήσει των ̟εριόδων ̟εριφοράς των γνωστών εξω̟λανητών. 
 

 

Η σχέση µάζας – ̟εριόδου για ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µέλη δι̟λών 
αστρικών συστηµάτων ή ̟ου ανήκουν σε ̟ολλα̟λό ̟λανητικό σύστηµα µ̟ορεί να 
διαφέρει α̟ό αυτή των ̟λανητών γύρω α̟ό µεµονωµένους αστέρες λόγω διαφορετικών 
διαδικασιών σχηµατισµού και εξέλιξης. Για το λόγο αυτό σχηµατίζουµε το διάγραµµα 
µάζας συναρτήσει της ̟εριόδου µόνο για εξω̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό 
µεµονωµένους αστέρες και ̟ου δεν ανήκουν σε ̟ολλα̟λό ̟λανητικό σύστηµα (Σχήµα 
9.2). 
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                  Σχήµα 9.2 Οι ελάχιστες µάζες συναρτήσει των ̟εριόδων ̟εριφοράς των εξω̟λανητών ̟ου ̟εριφέρονται γύρω 

α̟ό µεµονωµένους αστέρες και δεν ανήκουν σε ̟ολλα̟λό ̟λανητικό σύστηµα. 

    Μία άλλη ̟αρατήρηση ̟ου µ̟ορούµε να κάνουµε είναι ο µικρός αριθµός 
εξω̟λανητών µε ̟εριόδους α̟ό 10 έως 100 ηµέρες. Ε̟ίσης όλοι οι εξω̟λανήτες ̟ου δεν 
ανήκουν σε ̟ολλα̟λό ̟λανητικό σύστηµα, ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µεµονωµένους 
αστέρες και έχουν ̟εριόδους ̟εριφοράς µεταξύ 10 και 100 ηµερών, έχουν, ό̟ως 
φαίνεται στο Σχήµα 9.2, ελάχιστές µάζες κάτω α̟ό 3 Mjup. Η ̟αρα̟άνω ̟εριοχή στην 
κατανοµή της ̟εριόδου µ̟ορεί ε̟οµένως να α̟οτελεί µία µεταβατική ̟εριοχή µεταξύ 
δύο κατηγοριών ̟λανητών ̟ου έχουν υ̟οστεί διαφορετικού τύ̟ου µετανάστευση. 
   Η έλλειψη ̟λανητών µε µάζες κάτω α̟ό 0.5 Mjup µε ̟εριόδους µεγαλύτερες των 1000 
ηµερών ̟ου ̟αρατηρείται στο Σχήµα 9.2 οφείλεται στη χρήση της τεχνικής Doppler, η 
ο̟οία κάνει δύσκολη την ανίχνευση ̟λανητών µικρής µάζας σε µεγάλες α̟οστάσεις 
α̟ό τον κεντρικό αστέρα. Το χαρακτηριστικό αυτό γίνεται εµφανές αν 
κατασκευάσουµε το διάγραµµα της ελάχιστης µάζας του ̟λανήτη σε λογαριθµική 
κλίµακα συναρτήσει του µεγάλου ηµιάξονα της τροχιάς (Σχήµα 9.3), στο ο̟οίο κανένας 
̟λανήτης δεν υ̟άρχει στην ̟εριοχή ̟ου ορίζεται α̟ό τις κόκκινες γραµµές. Για 
καλύτερη αντίληψη της ε̟ίδρασης της τεχνικής Doppler, έχουµε σχεδιάσει στο 
διάγραµµα τις γραµµές ̟ου υ̟οδεικνύουν τις µέγιστες τιµές του µεγάλου ηµιάξονα της 
τροχιάς για δεδοµένες ελάχιστες µάζες ̟λανητών ̟ου βρίσκονται σε κυκλική τροχιά 
γύρω α̟ό έναν αστέρα µάζας ίσης µε τη µάζα του Ήλιου στις ο̟οίες µ̟ορούν να 
ανιχνευθούν οι ̟λανήτες αυτοί για ηµι-̟λάτη µεταβολής της καµ̟ύλης ακτινικών 
ταχυτήτων Κ = 2 m/s, 10 m/s και 20 m/s.   
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Σχήµα 9.3 ∆ιάγραµµα ελάχιστης µάζας συναρτήσει του µεγάλου ηµιάξονα της τροχιάς. Οι διακεκοµµένες γραµµές 
υ̟οδεικνύουν τις µέγιστες τιµές του µεγάλου ηµιάξονα της τροχιάς, για δεδοµένες ελάχιστες µάζες ̟λανητών ̟ου 
βρίσκονται σε κυκλική τροχιά γύρω α̟ό έναν αστέρα µάζας ίσης µε τη µάζα του Ήλιου, στις ο̟οίες µ̟ορούν να 
ανιχνευθούν οι ̟λανήτες αυτοί, για ηµι-̟λάτη µεταβολής της καµ̟ύλης ακτινικών ταχυτήτων Κ = 2m/s, 10m/s και 
20m/s.   
 

Στο διάγραµµα του σχήµατος 9.3 βλέ̟ουµε ότι δεν υ̟άρχει κανένας ̟λανήτης µε log(Msini) < -
0.93 σε α̟όσταση µεγαλύτερη α̟ό 0.5 AU (̟εριοχή ̟ου ορίζεται α̟ό τις κόκκινες γραµµές). Για 
να δούµε αν αυτή η α̟ουσία ̟λανητών οφείλεται στη χρήση της τεχνικής Doppler ή στο µικρό 
στατιστικό δείγµα, κάνουµε ̟ροσοµοιώσεις Monte Carlo. 
 

 

Μέθοδος Monte Carlo 

 
   Για σύστηµα ̟λανήτη – αστέρα, µε µάζες Mpl και Mst, αντίστοιχα, ισχύουν οι 
̟αρακάτω εξισώσεις: 
 

1) Εξίσωση του κέντρου µάζας: 

21 dMdM plst =  

ό̟ου 1d  και 2d οι αντίστοιχες α̟οστάσεις α̟ό το κέντρο µάζας 

 
2) Ο 3ος νόµος του Kepler: 
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21

2 )()( plplst addPMM =+=+                                      (9.1) 
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ό̟ου P και αpl είναι η ̟ερίοδος ̟εριφοράς του ̟λανήτη και ο µεγάλος ηµιάξονας 
της τροχιάς του, αντίστοιχα. 
 
3) Για κυκλικές τροχιές, η τροχιακή γραµµική ταχύτητα V ισούται µε: 

                                                            /Pπα2 pl=V                                                              (9.2) 

4) Το ηµι-̟λάτος της µεταβολής της καµ̟ύλης των ακτινικών ταχυτήτων ισούται 
µε: 

                                                            )sin(iVK =                                                              (9.3) 

ό̟ου i είναι η κλίση της ̟λανητικής τροχιάς ως ̟ρος το κάθετο στην ο̟τική ακτίνα 
ε̟ί̟εδο. 

      Συνδυάζοντας τις ̟αρα̟άνω εξισώσεις ̟ροκύ̟τει: 
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                                               (9.4) 

   Παίρνοντας αρχικά ένα σύνολο ψευδοτυχαίων αριθµών για τις µάζες των ̟λανητών 
(α̟ό 0.005 έως 23 Mjup), για τις µάζες των αστέρων (α̟ό 0.16 έως 4 µάζες Ηλίου) και για 
το ηµι-̟λάτος της µεταβολής της καµ̟ύλης των ακτινικών ταχυτήτων (α̟ό 1.5m/s έως 
8000m/s) (Σχήµα 9.4), υ̟ολογίζουµε α̟ό την εξίσωση (9.4) την ̟ερίοδο και στη 
συνέχεια α̟ό τη σχέση (9.1) υ̟ολογίζουµε τον µεγάλο ηµιάξονα της τροχιάς. 
   Προσ̟αθούµε το δείγµα ̟ου θα ̟άρουµε να µοιάζει µε τις ̟αρατηρήσεις και για το 
λόγο αυτό ̟αίρνουµε 10000 ̟λανήτες α̟ό τους ο̟οίους οι 1600 έχουν µάζες ̟άνω α̟ό 
5 Mjup και οι 8400 κάτω α̟ό 5 Mjup, ίδιο δηλαδή ̟οσοστό µε αυτό των ̟αρατηρήσεων 
(έχουν ̟αρατηρηθεί 71 ̟λανήτες µε µάζες ̟άνω α̟ό 5 Mjup και 383 ̟λανήτες µε µάζες 
κάτω α̟ό 5 Mjup). Η ε̟ιλογή του ορίου στις 5  Mjup έγινε βάσει του διαγράµµατος του 
Σχήµατος 9.2 ό̟ου και ̟αρατηρούµε µία διαφορετική συµ̟εριφορά ̟άνω α̟ό την τιµή 
αυτή.  
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Σχήµα 9.4 Οι ψευδοτυχαίοι αριθµοί για τις µάζες των ̟λανητών (9.4α), για τις µάζες των αστέρων 
(9.4β) και για το ηµι-̟λάτος της µεταβολής της καµ̟ύλης των ακτινικών ταχυτήτων (9.4γ). 
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Σχήµα 9.5 ∆ιάγραµµα ελάχιστης µάζας συναρτήσει του µεγάλου ηµιάξονα της τροχιάς ό̟ως ̟ροκύ̟τει α̟ό τη 
µέθοδο Monte Carlo, θεωρώντας τις τροχιές των ̟λανητών κυκλικές.   

 
 

   Μετά α̟ό 104 ε̟αναλήψεις βρίσκουµε ότι η ̟ιθανότητα κατάληψης της ̟εριοχής του 
διαγράµµατος ̟ου ορίζεται α̟ό τις κόκκινες γραµµές είναι Ρ = 0.00087, και ε̟οµένως η 
α̟ουσία ̟λανητών σε αυτή την ̟εριοχή οφείλεται στη χρήση της τεχνικής Doppler και 
όχι στο δείγµα των εξω̟λανητών.  
 
 

Θεωρητική ̟ροσέγγιση των ̟αρατηρήσεων 
 
 
Μικρός ρυθµός µετανάστευσης των ̟λανητών µεγάλης µάζας 

 

   Μία ̟ιθανή εξήγηση του µικρού αριθµού ̟λανητών µεγάλης µάζας σε τροχιές µικρής 
̟εριόδου, ̟ου είδαµε ̟αρα̟άνω, είναι η µικρή ̟ιθανότητα µετανάστευσης για τους 
̟λανήτες µεγάλης µάζας. Σύµφωνα µε ̟ροσοµοιώσεις, όταν η µάζα του ̟λανήτη 
φτάσει ένα µεγάλο ̟οσοστό της χαρακτηριστικής µάζας του ̟ρωτο̟λανητικού δίσκου 
µε τον ο̟οίο αλληλε̟ιδρά, η αδράνεια του ̟λανήτη γίνεται σηµαντική, µε α̟οτέλεσµα 
να ε̟ιβραδύνεται η τροχιακή του εξέλιξη (Trilling et al. 1998; Nelson et al. 2000). Ε̟ίσης 
χρειάζεται ̟ερισσότερο χρόνο να ανοίξει κενό στο δίσκο για ̟λανήτες µεγάλης µάζας, 
̟ερισσότερο α̟ό το χρόνο ζωής του δίσκου, ώστε να ξεκινήσει η µετανάστευση τύ̟ου ΙΙ 
(Trilling et al. 2002). Η µετανάστευση τύ̟ου ΙΙ οφείλεται στη δηµιουργία κενού στο 
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δίσκο α̟ό ̟ρωτο̟λανήτες µάζας µεγαλύτερης α̟ό 10 Mearth και στη συνέχεια, καθώς 
υλικό συνεχίζει να εισέρχεται στο κενό, ο ̟ρωτο̟λανήτης κινείται ̟ρος το εσωτερικό 
του δίσκου ̟ροσαύξησης. 
   Οι Trilling et al. το 2002  έκαναν χρήση ενός µοντέλου στο ο̟οίο υ̟έθεσαν αυθόρµητη 
µετανάστευση τύ̟ου ΙΙ, χωρίς κά̟οιον µηχανισµό ε̟ιβράδυνσης στο κέντρο και 
αγνοώντας τη µετανάστευση τύ̟ου Ι λόγω της εξαιρετικά µικρής της κλίµακας χρόνου 
̟ου ε̟ιφέρει θεωρητικό ̟ρόβληµα στον σχηµατισµό των ̟λανητών. Η µετανάστευση 
τύ̟ου Ι οφείλεται στο γεγονός ότι το κύµα ̟υκνότητας στην εξωτερική ̟εριοχή της 
τροχιάς του ̟λανήτη του ασκεί συνήθως µεγαλύτερη ρο̟ή α̟ό το εσωτερικό µε 
α̟οτέλεσµα ο ̟λανήτης να χάνει στροφορµή και να κινείται ̟ρος το εσωτερικό του 
δίσκου. Έδειξαν ότι, για ̟ανοµοιότυ̟ες αρχικές συνθήκες δίσκου, οι ψευδο-̟λανήτες 
̟ου ε̟ιβίωναν κοντά στο κέντρο του δίσκου ήταν αυτοί µε τις µικρότερες µάζες και 
αυτοί ̟ου ε̟ιβίωναν µακριά ήταν αυτοί µε τις µεγαλύτερες µάζες. Βρήκαν ε̟ίσης ότι οι 
̟λανήτες ̟ου σχηµατίζονται µακριά α̟ό το κέντρο δεν µεταναστεύουν γρήγορα και 
ότι οι ̟λανήτες µεγάλης µάζας µεταναστεύουν σε µεγάλες κλίµακες χρόνου. Ε̟οµένως 
θα έ̟ρε̟ε να υ̟άρχουν ̟ερισσότεροι ̟λανήτες µεγάλης µάζας σε ενδιάµεσες και 
µεγάλες τιµές του µεγάλου ηµιάξονα α̟ό ότι σε µικρές. Αντίθετα, το µεγαλύτερο 
̟οσοστό του ̟ληθυσµού των ̟λανητών µε µικρές ̟εριόδους ̟ρέ̟ει να α̟οτελείται α̟ό 
̟λανήτες µικρής µάζας, ό̟ως και ̟αρατηρείται.  
 
 
Αλληλε̟ίδραση µεταξύ κεντρικού αστέρα και ̟λανήτη 
 
   ∆ιάφορα σενάρια, εκτός α̟ό αυτό της µετανάστευσης των ̟λανητών, ̟ου αφορούν 
τις αλληλε̟ιδράσεις µεταξύ του κεντρικού αστέρα και του ̟λανήτη, έχουν ̟ροταθεί 
ώστε να µ̟ορέσει να εξηγηθεί η α̟ουσία µεγάλου αριθµού ̟λανητών µεγάλης µάζας σε 
τροχιές µικρής ̟εριόδου.  
   Οι Patzold και Rauer (2002) ̟ρότειναν να εξηγηθεί η ̟αρα̟άνω α̟ουσία µε 
̟αλιρροϊκές αλληλε̟ιδράσεις µεταξύ του ̟λανήτη και του κεντρικού αστέρα. Αν η 
τροχιακή ̟ερίοδος του ̟λανήτη είναι µικρότερη α̟ό την ̟ερίοδο ̟εριστροφής του 
αστέρα, η ̟αλιρροϊκή τριβή θα ε̟ιταχύνει τον αστέρα, ενώ ο µεγάλος ηµιάξονας της 
̟λανητικής τροχιάς θα µικρύνει, µε α̟οτέλεσµα να φτάσει στο λοβό Roche του 
κεντρικού αστέρα σε µικρή χρονική κλίµακα. Η ̟αρα̟άνω διαδικασία είναι 
γρηγορότερη για ̟λανήτες µεγάλης µάζας, µε συνέ̟εια να ̟αρατηρείται η α̟ουσία 
µεγάλου αριθµού τέτοιων ̟λανητών σε τροχιές µικρής ̟εριόδου.  
   Οι Trilling et al. (1998) είχαν ε̟ίσης υ̟οθέσει µεταφορά µάζας α̟ό τον ̟λανήτη στον 
αστέρα. Κά̟οιοι α̟ό τους ψευδο-̟λανήτες στις ̟ροσοµοιώσεις τους έφταναν το όριο 
του λοβού Roche, µε α̟οτέλεσµα να ξεκινάει ο ̟λανήτης να χάνει µάζα.  
   Μία άλλη θεωρία είναι η εξάτµιση της ατµόσφαιρας του ̟λανήτη, όταν αυτός 
βρίσκεται ̟ολύ κοντά στον κεντρικό αστέρα, µε συνέ̟εια την α̟ώλεια µάζας. Μελέτες 
βασισµένες στην Teff κοντινών στον κεντρικό αστέρα ̟λανητών, έδειξαν ότι η εξάτµιση 
του υδρογόνου δεν είναι α̟οτελεσµατική στην ̟ερί̟τωση των γνωστών ‘Hot Jupiters’ 
(Mayor & Udry 2000).  
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10. Εκκεντρότητα 
 
    Οι εκκεντρότητες της τροχιάς των γνωστών ̟λανητών καταλαµβάνουν όλο το εύρος 
α̟ό 0 έως 1. Οι εκκεντρότητες συναρτήσει του λογαρίθµου του µεγάλου ηµιάξονα 
φαίνονται στο διάγραµµα του Σχήµατος 10.1.  Παρατηρούµε ότι δεν υ̟άρχουν 
̟λανήτες ̟ου να βρίσκονται σε α̟όσταση µικρότερη α̟ό 0.06 AU µε εκκεντρότητες 
µεγαλύτερες α̟ό 0.3. Η µέση εκκεντρότητα των ̟λανητών αυτών είναι 0.028. Αυτό 
συµβαίνει γιατί λόγω ̟αλιρροϊκών δυνάµεων οι τροχιές ̟ου είναι ̟ολύ κοντά στον 
κεντρικό αστέρα τείνουν να είναι κυκλικές.  
   Οι τροχιές των ̟λανητών ̟ου βρίσκονται σε α̟οστάσεις µεγαλύτερες α̟ό 1 AU, 
έχουν µέση εκκεντρότητα 0.277, ̟ολύ µεγαλύτερη σε σχέση µε τη µέση εκκεντρότητα 
των ̟λανητών του ηλιακού συστήµατος ̟ου είναι 0.060. Οι τροχιές των ̟λανητών ̟ου 
έχουν µάζες ̟άνω α̟ό 0.5 Mjup και βρίσκονται σε α̟οστάσεις µεγαλύτερες α̟ό 1 AU, 
έχουν µέση εκκεντρότητα 0.280. Αυτό σηµαίνει ότι οι εκκεντρότητες των γιγαντιαίων 
̟λανητών είναι σηµαντικά µεγαλύτερες α̟ό αυτές του ηλιακού µας συστήµατος. 
Συγκριτικά µε τον ∆ία ̟ου έχει εκκεντρότητα 0.048, ̟έντε εξω̟λανήτες ̟ου βρίσκονται 
σε α̟οστάσεις α̟ό 4.5 έως 5.5 AU α̟ό τον κεντρικό αστέρα και έχουν µάζες α̟ό 1.9 έως 
3.2 Mjup, έχουν µέση εκκεντρότητα 0.222. 
 

 
Σχήµα 10.1 ∆ιάγραµµα του µεγάλου ηµιάξονα α (σε λογαριθµική κλίµακα) συναρτήσει της εκκεντρότητας για 
γνωστούς εξω̟λανήτες. Στο ̟αρα̟άνω διάγραµµα δεν έχουν συµ̟εριληφθεί ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω 
α̟ό µέλη δι̟λών αστρικών συστηµάτων. 
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   Το διάγραµµα της ελάχιστης µάζας των ̟λανητών συναρτήσει της εκκεντρότητας 
δίνεται στο Σχήµα 10.2, για ̟λανήτες ̟ου δεν ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µέλη δι̟λών 
αστρικών συστηµάτων. Αν οι ̟λανήτες έχουν αρχικά κυκλικές τροχιές, είναι ̟ερίεργο 
̟ως οι ̟λανήτες µεγάλης µάζας, οι ο̟οίοι θα ̟αρουσίαζαν τη µεγαλύτερη αντίσταση 
στην ό̟οια διατάραξη της τροχιάς τους, έχουν τόσο µεγάλες εκκεντρότητες. Οι 
̟λανήτες µε ελάχιστες µάζες ̟άνω α̟ό 4 Mjup έχουν µέση εκκεντρότητα 0.310, ενώ 
αυτοί µε µάζες κάτω α̟ό  4 Mjup έχουν 0.160. Ίσως λοι̟όν οι ̟λανήτες µεγάλης µάζας 
να σχηµατίζονται α̟ό κά̟οια διαδικασία στην ο̟οία οι αρχικές τροχιές δεν είναι 
κυκλικές.  
 

 
Σχήµα 10.2 ∆ιάγραµµα της ελάχιστης µάζας συναρτήσει της εκκεντρότητας για γνωστούς εξω̟λανήτες. Στο 
̟αρα̟άνω διάγραµµα δεν έχουν συµ̟εριληφθεί ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µέλη δι̟λών αστρικών 
συστηµάτων. 
 
 

 

10.1 ∆ιάγραµµα Εκκεντρότητας – Περιόδου 

 
  Το διάγραµµα της εκκεντρότητας των γνωστών εξω̟λανητών συναρτήσει του 
λογαρίθµου της ̟εριόδου δίνεται στο Σχήµα 10.3. Παρατηρούµε ότι η µέση 
εκκεντρότητα των ̟λανητών µε ̟εριόδους µεγαλύτερες των 6 ηµερών είναι σηµαντικά 
αυξηµένη σε σχέση µε τις εκκεντρότητες των γιγάντων ̟λανητών του ηλιακού 
συστήµατος.  
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Σχήµα 10.3 ∆ιάγραµµα της εκκεντρότητας συναρτήσει του λογαρίθµου της ̟εριόδου για γνωστούς εξω̟λανήτες. Στο 
̟αρα̟άνω διάγραµµα δεν έχουν συµ̟εριληφθεί ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µέλη δι̟λών αστρικών 
συστηµάτων. 

 
  Θα µελετήσουµε εξω̟λανήτες ̟ου δεν ανήκουν σε ̟ολλα̟λά ̟λανητικά συστήµατα, 
έτσι ώστε να µην ε̟ηρεάζεται η εκκεντρότητα κά̟οιων ̟λανητών α̟ό την ̟αρουσία 
των άλλων, αν και οι µέσες εκκεντρότητες των δύο αυτών κατηγοριών είναι σχεδόν ίσες.  
Στο Σχήµα 10.4 δίνεται το διάγραµµα της εκκεντρότητας συναρτήσει του λογαρίθµου 
της ̟εριόδου για εξω̟λανήτες ̟ου δεν ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µέλη δι̟λών αστρικών 
συστηµάτων και δεν ανήκουν σε ̟ολλα̟λό ̟λανητικό σύστηµα.  
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Σχήµα 10.4 ∆ιάγραµµα της εκκεντρότητας συναρτήσει του λογαρίθµου της ̟εριόδου για γνωστούς εξω̟λανήτες. 
Στο ̟αρα̟άνω διάγραµµα δεν έχουν συµ̟εριληφθεί ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µέλη δι̟λών αστρικών 
συστηµάτων ή ̟ου ανήκουν σε ̟ολλα̟λό ̟λανητικό σύστηµα. 

 
    Πολλοί µηχανισµοί έχουν ̟ροταθεί για να εξηγήσουν τη µεγάλη ̟αρατηρούµενη 
µέση εκκεντρότητα των εξω̟λανητών µε ̟εριόδους άνω των 6 ηµερών (κόκκινη γραµµή 
του διαγράµµατος) ̟ου ισούται µε 0.270. Έχει ̟ροταθεί ότι οι έκκεντρες τροχιές θα 
µ̟ορούσαν να είναι α̟οτέλεσµα της δυναµικής εξέλιξης συστηµάτων ̟ου αρχικά 
̟εριείχαν αρκετούς ̟λανήτες (Rasio & Ford 1996, Lin & Ida 1997, Ford et al. 2001, 
Papaloizou & Terquem 2001, Rice et al. 2003), αλλά τα µοντέλα αυτά α̟έτυχαν να 
ανα̟αράγουν τη συχνότητα εµφάνισης γιγάντων ̟λανητών σε τροχιές µε ηµιάξονες 
µικρότερους α̟ό 1 AU. Οι γίγαντες ̟λανήτες ̟ου βρίσκονται κοντά στους κεντρικούς 
αστέρες έχει υ̟οτεθεί ότι ̟αράγονται λόγω µετανάστευσης διαµέσου του δίσκου (Ward 
1997, Masset & Papaloizou 2003), αλλά η διαδικασία αυτή δύσκολα ̟αράγει έκκεντρες 
τροχιές (Papaloizou et al. 2001, Thommes & Lissauer 2003). Μία άλλη θεωρία είναι ότι 
οι εξω̟λανήτες δηµιουργούνται µε τις ίδιες διαδικασίες ̟ου δηµιουργούνται και τα 
δι̟λά συστήµατα αστέρων (Stepinski & Black 2000), δηλαδή οι γίγαντες ̟λανήτες δεν 
σχηµατίζονται α̟ό ̟ροσθήκη αερίου σε ένα µεγάλης µάζας ̟έτρινο ̟υρήνα, ό̟ως 
συχνά υ̟οτίθεται, αλλά α̟ό κά̟οιες άλλες διαδικασίες. Θα µ̟ορούσαν να ̟ροέρχονται 
α̟ό αστάθειες του δίσκου (Mayer et al. 2002, Boss 2002, 2003), αλλά και ̟άλι θα έ̟ρε̟ε 
να υ̟οτεθεί µετανάστευση διαµέσου του δίσκου για να εξηγηθούν οι τροχιές µε µικρές 
̟εριόδους ̟εριφοράς. Εναλλακτικά, οι ̟λανήτες θα µ̟ορούσαν να δηµιουργούνται 
λόγω θρυµµατισµού ενός καταρρέοντος ̟ρωτοαστρικού νέφους (Oxley & Woolfson 
2004). Εντούτοις, τα µοντέλα αυτά µ̟ορεί να είναι ικανο̟οιητικά για το σχηµατισµό 
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̟λανητών µεγάλης µάζας ή καφέ νάνων, αλλά όχι για ̟λανήτες µε µάζα ̟ερί̟ου ίση µε 
1 Μjup ή και µικρότερη.  
  Τα µοντέλα σχηµατισµού των δι̟λών αστρικών συστηµάτων δεν είναι ε̟ίσης εντελώς 
ικανο̟οιητικά. Οι µεγάλες εκκεντρότητες των δι̟λών συστηµάτων εξηγούνται α̟ό το 
θρυµµατισµό των καταρρεόντων ̟υρήνων και των αλληλε̟ιδράσεων ̟ου ακολουθούν 
µεταξύ των σχηµατιζόµενων αστέρων (Bate et al. 2002, Goodwin et al. 2004), αλλά ό̟ως 
και στους εξω̟λανήτες, οι ̟ροσοµοιώσεις δεν ̟αράγουν τις υψηλές συχνότητες 
εµφάνισης συστηµάτων µε µικρούς ηµιάξονες. Ε̟ίσης, στατιστικές µελέτες σε δι̟λά 
συστήµατα της κύριας ακολουθίας (Halbwachs et al. 2003) έδειξαν ότι τα δι̟λά αστρικά 
συστήµατα µε µικρούς ηµιάξονες (µικρότερους α̟ό µερικές AU) χωρίζονται σε δύο 
̟ληθυσµούς: έναν µε µεγάλες εκκεντρότητες και λόγους µαζών µικρότερους α̟ό 0.8 
(όχι δίδυµους) και έναν µε ενδιάµεσες εκκεντρότητες και σχεδόν ίδιας µάζας αστέρες 
(δίδυµοι). Ε̟ι̟λέον οι δίδυµοι αστέρες είναι ̟ιο συχνοί στα δι̟λά συστήµατα µε µικρές 
̟εριόδους. Οι ̟αρα̟άνω ιδιότητες έχουν εξαχθεί για κύριους αστέρες τύ̟ων F7 – K, 
αλλά ισχύουν ε̟ίσης για νάνους αστέρες τύ̟ου Μ (Marchal et al. 2003).  
  Θα χρησιµο̟οιήσουµε το διάγραµµα εκκεντρότητας – ̟εριόδου για να συγκρίνουµε 
τους εξω̟λανήτες µε τους αστέρες ̟ου ανήκουν σε δι̟λά συστήµατα. Σκο̟ός είναι να 
µελετήσουµε αν οι ιδιότητες των εξω̟λανητών µ̟ορούν να θεωρηθούν σαν µία 
διεύρυνση των ιδιοτήτων των δι̟λών συστηµάτων σε ένα εύρος ̟ολύ χαµηλών λόγων 
µαζών. Η µελέτη αυτή θα µ̟ορούσε να δείξει αν οι διαδικασίες σχηµατισµού των 
αντικειµένων αυτών µοιάζουν.  
 
 

Α. Παλιρροϊκές ε̟ιδράσεις 
 
  Οι ̟ερίοδοι και οι εκκεντρότητες των αντικειµένων αλλάζουν λόγω ̟αλιρροϊκών 
αλληλε̟ιδράσεων, ιδίως για µικρές ̟εριόδους. Ε̟οµένως το διάγραµµα εκκεντρότητας 
– ̟εριόδου µ̟ορεί σχηµατικά να χωριστεί σε δύο µέρη: στις µικρές ̟εριόδους, ό̟ου οι 
τροχιές τείνουν να είναι κυκλικές ή να έχουν µικρές εκκεντρότητες, και στις 
µεγαλύτερες ̟εριόδους, ̟έρα α̟ό το όριο των µικρών εκκεντροτήτων Pcutoff (Mayor & 
Mermilliod 1984, Duquennoy & Mayor 1991). Αρκετά θεωρητικά µοντέλα έχουν 
̟ροταθεί για την εξαγωγή του Pcutoff, και τα ο̟οία διαφέρουν για δι̟λά συστήµατα 
(Zahn 1992, Hut 1981, 1982, Keppens 1997) και για ̟λανήτες (Goldreich & Soter 1966, 
Trilling 2000). Ε̟ίσης ε̟ιδρούν και διάφορες φυσικές διαδικασίες οι ο̟οίες εξαρτώνται 
η κάθε µια µε διαφορετικό τρό̟ο α̟ό την αναλογία µαζών του συστήµατος.  
  Η ικανότητα των ̟αλιρροϊκών αλληλε̟ιδράσεων στην τρο̟ο̟οίηση των τροχιών 
είναι ̟ολύ ευαίσθητη στην α̟όσταση µεταξύ των δύο µελών. Για δεδοµένο σύστηµα, η 
̟αλιρροϊκή ρο̟ή εξαρτάται α̟ό την α̟όσταση µεταξύ των µελών, r και συγκεκριµένα 
ανάλογη του 1/r6 (Lecar et al. 1976). Ε̟οµένως για συστήµατα ̟ου διαφέρουν µόνο 
στην ̟ερίοδο, η µετάβαση α̟ό τις σχεδόν κυκλικές τροχιές στις τροχιές ̟ου είναι 
̟ρακτικά ανε̟ηρέαστες α̟ό τις ̟αλιρροϊκές αλληλε̟ιδράσεις είναι µία στενή ζώνη στο 
διάγραµµα Ρ – e. Εντούτοις, αυτό δεν σηµαίνει ότι συστήµατα µε Ρ > Pcutoff δεν 
µ̟ορούν να έχουν σχεδόν µηδενική εκκεντρότητα. Για µία δεδοµένη ̟ερίοδο τα 
συστήµατα µε ̟ολύ έκκεντρες τροχιές έχουν µέλη ̟ου ̟λησιάζουν ̟άρα ̟ολύ σε 
κά̟οια φάση της ̟εριόδου, σε α̟όσταση ̟ολύ µικρότερη α̟ό το µεγάλο ηµιάξονα της 
τροχιάς, και κάτω α̟ό κά̟οιο όριο της µεταξύ τους α̟όστασης η τροχιά γίνεται σχεδόν 
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κυκλική. Ο̟ότε στο ̟άνω τµήµα του διαγράµµατος Ρ – e δεν θα υ̟άρχουν ̟ολλά 
σηµεία ακόµα και για Ρ > Pcutoff. Ε̟ισηµαίνεται ότι η ̟ερίοδος των αρχικά έκκεντρων 
τροχιών αλλάζει καθώς το σύστηµα εξελίσσεται µέχρι η εκκεντρότητα να γίνει ίση µε 
µηδέν. Όταν ο κύριος αστέρας ̟εριστρέφεται αργά, η τροχιά γίνεται κυκλική 
κρατώντας την τροχιακή στροφορµή αµετάβλητη (Witte & Savonije 2002, Hurley et al. 
2002). Ε̟οµένως το semilatus rectum, rsr = α(1-e2), διατηρείται και γίνεται η ακτίνα της 
τελικής κυκλικής τροχιάς. Συνε̟ώς η τελική ̟ερίοδος είναι: 

Psr = P (1-e2)3/2 
ό̟ου τα P και e αναφέρονται στην αρχική κατάσταση του συστήµατος. Αυτό µας δίνει 
έναν α̟λό αλλά ικανο̟οιητικό τρό̟ο να µελετήσουµε τη µετάβαση α̟ό τις κυκλικές 
τροχιές στις τροχιές ̟ου είναι ανε̟ηρέαστες α̟ό ̟αλιρροϊκές αλληλε̟ιδράσεις. Αντί 
για το διάγραµµα Ρ – e, τα αντικείµενα το̟οθετούνται στο ε̟ί̟εδο Psr – e. Έτσι το 
εξελικτικό µονο̟άτι ̟ρος την κυκλική τροχιά είναι µία κατακόρυφη γραµµή στο 
διάγραµµα. Ε̟ίσης, για ένα µεγάλο εύρος εκκεντροτήτων, η µέση τιµή του 1/r6 για µία 
ολοκληρωµένη τροχιά ισούται ̟ροσεγγιστικά µε 1/rsr6 (Σχήµα 10.5). Αναµένεται 
λοι̟όν ότι, όταν το rsr είναι αρκετά µικρό ώστε να ε̟ιτρέ̟ει α̟οδοτικές ̟αλιρροϊκές 
αλληλε̟ιδράσεις για µία δεδοµένη εκκεντρότητα, οι αλληλε̟ιδράσεις αυτές θα 
̟αραµείνουν σηµαντικές κατά τη διάρκεια εξέλιξης της τροχιάς, έως ότου αυτή γίνει 
κυκλική. Συνε̟ώς το όριο µεταξύ των συστηµάτων των ο̟οίων οι τροχιές έχουν γίνει 
σχεδόν κυκλικές και της ̟εριοχής ̟ου είναι ανε̟ηρέαστη α̟ό ̟αλιρροϊκές 
αλληλε̟ιδράσεις ̟ρέ̟ει να εµφανίζεται ξεκάθαρα στο Psr – e διάγραµµα. Αν η µείωση 
της εκκεντρότητας δεν συσχετιζόταν µε την ηλικία του συστήµατος, στο διάγραµµα θα 
φαινόταν µία ισχυρή αντίθεση, µε τις κυκλικές τροχιές στα αριστερά και τις τροχιές µε 
ο̟οιαδή̟οτε εκκεντρότητα στα δεξιά, συµ̟εριλαµβανοµένων και των ̟ολύ µεγάλων, 
ακριβώς ̟άνω α̟ό το Pcutoff. Αυτό είναι ̟ου ̟αρατηρείται και στην ̟ραγµατικότητα, 
ιδιαιτέρως στους εξω̟λανήτες. 
 

 
Σχήµα 10.5 Η µέση τιµή του όρου 1/r6 του ̟αλιρροϊκού εξογκώµατος, συγκρινόµενη µε το 1/rsr

6, ό̟ου rsr 
είναι το semilatus rectum. Με εξαίρεση τις ̟ολύ µεγάλες εκκεντρότητες, το 1/rsr

6 είναι µία ̟ολύ καλή 
̟ροσέγγιση του <1/r6> (Halbwachs et al. 2005).  
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  Ωστόσο ένα ̟ραγµατικό δείγµα ε̟ιλέγεται να έχει µία µέγιστη ̟ερίοδο Pmax, και δεν 
ε̟ιτρέ̟ονται όλες οι εκκεντρότητες στο Psr – e διάγραµµα. Για δεδοµένη Psr, οι 
εκκεντρότητες κυµαίνονται α̟ό 0 έως: 

( ) 3/2

maxsup /1 PPe sr−=  

Με το Pcutoff να είναι τόσο καλά καθορισµένο, η µέγιστη εκκεντρότητα ̟ου µ̟ορεί να 
έχουν τα συστήµατα στο P – e διάγραµµα χωρίς να ε̟ηρεάζονται α̟ό τις ̟αλιρροϊκές 
αλληλε̟ιδράσεις είναι: 

( ) 3/2

max /1 PPe cutoff−=  

  Για τη σύγκριση δύο δειγµάτων ̟ου ε̟ηρεάζονται διαφορετικά α̟ό τις ̟αλιρροϊκές 
δυνάµεις, είναι α̟αραίτητο η σύγκριση να ̟εριοριστεί στο µικρότερο α̟ό τα δύο όρια 
του emax ̟ροκειµένου να φανούν οι ό̟οιες διαφορές ̟ροέρχονται α̟ό τις αρχικές 
κατανοµές της εκκεντρότητας.   
 

Β. Τα δι̟λά συστήµατα αστέρων 
 

1. Το δείγµα 
 
  Ένα δείγµα νάνων αστέρων φασµατικών τύ̟ων F7 - K, ̟ου ανήκουν σε δι̟λά 
συστήµατα, χρησιµο̟οιήθηκε για την ̟αρακάτω µελέτη (Halbwachs et al. 2005). 
Α̟οτελείται α̟ό 89 φασµατοσκο̟ικά δι̟λά συστήµατα (SB) ̟ου βρίσκονται στην 
ηλιακή γειτονιά ή σε ανοιχτά αστρικά σµήνη, και έχουν ̟εριόδους µέχρι και 10 χρόνια. 
Οι δίδυµοι αστέρες (αστέρες, µέλη δι̟λών συστηµάτων, µε λόγο µαζών ~1) έχουν κατά 
κανόνα µικρότερες εκκεντρότητες α̟ό τους υ̟όλοι̟ους αστέρες ̟ου ανήκουν σε δι̟λά 
συστήµατα. Ωστόσο, ̟ροτού συγκρίνουµε τα δι̟λά συστήµατα µε τους εξω̟λανήτες, 
̟ρέ̟ει να δούµε αν οι εκκεντρότητες των µη δίδυµων συστηµάτων εξαρτώνται α̟ό τους 
λόγους µαζών.  
  Προκειµένου να δούµε αν ̟ράγµατι υ̟άρχει σχέση µεταξύ των λόγων µαζών και των 
εκκεντροτήτων οι SB έχουν χωριστεί σε διάφορες οµάδες: q ≤ 0.40 (16 SB), 0.40 ≤ q ≤ 0.80 
(20 SB) και οι δίδυµοι (27 SB). Υ̟άρχει ε̟ίσης µία οµάδα ̟ου ̟εριέχονται όλοι οι SB µε 
q ≤ 0.80 (62 SB, συµ̟εριλαµβανοµένων των 36 των δύο ̟ρώτων οµάδων).  
 

2. Το όριο των µικρών εκκεντροτήτων λόγω των ̟αλιρροϊκών 
αλληλε̟ιδράσεων 
 
  Οι SB το̟οθετούνται στο ε̟ί̟εδο (Psr – e) (Σχήµα 10.6), ̟ροκειµένου να ξεχωρίσει το 
µέρος του διαγράµµατος ό̟ου οι εκκεντρότητες ε̟ηρεάζονται α̟ό τις ̟αλιρροϊκές 
δυνάµεις.   
  Αρκετά χαρακτηριστικά εµφανίζονται στο Σχήµα 10.6. Το εύρος των εκκεντροτήτων 
εκτείνεται α̟ό 0 µέχρι 1 για ̟εριόδους α̟ό 4 έως 9 ηµερών. Όλοι οι SB µε Psr 
µικρότερης των 4 ηµερών έχουν κυκλικές τροχιές, ενώ δεν υ̟άρχουν ενδείξεις µείωσης 
της εκκεντρότητας για Psr ̟ου υ̟ερβαίνει τις 10 ηµέρες. Οι SB µε Psr µεταξύ 4 και 10 
ηµερών έχουν ενδιάµεσες εκκεντρότητες, ενώ οι τροχιές ορισµένων εξ’ αυτών έχουν 
γίνει κυκλικές.  
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Σχήµα 10.6 Η κατανοµή των SB στο (Psr – e) διάγραµµα, ό̟ου Psr είναι η ̟ερίοδος ̟ου θα είχαν οι SB αν 
οι τροχιές τους γίνονταν κυκλικές µε την ίδια στροφορµή. Τα σύµβολα ανα̟αριστούν συστήµατα µε 
διαφορετικούς λόγους µαζών: q ≤ 0.4 (κύκλοι), 0.4 ≤ q ≤ 0.8 (τετράγωνα), το µέγιστο q για q ≤ 0.8 και το 
ελάχιστο q για q ≤ 0.4 (µικροί ρόµβοι),  q ≥ 0.8 (δίδυµοι αστέρες) (ανοιχτά τρίγωνα). Η λε̟τή 
διακεκοµµένη γραµµή είναι το όριο esup ̟ου αντιστοιχεί σε Pmax = 10 χρόνια, σύµφωνα µε την εξίσωση 

( ) 3/2

maxsup /1 PPe sr−=  (Halbwachs et al. 2005). 

 
  Τουλάχιστον ένας α̟ό τους µικρής ̟εριόδου SB µ̟ορεί να είχε αρχικά ̟ολύ µεγάλη 
εκκεντρότητα και ίσως να είναι ̟ολύ µικρός ώστε η τροχιά του να έχει γίνει ήδη 
κυκλική: ο KW 181 έχει την ̟ιο έκκεντρη τροχιά µεταξύ των SB µε ̟εριόδους µικρότερες 
των 10 ηµερών. Το σύστηµα αυτό ανήκει στο σµήνος Praesepe, και η ηλικία του είναι 
µόλις 0.8 109 χρόνια. Η τροχιά του θα γίνει κυκλική σε 0.1 x 109 χρόνια (Duquennoy et 
al. 1992). Οι άλλοι δύο SB µε e > 0.1 και P < 10 ηµερών ίσως να έχουν µεγάλες 
εκκεντρότητες εξαιτίας διαταραχών α̟ό κά̟οιο τρίτο µέλος (Mazeh & Shaham 1979): ο 
GJ 719 έχει ένα CPM συνοδό ̟ου σε α̟όσταση 280 AU (µικρός ηµιάξονας) (Zuckerman 
et al. 1997) και ο GJ 233 έχει ̟ιθανή ̟ερίοδο 200 χρόνων (Heintz 1988). Αν εξαιρέσουµε 
τους ̟αρα̟άνω 3 SB, βρίσκουµε ότι Pcutoff ≈ 8 ή 10 ηµέρες (Duquennoy & Mayor 1991). 
  Εντούτοις αξίζει να σηµειωθεί ότι όλοι οι SB µε έκκεντρες τροχιές και P < 10 ηµερών 
έχουν µεγάλους λόγους µαζών. Για να ε̟ιβεβαιωθεί η σηµασία του ανωτέρω 
χαρακτηριστικού χρησιµο̟οιούµε το διάγραµµα ̟εριόδου – εκκεντρότητας των 205 SB 
̟ου βρήκαν οι Latham et al. (2002) µεταξύ αστέρων µε µεγάλη ιδία κίνηση. Ε̟ίσης 
βρήκαν ένα εύρος ̟εριόδων ό̟ου υ̟άρχουν τόσο κυκλικές όσο και έκκεντρες τροχιές, 
µεταξύ 10 και 20 ηµερών. Βρήκαν ε̟ίσης ότι η συχνότητα εµφάνισης SB µε µεγάλους 
λόγους µαζών µεταξύ συστηµάτων µε έκκεντρες τροχιές και µικρές ̟εριόδους είναι 
φυσιολογική. Ε̟οµένως συµ̟εραίνεται ότι η συχνότητα διδύµων αστέρων µε έκκεντρες 
τροχιές και P < 10 ηµερών είναι τυχαία.  
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  Το δείγµα των Latham et al. ̟εριέχει µερικούς SB µε κυκλικές τροχιές και ̟εριόδους 
µεταξύ 10 και 20 ηµερών. Ωστόσο οι αστέρες αυτοί έχουν µεγάλες ίδιες κινήσεις, και 
ανήκουν γενικά στο γαλαξιακό δίσκο ή ακόµα και στην άλω. Ε̟οµένως οι µεγάλες 
̟ερίοδοι ορισµένων κυκλικών τροχιών µ̟ορεί να οφείλονται στη µεγάλη ηλικία των 
συστηµάτων αυτών, σε συµφωνία µε τις θεωρητικές ̟ροβλέψεις (Duquennoy et al. 
1992). Ε̟ίσης οι αστέρες αυτοί δεν είναι αντι̟ροσω̟ευτικοί των αστέρων ̟ου 
̟αρατηρούνται για την ανίχνευση ̟λανητών. Για τους αστέρες αυτούς, το όριο της 
̟εριοχής ̟ου ε̟ηρεάζονται α̟ό ̟αλιρροϊκές αλληλε̟ιδράσεις στο (Psr – e) διάγραµµα 
είναι Pcutoff = 10 ηµέρες.  
 

3. Τα δι̟λά αστρικά συστήµατα στο (P –e) διάγραµµα 
 
  Στο Σχήµα 10.7 δίνεται το (P – e) διάγραµµα των SB. Οι διάµεσοι των τεσσάρων 
οµάδων του q δίνονται ε̟ίσης στο σχήµα για ο̟τική σύγκριση.  
  Οι δίδυµοι αστέρες έχουν ̟ολλές φορές εκκεντρότητες µικρότερες α̟ό τις µέσες για 
̟εριόδους µεγαλύτερες των 5 ηµερών. Αντίθετα οι δύο οµάδες µε q ≤ 0.8 έχουν σχεδόν 
ίδια κατανοµή εκκεντροτήτων. Ε̟οµένως µ̟ορούµε να χρησιµο̟οιήσουµε όλους τους 
µη δίδυµους SB για σύγκριση µε τους εξω̟λανήτες.  
 

 
Σχήµα 10.7 Κατανοµή των SB στο (P –e) διάγραµµα. Τα σύµβολα είναι τα ίδια µε αυτά του Σχήµατος 
10.6. Οι γραµµές αναφέρονται στις διαµέσους των εκκεντροτήτων των διαφόρων οµάδων των λόγων 
µαζών: q ≤ 0.4 (φαρδιά συνεχής γραµµή), 0.4 ≤ q ≤ 0.8 (γραµµή µε ̟αύλες), όλα τα q ≤ 0.8 (γραµµή µε 
τελείες και ̟αύλες), q > 0.8 (δίδυµοι) (λε̟τή συνεχής γραµµή). Οι δύο λε̟τές διακεκοµµένες γραµµές 
είναι τα όρια των SB µε Psr µεταξύ 5 και 10 ηµερών, ό̟ως ̟ροκύ̟τει α̟ό την εξίσωση 

( ) 3/2

max /1 PPe cutoff−=  (Halbwachs et al. 2005).. 
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  Στο Σχήµα 10.7 φαίνεται καθαρά ότι η διάµεσος της εκκεντρότητας αυξάνει µε την 
̟ερίοδο. Εντούτοις αυτό ίσως να οφείλεται στη µείωση της εκκεντρότητας λόγω 
̟αλιρροϊκών δυνάµεων, αφού οι τροχιές ̟ου είχαν αρχικά P > Pcutoff και e > emax είναι 
τώρα κυκλικές µε P = Psr < Pcutoff. Για να δούµε αν η εκκεντρότητα εξαρτάται α̟ό την 
̟ερίοδο εστιάζουµε στην ̟εριοχή ̟ου δεν ε̟ηρεάζεται α̟ό ̟αλιρροϊκές δυνάµεις (P > 
20 ηµέρες και e < 0.61). Οι µη δίδυµοι και οι δίδυµοι αστέρες θεωρούνται ξεχωριστές 
οµάδες. Ο δείκτης συσχέτισης Spearman είναι 0.26 για τους µη δίδυµους και 0.29 για 
τους δίδυµους, αρκετά µικρός για να θεωρήσουµε τις δύο ̟αραµέτρους συσχετισµένες.  
  Εφόσον η Psr εξαρτάται α̟ό τη στροφορµή της τροχιάς, αξίζει να δούµε αν η 
εκκεντρότητα συσχετίζεται µε αυτή την ̟αράµετρο. Η α̟ουσία συσχετισµού µεταξύ P 
και e δε σηµαίνει α̟αραίτητα και α̟ουσία συσχετισµού µεταξύ Psr και e. Αφού το 
δείγµα έχει ̟εριόδους µικρότερες των 10 χρόνων ̟ρέ̟ει να λάβουµε υ̟όψη το όριο esup 
(η λε̟τή διακεκοµµένη γραµµή του Σχήµατος 10.6). Ε̟οµένως για ̟εριόδους µεταξύ 10 
και 789 ηµερών και εκκεντρότητες µικρότερες α̟ό 0.8, ̟ροκειµένου να α̟οφευχθεί η 
̟εριοχή µε e > esup, οι δείκτες συσχέτισης δείχνουν ότι οι εκκεντρότητες δεν εξαρτώνται 
α̟ό τη στροφορµή των SB.    
 

Γ. Οι εξω̟λανήτες 
 

1. Το δείγµα  
 
  Όλοι οι ̟λανήτες ̟ου έχουν ανιχνευθεί δεν µ̟ορούν να συγκριθούν µε τους SB για 
τους ̟αρακάτω λόγους: 

� Οι κύριοι αστέρες των δι̟λών συστηµάτων είναι όλοι της κύριας ακολουθίας, 
ο̟ότε οι ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό υ̟ογίγαντες ή γίγαντες αστέρες 
δεν ̟ρέ̟ει να ληφθούν υ̟όψη. Με τον τρό̟ο αυτό α̟οφεύγεται το ̟ρόβληµα 
της µείωσης της εκκεντρότητας λόγω ̟αλιρροϊκών δυνάµεων σε συστήµατα ̟ου 
̟εριέχουν εξελιγµένους αστέρες, καθώς και η αβεβαιότητα ̟ου οφείλεται στην 
εκτίµηση της µάζας ενός τέτοιου αστέρα.  

� Πλανήτες γύρω α̟ό µέλη δι̟λών αστρικών συστηµάτων και ̟λανήτες ̟ου 
ανήκουν σε ̟ολλα̟λά ̟λανητικά συστήµατα ̟ρέ̟ει να εξαιρεθούν καθώς η 
εκκεντρότητά τους µ̟ορεί να διαταραχθεί.  

 

2. Οι εξω̟λανήτες στο (Psr – e) διάγραµµα 
 
  Ό̟ως και για τους SB έτσι και για τους εξω̟λανήτες σχεδιάζουµε το (Psr – e) 
διάγραµµα, ̟ροκειµένου να ερευνήσουµε τις ε̟ιδράσεις στην εκκεντρότητα των 
̟αλιρροϊκών δυνάµεων (Σχήµα 10.8). Σε αντίθεση µε τους SB, ό̟ου κυκλικές τροχιές 
και ενδιάµεσες εκκεντρότητες συνυ̟άρχουν σε ένα µικρό εύρος Psr, ̟αρατηρούµε ότι 
στους εξω̟λανήτες ο διαχωρισµός µεταξύ κυκλικών και έκκεντρων τροχιών είναι ̟ολύ 
καλά καθορισµένος, στο Pcutoff = 2 ηµέρες. 
  Αξίζει ε̟ίσης να εξετάσουµε αν οι εκκεντρότητες συσχετίζονται µε τις ̟εριόδους. Ο 
δείκτης συσχέτισης (Spearman) είναι 0.59. Αν και ο δείκτης δεν είναι ̟ολύ υψηλός, δεν 
µ̟ορούµε να α̟οκλείσουµε το ενδεχόµενο οι δύο ̟αράµετροι να συσχετίζονται.  
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Σχήµα 10.8 Κατανοµή των εξω̟λανητών στο διάγραµµα Psr – e, ό̟ου Psr είναι η ̟ερίοδος ̟ου θα είχαν αν οι 
τροχιές γίνονταν κυκλικές µε την ίδια στροφορµή. 

 

3. Οι εξω̟λανήτες στο (P – e) διάγραµµα 
 
  Στο Σχήµα 10.9 δίνεται το διάγραµµα της ̟εριόδου συναρτήσει της εκκεντρότητας των 
εξω̟λανητών ̟ου δεν ̟εριστρέφονται γύρω α̟ό µέλη δι̟λών αστρικών συστηµάτων 
και ̟ου δεν ανήκουν σε ̟ολλα̟λό ̟λανητικό σύστηµα. Το δείγµα έχει χωριστεί σε δύο 
οµάδες, µία µε ̟λανήτες µε ελάχιστες µάζες µικρότερες α̟ό 2 Μjup και µία µε µάζες 
̟άνω α̟ό αυτό το όριο. Παρατηρούµε ότι υ̟άρχουν µόλις 4 ̟λανήτες µε Μ > 2 Μjup µε 
̟εριόδους µεταξύ 10 και 100 ηµερών, γεγονός ̟ου κάνει αναξιό̟ιστη τη διάµεσο των 
εκκεντροτήτων για αυτό το εύρος ̟εριόδων. Η έλλειψη ̟λανητών µε µεγάλες µάζες σε 
τροχιές µικρών ̟εριόδων είχε ̟αρατηρηθεί και στο διάγραµµα ̟εριόδου – ελάχιστης 
̟λανητικής µάζας. Ο δείκτης συσχέτισης της ̟λανητικής µάζας µε την εκκεντρότητα και 
µε την ̟ερίοδο είναι 0.29 και 0.40 αντίστοιχα, ο̟ότε µ̟ορούµε να ̟ούµε ότι τα µεγέθη 
αυτά δεν εξαρτώνται α̟ό τη µάζα.  
  Προκειµένου να εξετάσουµε αν η εκκεντρότητα εξαρτάται α̟ό την ̟ερίοδο 
υ̟ολογίζουµε τον αντίστοιχο συντελεστή συσχέτισης Spearman, ο ο̟οίος είναι, για 
όλους τους ̟λανήτες του Σχήµατος 10.9 µε ̟εριόδους µεγαλύτερες α̟ό 2 ηµέρες, ίσος µε 
0.62. Αν και είναι σχετικά µεγάλος για να α̟οκλείσουµε τη µεταξύ τους συσχέτιση, 
µ̟ορούµε να ̟ούµε ότι οι εκκεντρότητες, µε ̟εριόδους µεγαλύτερες α̟ό το όριο των 2 
ηµερών οι ο̟οίες και δεν ε̟ηρεάζονται α̟ό τις ̟αλιρροϊκές δυνάµεις, αν αλλάζουν 
λόγω µετανάστευσης, η αλλαγή αυτή είναι σχεδόν ανεξάρτητη α̟ό τις ̟εριόδους.   
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Σχήµα 10.9 Κατανοµή των εξω̟λανητών στο διάγραµµα P – e. Οι αστερίσκοι δηλώνουν ̟λανήτες µε Μ < 2 Μjup 
και οι ρόµβοι ̟λανήτες µε Μ > 2 Μjup. Η ̟ράσινη γραµµή είναι η διάµεσος των ̟λανητών µε Μ > 2 Μjup και η 
µαύρη των ̟λανητών µε Μ < 2 Μjup.  

 
 
 

∆. Σύγκριση ̟λανητών – δι̟λών συστηµάτων 
 
  Στο Σχήµα 10.10 δίνεται το διάγραµµα ̟εριόδου – εκκεντρότητας για µη δίδυµους 
αστέρες δι̟λών συστηµάτων και ̟λανήτες. Αν και όλα τα αντικείµενα κατανέµονται 
στην ίδια ̟εριοχή του (P – e) διαγράµµατος, οι ̟λανήτες έχουν εκκεντρότητες 
µικρότερες α̟ό αυτές των SB. Οι ̟λανήτες µε Μ > 2 Μjup έχουν µεγαλύτερες διαµέσους 
για Ρ < 60 ηµερών α̟ό τους SB και µικρότερους για Ρ > 100 ηµερών. Οι κατανοµές των 
διάµεσων ̟αρά τις ̟αρα̟άνω διαφορές φαίνονται να ακολουθούν η µία την άλλη τόσο 
µεταξύ SB και όλων των εξω̟λανητών (δείκτης συσχέτισης ίσος µε 0.87), όσο και των SB 
µε τους εξω̟λανήτες µε Μ > 2 Μjup. Συνε̟ώς µ̟ορούµε µε ε̟ιφύλαξη να συµ̟εράνουµε 
ότι τα συστήµατα εξω̟λανητών – κεντρικών αστέρων είναι µία υ̟οκατηγορία των 
δι̟λών αστρικών συστηµάτων για µικρούς λόγους µαζών.   
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Σχήµα 10.10 Κατανοµή των εξω̟λανητών και των SB στο διάγραµµα P – e. Οι γραµµές είναι οι διάµεσοι για τους 
εξω̟λανήτες όλων των µαζών (̟ράσινη γραµµή), τους εξω̟λανήτες µε Μ > 2 Μjup (κόκκινη γραµµή) και SB 
(µαύρη γραµµή).  

 
 
 

11. Μεταλλικότητα 

 
  Οι αστέρες µε ̟λανήτες φαίνεται να είναι ιδιαίτερα ̟λούσιοι σε µέταλλα 
συγκρινόµενοι µε νάνους αστέρες χωρίς ̟λανήτες. Χρησιµο̟οιώντας ένα δείγµα 442 
νάνων αστέρων της ηλιακής γειτονιάς χωρίς ̟λανήτες (Geneva-Copenhagen Survey of 
Solar Neighborhood, Holmberg et al. 2007), σχηµατίζουµε το διάγραµµα αστρικής µάζας 
– µεταλλικότητας (Σχήµα 11.1). 
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Σχήµα 11.1 ∆ιάγραµµα της µεταλλικότητας συναρτήσει της αστρικής µάζας για τους αστέρες µε εξω̟λανήτες 
(µαύροι κύκλοι) και για ένα δείγµα νάνων αστέρων της ηλιακής γειτονιάς (ανοιχτοί ρόµβοι). 
 
 

  Οι χωρίς ̟λανήτες αστέρες του δείγµατος έχουν µέση µεταλλικότητα -0.17, ενώ οι 
αστέρες µε εξω̟λανήτες έχουν 0.07. Το α̟οτέλεσµα αυτό µ̟ορεί να είναι µία ένδειξη ότι 
η µεταλλικότητα α̟οτελεί το κλειδί για τη δηµιουργία ̟λανητών (Santos et al. 2003).   
  Υ̟άρχουν διαφορετικές α̟όψεις για την ̟ηγή αυτής της αφθονίας σε µέταλλα των 
αστέρων µε ̟λανήτες. Μία θεωρία είναι ότι αυτή η υψηλή ̟εριεκτικότητα σε µέταλλα 
µ̟ορεί να έχει εξωτερική ̟ροέλευση, δηλαδή να είναι α̟οτέλεσµα της ̟ροσθήκης 
υλικού ̟λούσιου σε µέταλλα (φτωχού σε υδρογόνο) στο αγώγιµο ̟ερίβληµα του 
αστέρα, µια διαδικασία ̟ου µ̟ορεί να ̟ροκύψει α̟ό τη διαδικασία του σχηµατισµού 
των ̟λανητών αυτής καθεαυτής (Gonzalez 1998; Laughlin 2000; Gonzalez et al. 2001; 
Smith et al. 2001; Murray & Chaboyer 2002). Ενδείξεις ̟τώσης ̟λανητικού υλικού έχουν 
όντως ανιχνευθεί σε ορισµένους αστέρες µε ̟λανήτες (Israelian et al. 2001; Laws & 
Gonzalez 2001), αν και το υλικό αυτό δεν είναι ικανό να αλλάξει σηµαντικά την 
συνολική ̟εριεκτικότητα σε µέταλλα (Sandquist et al. 2002). Παρόλα αυτά, οι ενδείξεις 
υ̟οδεικνύουν ότι αυτή η αφθονία στη µεταλλικότητα των αστέρων µε ̟λανήτες έχει 
̟ρωτογενή ̟ροέλευση (Pinsonneault et al. 2001; Santos et al. 2001a,b, 2002b). Αυτό 
σηµαίνει ότι η ̟εριεκτικότητα σε µέταλλα του νέφους α̟ό το ο̟οίο θα ̟ροέλθει ο 
αστέρας και το ̟λανητικό σύστηµα α̟οτελεί ̟ραγµατικά µία ̟αράµετρο κλειδί για το 
σχηµατισµό των γιγάντιων ̟λανητών.  
  Ενδιαφέροντα συµ̟εράσµατα µ̟ορούµε να ̟άρουµε και α̟ό την κατανοµή των 
αστέρων µε ̟λανήτες. Ό̟ως φαίνεται στο Σχήµα 11.2, η κατανοµή ανεβαίνει µε την 
µεταλλικότητα µέχρι ̟ερί̟ου την τιµή 0.4, ό̟ου και ̟αρουσιάζεται ένα α̟ότοµο 
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κόψιµο. Το κόψιµο αυτό µ̟ορεί να υ̟οδεικνύει το ̟ροσεγγιστικό όριο της 
µεταλλικότητας των αστέρων της ηλιακής γειτονιάς (Santos et al. 2003).  
 
 
 

 
  Σχήµα 11.2 Κατανοµή της µεταλλικότητας των αστέρων µε γνωστούς εξω̟λανήτες. Το d[Fe/H] ισούται µε 0.2. 
 
 

  Το γεγονός ότι η ̟ιθανότητα να σχηµατιστεί ένας γίγαντας ̟λανήτης φαίνεται να 
εξαρτάται α̟ό τη µεταλλικότητα του αερίου α̟ό το ο̟οίο ̟ροέρχονται ο αστέρας και 
το ̟λανητικό σύστηµα, µ̟ορεί να εξηγηθεί αν λάβουµε υ̟όψη ότι όσο µεγαλύτερη 
είναι η µεταλλικότητα (̟.χ. η ̟υκνότητα της σκόνης στο δίσκο), τόσο µεγαλύτερη είναι 
η ̟ιθανότητα να σχηµατιστεί ένας ̟υρήνας ̟ροτού διαλυθεί ο δίσκος (Pollack et al. 
1996; Kokubo & Ida 2002).  

 
   
Η ̟ρωτογενής ̟ροέλευση ως η ̟ιθανότερη εξήγηση 
 

  ∆ύο είναι οι ̟ιθανότερες εξηγήσεις για την αυξηµένη µεταλλικότητα ̟ου 
̟αρατηρείται σε αστέρες µε ̟λανήτες. Η µία είναι ότι η υψηλή ̟εριεκτικότητα σε 
µέταλλα οφείλεται στην ̟τώση ̟λανητικού υλικού στον αστέρα (Gonzalez 1998). Η 
άλλη υ̟οστηρίζει ότι ο µηχανισµός σχηµατισµού των ̟λανητών εξαρτάται α̟ό τη 
µεταλλικότητα του ̟ρώτο-̟λανητικού δίσκου, αφού σύµφωνα µε τη θεωρία αυτή, ένας 
αέριος γίγαντας ̟λανήτης σχηµατίζεται α̟ό την ε̟αύξηση µε αέριο ενός 
̟λανητοειδούς µάζας ̟ερί̟ου 10 Μearth. Όσο υψηλότερη είναι η µεταλλικότητα (και 
ε̟οµένως και ο αριθµός των σωµατιδίων σκόνης) τόσο ̟ιο γρήγορα µεγαλώνει το 
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̟λανητοειδές, και αυξάνεται η ̟ιθανότητα να σχηµατιστεί ένας γίγαντας ̟λανήτης 
̟ριν διαλυθεί ο δίσκος.  
  Μία τρίτη ̟ιθανότητα είναι η µεταλλικότητα να ευνοεί το σχηµατισµό εξω̟λανητών 
µε τροχιές ̟ολύ κοντά στον κεντρικό αστέρα σε σύγκριση µε τους γίγαντες ̟λανήτες 
του Ηλιακού µας συστήµατος (Gonzalez 1998). Η ιδέα αυτή θα µ̟ορούσε να ταιριάξει 
µε τη θεωρία της ̟λανητικής µετανάστευσης λόγω αλληλε̟ίδρασης των γιγάντιων 
̟λανητών µε µία ̟ληθώρα ̟λανητοειδών. Όσο µεγαλύτερη είναι η µεταλλικότητα, τόσο 
µεγαλύτερος θα είναι και ο αριθµός αυτών των µικρών σωµάτων, µε α̟οτέλεσµα η 
µετανάστευση να είναι ̟ιο α̟οτελεσµατική. Παρόλα αυτά ο µηχανισµός 
µετανάστευσης φαίνεται να εξαρτάται και α̟ό άλλους ̟αράγοντες, ό̟ως ο χρόνος ζωής 
του δίσκου καθώς και η µάζα τόσο του αερίου του δίσκου όσο και των ̟λανητών.  
  Για να α̟οφασίσουµε ̟οιο α̟ό τα δύο ̟αρα̟άνω σενάρια είναι το ̟ιθανότερο, 
̟ρέ̟ει να δούµε αν όντως η ̟τώση ̟λανητικού υλικού έχει ̟αίξει καθοριστικό ρόλο 
στην αύξηση της ̟εριεκτικότητας σε µέταλλα των αστέρων µε ̟λανήτες. Για το λόγο 
αυτό ̟ρέ̟ει να µελετηθεί η εσωτερική δοµή των αστέρων, αφού η ̟τώση υλικού στην 
ε̟ιφάνεια του αστέρα θα ̟ροκαλέσει διαφορετική αύξηση της µεταλλικότητας ανάλογα 
µε το βάθος στο ο̟οίο φτάνει το αγώγιµο ̟ερίβληµα του αστέρα, ό̟ου και λαµβάνει 
χώρα η ανάµιξη του υλικού (Laughlin 2000; Santos et al. 2000; Gonzalez et al. 2001; 
Pinsonneault et al. 2001; Santos et al. 2001a,b; Murray& Chaboyer 2002; Reid 2002).  
   Το Σχήµα 11.3 δείχνει το διάγραµµα της µεταλλικότητας των αστέρων µε ̟λανήτες µε 
ε̟ιφανειακή βαρύτητα µεγαλύτερη α̟ό 104.1, ώστε να α̟οφευχθούν οι υ̟ογίγαντες, 
συναρτήσει της µάζας του αγώγιµου ̟εριβλήµατός τους (ανοιχτοί κύκλοι), καθώς και 
ένα δείγµα αστέρων χωρίς ̟λανήτες (σηµεία). Η διακεκοµµένη γραµµή δείχνει τη µέση 
µεταλλικότητα των αστέρων χωρίς ̟λανήτες του δείγµατος. Η καµ̟ύλη γραµµή δείχνει 
το α̟οτέλεσµα της ̟ροσθήκης 8 Μearth καθαρού σιδήρου στο αγώγιµο ̟ερίβληµα των 
αστέρων µε αρχική µεταλλικότητα ίση µε τη µέση µεταλλικότητα του δείγµατος των 
αστέρων χωρίς ̟λανήτες.  
  Ό̟ως φαίνεται στο Σχήµα 11.3 δεν υ̟άρχει κά̟οια ιδιαίτερη τάση σε σύγκριση µε ότι 
θα αναµενόταν, αν η αυξηµένη µεταλλικότητα ̟ου ̟αρατηρείται σε αστέρες µε 
̟λανήτες οφειλόταν κυρίως στην ̟τώση ̟λανητικού υλικού. Ε̟ίσης, δεν υ̟άρχουν 
αστέρες µε ̟λανήτες ̟ου να έχουν µεταλλικότητα ̟άνω α̟ό 0.6 [Fe/H], κάτι ̟ου δεν 
θα έ̟ρε̟ε να συµβαίνει, αν η ̟τώση ̟λανητικού υλικού ήταν η κύρια αιτία της 
αυξηµένης µεταλλικότητας. Οι Pinsonneault et al. (2001) έδειξαν ότι το ίδιο α̟οτέλεσµα 
θα είχαµε και αν αντί για την Μconv χρησιµο̟οιήσουµε την Teff, αφού η Teff είναι άµεσα 
συνδεδεµένη µε τη µάζα του αγώγιµου ̟εριβλήµατος. Ε̟ίσης, έδειξαν ότι κανένα άλλο 
µοντέλο µεταφοράς και διάχυσης δεν θα µ̟ορούσε να ε̟ιβεβαιώσει το σενάριο της 
̟τώσης ̟λανητικού υλικού σαν την ̟ηγή της υψηλής µεταλλικότητας.  
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Σχήµα 11.3 ∆ιάγραµµα της µεταλλικότητας των αστέρων συναρτήσει της µάζας του αγώγιµου ̟εριβλήµατός 
τους. Οι ανοιχτοί κύκλοι ανα̟αριστούν αστέρες µε ̟λανήτες, ενώ τα σηµεία ένα δείγµα αστέρων χωρίς 
̟λανήτες. Η διακεκοµµένη γραµµή δείχνει τη µέση µεταλλικότητα του δείγµατος αστέρων χωρίς ̟λανήτες 
και η καµ̟ύλη γραµµή το α̟οτέλεσµα της ̟ροσθήκης 8 Μearth καθαρού σιδήρου στο αγώγιµο ̟ερίβληµα των 
αστέρων µε αρχική µεταλλικότητα ίση µε την ̟αρα̟άνω µέση µεταλλικότητα (Santos et al. 2003). 

 
      Η ̟αρα̟άνω ανάλυση δείχνει ότι η υψηλή µεταλλικότητα των αστέρων µε 
̟λανήτες έχει ̟ρωτογενή ̟ροέλευση. Υ̟άρχουν και αστέρες µε ̟λανήτες µε τιµές του 
log g κάτω α̟ό 104.1 (̟ιθανόν να ̟ρόκειται για εξελιγµένους αστέρες των ο̟οίων το 
αγώγιµο ̟ερίβληµα φτάνει τόσο βαθειά, ώστε να έχει µειωθεί ο̟οιοδή̟οτε ̟λεόνασµα 
µετάλλων ̟ου θα µ̟ορούσε να υ̟άρχει αρχικά)  µε ̟ολύ υψηλή µεταλλικότητα. Τα 
α̟οτελέσµατα αυτά δείχνουν ότι η µεταλλικότητα ̟ρέ̟ει όντως να α̟οτελεί µία ̟ολύ 
σηµαντική ̟αράµετρο για το σχηµατισµό και την εξέλιξη των ̟λανητών.  
  Μία εξήγηση για την α̟ουσία ιχνών ̟τώσης ̟λανητικού υλικού είναι οι κλίµακες 
χρόνου του σχηµατισµού των ̟λανητών. Παρατηρήσεις στο κοντινό υ̟έρυθρο 
υ̟οδεικνύουν ότι οι ̟ρωτο-̟λανητικοί δίσκοι έχουν χρόνο ζωής µικρότερο α̟ό 10 Myr 
(Haisch et al. 2001).  Υ̟οθέτοντας ότι η εξαφάνιση του δίσκου στο κοντινό υ̟έρυθρο 
(δίσκος σκόνης) σηµαίνει και εξαφάνιση του αερίου, τότε όλες οι διαδικασίες ̟ου 
συνδέονται µε το σχηµατισµό των µεγάλων ̟λανητών ̟ρέ̟ει να συµβούν ̟ριν τα 10 
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Myr. Ακόµη και ένας αστέρας σαν τον Ήλιο, 10 Myr µετά τη δηµιουργία του,  έχει 
αγώγιµο ̟ερίβληµα µάζας ̟ερί̟ου 0.3 Mo. Στην ακραία ̟ερί̟τωση ̟ου όλο το στερεό 
υλικό α̟ό το δίσκο ̟έσει στον αστέρα (̟ερί̟ου 1Mjup θεωρώντας δίσκο ̟ολύ µεγάλης 
µάζας µε αέριο και σκόνη µάζας ~0.1 Μο) (Beckwith et al. 1990), και χωρίς να ̟ροστεθεί 
καθόλου Η και He, η ̟εριεκτικότητα σε σίδηρο θα αυξανόταν µόλις κατά ~100.1. 
Ε̟οµένως µ̟ορούµε να συµ̟εράνουµε ότι η ̟τώση υλικού δεν µ̟ορεί να συµβάλλει 
σηµαντικά στην αύξηση της µεταλλικότητας. Το ̟αρα̟άνω συµ̟έρασµα τονίζεται και 
α̟ό το γεγονός ότι οι αστέρες µεγάλης µάζας εξελίσσονται γρηγορότερα, µε 
α̟οτέλεσµα να α̟οκτούν ένα ρηχό αγώγιµο ̟ερίβληµα νωρίτερα α̟’ ότι οι µικρότερης 
µάζας αστέρες.  
  Εντούτοις δεν ̟ρέ̟ει να α̟οκλειστεί ότι σε ορισµένες µεµονωµένες ̟ερι̟τώσεις η 
̟τώση υλικού µ̟ορεί να µεταβάλλει τη µεταλλικότητα (Gonzalez 1998; Smith et al. 
2001; Israelian et al. 2001; Laws & Gonzalez 2001), αν και συνήθως δεν µ̟ορεί να 
αλλάξει σηµαντικά το συνολικό ̟εριεχόµενο σε µέταλλα. 
 
 
 

11.1 Μάζα ̟λανητών 

 
Σε αντίθεση µε ότι αναµένεται α̟ό το σενάριο της δηµιουργίας ενός ̟υρήνα λόγω της 
υψηλής µεταλλικότητας, ο Boss (2002) έδειξε ότι η ̟ιθανότητα σχηµατισµού ενός 
γίγαντα ̟λανήτη λόγω ασταθειών στο δίσκο είναι σχεδόν ανεξάρτητη της 
µεταλλικότητας. Παρόλα αυτά, στο Σχήµα 11.4 φαίνεται ότι οι αστέρες ̟ου έχουν 
̟λανήτες µε µεγάλες µάζες έχουν την τάση να είναι και ̟ιο ̟λούσιοι σε µέταλλα. 
Εντούτοις, το γεγονός ότι η ̟ιθανότητα σχηµατισµού ενός ̟λανήτη φαίνεται να 
αυξάνεται µε τη µεταλλικότητα, δε σηµαίνει ότι δεν µ̟ορούν να σχηµατιστούν 
̟λανήτες και σε ̟εριβάλλοντα χαµηλής µεταλλικότητας. Αυτό οφείλεται κυρίως σε 
άγνωστες ̟αραµέτρους, ό̟ως η µάζα και ο χρόνος ζωής του ̟ρωτο-̟λανητικού δίσκου, 
̟ου ε̟ίσης ε̟ηρεάζουν τον ̟λανητικό σχηµατισµό. Ε̟ίσης, τα ̟αρα̟άνω 
α̟οτελέσµατα δεν α̟οκλείουν την ύ̟αρξη κά̟οιας σύνδεσης µεταξύ των δύο σεναρίων 
για τη δηµιουργία ̟λανητών.  
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Σχήµα 11.4 ∆ιάγραµµα της µεταλλικότητας των αστέρων συναρτήσει της ελάχιστης ̟λανητικής µάζας για 
γνωστούς εξω̟λανήτες. Στο ̟αρα̟άνω διάγραµµα δεν έχουν συµ̟εριληφθεί ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται 
γύρω α̟ό µέλη δι̟λών αστρικών συστηµάτων. 

 
  Αν ε̟ικεντρωθούµε στην ̟εριοχή του διαγράµµατος του Σχήµατος 11.4, ό̟ου 
Msin(i) > 8 Mjup, βλέ̟ουµε ότι σχεδόν όλοι οι αστέρες έχουν µεταλλικότητες ̟αρόµοιες 
ή µεγαλύτερες της ηλιακής. Η ̟αρα̟άνω ̟αρατήρηση µ̟ορεί να είναι µία ένδειξη ότι 
για το σχηµατισµό ̟λανητών ̟ολύ µεγάλης µάζας (>8 Mjup) χρειαζόµαστε ̟λούσιους 
σε µέταλλα δίσκους. Αυτό οφείλεται στο χρόνο ̟ου χρειάζεται για να σχηµατιστεί 
ένας ̟λανήτης ̟ριν τη διάλυση του δίσκου. Αν δηµιουργηθεί γρήγορα ένας ̟υρήνας 
λόγω της υψηλής µεταλλικότητας του δίσκου, θα υ̟άρχει ̟ολύ χρόνος ώστε να 
αυξηθεί το αέριο γύρω του και να σχηµατιστεί έτσι ένας γίγαντας ̟λανήτης.  
 
 

11.2 Περίοδος 

 
  Σε αντίθεση µε ̟αλαιότερες µελέτες (Gonzalez 1998; Queloz et al. 2000; Santos et al. 
2003) στις ο̟οίες υ̟ήρχαν ενδείξεις ότι οι αστέρες µε ̟λανήτες µε µικρές ̟εριόδους 
̟εριφοράς ήταν ̟ιο ̟λούσιοι σε µέταλλα, τα ̟ρόσφατα δεδοµένα δείχνουν το 
ακριβώς αντίθετο. Οι ̟λανήτες µε ̟εριόδους µεγαλύτερες των 2500 ηµερών 
̟εριφέρονται γύρω α̟ό άστρα µε µέση µεταλλικότητα 0.10, δηλαδή µεγαλύτερη α̟ό 
τη µέση µεταλλικότητα του συνόλου των αστέρων µε ̟λανήτες (εξαιρούνται οι 
̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µέλη δι̟λών αστρικών συστηµάτων). 
Αντιθέτως, οι ̟λανήτες µε ̟εριόδους ̟εριφοράς κάτω α̟ό 50 ηµέρες έχουν µέση 
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µεταλλικότητα 0.63. Το διάγραµµα της µεταλλικότητας συναρτήσει της ̟εριόδου 
̟εριφοράς δίνεται στο Σχήµα 11.5.  
 

 

 
Σχήµα 11.5 ∆ιάγραµµα της µεταλλικότητας των αστέρων συναρτήσει της ̟εριόδου για γνωστούς εξω̟λανήτες. 
Στο ̟αρα̟άνω διάγραµµα δεν έχουν συµ̟εριληφθεί ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µέλη δι̟λών 
αστρικών συστηµάτων. 

 
 

  Η ̟αρα̟άνω ιδιότητα των ̟λανητών µε µεγάλες ̟εριόδους ̟εριφοράς, φαίνεται και 
στο διάγραµµα του µεγάλου ηµιάξονα της τροχιάς συναρτήσει της µεταλλικότητας  
(Σχήµα 11.6). Οι ̟λανήτες µε µεγάλους ηµιάξονες µεγαλύτερους α̟ό 3.5 AU έχουν µέση 
µεταλλικότητα 0.17.  
  Παρ’ όλες τις ενδείξεις, δεν φαίνεται να υ̟άρχει κά̟οια σαφής σχέση µεταξύ της 
̟εριόδου ̟εριφοράς και της µεταλλικότητας, γεγονός ̟ου υ̟οδεικνύει ότι οι 
µηχανισµοί µετανάστευσης ̟ρέ̟ει να είναι ανεξάρτητοι της ̟οσότητας των µετάλλων 
στο δίσκο. Το α̟οτέλεσµα αυτό ταιριάζει ̟ερισσότερο στο σενάριο ̟ου υ̟οστηρίζει ότι 
η µετανάστευση των ̟λανητών γίνεται διαµέσου δίσκων αερίου (Goldreich & Tremaine 
1980; Lin et al. 1996) ̟αρά λόγω αλληλε̟ίδρασης µε δίσκους ̟λανητοειδών (Murray et 
al. 1998). 
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Σχήµα 11.6 ∆ιάγραµµα της µεταλλικότητας των αστέρων συναρτήσει του µεγάλου ηµιάξονα για γνωστούς 
εξω̟λανήτες. Στο ̟αρα̟άνω διάγραµµα δεν έχουν συµ̟εριληφθεί ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µέλη 
δι̟λών αστρικών συστηµάτων. 

 
 

 

11.3 Εκκεντρότητα 

 
  Στο διάγραµµα της µεταλλικότητας συναρτήσει της εκκεντρότητας (Σχήµα 11.7) 
φαίνεται ότι οι αστέρες µε ̟λανήτες ̟ου έχουν µεγάλες εκκεντρότητες είναι ̟ιο 
̟λούσιοι σε µέταλλα. Συγκεκριµένα, οι ̟λανήτες µε εκκεντρότητες µεγαλύτερες α̟ό 
0.55 ̟εριφέρονται γύρω α̟ό αστέρες µε µέση µεταλλικότητα 0.17 [Fe/H].  
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Σχήµα 11.7 ∆ιάγραµµα της εκκεντρότητας των ̟λανητών συναρτήσει της µεταλλικότητας των αστέρων για 
γνωστούς εξω̟λανήτες. Στο ̟αρα̟άνω διάγραµµα δεν έχουν συµ̟εριληφθεί ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω 
α̟ό µέλη δι̟λών αστρικών συστηµάτων. 

 
 

 
 

12. Αστρική Πολλαπλότητα 

 

  Μελέτες για την αστρική ̟ολλα̟λότητα σε αστέρες ηλιακού τύ̟ου της ηλιακής 
γειτονιάς έχουν δείξει ότι ̟ερί̟ου το 40% των τύ̟ου G και Κ νάνων αστέρων µ̟ορούν 
να θεωρηθούν µεµονωµένοι αστέρες (Duquennoy & Mayor 1991). Εφόσον λοι̟όν η 
̟λειοψηφία των αστέρων ηλιακού τύ̟ου ανήκουν σε δι̟λά ή ̟ολλα̟λά συστήµατα 
αστέρων, ιδιαίτερο ενδιαφέρον ̟αρουσιάζει η ύ̟αρξη και η µελέτη εξω̟λανητών σε 
τέτοια ̟εριβάλλοντα. Ήδη έχουν ανακαλυφθεί 56 ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω 
α̟ό αστέρες ̟ου ανήκουν σε ̟ολλα̟λό σύστηµα. Ο µικρός αριθµός των εξω̟λανητών 
αυτών σε σύγκριση µε το σύνολο, οφείλεται εν µέρει στη χρήση της τεχνικής Doppler 
̟ου κάνει την ανίχνευσή τους δύσκολη σε ̟ολλα̟λά συστήµατα αστέρων.  
   

12.1 ∆ιάγραµµα Μάζας – Περιόδου 

 
  Το Σχήµα 12.1 δείχνει το διάγραµµα της ελάχιστης µάζας των εξω̟λανητών ̟ου 
̟εριφέρονται γύρω α̟ό ̟ολλα̟λά συστήµατα συναρτήσει του λογαρίθµου της 
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̟εριόδου. Στο διάγραµµα αυτό ̟αρατηρούµε ότι δεν υ̟άρχουν ̟λανήτες µε µάζα 
µεγαλύτερη α̟ό 5 Μjup µε µικρές ̟εριόδους ̟εριφοράς (µικρότερες των 60 ηµερών). 
Εξαίρεση α̟οτελεί ο ̟λανήτης HD 41004 B b. Η έλλειψη µεγάλης µάζας ̟λανητών σε 
τροχιές µικρής ̟εριόδου δεν µ̟ορεί να οφείλεται στις χρησιµο̟οιούµενες τεχνικές, 
αφού οι ̟λανήτες αυτοί είναι οι ̟ιο εύκολα ανιχνεύσιµοι.  
   Για ̟εριόδους µεγαλύτερες των 100 ηµερών, η κατανοµή των ̟λανητών ̟ου 
̟εριφέρονται γύρω α̟ό αστέρες ̟ου ανήκουν σε ̟ολλα̟λά συστήµατα στο ε̟ί̟εδο 
Μsini – log(Period) δε φαίνεται να διαφέρει α̟ό αυτή των ̟λανητών ̟ου ̟εριφέρονται 
γύρω α̟ό µεµονωµένους αστέρες. 

 

 
Σχήµα 12.1 ∆ιάγραµµα του λογαρίθµου της ̟εριόδου των ̟λανητών ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό αστέρες ̟ου 
ανήκουν σε ̟ολλα̟λά συστήµατα συναρτήσει της ελάχιστης µάζας τους. 
 

 

12.2 ∆ιάγραµµα Εκκεντρότητας – Περιόδου 

 
  Στο Σχήµα 12.2 φαίνεται το διάγραµµα της εκκεντρότητας των εξω̟λανητών ̟ου 
̟εριφέρονται γύρω α̟ό ̟ολλα̟λά συστήµατα συναρτήσει του λογαρίθµου της 
̟εριόδου. Παρατηρούµε ότι όλοι οι ̟λανήτες µε ̟εριόδους µικρότερες των 100 
ηµερών έχουν εκκεντρότητες κάτω α̟ό 0.35, ενώ οι ̟λανήτες µε µεγαλύτερες 
̟εριόδους µ̟ορούν να έχουν και ̟ολύ µεγάλες εκκεντρότητες, κάτι ̟ου δεν 
̟αρατηρείται στους ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό µεµονωµένους αστέρες. Οι 
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µέσες τιµές της εκκεντρότητας, τόσο για ̟εριόδους µεγαλύτερες των 100 ηµερών όσο 
και για µικρότερες, είναι σχεδόν ίδιες για ̟λανήτες γύρω α̟ό µεµονωµένους αστέρες 
και για ̟λανήτες γύρω α̟ό ̟ολλα̟λά συστήµατα (ελαφρώς αυξηµένες για τη δεύτερη 
κατηγορία).  
  Για τα ̟αρα̟άνω δύο διαγράµµατα έχουν ληφθεί υ̟όψη όλοι οι ̟λανήτες, ακόµα 
και αυτοί ̟ου ανήκουν σε ̟ολλα̟λό ̟λανητικό σύστηµα. Τα ̟αρα̟άνω 
συµ̟εράσµατα έχουν ελεγχθεί και ̟αραµένουν ίδια ακόµα και αν αφαιρέσουµε τους 
̟λανήτες αυτούς α̟ό το δείγµα.  
 
  

 
Σχήµα 12.2 ∆ιάγραµµα του λογαρίθµου της ̟εριόδου των ̟λανητών ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό αστέρες ̟ου 
ανήκουν σε ̟ολλα̟λά συστήµατα συναρτήσει της εκκεντρότητας. 

 
 
Μοντέλα σχηµατισµού και εξέλιξης γιγάντων ̟λανητών σε δι̟λά συστήµατα 
 
1. Αλληλε̟ιδράσεις µεταξύ δι̟λού συστήµατος και δίσκου 
 
  Οι αστέρες ̟ου ανήκουν σε δι̟λά συστήµατα αλληλε̟ιδρούν µε τρεις τύ̟ους 
δίσκων: δύο ̟ου βρίσκονται γύρω α̟ό τον κάθε αστέρα και έναν ̟ου βρίσκεται γύρω 
α̟ό το σύστηµα. Μεταφορά στροφορµής µεταξύ του συστήµατος και του δίσκου 
οδηγεί σε µείωση του εσωτερικού µέρους του δίσκου γύρω α̟ό το σύστηµα και του 
εξωτερικού µέρους των δίσκων γύρω α̟ό τους αστέρες.  
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  Οι Artymowicz & Lubow (1994) µελέτησαν τα ̟ροσεγγιστικά µεγέθη των δίσκων 
σαν συνάρτηση του λόγου µαζών του συστήµατος και της εκκεντρότητας για 
συστήµατα µε δίσκους αερίων. Τα α̟οτελέσµατα έδειξαν ότι για σύστηµα µε 
̟αράµετρο µάζας µ = Μ2/(Μ1+Μ2) = 0.3, το εσωτερικό άκρο του δίσκου γύρω α̟ό το 
σύστηµα βρίσκεται σε α̟όσταση rt = 2 αb (ό̟ου αb είναι ο µεγάλος ηµιάξονας του 
δι̟λού συστήµατος) για σχεδόν κυκλικό σύστηµα (eb = 0) και σε rt = 3 αb για eb = 0.5. 
Το εξωτερικό άκρο του δίσκου γύρω α̟ό τον κύριο αστέρα του συστήµατος βρίσκεται 
σε α̟όσταση rt = 0.4 αb για σχεδόν κυκλικό σύστηµα και σε rt = 0.18 αb για eb = 0.5, 
ενώ για τον συνοδό αστέρα σε α̟όσταση rt = 0.27 αb για σχεδόν κυκλικό σύστηµα και 
σε rt = 0.15 αb για eb = 0.4. 
 
2. Μακράς διαρκείας ευστάθεια των τροχιών 

 
  Υ̟οθέτοντας ότι ̟λανήτες µ̟ορούν να σχηµατιστούν σε δι̟λά συστήµατα αστέρων, 
οι Holman & Wiegert (1999) µελέτησαν τη µακράς διάρκειας ε̟ιβίωση ̟λανητών σε 
διάφορες ̟εριοχές του φασικού χώρου κοντά σε ένα δι̟λό αστρικό σύστηµα. 
Πλανήτες τόσο γύρω α̟ό τον κύριο όσο και α̟ό το συνοδό αστέρα µελετήθηκαν για 
διάφορες τιµές εκκεντρότητας και λόγου µαζών του συστήµατος. Για σύστηµα µε 
̟αράµετρο µάζας µ = 0.3, η µεγαλύτερη σταθερή τροχιά γύρω α̟ό τον κύριο αστέρα 
έχει κρίσιµη τιµή για τον µεγάλο ηµιάξονα rc = 0.37 αb για eb = 0.0 και rc = 0.14 αb για 
eb = 0.5. Για το ίδιο σύστηµα η µικρότερη τροχιά γύρω α̟ό το σύστηµα έχει κρίσιµη 
τιµή για τον µεγάλο ηµιάξονα rc = 2.3 αb για eb = 0.0 και rc = 3.9 αb για eb = 0.5. 
  Η ̟αρα̟άνω µελέτη των Holman & Wiegert αφορούσε ̟λανήτες ̟ου αρχικά 
βρίσκονταν σε κυκλική τροχιά. Οι Pilat-Lohinger & Dvorak (2002) διεύρυναν την 
ανάλυση αυτή, καθορίζοντας τη µεταβολή της ζώνης ευστάθειας εξαιτίας της αύξησης 
της αρχικής ̟λανητικής εκκεντρότητας. Αύξηση της εκκεντρότητας του ̟λανήτη 
̟ροκαλεί µείωση της ζώνης ευστάθειας. Η µείωση αυτή είναι εντούτοις σαφώς 
µικρότερη α̟ό αυτή ̟ου θα ̟ροκαλούνταν λόγω της αύξησης της εκκεντρότητας του 
δι̟λού συστήµατος.  
  Ό̟ως έδειξαν οι Holman & Wiegert (1999) ένας συνοδός αστέρας ̟ου βρίσκεται σε 
τροχιά 5 φορές µεγαλύτερη α̟ό την α̟όσταση του ̟λανήτη δεν α̟ειλεί τη µακράς 
διάρκειας ευστάθεια των ̟λανητικών τροχιών. Παρόλα αυτά, το α̟οτέλεσµα αυτό 
ισχύει µόνο για τροχιές ̟ου σχηµατίζουν µικρή γωνία µεταξύ τους. Οι Innanen et al. 
(1997) µελέτησαν την ευστάθεια των ̟λανητικών τροχιών σε δι̟λά συστήµατα 
δίνοντας έµφαση στην κλίση των τροχιακών ε̟ι̟έδων. Σαν ̟αράδειγµα µελέτησαν 
την ευστάθεια του ηλιακού συστήµατος υ̟ό την ̟ίεση ενός υ̟οθετικού µακρινού 
συνοδού αστέρα σε α̟όσταση 400 AU για διάφορες κλίσεις και µάζες. Εξαιτίας του 
µηχανισµού Kozai (Kozai 1962), το σύστηµα είναι ασταθές για µεγάλες γωνίες κλίσης 
µεταξύ των τροχιακών ε̟ι̟έδων (του αστέρα και των ̟λανητών), όταν ο συνοδός 
αστέρας έχει µάζα µεγαλύτερη α̟ό 0.05 Μsun. Ωστόσο, ένας συνοδός αστέρας µικρής 
µάζας δεν α̟οσταθερο̟οιεί το σύστηµα, ακόµα και για µεγάλες γωνίες κλίσης.  
 
3. Σχηµατισµός ενός γίγαντα ̟λανήτη σε δι̟λό αστρικό σύστηµα  
 
  ∆ύο µηχανισµοί έχουν ̟ροταθεί για το σχηµατισµό ενός γίγαντα ̟λανήτη: ο 
σχηµατισµός και η ̟ροσαύξηση ενός ̟υρήνα και οι αστάθειες στο δίσκο (Pollack et al. 
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1996; Boss 1997; Mayer et al. 2002). Ο µηχανισµός σχηµατισµού και ̟ροσαύξησης ενός 
̟υρήνα ξεκινάει µε τη σύγκρουση και συσσώρευση ̟λανητοειδών και ̟λανητικών 
εµβρύων σε ένα ̟ρωτο̟λανητικό δίσκο, ό̟ως γίνεται στη δηµιουργία των γήινων 
̟λανητών. Στις εξωτερικές ̟εριοχές του δίσκου, ό̟ου η ̟οσότητα του στερεού υλικού 
αυξάνεται λόγω της ̟αρουσίας ̟άγων, τα ̟λανητικά έµβρυα µ̟ορούν να φτάσουν 
τις 10 Μearth σε ̟ερί̟ου 106 χρόνια και αρχίζει να δηµιουργείται ατµόσφαιρα λόγου 
του δίσκου αερίων, ώστε να µ̟ορέσει τελικά να σχηµατιστεί ένας γίγαντας ̟λανήτης 
σαν το ∆ία και τον Κρόνο σε ̟ερί̟ου 107 χρόνια. Στο µοντέλο ̟ου βασίζεται στις 
αστάθειες του δίσκου, ένας βαρυτικά ασταθής δίσκος σ̟άει σε µάζες αερίου και 
σκόνης οι ο̟οίες συνενώνονται µε α̟οτέλεσµα το σχηµατισµό των γιγάντιων αέριων 
̟ρωτο̟λανητών. Η ̟ήξη και η ιζηµατο̟οίηση των κόκκων σκόνης στο κέντρο του 
̟ρωτο̟λανήτη µ̟ορεί να δηµιουργήσει ένα στερεό ̟υρήνα. Η διαδικασία αυτή 
λαµβάνει χώρα σε µία δυναµική κλίµακα χρόνου: η δηµιουργία των µαζών αερίου 
και σκόνης και η διαδικασία ̟ήξης των κόκκων σκόνης συµβαίνουν σχεδόν 
ταυτόχρονα σε ̟ερί̟ου 103 χρόνια. Παρότι οι δύο ̟αρα̟άνω µηχανισµοί διαφέρουν, 
έχουν ένα κοινό χαρακτηριστικό: οι γίγαντες ̟λανήτες µ̟ορούν να σχηµατιστούν 
µόνο στις σχετικά κρύες εξωτερικές ̟εριοχές των ̟ρωτο̟λανητικών δίσκων.  
  Ο Boss (1998) µελέτησε την ε̟ίδραση ενός συνοδού αστέρα στο σχηµατισµό ενός 
γίγαντα ̟λανήτη µέσω ασταθειών στο δίσκο. Τρισδιάστατα υδροδυναµικά µοντέλα 
δίσκων µάζας 0.04 Μsun εξελίχθηκαν χρονικά, υ̟οκείµενα στη βαρύτητα ενός συνοδού 
αστέρα το̟οθετηµένου σε κυκλική τροχιά σε α̟όσταση 40 AU. Α̟όντος του συνοδού 
αστέρα ο δίσκος είναι σταθερός, αλλά µε την ̟αρουσία του ο δίσκος σχηµατίζει ένα 
̟ρωτο̟λανήτη αρκετών µαζών ∆ία σε µόλις 0.002 Myr. 
  Η εξέλιξη των δύο αστέρων ενός δι̟λού αστρικού συστήµατος, µε τον κάθε αστέρα 
να ̟εριβάλλεται α̟ό ένα δίσκο, ̟ροσοµοιώθηκε α̟ό τον Nelson (2000). Ο κάθε 
αστέρας του συστήµατος είχε µάζα 0.5 Μsun και η εκκεντρότητα του συστήµατος 
θεωρήθηκε ίση µε 0.3. Η εξέλιξη του συστήµατος µελετήθηκε για 2700 yr (8 τροχιές του 
συστήµατος). Κατά τη διάρκεια και λίγο µετά α̟ό το ̟ερίαστρο κάθε δίσκος 
ανα̟τύσσει σ̟ειροειδείς δοµές µε δύο βραχίονες οι ο̟οίες εξασθενούσαν στο ε̟όµενο 
µισό της ̟εριόδου του συστήµατος. Ο κύκλος αυτός ε̟αναλαµβανόταν µε µικρές 
διακυµάνσεις. Η εξασθένηση των σ̟ειροειδών δοµών οφείλεται σε εσωτερική 
θέρµανση των δίσκων η ο̟οία αυξάνει τη σταθερότητά του ενάντια στην αύξηση των 
βραχιόνων της σ̟είρας. Ο σχηµατισµός ενός γίγαντα ̟λανήτη εξαιτίας βαρυτικής 
κατάρρευσης είναι ε̟οµένως αδύνατον να συµβεί σε ένα τέτοιο σύστηµα, αφού οι 
θερµοκρασίες στους δίσκους είναι τόσο υψηλές ̟ου ορισµένα είδη κόκκων, 
συµ̟εριλαµβανοµένων των ̟άγων, έχουν εξατµιστεί ̟αντού. Η δηµιουργία ενός 
γίγαντα ̟λανήτη µέσω του µηχανισµού σχηµατισµού ενός ̟υρήνα είναι ε̟οµένως 
ε̟ίσης αδύνατη σε ένα τέτοιο δι̟λό αστρικό σύστηµα.  
 
4. Η εξέλιξη ενός ̟λανήτη σε ένα δι̟λό αστρικό σύστηµα 
 
  Ο Kley (2001) µελέτησε την εξέλιξη ενός γίγαντα ̟λανήτη ο ο̟οίος βρίσκεται ακόµη 
µέσα στον ̟ρωτο̟λανητικό δίσκο γύρω α̟ό τον κύριο αστέρα ενός δι̟λού αστρικού 
συστήµατος. Ένας ̟λανήτης 1 Μjup το̟οθετήθηκε σε κυκλική τροχιά σε α̟όσταση 5.2 
AU α̟ό τον αστέρα µάζας 1 Μsun. Ο συνοδός αστέρας είχε µάζα 0.5 Μsun και 
εκκεντρότητα 0.5. Ο ηµιάξονας του συστήµατος κυµαινόταν α̟ό 50 έως 100 AU. Οι 
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̟ροσοµοιώσεις έδειξαν ότι ο συνοδός αστέρας µεταβάλλει τις εξελικτικές ιδιότητες του 
̟λανήτη: ο ρυθµός ̟ροσαύξησης µάζας αυξάνεται, ενώ ο χρόνος της ̟ρος τα µέσα 
µετανάστευσης του ̟λανήτη µειώνεται. Ε̟ίσης, µεταβάλλεται η ̟λανητική 
εκκεντρότητα: αρχικά αυξάνεται λόγω διαταραχών ̟ου οφείλονται στο συνοδό 
αστέρα και στη συνέχεια µειώνεται λόγω αλληλε̟ίδρασης µε το δίσκο. Το τελικό 
α̟οτέλεσµα είναι η γρήγορη µείωση του ηµιάξονα της ̟λανητικής τροχιάς και η 
α̟όσβεση της αρχικής εκκεντρότητας.  
 

13. ∆ιάγραµµα µάζας - ακτίνας 

 
  Λόγω της φύσης της µεθόδου Doppler, µόνο οι τροχιακές ̟αράµετροι και το ελάχιστο 
όριο της ̟λανητικής µάζας ̟ροκύ̟τουν α̟ό τις φασµατοσκο̟ικές µετρήσεις. 
Αυστηρότεροι ̟εριορισµοί για τα ̟λανητικά µοντέλα µ̟αίνουν α̟ό ̟αρατηρήσεις της 
διάβασης των ̟λανητών µ̟ροστά α̟ό τον κεντρικό αστέρα. Ο συνδυασµός των 
µετρήσεων των ακτινικών ταχυτήτων µε τις ̟αρα̟άνω ̟αρατηρήσεις µ̟ορεί να δώσει 
τη µάζα µε ακρίβεια, ακτίνα και µέση ̟υκνότητα του ̟λανήτη, α̟οδεικνύοντας την 
αέρια ή στερεή φύση του και ̟αρέχοντας ̟εριορισµούς για την εσωτερική ̟λανητική 
δοµή (Udry et al. 2007). Μέχρι σήµερα έχουν ̟αρατηρηθεί 117 διαβάσεις ̟λανητών. Τα 
αντικείµενα αυτά µας ε̟ιτρέ̟ουν τη σχεδίαση του διαγράµµατος µάζας - ακτίνας 
(Σχήµα 13.1), δίνοντάς µας ένα ισχυρό εργαλείο για τη µελέτη των θεωριών ̟ερί της 
̟λανητικής δοµής. 
  Στο διάγραµµα του λογαρίθµου της ̟λανητικής µάζας συναρτήσει της ̟λανητικής 
ακτίνας ̟αρατηρούµε ότι για µάζες µικρότερες α̟ό 0.4 Mjup και ακτίνες µικρότερες α̟ό 
0.9 rjup φαίνεται να υ̟άρχει κά̟οια γραµµική σχέση. Στο Σχήµα 13.2 εστιάζουµε στην 
̟αρα̟άνω ̟εριοχή του διαγράµµατος. Ο δείκτης συσχέτισης των δύο µεγεθών στην 
̟εριοχή αυτή είναι 0.88. Η σχέση ̟ου συνδέει τα δύο µεγέθη είναι: 

                                    log (M sini) = 1.945*r – 2.1035                        (13.1) 
Βάζοντας την ακτίνα της Γης στην ̟αρα̟άνω εξίσωση ̟αίρνουµε τιµή για τη µάζα 
της ̟ερί̟ου 2.5 φορές µεγαλύτερη α̟ό την ̟ραγµατική. Για το Ηλιακό σύστηµα 
(Σχήµα 13.3) η σχέση ̟ου συνδέει τα δύο µεγέθη είναι: 

                                                    4005.26848.0 rM =                                    (13.2) 
Αν βάλουµε την ακτίνα της Γης στην εξίσωση αυτή ̟αίρνουµε τιµή για τη µάζα της 
Γης ίση µε 0.66 Μearth. Βλέ̟ουµε ε̟οµένως ότι δεν υ̟άρχει συγκεκριµένη σχέση ̟ου να 
συνδέει τη µάζα µε την ακτίνα ̟ου να είναι καθολική για όλα τα ̟λανητικά 
συστήµατα. Αν βάλουµε τα όρια M < 0.4 Mjup και r < 0.9 rjup η σχέση (13.2) θα 
̟αρέµενε σχεδόν η ίδια, αφού ο µόνος ̟λανήτης του Ηλιακού συστήµατος ̟ου 
βρίσκεται έξω α̟ό αυτά τα όρια είναι ο ∆ίας. 
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Σχήµα 13.1 ∆ιάγραµµα µάζας – ακτίνας για τους εξω̟λανήτες ̟ου έχουν ̟αρατηρηθεί µε τη µέθοδο της 
διάβασης. 

 

 
Σχήµα 13.2 ∆ιάγραµµα µάζας – ακτίνας για τους εξω̟λανήτες ̟ου έχουν ̟αρατηρηθεί µε τη µέθοδο της 
διάβασης µε Μ < 0.4 Mjup και r < 0.9 rjup. 
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Σχήµα 13.3 ∆ιάγραµµα µάζας – ακτίνας των ̟λανητών του Ηλιακού συστήµατος. 

 
  Παρατηρούµε ότι  ένα µεγάλο ̟οσοστό των εξω̟λανητών ̟ου έχουν ̟αρατηρηθεί και 
µε τη µέθοδο της διάβασης έχουν ̟ολύ µεγάλες ακτίνες. ∆ιάφορες ιδέες έχουν ̟ροταθεί 
̟ροκειµένου να εξηγήσουν την ̟αρα̟άνω ιδιότητα, αλλά καµία α̟ό αυτές δεν έχει έως 
τώρα την ̟λήρη α̟οδοχή της ε̟ιστηµονικής κοινότητας.  
 

1. Ατµοσφαιρική κυκλοφορία 
  Οι ̟λανήτες ̟ου βρίσκονται ̟ολύ κοντά στον κεντρικό αστέρα δέχονται ένα µεγάλο 
̟οσό ενέργειας α̟ό αυτόν. Η θέρµανση των εξωτερικών στρωµάτων του ̟λανήτη 
ε̟ηρεάζει την κάθετη συνιστώσα της θερµοκρασίας και κατά συνέ̟εια την εξέλιξη του 
̟λανήτη και ε̟οµένως και την ακτίνα του. Η ̟αρα̟άνω ε̟ίδραση του αστέρα δεν 
µ̟ορεί ωστόσο να εξηγήσει τις ̟αρατηρούµενες ακτίνες ̟ου είναι µεγαλύτερες α̟ό 1.2 
Rjup. Η ακτινοβολία µ̟ορεί ε̟ίσης να µεταβάλλει και την οριζόντια συνιστώσα της 
θερµοκρασίας. Αν το ένα ηµισφαίριο του ̟λανήτη είναι στραµµένο ̟άντα ̟ρος τον 
αστέρα, λόγω ̟αλιρροϊκών αλληλε̟ιδράσεων, και δέχεται συνεχώς αστρική 
ακτινοβολία, µ̟ορεί να ̟ροκύψουν µεγάλες διαφορές θερµοκρασίας µεταξύ της 
ηµερήσιας και της νυχτερινής ̟λευράς του ̟λανήτη και να ̟ροκληθεί ταχεία 
ατµοσφαιρική κυκλοφορία (Heng et al. 2011). Οι γρήγοροι άνεµοι ̟ου ̟ροκύ̟τουν 
µ̟ορεί να ̟αράγουν ένα µηχανισµό θέρµανσης στο εσωτερικό του ̟λανήτη, 
ε̟ιβραδύνοντας την εξέλιξή του µε α̟οτέλεσµα µία µεγαλύτερη α̟ό την αναµενόµενη 
ακτίνα. Η ̟ρόταση αυτή στηρίχτηκε σε αριθµητικές ̟ροσοµοιώσεις της ατµοσφαιρικής 
κυκλοφορίας α̟ό τους Showman και Guillot (2002), οι ο̟οίες ̟αράγουν µία ̟ρος τα 
κάτω ροή κινητικής ενέργειας σε ένα ̟οσοστό ̟ερί̟ου 1% της α̟ορροφούµενης 
αστρικής ροής. Αυτή η ροή θερµότητας υ̟οτίθεται ότι διαχέεται βαθιά στο εσωτερικό 
του ̟λανήτη, ̟αράγοντας έτσι µία ε̟ι̟λέον ̟ηγή ενέργειας κατά τη διάρκεια της 
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εξέλιξής του. Σύµφωνα µε τις ̟ροσοµοιώσεις αυτές, ο µηχανισµός αυτός ε̟ιφέρει ένα 
τυ̟ικό ρυθµό θέρµανσης της τάξης των 1027 erg/s, ο ο̟οίος εξηγεί τη µεγάλη ακτίνα 
αυτών των θερµών γιγάντων (Guillot et al. 2002; Chabrier et al. 2004). Ωστόσο η ισχύς 
αυτού του σεναρίου αµφισβητείται. Η σηµαντική µεταφορά κινητικής ενέργειας ̟ου 
βρέθηκε στις ̟αρα̟άνω ̟ροσοµοιώσεις εξαρτάται α̟ό τις λε̟τοµέρειες των µοντέλων 
ατµοσφαιρικής κυκλοφορίας και δεν έχει ε̟ιβεβαιωθεί α̟ό άλλες ̟ροσοµοιώσεις 
(Burkert et al. 2005).  
 

2. Παλιρροϊκές αλληλε̟ιδράσεις 
  Πολλές µελέτες έχουν ̟ροτείνει την ̟αλιρροϊκή θέρµανση σαν ένα ̟ιθανό µηχανισµό 
για να εξηγηθούν οι µεγάλης ακτίνας ̟λανήτες ̟ου έχουν ̟αρατηρηθεί. Ένας ρυθµός 
θέρµανσης της τάξης των 1027 erg/s διαχεόµενης στο αγώγιµο εσωτερικό του ̟λανήτη 
σε κατάλληλες κλίµακες χρόνου θα µ̟ορούσε να εξηγήσει τις ̟αρατηρούµενες µεγάλες 
ακτίνες, τουλάχιστον για ̟λανήτες χωρίς ̟υρήνα. Ο ρυθµός αυτός συνάδει µε το ρυθµό 
̟αλιρροϊκής διάχυσης: 

( )
( )

serge
AUa

RR

M

M

Q
e

a

R

Q

MG

dt

dE jupp

sunp

p

p

tide /
05.0/

/10
102.5

2

21 2

2/15

52/5

*

'

6
272

2/15

5

'

2/5

*

2/3



















×−≈










−=  (13.3) 

ό̟ου *M  είναι η µάζα του αστέρα, Rp η ακτίνα του ̟λανήτη, α ο ηµιάξονας της 

τροχιάς, e η εκκεντρότητα, kQQ pp /' = , ό̟ου pQ είναι ο ̟αράγοντας ̟αλιρροϊκής 

̟οιότητας ̟ου ορίζεται σαν ο λόγος της µέγιστης δυναµικής ενέργειας ̟ου 
α̟οθηκεύεται λόγω της ̟αλιρροϊκής ̟αραµόρφωσης ̟ρος την ενέργεια ̟ου διαχέεται 
σε κάθε ̟αλιρροϊκή ̟ερίοδο και k  ο όρος δεύτερης τάξης του αριθµού Love, 

χαρακτηριστικός της ̟αραµόρφωσης του σώµατος ( 02.0≈sunk  και 38.0≈jupk ). 

 Η ̟αρουσία ενός κεντρικού ̟υρήνα έχει ως α̟οτέλεσµα µία µικρότερη ακτίνα και 
ε̟οµένως α̟αιτείται µεγαλύτερος ρυθµός ενέργειας. Οι ̟ρώτοι υ̟ολογισµοί για τη 
διερεύνηση της ε̟ίδρασης της ̟αλιρροϊκής διάχυσης (Bodenheimer et al. 2001) 
βασίστηκαν σε λανθασµένες κλίµακες χρόνου ̟αλιρροϊκής εξέλιξης και υ̟έθεταν 
σταθερές τροχιακές ιδιότητες στο χρόνο. Η σωστή ε̟ί̟τωση της ̟αλιρροϊκής διάχυσης 
στην ακτίνα ενός ̟λανήτη ανάλογα µε τον αρχικό ηµιάξονα της τροχιάς και την 
εκκεντρότητα, και λαµβάνοντας υ̟όψη την ε̟ίδραση της µείωσής τους κατά τη 
διάρκεια της εξέλιξης, µελετήθηκε ̟ρόσφατα (Jackson et al. 2008; Ibgui et al. 2009; Miller 
et al. 2009). Σε ορισµένες ̟ερι̟τώσεις αυτή η ̟ηγή θέρµανσης βρέθηκε να είναι 
σηµαντική, ε̟ηρεάζοντας ̟ιθανόν τη συστολή του ̟λανήτη, υ̟οθέτοντας ότι η 
̟αλιρροϊκή διάχυση λαµβάνει χώρα βαθιά στο αγώγιµο εσωτερικό του ̟λανήτη. 
Ωστόσο η ̟αλιρροϊκή θέρµανση λόγω της ̟ε̟ερασµένης εκκεντρότητας δεν φαίνεται να 
είναι ο κύριος µηχανισµός ̟ου είναι υ̟εύθυνος για όλες τις ̟αρατηρούµενες µεγάλες 
ακτίνες.  
 

3. Μεγάλη ατµοσφαιρική αδιαφάνεια 
  Ένας ̟ιθανός µηχανισµός για να ε̟ιβραδυνθεί η συστολή ενός σώµατος και να 
διατηρήσει ε̟οµένως µία µεγάλη ακτίνα σε συγκεκριµένη ηλικία είναι η αύξηση της 
ατµοσφαιρικής αδιαφάνειας (Burrows et al. 2007). Η µεταβολή των ατµοσφαιρικών 
ιδιοτήτων (σύσταση, νέφη, αδιαφάνεια) εξαιτίας ισχυρής ο̟τικής και υ̟εριώδους 
ακτινοβολίας ή ατµόσφαιρες ̟λούσιες σε µέταλλα έχουν ̟ροταθεί σαν ̟ηγή της 
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αυξηµένης αδιαφάνειας. Για να µελετηθούν οι υψηλές αδιαφάνειες, έχουν υ̟οτεθεί 
ατµοσφαιρικές µεταλλικότητες αρκετά µεγαλύτερες της ηλιακής. Ο συνδυασµός των 
ε̟ι̟τώσεων των µεγάλων αδιαφανειών και της ̟αρουσίας ενός ̟υκνού ̟υρήνα µ̟ορεί 
να δικαιολογήσει τη διασ̟ορά των ̟αρατηρούµενων ακτίνων του Σχήµατος 13.1. Αν 
και οι υψηλές ατµοσφαιρικές µεταλλικότητες των εξω̟λανητών ̟ου δέχονται 
ακτινοβολία δεν µ̟ορούν να α̟οκλειστούν, δεδοµένων των ̟εριορισµένων γνώσεων 
̟άνω στις διάφορες διαδικασίες ̟ου λαµβάνουν χώρα σε τέτοιες ̟ερι̟τώσεις, τα 
α̟οτελέσµατα των Burrows et al. (2007) αµφισβητούνται. Α̟ό ̟αρόµοιους 
υ̟ολογισµούς του Guillot (2008) ̟ροκύ̟τει µικρότερη ακτίνα για τον ̟λανήτη, καθώς 
το µεγαλύτερο µέσο µοριακό βάρος λόγω της αυξηµένης µεταλλικότητας αντισταθµίζει 
ή και υ̟ερτερεί της ε̟ιβράδυνσης της συστολής λόγω της αύξησης της αδιαφάνειας. Οι 
̟λανήτες ̟ου δέχονται ακτινοβολία είναι ακτινοβολιακά ευσταθείς µέχρι τα κατώτερα 
στρώµατα. Προκειµένου να διατηρηθούν ψηλά τα βαριά στοιχεία σε αυτά τα ευσταθή 
στρώµατα α̟αιτείται ένας µηχανισµός ̟ου θα αντισταθµίσει τη βαρύτητα. Ε̟οµένως, 
ακόµα και τα µοντέλα ̟ου υ̟οθέτουν µεταλλικότητες ̟ολύ µεγαλύτερες της ηλιακής, 
δεν µ̟ορούν να εξηγήσουν τις ̟ολύ µεγάλες ̟αρατηρούµενες ακτίνες κά̟οιων 
̟λανητών, υ̟οδεικνύοντας την ανάγκη για την εύρεση άλλων µηχανισµών.  
 

4. Μειωµένη µεταφορά θερµότητας στο εσωτερικό 
  Η ιδέα του Stevenson, ότι η αγωγιµότητα δεν είναι τόσο α̟οδοτική όσο συνήθως 
υ̟οτίθεται για τα εσωτερικά των ̟λανητών, εφαρµόστηκε στην ̟ερί̟τωση των 

εξω̟λανητών α̟ό τους Chabrier και Baraffe (2007). Έδειξαν ότι οι συνθήκες ̟ου 

ε̟ικρατούν στα εσωτερικά των γιγάντων ̟λανητών µ̟ορούν να ευνοήσουν την 
ανά̟τυξη ̟ολλα̟λών λε̟τών στρωµάτων διάχυσης ̟ου ̟εριβάλλονται α̟ό µικρής 
κλίµακας αγώγιµες ̟εριοχές, αν το µοριακό βάρος αλλάζει καθ’ ύψος. Η ̟αρουσία µιας 
βαθµίδας µοριακού βάρους στο εσωτερικό των ̟λανητών θα µ̟ορούσε να ̟ροκύψει 
α̟ό τη διαδικασία σχηµατισµού, κατά τη διάρκεια της συσσώρευσης αερίου και 
̟λανητοειδών, ή λόγω της διάβρωσης του ̟υρήνα. Υ̟οθέτοντας µία βαθµίδα µοριακού 

βάρους στις εσωτερικές ̟εριοχές ̟λανητών σαν τον ∆ία, οι Chabrier και Baraffe (2007) 

έδειξαν ότι, αν ̟ολλα̟λά στρώµατα µ̟ορούν να δηµιουργηθούν, ίσως ε̟ιβιώσουν για 
αρκετό διάστηµα ώστε να ε̟ηρεάσουν την εξέλιξη του ̟λανήτη. Η µεταφορά 
θερµότητας σε αγώγιµα στρώµατα είναι λιγότερο α̟οδοτική α̟ό τη µεγάλης κλίµακας 
αγωγιµότητα και ε̟οµένως η θερµότητα ̟ου διαφεύγει α̟ό τα θερµά, εσωτερικά 
στρώµατα είναι σηµαντικά µειωµένη. Το α̟οτέλεσµα είναι ένας µεγαλύτερος ̟λανήτης 
για συγκεκριµένη ηλικία α̟ό ότι θα ήταν ένας του ο̟οίου το εσωτερικό θα ήταν 

οµοιογενές και αδιαβατικό (Chabrier & Baraffe, 2007). Ανάλογα µε τον αριθµό των 

στρωµάτων και τη κλίση του µοριακού βάρους, η ̟αρουσία αυτής της διαδικασίας θα 
µ̟ορούσε να εξηγήσει την ̟αρατηρούµενη διασ̟ορά στις ̟λανητικές ακτίνες. Αν 
ε̟ιβεβαιωθεί, αυτό το σενάριο θα µ̟ορούσε να έχει σηµαντικές συνέ̟ειες στη 
κατανόηση της εσωτερικής δοµής των ̟λανητών. Ε̟ίσης, σύµφωνα µε τη θεωρία αυτή, 
δεν αναµένεται να υ̟άρχει συσχετισµός µεταξύ της ακτίνας και της ̟ροσ̟ί̟τουσας 
ροής, σε αντίθεση µε άλλους µηχανισµούς ό̟ως η ατµοσφαιρική κυκλοφορία.   
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14. Εξω̟λανήτες µε Μ sini < 20 Mearth 

 

  ∆εδοµένου ότι τα τελευταία χρόνια έχει αυξηθεί ιδιαίτερα όχι µόνο ο συνολικός 
αριθµός των εξω̟λανητών ̟ου έχουν βρεθεί, αλλά και ο αριθµός των εξω̟λανητών µε 
µικρές µάζες, λόγω της βελτίωσης των µεθόδων ανίχνευσης, θα είχε ενδιαφέρον να 
µελετήσουµε τις στατιστικές ιδιότητες των ̟λανητών µε µάζες µικρότερες α̟ό 20 Mearth. 
Στη µελέτη αυτή δεν έχουµε ̟εριλάβει τους 2 ̟λανήτες ̟ου ̟εριφέρονται γύρω α̟ό 
µέλη δι̟λών αστρικών συστηµάτων.  
  Στον ̟αρακάτω ̟ίνακα (Πίνακας 1) δίνονται ορισµένα στοιχεία για τους εξω̟λανήτες 
µε Μ < 20 Mearth. Παρατηρούµε ότι οι ̟λανητικές ̟υκνότητες (όσες δίνονται) είναι κατά 
µέσο όρο ̟ολύ µικρότερες αυτής της Γης (5.515 g/cm3), ενώ όλες οι ακτίνες είναι 
µεγαλύτερες αυτής. Μόνο ο CoRoT-7 b έχει ̟υκνότητα κοντά στη γήινη. Εντούτοις, 
λόγω των µικρών τους µαζών και της θέσης τους στο σύστηµα, ̟ολύ κοντά στον 
κεντρικό αστέρα, οι ̟λανήτες αυτοί µ̟ορεί να α̟οτελούνται κυρίως α̟ό ένα µεγάλο 
̟υρήνα α̟ό ̟έτρα ή ̟άγο (Brunini & Cionco 2005, Alibert et al. 2006). Είναι ̟ιθανό να 
έχουν χάσει το µεγαλύτερο µέρος της ατµόσφαιρας αερίων τους ή ακόµα και να µην 
κατάφεραν να σχηµατίσουν µία (Lecavelier des Etangs et al. 2004; Baraffe et al. 2005, 
2006; Hubbard et al. 2007).  
 
 
Πίνακας 1. Παράµετροι γνωστών εξω̟λανητών µε Μ < 20 Mearth. 

Name 
M sini 
(Mearth) 

Semi-
Major Axis 

(AU) 

Orbital 
Period 
(days) 

Orbital 
Eccentricity 

Planetary 
Density 
(g/cm3) 

Planetary 
Radius 
(Rearth) 

Spectral 
Type 

GJ 581 e 1.9 0.0285 3.1494 0   M5 

Kepler-11 f 2 0.2490 46.6888 0 0.7 2.6  

Kepler-11 b 4 0.0910 10.3038 0 3.0 2.0  

HD 40307 b 4.1 0.0469 4.3115 0   K2.5 V 

HD 156668 b 4.2 0.0500 4.6460 0   K3 V 

CoRoT-7 b 4.9 0.0172 0.85359 0 6.0 1.68  

Kepler-10 b 5 0.0168 0.837495 0 9.0 1.42 G 

61 Vir b 5.1 0.0501 4.215 0.1   G5V 

GJ 581 c 5.4 0.073 12.929 0.17   M5 

GJ 876 d 5.9 0.0208 1.93778 0.21   M5 

Kepler-11 d 6 0.154 22.6872 0 0.9 3.4  

GJ 1214 b 6.5 0.0143 1.5804 0 1.9 2.7 M4.5 

HD 215497 b 6.6 0.0466 3.9340 0.16   K3 V 

HD 40307 c 6.7 0.080 9.62 0   K2.5 V 

GJ 581 d 7.1 0.218 66.8 0.38   M5 

GJ 3634 b 7.1 0.029 2.6456 0.08   M2.5 

HD 181433 b 7.5 0.080 9.374 0.40   K3 IV 

Kepler-11 e 8 0.194 31.9959 0 0.5 4.52  

HD 1461 b 8 0.064 5.773 0.1   G0V 

HD 97658 b 8 0.083 9.494 0   K1 V 

GJ 176 b 8 0.066 8.783 0   M2V 

HD 40307 d 8.9 0.132 20.46 0   K2.5 V 

HD 7924 b 9 0.0566 5.398 0.2   K0V 

HD 69830 b 10.1 0.078 8.667 0.1   K0V 

61 Vir c 11 0.217 38.02 0.14   G5V 
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mu Ara d 11 0.093 9.639 0.17   G3 V 

GJ 674 b 11.1 0.0387 4.694 0.2   M2.5 

HD 69830 c 11.7 0.185 31.56 0.13   K0V 

HD 10180 d 12 0.129 16.357 0.14   G1 V 

GJ 876 e 12 0.33 124.3 0.05   M5 

Kepler-11 c 13 0.11 13.025 0 2 3.1  

HD 10180 c 13.2 0.064 5.7596 0.08   G1 V 

BD-08 2823 b 15 0.056 5.6 0.2   K3V 

HD 4308 b 15.2 0.119 15.56 0   G3V 

GJ 581 b 15.7 0.0406 5.3687 0   M5 

HD 102365 b 16 0.463 122.1 0.3   G V 

HD 69830 d 18 0.63 197 0.07   K0V 

HD 90156 b 18 0.25 49.77 0.3   G5V 

HAT-P-26 b 19 0.0479 4.23452 0.12 0.4 6.3 K1 V 

14.1 Περίοδος 
 

  Το διάγραµµα ̟εριόδου – ελάχιστης ̟λανητικής µάζας δίνεται στο Σχήµα 14.1. Η 
µέση ̟ερίοδος είναι 24 ηµέρες. Αυτό είναι λογικό, αφού η χρήση της τεχνικής Doppler 
για την ανίχνευσή τους δε θα µ̟ορούσε να ανιχνεύσει ̟λανήτες τόσο χαµηλών µαζών 
µε µεγάλες ̟εριόδους ̟εριφοράς, ό̟ως έχουµε δει και ̟αρα̟άνω. Η ̟αρα̟άνω µέση 
τιµή της ̟εριόδου διαφέρει για ̟λανήτες ̟ου ανήκουν σε ̟ολλα̟λό ̟λανητικό 
σύστηµα και για µεµονωµένους ̟λανήτες. Για την ̟ρώτη κατηγορία η µέση τιµή είναι 
27 ηµέρες, ενώ για τη δεύτερη είναι 18 ηµέρες.   
 

 
Σχήµα 14.1 ∆ιάγραµµα ̟εριόδου – ελάχιστης µάζας για εξω̟λανήτες µε M < 20 Mearth. 
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14.2 Εκκεντρότητα 

 

  Στο Σχήµα 14.2 δίνεται το διάγραµµα της εκκεντρότητας συναρτήσει της ελάχιστης 
̟λανητικής µάζας. Η µέση εκκεντρότητα είναι 0.097. Πολλοί µάλιστα α̟ό τους 
εξω̟λανήτες έχουν εκκεντρότητα 0. Αυτό οφείλεται, ό̟ως είδαµε ̟ιο ̟άνω, στο γεγονός 
ότι οι τροχιές έχουν γίνει κυκλικές λόγω των ̟αλιρροϊκών δυνάµεων, εφόσον οι 
̟λανήτες αυτοί βρίσκονται ̟ολύ κοντά στον κεντρικό αστέρα για να υ̟άρχει η 
δυνατότητα ανίχνευσής τους. 
 

 
Σχήµα 14.2 ∆ιάγραµµα εκκεντρότητας – ελάχιστης µάζας για εξω̟λανήτες µε M < 20 Mearth. 
 
 

14.3 Κεντρικός Αστέρας 
 

  Το διάγραµµα της ελάχιστης ̟λανητικής µάζας συναρτήσει της µάζας του κεντρικού 
αστέρα δίνεται στο Σχήµα 14.3. Όλοι οι αστέρες έχουν µάζες µικρότερες α̟ό 1.1 Μsun, 
αφού η µεταβολή στις ακτινικές ταχύτητες αστέρων µεγαλύτερης µάζας ̟ου θα 
̟ροκαλούνταν α̟ό ̟λανήτες µε M < 20 Mearth θα ήταν δύσκολο να ̟αρατηρηθεί.  Μία 
άλλη ̟αρατήρηση είναι ότι δεν υ̟άρχουν ̟λανήτες γύρω α̟ό αστέρες µε µάζες α̟ό 0.5 
µέχρι 0.7 Μsun.  
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Σχήµα 14.3 ∆ιάγραµµα αστρικής µάζας – ελάχιστης ̟λανητικής µάζας για εξω̟λανήτες µε M < 20 Mearth 
 

 
  Στο Σχήµα 14.5 δίνεται το διάγραµµα της µεταλλικότητας του κεντρικού αστέρα 
συναρτήσει της µάζας του. Η µέση µεταλλικότητα είναι –0.045, αρκετά µικρότερη α̟ό 
τη µέση µεταλλικότητα του συνόλου των αστέρων µε ̟λανήτες σε τροχιά γύρω τους, µε 
την κατανοµή της να διαφέρει ε̟ίσης α̟ό αυτή του συνόλου (Σχήµα 14.4). Το εύρος των 
µεταλλικοτήτων είναι α̟ό -0.4 έως 0.4. ∆εν έχουν δηλαδή ανιχνευθεί ̟λανήτες µάζας 
µικρότερης α̟ό 20 Μearth σε τροχιά γύρω α̟ό αστέρες είτε ̟ολύ φτωχούς είτε ̟ολύ 
̟λούσιους σε µέταλλα.  
 

 
  Σχήµα 14.4 Κατανοµή της µεταλλικότητας των αστέρων µε ̟λανήτες µε M < 20 Mearth. Το d[Fe/H] ισούται µε 0.2. 
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Σχήµα 14.5 ∆ιάγραµµα αστρικής µάζας – µεταλλικότητας για αστέρες γύρω α̟ό τους ο̟οίους 
̟εριφέρονται ̟λανήτες µε M < 20 Mearth. 
 
 

15. Πολλα̟λά Πλανητικά Συστήµατα 
 
  Πολλοί α̟ό τους εξω̟λανήτες ̟ου έχουν έως τώρα ανιχνευθεί ανήκουν σε ̟ολλα̟λό 
̟λανητικό σύστηµα. ∆εδοµένου ότι το καλύτερα µελετηµένο σύστηµα είναι το Ηλιακό 
σύστηµα, αξίζει να συγκρίνουµε ορισµένα α̟ό τα ̟λανητική συστήµατα ̟ου έχουν 
ανακαλυφθεί µε το Ηλιακό. 
  

15.1 ∆ιάγραµµα Μάζας – Περιόδου 

 
  Παρακάτω δίνονται τα διαγράµµατα µάζας - ̟εριόδου ορισµένων α̟ό τα ̟λανητικά 
συστήµατα ̟ου έχουν ανακαλυφθεί, των ο̟οίων ο κεντρικός αστέρας δεν είναι µέλος 
δι̟λού αστρικού συστήµατος. Τα συστήµατα ̟ου έχουν ε̟ιλεγεί είναι αυτά ̟ου έχουν 
τουλάχιστον 4 ̟λανήτες. 
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Σχήµα 15.1 ∆ιάγραµµα Περιόδου – Μάζας για γνωστά ̟λανητικά. 
 
 

  Παρατηρούµε ότι όλα τα ̟αρα̟άνω ̟λανητικά συστήµατα µοιάζουν µε το Ηλιακό 
στο εύρος των µαζών των ̟λανητών. Η µέγιστη τιµή του Msini είναι 1.9 Mjup. ∆εν 
̟αρατηρούµε δηλαδή κανένα ̟λανήτη ̟ολύ µεγάλης µάζας στα ̟λανητικά αυτά 
συστήµατα. Ένα άλλο χαρακτηριστικό είναι ότι στα ̟αρα̟άνω ̟λανητικά συστήµατα 
δεν υ̟άρχουν ̟λανήτες µεγάλης µάζας ̟ολύ κοντά στον κεντρικό αστέρα (µε ̟ολύ 
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µικρή ̟ερίοδο), δηλαδή Hot Jupiters. Το σύστηµα Kepler-11 α̟οτελείται α̟ό ̟λανήτες 
µικρής µάζας (Μsini < 0.05 Μjup), µε εξαίρεση έναν ̟λανήτη, οι ο̟οίοι βρίσκονται σε 
̟ολύ µικρές α̟οστάσεις α̟ό τον κεντρικό αστέρα (έχουν ̟εριόδους µικρότερες των 50 
ηµερών).  
 

15.2 ∆ιάγραµµα Περιόδου – Εκκεντρότητας 
 

  Παρακάτω δίνονται τα διαγράµµατα ̟εριόδου - εκκεντρότητας για τα ̟αρα̟άνω 
̟λανητικά συστήµατα (Σχήµα 15.2). 
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Σχήµα 15.2 ∆ιάγραµµα ̟εριόδου – εκκεντρότητας για γνωστά ̟λανητικά συστήµατα.  

 
 
 

  Στα διαγράµµατα του Σχήµατος 15.2 φαίνεται ότι όλοι οι ̟λανήτες ̟ου ανήκουν σε 
̟λανητικά συστήµατα έχουν σχετικά µικρές εκκεντρότητες, µικρότερες α̟ό 0.4. Οι 
̟λανήτες του συστήµατος Kepler-11 έχουν όλοι σχεδόν κυκλικές τροχιές. Στα 
συστήµατα µ Ara, HD 10180 και GJ 876 ̟αρατηρούµε ότι, αντίθετα µε ότι αναµένεται, 
οι ̟λανήτες µε µικρές ̟εριόδους, δηλαδή ̟ου βρίσκονται κοντά στον κεντρικό αστέρα, 
έχουν µεγαλύτερες εκκεντρότητες α̟ό τους ̟λανήτες µε µεγαλύτερες ̟εριόδους. Το ίδιο 
συµβαίνει στο Ηλιακό σύστηµα µε τον Ερµή ο ο̟οίος είναι ο ̟λανήτης µε τη 
µεγαλύτερη εκκεντρότητα ̟αρότι βρίσκεται ̟ολύ κοντά στον κεντρικό αστέρα και θα 
αναµενόταν η τροχιά του να έχει γίνει κυκλική λόγω τον ̟αλιρροϊκών δυνάµεων. Ίσως 
οι ̟λανήτες ̟ου βρίσκονται στις εξωτερικές ̟εριοχές του ̟λανητικού συστήµατος να 
έχουν µεγάλες µάζες, ικανές να ε̟ηρεάσουν την εκκεντρότητα των εσωτερικών 
̟λανητών. 
 
 
 

15.3 Μεταλλικότητα 
 

  Ό̟ως είδαµε ̟αρα̟άνω η µεταλλικότητα του αστέρα ίσως να α̟οτελεί το κλειδί για το 
σχηµατισµό των ̟λανητών. Στο διάγραµµα ̟ου του Σχήµατος 15.3 δίνεται η µάζα του 
αστέρα συναρτήσει της µεταλλικότητας. 
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    Σχήµα 15.3 ∆ιάγραµµα αστρικής µάζας – µεταλλικότητας για αστέρες µε ̟ολλα̟λά ̟λανητικά 
συστήµατα. 
 

 
    Σχήµα 15.4 Κατανοµή της µεταλλικότητας των αστέρων µε ̟ολλα̟λά ̟λανητικά συστήµατα. Το 
d[Fe/H] ισούται µε 0.2. 
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    Η µεταλλικότητα των αστέρων µε ̟ολλα̟λά ̟λανητικά συστήµατα δεν ̟αρουσιάζει 
ιδιαίτερες διαφορές µε τη µεταλλικότητα των αστέρων µε ̟λανήτες γενικά. Το ίδιο 
ισχύει και µε την κατανοµή της µεταλλικότητας (Σχήµα 15.4) Η µέση µεταλλικότητα 
των αστέρων µε ̟ολλα̟λά ̟λανητικά συστήµατα είναι 0.055, αυξηµένη συγκριτικά µε 
τη µέση µεταλλικότητα των αστέρων της ηλιακής γειτονιάς ̟ου δεν έχουν ̟λανήτες σε 
τροχιά γύρω τους, και ελαφρώς µικρότερη α̟ό τη µέση µεταλλικότητα των αστέρων µε 
̟λανήτες. 
 

16. Μελλοντικά Προγράµµατα Ανίχνευσης Εξωηλιακών 
Πλανητικών Συστηµάτων 

 

  Πολλά α̟ό τα ̟ρογράµµατα ̟ου ετοιµάζονται, τόσο ε̟ίγεια όσο και διαστηµικά, 
έχουν στόχο, µεταξύ άλλων, και την ανίχνευση εξωηλιακών ̟λανητικών συστηµάτων. 
Κά̟οια µάλιστα έχουν σαν σκο̟ό την ανίχνευση γήινων εξω̟λανητών, γεγονός ̟ου θα 
συµβάλλει σηµαντικά στη στατιστική µελέτη των ̟λανητών µικρής µάζας και στη 
µελέτη των θεωριών για τη δηµιουργία τους, αφού το δείγµα ̟ου έχουµε µέχρι σήµερα 
είναι ανε̟αρκές. Μερικά α̟ό τα κυριότερα ̟ρογράµµατα ̟αρουσιάζονται ̟αρακάτω 
(The Astronet Infrastructure Roadmap 2008). 
 

1. European Extremely Large Telescope (E-ELT) (έτοιµο ~2016) 
 
Σκο̟ός: 

• Ανίχνευση εξω̟λανητών ̟ου θα ανήκουν στην κατοικήσιµη ζώνη 
• Χαρακτηρισµός των ατµοσφαιρών των ̟ερισσοτέρων γνωστών εξω̟λανητών 
• Μελέτη των λε̟τοµερειών των ̟ρωτο̟λανητικών δίσκων 

 
Τεχνικά χαρακτηριστικά 

• ∆ιάµετρος 42 m 
• Εσωτερικό σύστηµα ̟ροσαρµοστικής ο̟τικής 
• Η φασµατική ̟εριοχή ̟αρατήρησης θα είναι  0.4-21 µm  
• Κάλυψη του 80% του ουρανού 

 

 
Σχήµα 16.1 Εικόνα του E-ELT σύµφωνα µε τα ̟ροσχέδια. 
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2. Gaia Data Analysis and Processing (η εκτόξευση αναµένεται το 2012) 
 
Σκο̟ός του ̟ρογράµµατος είναι η ανίχνευση και η κατηγοριο̟οίηση δεκάδων 
χιλιάδων εξωηλιακών ̟λανητικών συστηµάτων. 
 
Τεχνικά χαρακτηριστικά  

•  Η βασική κατασκευή α̟οτελείται α̟ό ένα ζεύγος τηλεσκο̟ίων µε κοινό εστιακό 
ε̟ί̟εδο ̟ου θα δίνει τρία σύνολα δεδοµένων: 

1) ακριβής µέτρηση της θέσης του κάθε αντικειµένου (δύο συντεταγµένες) σε κάθε 
̟αρατήρηση 

2) Φασµατική και φωτοµετρική ̟αρατήρηση για κάθε αντικείµενο ̟ου θα ε̟ιτρέψει 
την αναγνώριση της αστροφυσικής του φύσης 

3) Φασµατοσκο̟ική ανάλυση λαµ̟ρών αντικειµένων θα δώσει τις ακτινικές τους 
ταχύτητες και βασικές αστρικές ̟αραµέτρους 

 

3. Planetary Transits and Oscillations of Stars (PLATO) (η εκτόξευση αναµένεται 
µετά το 2017) 
 
Σκο̟ός: 

• Θα ̟αρατηρήσει µε υψηλή ακρίβεια στην ορατή ̟εριοχή ένα δείγµα > 100000 
σχετικά λαµ̟ρών αστέρων (V ≤ 12) και άλλους ~ 400000 αστέρες µέχρι µέγεθος 
V=14 

• Ανίχνευση και χαρακτηρισµός εξω̟λανητών στο µέγεθος της Γης ή και 
µικρότερων γύρω α̟ό λαµ̟ρούς αστέρες 

• Λε̟τοµερής µελέτη των κεντρικών αστέρων α̟ό αστροσεισµολογικές µετρήσεις 

 
Σχήµα 16.2 Ένα α̟ό τα δύο σχέδια για το PLATO ̟ου έχουν κατατεθεί στο Cosmic Vision ̟ρόγραµµα 
της ESA. 
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4. Space Infrared Telescope for Cosmology and Astrophysics (SPICA) (η εκτόξευση 
αναµένεται το 2017) 
 
Σκο̟ός είναι η φωτογράφιση και η φασµατική ανάλυση εξω̟λανητών στο µέγεθος του 
∆ία και ̟ρωτο̟λανητικών δίσκων. 
 
Τεχνικά χαρακτηριστικά 

•  Παρατήρηση στο µέσο και µακρινό υ̟έρυθρο µε τηλεσκό̟ιο ανοίγµατος 3.5 m 
(ψύχεται στους 5Κ) 

•  Μεγάλη ευαισθησία στα 30-210 µm ό̟ου η κρύα σκόνη και το αέριο εκ̟έµ̟ουν 
την ̟ερισσότερη ενέργειά τους 

•  Φασµατικό εύρος 5-210 µm ̟ου ε̟ιτρέ̟ει τη φωτογράφιση και τη φασµατική 
ανάλυση 

•  Στεµµατογράφος 
 

 
Σχήµα 16.3 Εικόνα του SPICA σύµφωνα µε τα ̟ροσχέδια. 

 

5. Darwin 
 
Στόχος της α̟οστολής είναι η µελέτη γήινων εξω̟λανητών και η αναζήτηση ζωής σε 
αυτούς. 

• Ανίχνευση ̟ετρωδών εξω̟λανητών και φασµατοσκο̟ική ανάλυσή τους στο µέσο 
υ̟έρυθρο (6-20 µm) 

•  Αυτή η φασµατοσκο̟ική ανάλυση θα χαρακτηρίσει τη φυσική και χηµική 
κατάσταση της ατµόσφαιρας του ̟λανήτη και θα ψάξει για ενδείξεις βιολογικής 
δραστηριότητας 

•  Θα διαρκέσει 5 χρόνια και θα µελετήσει 200 αστέρες 
    → µεταξύ αυτών θα µελετηθούν φασµατοσκο̟ικά 25-50 ̟λανητικά συστήµατα για 
την εύρεση αερίων ό̟ως CO2, H2O, CH4 και O3  
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6. Far Infrared Interferometer (FIRI) 
 
Σκο̟ός: 

• Θα µελετήσει το σχηµατισµό και την εξέλιξη των ̟λανητών, των αστέρων και 
των γαλαξιών 

• Θα αναγνωρίσει γήινους ̟λανήτες µέσω της ικανότητας φωτογράφισης δοµών 
σκόνης στα ̟λανητικά συστήµατα 

 
Τεχνικά χαρακτηριστικά 

• Θα α̟οτελείται α̟ό 3 τηλεσκό̟ια ανοίγµατος 3.5 m 
• Θα λειτουργούν στα 25-385 µm 
• Θα χρησιµο̟οιεί συµβολοµετρική τεχνική α̟ευθείας ανίχνευσης 
• Το διακριτικό όριο θα είναι 0.02΄΄ στα 100 µm 

 
 

16. Συµ̟εράσµατα 
 

  Βρήκαµε ότι υ̟άρχει ̟ολύ µικρός αριθµός εξω̟λανητών µε ̟εριόδους ̟εριφοράς 
µεταξύ 10 και 100 ηµερών και µάλιστα όσοι δεν ανήκουν σε ̟ολλα̟λό ̟λανητικό 
σύστηµα ή δι̟λό αστρικό σύστηµα έχουν µάζες κάτω α̟ό 3 Μjup. Στο διάγραµµα της 
ελάχιστης µάζας του ̟λανήτη σε λογαριθµική κλίµακα συναρτήσει του µεγάλου 
ηµιάξονα της τροχιάς είδαµε ότι δεν υ̟άρχουν ̟λανήτες µε log(Msini) < -0.93 σε 
α̟όσταση µεγαλύτερη α̟ό 0.5 AU. Κάνοντας ̟ροσοµοιώσεις Monte Carlo είδαµε ότι 
αυτό οφείλεται στη χρήση της τεχνικής Doppler και όχι στο στατιστικό δείγµα των 
εξω̟λανητών. Ε̟ίσης µελετώντας το διάγραµµα εκκεντρότητας – ̟εριόδου είδαµε ότι 
µ̟ορούµε µε ε̟ιφύλαξη να θεωρήσουµε τα συστήµατα εξω̟λανητών – κεντρικών 
αστέρων σαν µία υ̟οκατηγορία των δι̟λών αστρικών συστηµάτων για µικρούς 
λόγους µαζών.  
  Ε̟ι̟λέον ̟αρατηρήσαµε την αυξηµένη µεταλλικότητα των αστέρων µε ̟λανήτες σε 
σύγκριση µε νάνους χωρίς ̟λανήτες αστέρες της ηλιακής γειτονιάς, κάτι ̟ου σηµαίνει 
ότι ίσως το χαρακτηριστικό αυτό να ̟αίζει σηµαντικό ρόλο στο σχηµατισµό των 
̟λανητών. Είδαµε ότι η ̟ρωτογενής ̟ροέλευση του ̟λούσιου σε µέταλλα υλικού είναι 
η ̟ιθανότερη εξήγηση της αυξηµένης µεταλλικότητας των αστέρων µε ̟λανήτες. 
  Μελετώντας ̟λανητικά συστήµατα µε ̟άνω α̟ό τρεις ̟λανήτες, ̟αρατηρήσαµε ότι 
όλα µοιάζουν µε το Ηλιακό στο εύρος των µαζών των ̟λανητών. Ακόµα είδαµε ότι σε 
αυτά τα ̟λανητικά συστήµατα δεν υ̟άρχουν ̟λανήτες µεγάλης µάζας ̟ολύ κοντά 
στον κεντρικό αστέρα, δηλαδή µε µικρή ̟ερίοδο. Ε̟ίσης οι ̟λανήτες µε µικρές 
̟εριόδους ̟εριφοράς έχουν συνήθως µεγαλύτερες εκκεντρότητες α̟ό τους 
υ̟όλοι̟ους ̟λανήτες του συστήµατος µε µεγαλύτερες ̟εριόδους, ό̟ως ακριβώς ο 
Ερµής στο Ηλιακό σύστηµα.  
  Τέλος ̟αρατηρήσαµε ότι ένα µεγάλο ̟οσοστό των εξω̟λανητών ̟ου έχουν 
̟αρατηρηθεί και µε τη µέθοδο της διάβασης έχουν ̟ολύ µεγάλες ακτίνες και 
µελετήσαµε τις θεωρίες για τις διαδικασίες ̟ου θα µ̟ορούσαν να οδηγήσουν στο 
σχηµατισµό τέτοιων ̟λανητών. 
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