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Alla piu grande forza chéniverso conosca,

[@more di una madre per il figlio.






"... the ways by which men arrive at knowledge
of the celestial things are hardly less wonderful

thanthey G dzZNB 2F GKS&asS (GKAy3a

Johannes von Kepler
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INTRODUZIONE

[ LlR2aairoAftAdr RSttQSaradaSylt RA FEGNR Y2yl
Gia Lucrezio née Rerum Naturél secolo a.C.) scriveva

a X Becessario per te riconoscere che esistono altrove nel vuoto altri
3t 20A GSNNBAGNR S RAGSNERS NIT TS RA dz2 YA
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differente da quella attuale. A qugsi opponevano filosofi dglesodi Platone e Aristo-

tele che, sostenendo che la Terra fosse unica e non vi potessero essere altrippendi

sibili, plasmarono e€ondizionaroncA f LISY A SNRB O2YdzyS I G0N OSNA
citarono sulla dottrina crisana durante tutto il medioevo. Sul finire di questo, tuttavia,

I'idea che potessero realmente esistere pianeti come il nostro anche al di fuori del Si-

stema Solare inizid ad essere presa in piu seria considerazione. Gia Giordano Bruno nel

5S f QA ywardoe imanaldel 1589avanzava la possibilita che ogni stella potesse
possedere un proprio sistema planetario
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I lavori successivi di Galileo e Keplere@m le basi per lo sviluppo dabderno metodo
scientifico e dei modermnetodi di rilevazione di esopianeti. Occorreranno circa quattro
secoli di progresso scientifico ed astronomico, per passare dalle prime osservazioni ga-
lileiane deicosiddettipianeti medice{i quattro satelliti maggiori di Giove) del 1610 alla
prima, cortroversa rilevazione di un pianeta orbitaattorno ad una stella diversa dal
nostro Sole (Gamma Cephei Ab, oggi noto come Tadmor) nel 1988.



E opportuno precisare che, ad oggi, non esiste ancora una definizione rigorosa ed uni-

versalmente accettatadiesdA  YSUGF @ [ Q! yA2YS 1 AGNRYy2YAOI

nel 2006, le tre caratteristiche alle quali desaddisfareun corpo celeste affinché possa
essere considerato un pianeta:

- deve essere in orbita attorno al Sole;

- deve possedere una massa sufficmmente elevata in modo che, in condizione
di equilibrio idrostatico, assuma una forma sferica o quasi sferica;

- deve aver ripulito le vicinanze attorno alla sua orbita.

Come si nota, una tale definizione e incentrata solo ed esclusivamente sugli oggetti ap-

pk NI SYySydA Ftf {AadSYl {2fFNBo 'ftt2 adldz
prodotto solo delle linee guida per cio che é da intendersi come esopianeta. La dichia-

razione del 2003 dalNorking Group on Extrasolar Plan@f8GESH identifica, ifatti,

come

Objects with true masses below the limiting mass for thermonuclear
fusion of deuterium (currently calculated to be 13 Jupiter masses for
objects of solar metallicity) that orbit stars or stellar remnants are
"planets” (no matter how they fornth. The minimum mass/size re-
quired for an extrasolar object to be considered a planet should be the
same as that used in our SolBystem|[1]

E evidente, dunque, come una determinazione piu precisa possibile del valore esatto
della massa di un corpo csle sia essenziale al fine di distinguere un effettivo esopia-
neta (massa al di sotto delfe anasse gioviane) da una cosiddeti@na bruna

Nella prima parte del presente lavoro si € cercato di descrivere, nella maniera piu detta-
gliata ma al contempo pitesplice possibile, i principali metodi iievazione planeta-

ria. Sonastati trattati piu approfonditamente quei metodi, come la spettroscopia Dop-
pler od il metodo del transito, attraverso i quali & stata rilevata la maggior parte dei corpi
planetari oggnoti. A questi si affiancano altri metodi, come quelli gedvitationalmi-
crolensing deldirect imagingo delle variazioni del tempo di transito che, sebbene non
particolarmente efficienti per numero di scoperte se paragonati ai precedenti, differi-

a02y2 &az2aidlylAlLtYSYyGS RI 1jdzS&aGA LISN YSiG2R?2

zione di quei corpi planetacaratterizzati da proprieta fisiche ed orbitali differenti, e
non altrimenti determinabili.

Tali caratteristiche fisiche ed orbitali sono, invece, argomento della seconda parte, nella
guale sono state analizzatedéescusse le loro distribuzioni e le dipkenze fra queste. Al

(kN
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multaneo di pit metodi di rilevazione. Come si vedra, il metodo delle velocita radiali
permette di determinare un valore minimo della massa planiet, laddove il metodo
del transito permette una stima del raggio: solo la loro applicazione congiunta, quando
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ordine di grandezza per la temperatura planetaria.

Una precisazione sulle unita di misura e sui grafici mostrati. Nel presente teste e

consuetudine fare in astronomia, i valori delle masse e dei raggi planetari sono stati

espressi in termini dei corrispettivi valori gioviani, ricordando che tali valori sono, rispet-
tivamente,0 PR w P Pt Q@Y X @ wlp i . Analogamene, le misure di

distanze sono state espresse nella piu conveniente unita di misura dei parsec (pc), dove

un parsec é definito come la lunghezza del cateto maggiore di un ipotetico triangolo
rettangolo avente come cateto minore una distanza pari ad unauwastronomica e con

dzy Fy32ft2 Ff @GSNIAOS LI NR IR gphcaifdO2yR2 F
p T "eprn @ of @ wnfine, nei grafici presentati non sono mostrate le barre di er-

rore relative alle grandezze rappresentate: tale scelta € stata matidal fatto che,

trattandosi di incertezze molto spesso notevoli se non addirittura confrontabili con la

misura stessa, la loro rappresentazione avrebbe reso poco visibili i punti sperimentali

negli stessi grafici.
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Metodo delle elocita radiali

Anche nota come spettroscopia
Doppler, € uno dei principali me-
todi di rivelazione indiretd di
esianeti, ed e secondo solo al
metodo del transito primariger
numero di oggetti planetari sco-
perti. Inizialmente proposto da
Otto Struve nel 1952si basa
suf Q2 & a S s ud plageja
di grande massa provoca delle

oscillazioni nel moto della sua

Figural: rappresentazione schematica del moto di una stella e
stella madre causando umoto pianeta attorno ad essa orbitante attorno al comune centro di

di entrambigli oggetti atbrno al massa.

comune centro di massdalemovimento della stelléna come conseguenzielle varia-

zioni della sua velocita radiale, osg@mcomponente della velocita nella direziooen-
giungentela stessa stellad un punto preso a riferimentdn astronomiatale punto é
spesso la Terra conseguentementta velocita radialéf | @St 2 OA G astoO2 y
in esame modifica la sua distanza dalla Terducendo od aumentando la sisepara-
zioneda questa

La radiazionemessa dain oggettoin movimentodifferisce da quella osservatad &

f

2O00AFYSYGS AyFedzSy TGl R fditd ste@S&Sintidd ht NI

altre parole, la radiazione emesBal f f @F A NB 233ISG G JdicbmST T
seguenzala frequenza del segnale luminoso risultera decrescente per oggetti in allon-
tanamento (edshif) e crescente per quelli in avvicinanto (blueshif). Questo metodo
sfrutta quindi delle variazioni negli spettri di emissione delle stelle per dedurre la pre-
senza di corgplanetari,non direttamente osservabijlorbitantiattorno ad esselo spet-

tro di emissionedelle stellemostrainfatti delle linee spettrali a frequenze quindia

f dzy 3K ST | &n defidife\é Regate alle energie di eccitazione elettronieawari

RA I
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elementi chimiciche le compongonalLe linee spettrali della maggior parte degli ele-
menti sono ad oggi ben notedallati S 2 NA I RSt f Qdiofofsostam2ntosd? LILXE S NE
una determinata linea spettrale trascurando gli effetti relativisticsi puo dedurre la
velocita radiale da

0
rr-p P =
Come si vedrauccessivamentdl metodo )
delle velocita radialiisulta particolarmente
efficiente nella rilevazione doggetti molto
massivi e caratterizzati da orbite molto

strette, i cosiddettigioviani caldi questoa 139 ol |
H H . A e e e = R /”\\ /,r |
causa della maggiore influenza gravitazio- i =

nale che questi sono in grado di esercitare e,
dunque delle maggiori variazioni nelle veIo—‘®__‘;Q__<9_T5_J__
cita radiali a sguito di spostamenti attorno e AN
alcentrodimassd. (AG2ft2 RQSASYLAZ2I f Ay
fluenza gravitazionale di Giove produce uiFigura2: diverse inclinazioni del piarlo S t €
. . producono curve radiali differenti. Sono mosti
movimento del Sole con una velocita dIe configurazioni facen (in alto) ed edgen (ir
p @& i ed un periodo di circa dodici annibasso).
(la lineaO della serie di Balmer mostra una variaziah@ppenac v p mv)® [ QST m

fetto dovuto alla Terra € molto piu piccolo, portando a variazionivdlocita di circa
mpafiy St f QF NO e al uno simybStarheyity @ di appenac® Y@ 1 V).

E importante notare come gli effetti Doppler misur&®iA LISY R y2 RI £ f Q2 N S

RSt f ONBNBLASHGNG 2 . NellaORydra ZsshoRlustiia thed8asi neiquali viene

fattaf QA L2 0 SaA aSYLX ATa d vaiiakighe defaivelozittladidleli OA NI 2
pG Ti.Siosservaomey St Ol 42 AQellj@zzk St @F \FDEA Y G2 Af 1L

NA aLISGdz2 | dandie(arkEtdandon);inch sidgistraalcuna variazione della

velocita radiale: nel sumoto attorno al centro di massa stella descrive un cono con

GSNIAOS adzt f Q2aaSNFG2NE S o6FasS O2AyOARSyl

RSt f Q2 ND A (i Inon NMaildzieiddita radial® $a@eScon legge sinusoidale ma
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pratica sperimetale, e da queta condizione si riesce a dedurre un limite inferiore per
la massa del pianeta orbitante, corsara analizzatin seguito. Il cas® w 1t (drbita
edgeon) rappresenta invece il caso ideale dal punto di vista sperimentale, consentendo
una determnazione esatta (al limite degli errori sperimentplidella massa
RStfQSaz2LAlySil o

0SYS NAO2NRINBE OKS aA & TFrLadlr ftQALRGSAA R
ellittiche, le curve di lucesi complicano notevolmente. Differeralori delleeccentricita
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possa variare sostanzialmen[.

influenzeranno la variazione della velocita radiale nel ten@oesto € particolanente
evidenteosservando la Figura 3, nella quale sono mostrate le alele velocita radiali

di differenti stelle, attorno alle quali orbitano oggetti planetari con differenti valori delle
eccentricita (nello specifica® x 18t gper HD 6434 br@ 18t Tper HD 19994 b,
18t 0 181 pper HD 121504 br@® per HD 142415 br@ p 18t @per HD 65216 b,
T 0 T 181 p per HD 92788 bii@ ¢ 18t yoer HD 147513 & pper HD 196050 b,
& 11 T8 pper HD 111232 br® o 18t oper HD 114386 b w 18 ¢per HD
216437 bed infinet® x 18t @oer HD 216770 b).

Appare evidente, dunquesomef Q S O O SR/Sif NilsQERENEGA orientazione abbian

un forte effetto sulla stima delle masse e delle posizioni degli oggetti e come, di
conseguenza, un adegiosacampionamento sia esaeiale. E possibile determinare

alcunedelle piu importanti caratteristicte di un esopianeta a partire da pochi dati,
2POSNR fQFYLASTTI RSttt Q&EP i R&doiche @St 20
f Q2 Jd&étan@A YLIASIAE | LISNO2NNBNBE dzy Q2NDBAGE O2)
ossiail suo periodo (pari al periodo delle variazioni osservate nello spettro stellare).
Supporendo nota la massa della stelld,., dalla terza legge di Kepleg possibile

determinarec

. T
Y o
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pianeta),
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trascurabile rispetto a quella dellstella le variazioni della velocitad sono, come gia
osservato, sinusoidaked hannoampiezza

a poi” 0 OEd g 7
i 0 0 0.

laddove si sondndicate con0 s e 0 , rispettivamente Ja massa del Sole e quella di
Giove. La relazione che legaeimiasse maggioral periodo orbitale e sempre kerza
legge di Keplero,

0 pU)l—~

La dipendenza daD EQha come owvia
conseguenza che orbite planetarie
osservae in configurazionefaceon non _. -33.:2
producono alcuna variazione di velocit®
radiale e chedunque misure di velocita&
radiale possono determinare solp O EQ& _aag
e non0 , fornendoquindisolo un limite
inferiore alla massa del pianetadal

-33.25
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genere, ignota. ! UAd2t2 sRg 05‘3“&‘&'“&;%1’?‘5
applicaquanto enunciato ad un oggettcy  _gof 2§ F, 7 3
celeste notevole. Il primo esopianeta ad® 50000 51000 52000 53000

esserescoperto con questo metodo & stato JD-2 400000 (d)

51 Peg bad opera di Mayor e Queloz, nel

1995. La stella madre @ina nana gia||aFigura4: dati raccolti dall'esperimento ELODIE, che
strano la distribuzione delle velocita radiali nell'arc

dISta‘_nte_ CII‘C(’:? 4B anni Iuc‘e, di massa (3000 giorni. In alto: valori delle velocita al variare ¢
raggio rispettivament@8t @ s e p& Y, . fase. La curva continua & la soluzione orbitale fittat:

La sua orbita & pressoché circolare, con > Pegin basso: residuideifu RS [5]. @2 N
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periodo dirivoluzioned  o# uPp Tti e con una velocité®
e periodo,e possibiledeterminare il semiasse maggiorReSt Q2 NB A U | O
W 6_0 @ (B mh

Dalla terza legge di Keplero € immediata la determinazioneseegliasse maggiore

RStfQ2NDbAGE RSt LRAFYySOl =
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A questo puntosi ricordache sia la stella che il pianeta orbitano attorno al centro di
massa, |atellacon raggio orbitaléd ed il pianeta con raggio orbitala Di conseguenza,
V) -
W
8P ma 0 ¢
oG YPp& wP mMar Y cuoy

(IR RV

0 pBr@sg @ [

| dati aggiornati al 2015 forniscono pér O Et 0
mMuitemd @§ O .

i valori, rispettivamente, di

La curva delle velocitadiali risultanotevolmentedifferente nel caso in cui, attorno alla
stella madre, vi sia piu di un esopianeta orbitante. Ovviamente, ognuno di questi
SASNOAGSNE dzy QFGONFXT A2yS AN GAGITAZ2YIES
centro di massa del sistemdndagini statistiche pi approfondite devono essere
eseguite in questi casi, in modo da riuscire ad isolare le perturbagramitaziond
dovute ad ogni singolo corpo celeste orbitant®. consideri quando mostrato nella
Figura5: si tratta delle curve delle velocita radiali per i sistemi di HD 82943 ed HD
169830.Appare evidente come queagprofili siano bendistante dadelle sinusdi: in

particolare, si stanno osservandcontributi alla velocita radiale della stella dovuti alla

a dzt
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Figurab: curve delle velocita radiali per i sistemi di HD 82943 ed HD 163B30
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Figura6: correlazione fra la massa (in masse gioviane) e il semiasse maggiore (in unita astronomiche) p

pianeti scoperti tramite spettroscopia Diafi S NJb

presenza di due corpilanetari in entrambi i sistemi (alcune stime prevedono anche un

terzocorponel sistema di HD 82943).
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Come gia accennato, il metodo delle velocita radiali permise la scoperta dei cosiddetti
gioviani caldi oggetti dotati di masse comparabili a quella di Giove ma distanti dalla

propria stella madre alip qualche AU. In riferimento alla Figurast nota inmediata-
mente che la maggior parte degli esopianeti rivelati con questo metodo, infatti, giace in

orbite che vanno da qualche frazione di AU-& &U. Per confronto, la distanza media

RA

~ ~ oA sz

aSt ST A2y SdstéemaBadate SsNidtrepbR Blesuinére che i pianeti con

masse maggiori siano generalmem@nfinatinelle regioni esterne di un sistenmane-
tario. Le improvvise e numerose scoperte dei gioviani caldi nonrdepero essere in-
tese come un indice della maggiore frequenza di questo tipo di cetesti nellagalas-
sia, dal momento che il metodo delle velocita radiali permette, per sua stessaa,
una piu facile rivelazione di pianeti mags molto vicini adl propria stella madre. Per
guesto motivq la parte centrale del graficdi Figura & popolata dagli oggetti scoperti
per primi.Col ridursi delle limitazioni tecnologiche alla risoluzione degli sp#itemis-
sione stellae & stato possibile esplorare tagione in basso a sinistth tale figura ca-
ratterizzata dalla presenza di oggetti anche di due ordini di grandezza meno massivi dei
pianeti gioviani ed orbitanti a distanzeolto inferiori alla AU attorno alla propria stella.

AaSTFTFES
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Figura7: nel grafico a destra, la dimensione dei punti & proporzionale al numero di oggetti nel sistema stelle

| graficimostrati in Figura 7llustrano

le caratteristiche di eccentricita degl
esopianeti osservati tramite hetodo
delle velocita radialiCome si evince
RFtfQAAG2INI YYI |
distribuzione delle eccentricita €
piccatain prossimita dévalore nullo
della stessa, smo che la maggior -
parte degli oggetti osservati esibisc
delle traiettorie prevalentemente ‘
circolari, in particolar modo peralori
del semiasse maggiommmparabili od
inferiori alla AU.S osserva inoltre, .
una correlazione fra il numero di
esopianeti @l sistema (dimensione
dei cerchi nel grafico a destra), uni
bassa eccentricita e la distanza (
separazioneal cresceralel numero di E
oggetti presenti nel sistema stellgie
orbite si restringono (in realta, € piu ”
facile rilevare oggetti piu vicinalla - . L
stella madre LIS NJ OA | R S fFigura9: & mostrata4 distribuzione della distanza degli €
selezione) e tendonad assumere una pianeti scoperti tramite spettroscopia Doppler. Si nota ¢

_ ) questa sia efficiente nella rilevazione di oggetti distanti
forma piu circolare. qualche centinaio di pc.

Figura8: il numero di esopianeti scoperti tramitanetodo
delle velocita radialegli anni.

[ O2NNBfITA2yS TN} Af aSYAlL&aasS Yia3irzNB
Stepinskie Blade]Y LISNJ RA&GEF YT S RA &S LdlleNdrze hazedliS 02 y (i S
puo essere identificato come il principale meccanismo di circolarizzadelteeorbite

laddove orbite fortemente eccentriche per pianeti a grande distanza dalla rispettiva

stella madre possono esserdovute alle influenze gravitazionaldi altri corpi
particolarmenterh & 3 A @A | f £ QA Y 0 SNy 2 cR&terizzatdaqgiarsliyr @ L O
@ t 2 NdcentRc®d ofbiano, infatti, perlopil attorno a sistestellaribinari,
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La relativa semplicita del metodo delle velocita rad@ha reso il primo criterio per la

ricerca di esopianeti a fornire risultatonsistentie prolungati nel corso degli anni. Al
IAZ2NY2 RQ23I3IAZT § yO2Nr Af YSi2R2 LIAG STTA
osservazioni terrestri, superato lsodal metodo dei transitil¢ passatemissioniCoRoT

e Keplere le future TESS PLATQ E ben chiarg tuttavia, come tale metodo di
rilevazionenon sia in grado di determinare accuratamente la mafisan esopianeta

come si & gia precisatsi riesce gbill a determinare il valore del prodotio O EQossia

un valoreminimoLJSNJ f I Yl a4l RS{Quest@ & and Goinseguenzd, Sal Y S
essenzialmentedella fisica del metodo adoperato: la stella madre osservdgae

muoversA f LIAG LI2aAAOATS AY | OOAOAYLIYSy(i2 2 AY
del pianeta deve essere il piu possihilella condizione dedgeon. Solo nel caso di

inclinazioni nulle, o comuque molto piccoke,possibileottenere una stima realistica

della massalanetaria

[ QAYLEZNIFYT I RA dzyl RSGSNXYAYLFT A2YyS Af LAG |
non e solo un mero esercizio tecnico, ma ha conseguenze piu profondeoerdi

massa compresa fra le 13 e le-8% masse gioviane, infatti, viene meno lo status di

pianeta e si parla dnane brune corpi non sufficientemente massivi da innescare

reazioni di fusione ddrogeno inelio, ma abbastanza da fonderediéuterio (glia di

massgp d circa) e bruciarditio (soglia di massa W ).

ht iNB FEftF 3IAL OAGFOF RALISYRSYIT Ll RIffQAyOf
madre, il metodo delle velocita radiali ha il difetto di essere particolarmente sexaibil

falsi segnali, non essendo a priori in grado di determinare se il corpo orbitante sia
effettivamente un esopianeta o, piuttosto, Bomponentesecondaria di un sistema

binario. Inoltre, dal punto di vistauramentesperimentale, vi € una limitazione lfe

distanza alla quale sia possibile osservare un oggetidale metododal momento che

un rapporto SNR(Signal to Noise Ralicufficientemente elevat@ indispensabile per

ottenere misure con buona precisionguesto € possibile solo per distanze faebline

del centinaio dparsec. Per distanze maggiori i limiti sperimentali, e la probabilita di falsi

segnali, dominano.



Metodo del transito

Sie analizzatocome a partiredal metodo delle velocita radiakia possibilettenere

una stima del limite minimo della massa degli esopianeti osseregli ultimi anni,

tuttavia, il metodo del transitgrimario é diventato il metodo di rivelaziongi maggior

successolLa sua caratteristica principaéeda ricercarsnel gran numero di graretze

fisiche ottenibili a partire da semplici misurazioni fotometriche della luminatébare

y2y dz GAYEF fQSal ddar A Wdirke ohbinath al yhStodRdelle LIA | y 2
@St 20A0GL NIRAIFEAZ LISNXSOGS dzidnetdddélesde YLI S|
proprieta orbitali.

Nel momento in cui un esopianet:
transita davanti alla sua stella madrs
osserva una leggera diminione della
luce proveniente da questa: si parla i
tal caso ditransito primario{ S f Q2 ND A { |
del pianeta é prossima alla condizione di
edgeon, e possibilerivelarlo attraverso

lo studio delle variazioni della curva di

luce stellare. Una curva di luce, per un
dato oggetto,mostrat Ql Yy RI YSy (i 2
suo flusso luminosoal variare del
tempo. E importante notare che cid che
viene misurato e il flusso (energia per

dzy At RA GSYLR2 SR dzy A i F“eQ[ls“fNJé 0 S y2y fI
luminosita (energia per unita di tempo).
Per costruire la curva di luce di un t
transito si identicano quattr punti t
fondamentali, chiamaticontatti.

Flusso luminoso

v

FiguralQ: rappresentazione schematica di un transito

. . . netario primario e della risultante curva di luce. Sono inc
Facendaiferimento aIIangralO ('n CUl |5 profondita dekransito, la durata totale del transito ec

il pianetatransitada sinista a destra), itempo di eclisse totale, oltre ai contatti.
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primo contattoha luogoquando il bordo anteriore del pianeta iraza sovrapporsi al
discostellare(1). Viceversa, quando il bordo posteriore del pianeta tocca il ditadlare
(2) si ha ilsecondo contattoTutta la superficie del pianeta occulta adesso la superficie
della stellafino alterzo contattq in cui il bordo anteriore del pianeta tocca nuovame

il discostellare(3). Quando il bordo posteriore del pianeta oltrepassa completamente il
discostellare(4) si ha ilquarto contattoe termina il transito. La distanza temporale fra

il primo ed il secondo contatto prende il nometeimpo di ingressomentre si identifica

il tempo di egressocome la distanza temporale fra terzo e quarto contafdalla curva

di luce sono immediatamente ricavabili quatjeandezze

il periodoD, dal tempo intercorrente fra due contatti analoghi consecutivi;

T la profondita del transitd"Q

7 la durata totale del transitd , valutata fra primo contatto e quarto contatto

1 ladurata del transito fraingresso ed egress@ 2 aaAl f QAYy G SN £ t 2
aiA Kl QSatato FasScorid@coritatteSerzo contatto

Uno dei principalied immediativantaggi del metodo del transito e la possibilita di

ottenere diverse informazioni @artire da questi pochi datiSi dimostrg7] che sotto

particolari ipotesi € possibile scrivena sistema di cinque equazioni, la cui risoluzione

permette la determinazione della massa stellarg del raggio stellarey;, del raggio del

pianeta’Y , della distanza orbital®e RSt f | Ay Ot AyRIT A2yS RStf Q2ND

In particolare, € fondamentale ehHe eclissi totali siano ben definite (il corpo oscurante

deve sovrapporsi completamente al disco stellare) e non vi siano eclissi secondarie (la
fdzyAy2aiidt RSt LAIFIYSOGlF RSZOQS&aaSNB (NI aOdzNI
assume, inoltre, ché sistema ospiti una sola stella, di massa molto maggiore a quella

RSt f QS3ediaquegt&aiAll y Sttt aSljdzSyl+ LINARYOALNl t Sa
semplificativa che le orbite siano circoldgte ipotesi non € cosi stringente nel caso dei

pianeti gioviani caldi. Con queste assunzierginque equazioni ch& posno scrivere

sono le seguenti:

I. assumendo il disco stellare uniforme in luminosita e trascurando ogni flusso dal
pianeta, il rapporto fra la variazione di flusso osservéted il flusso stellaréO
puod essere espresxome

0 O O Y
O Y,
Il. la durata del transito totale,
+ 0'Y, Y ’OA.I. ‘B
o P ¥ v

M. £ NBEtFTA2yS FNF €t QAYOft Ayl 1 A285@8esRSt t Q2 NI
dal rapporto fra il tempo di eclisse totale e la durata del transito totale,



Y o~

T Y .
P %Al@
V. €F GSNIF €£S8S33S RAD Y DLIsSNRZforreK S Yy St f QA LI2
5 ™0
@ .

A

V. la relazione fra massa e raggio stellaxe, @.> OKS yStf QALIRGSAA
sequenza principale puo scriversi

Y. Q0. Y

Dalla@ immediata la determinazione del rapporto ffeaiggo del pianeta equellodella
sua stella madre,

Y wo

Y.
51t €l LINBOSRSY (989 tBvaRihafrdatidheé deiNSdatérmitayidde del
LJ- NJ Y S NP « R@eétora definiid 2ome la distanza proiettata fra il centro del
pianeta ed il centro della stell&y 'OA 1 "@DY; , e pudesprimersicome

v ()

p YO 1— p YO
.l.

&
PT

funzione solo delle osservabdidt it ® b2G2 Af LI NF YSUNR RQA YL
RSGSNNYAYITA2YyS RSttt QAYyOtAYylIT A2yS RSttt Q2ND A

attraverso il metodo del transitpermette
di ottenere una stima della mass
RSttt QSaz2LAlLySilFo 51 f
radiali, infatti,é possibileottenere solo un
limite inferiore della stessalal momento
OKS f Qdzy A Ol |jda QER Gt YA &dzN
Dale informazioni ottenute coi due
metodi € dinque possibile determinare il

valore &1l G2 RSt YI &4l RSffQ233SG.G2

. _ . Figurall: relazione geometrica freJl NJ Y S U N2
planetarig eliminando ladegenerazione, v ot Ay i a2y$S RSt Q2 NDA I
R2@dzik Fff QAYyOf Ayl dellastella D
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Figural2Y f QA& 023N YYI Y2&iN)} O02YS 3t A Sa2LAl ySiprimadt
AAly2 ljdSttA OFNIFOGAGSNRATTFGA RIFE dzyl 3aNI YRS AyOf A
rispondenza di orbite in configurazione edge

51 ff QSaLINBaaAz2yS LISNI f RdzNFGF G2a1F€tS RSt
0 ¢b0 YOf

¥ T T

¢FES ljdz yiAlGtL nokeboleday QA YLI2 NIy T |
punto di vista sperimentale. Come gia
accennato,jl metodo del transito primarioe
praticabile e favorito per pianeti con piani
orbitali il piu vicino possibile alla condizione
di edgeon. Inoltre, si osserva un transito solo
nel momento in cuiil pianeta transita
effettivamente davanti al disco stellare ci
sono due posiziordngolari, indicate ifigura
13, entro le quali questo deve avvenire. Tali
posizioni angolari definiscono un angolo di
ampiezza pari § Y. #Oed un angolo solido di
ampiezza pari au C!YZTO- La probabilita di F_igura13: le due pqsizioni _ango’lar_i er_1tro Ie_que

. . . pianeta deve transitare affinché sia rilevabile <
osservare un transito e dunque pari iindicate dai due punti neri. La corrispondente
rapporto fra questo angolo solidofe QI yLA ST TF Fy32t1F N5 § NI
solido sotteso dalla superficie sferica,

LXSEAN
™ O 0O
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Ad esempio, nel caso della Tegali Giovecon'Y, T8t 1t T Q0L € rispettivamente

0O p6 ™0 uvg 0 Yl probabilita di sservare un transitsonocirca dello0.5%

edello0.01% Daques SPARSY(dIS O2YS NRadzZ GA LAG T O
caratterizzati da picdovalori del semiasse maggiore. Inoltre, a parita di raggio stellare,

la profondita del transitd/ Orisulta maggiore per pianetli raggio maggiore (variazioni

del flusso pari @ 1t per il sistema GiowSole ep 11 per il sistema Terr&sole). Da
questeosservaziong evidente comeanche in questo contestagiovianicaldi siano piu

facilmente rilevabili Una bassa probabilitai dbsservazione di un transito ha come
implicazione immediata laecessita di osservazioni continue e prolungate su un gran

numero di sistemi stellari candidati ad ospitare esopianeti. Inofire&) 2 azioGeNild
LIALFYSGA RA LIAOCO2tS RAYSyaAz2yA Ladndgidh SRS dzy
condotte da terra sono in grado di scoprire transiti con un rappdF@ Oprossimo al

1%, limitandosi quindi alla sola determinazione dei gioviani caldi. Lehieeondotte

RFff2 &aLITA2Y LRGSYR2 StAYAYINB 3ItfA STT
O2yaSyit2y2 Ay@SOS RA 2aaSNUFNB (GRmmyaArda
permettendo la rilevazione di oggetti di massa confrontabile a quella terrestre

Infine, d £ £ QS a LINS & & A PENSe d&lI& terzaNdgdelldi2Kiile® possibile

GNB Gl NB dzy QSalLINBaaAzyS LISNI I RSyaaidtr aasStt

(
z

S
O

. og YOf

U T

z

a partire solo dalle osservabili misurate dalla curva di luce.



Finorasono stati trascurati contributilegati al
fenomenoR St f Q2 & OdzNJ Yd®livld :
darkening Questo ha come conseguenz:
immediata la RAYAYydzAl A2y S
luminosa proveniente da una stella in
LINPAaAYAUL RSt 02NR:
causadella diminuzione della densita e delli 540
temperatura dellastessastella al crescere delle g-‘;gg
distanza dal centroLa non uniforrita della 2 ;ggs
tdzZYAy28A0tsi ReBlicé b dina § 00
deformazione della curva di lucehe risulta . L ! L w
piu profonda (al diminuire della lunghezz: Tee e 0 s i
R Q 2 yeRibl arrotondata (riducendo quindi i oo
tempo di eclisse totalef ), e distorcendo i 5 o.990
confini fra tempi di ingresso ed egresso s :°°
tempo di eclisse totaleNella Figura 15¢ $ o.97s

mostrata una simulazione della dipenden: Tl0 50 o s0 100
RIFIfEfQ280dzNI YSy G2 | f v e e -Wﬁﬂﬁ?dniﬁﬁﬁr RA f
per un pianeta in configurazionedgeon, | /9o SMAazions B eiero celin e

raggi del pianeta e alla stella sonostati )L[JI}\ ?\fuavgjf me [F;]Ahgi %Jﬁ ﬁ?lzt ‘

assunti, rispettivamente, pari'®@ p&8Y eY. Yz.Sono illustratde curve relative

a dfferenti lunghezzeR Q 2 YRR If f dDbadsgio? dT®' dT® U 4@ U Qe la

curva, continua, nel caso incuisitrascurthé A SFTFFSGGA RSt . fp&@2 a OdzNI Y
RADGSNEA OFf2NA RSf LI NI YSGUNR RQAYLIdidG2 AYyRA
j dzSa i Odzfl A YRA YAY dZANB RSttt fdzyIKST 1 RQ2YRI
arrotondino. Al crescere del paréni N2t Onvecd, Jitempi di eclisse si ricamo,

come conseguenza del minore tempo di transieb pianeta sul disco stellarg evidente

O2YS fQSFFSUG2 RSt GRetn@idaNaniers sigifcativaia cova NR 2 LI
di luce di una stellarendendo dunque problematica la determinazione delle osservabili

(V'O it f)) per piccoli valori delle lunghezRQ 2 yTirthvia, nel medio infrarosso

(c v T 1t 8, dovelamaggior parte dellmmpagne osservative sono realizzatgischi
A0SEEFNR az2y2 LINBaazOKs dzyAF2NNXA Ay f dzYAy 2.
nel vicino infrarossda bandap uv‘ &

1.000
0.995
0.990
0.985
0.980
0.975

Normalized Flux

Q233SG0 2

Normalized Flux

Normalized Flux

Oltre al transito primario, € spesso possibile e conveniente studiare antfamsito

secondario questo si verifica nel moemto in cui il pianeta viene completamente

occultato dalla stella madre, di fattoccultandolo Entrambi i tipi di transito, infatti,

NI LILINBaSyidlry2 RdzS &aAdGda 1 A2yA RA&Gdegil S OKS
esopianeti In entrambe le configazionisi osservana flussi provenienti dal sistema

formato dalla stella e dal pianetg ed e possibile dedurrealcune caratteristiche
RStfQFGY28FSNF LI FYySGFNRAI RFEFEES RAFTFSNByYI S
davanti o dietro la sua stellmadre.Nel momento in cui pianetaoscura il discatellare,

realizzando cio@ un transito primariglzy | F¥NJ T A2y S RSfasth f dzOS
attraversa il sottile anelldormato Rl f £t QF G Y2aFSN} Sz S f dzy3t



guestaassorbe maggiornmge la luce radente, la profondita del transito aumenta. La

RALISYRSYIT I RFffl fdzy3KST T+ RQ2YyRI RSff2 &lLJX
Sal YAYIFINB S NBXIA2YA Sad S Nidsequbnizd&omsknieY 2 & T S NI
di ottenere informazioni sulla sua composizioreSFA YA G f QDé&ET T I RA

f QAVONBYSyid2 RA It GSTT Fdimigu&iond defla pidssione I LINR @
atmosferica di un fattoreQ questa puo esprimersi in termini della temperatudalla

massa molecolare media e de#lacelerazione gravitazionaeSt f QSa2 LAl ySil O2
"O ’?‘QHY
‘ "Q

dove Q¢ la costante di BoltzmantSi dimostrg8] OKS f QF NBI RSt f QlF GYy2atT¥
intercettata équella di un anello di dimensione radialeri acinquediecigd2 t 1S € QI ¢ G S1
di scalall contributo alla profondita del transi@ I Nt Rdzy lj dzS§ RIF G2 RFf NI I
RSftftQlryStft2 S tQFNBIF RStftl adaStftlx

“Y pio Y

yo “ 'YZ

Per i gioviani caldcaratterizzati daatmosfere ricche di idrogeno, ceYO pr.

5Ff Y2YSyid2 OKS ffQSFTFSidG2 & LINBLRNI A2y S
inversamente alla massa molecolare, si evince che per atmosfere povere di id@geno

quindi con massa molecolarmedia maggioe) £ QI f G ST T RSt fQliY2a‘¥
determinazione diminuisce drasticamente cosi come il contributo alla trasmissione,
NEYRSYR2 LIAG | NRdzl f Q2R aSSENIMLUAAZ2SY &7 SRS £ G Cal 20 YR
ricca di6 (&, 116 f QI £ ( Siridute diRA fat@r®20f | & A

Un transito secondarioguando osservabile fornisce un modo per caratterizzare
f QSYAaaArz2yS GSNXYAOF RStfQSaz2LAlFySal S €S ad
stima della differenza fra il flusso totale proveniente dal sistéonmato dallastellae
dalpianeta e quello proveniente dla sola stella eclissante il pianeta. Dalla misura della
LINE T 2 Yy Rdlissd sedarflérifnellimite di Rayleigtieans, si pud scrive[g]
yo 'Y Y

0o Y. Y

dove"Y e“Ysono, rispettivanente, le temperaturalel pianeta e della sua stettaadre.

Dalla precedente e evidente come la profondita del transito sia legata non solo al

rapporto dd raggo planetario e di quello stellarena anche a quello delle rispettive
temperature, a differenza di quanto accade nel transito primayiel. visibilg il rapporto

I LINAY2 YSYONR § IfYSy2 RdzS 2NRAY/JonRA 3INI YR
O2yaS3dsSyil I RStfl YAYy2NB SyiaaizyS GSN¥YAOL
Assumendo che il pianeta la stellairradino uniformemente come un corpaero su

tutta la loro superficie, laemperatura di equilibrioplanetaria puo essere stimata

maniera semplice, come sara adesso illustrato.



Dalla legge di StefaBoltzmann, la
potenza irradiata @l pianeta alla
temperatura”Ye data da '

~

0 ” 6 l’Y é 800

doved & f QI NXIcheNielf =
caso in esame puod essere stimata cor
1“'Y . Sempre dalla legge di Stefar
Boltzmann si determina la potenza
dunque la luminosita (potenzeradiata
isotropicamente) dlla stella come

Figural6: esopianeti scoperti attraverso il metodo
transito primario.

0. , ™YY

La potenza assorbita dal pianeta
quindidata dalla luminosita della stelle:

LISNJ £ QF NBI L) FyS{ PADAAL
LISNJ £ QF NS RSt f I NRA €€l
distanza di separazion® fra la stella
ed || p|aneta Y 0 1000 2000 . o 2000 4000 s.o'oc
. Figural7: sono mostrate leistanze, dal Sistema Sole
> " Y o alle quali sono stati rilevati esopianeti tramite tran:
v U; 0 p W primario. Si noti come tali distanze siano molto mag

di quelle raggiungibili con la spettroscopia Doppler.

Laquantitap @che compare a secondo membtiene conto del fatto che non tutta

la potenza che giunge sul pianeta viene da questo assosdita) prende il nome di

albedo di Bondrappresenta ldrazione della radiazione incidente dispersa a tutte le
fdzy3aKST TS RQ2YRS S LakaoadiziodeidiieguiliiriQpregipghexhed 2 f A R 2
la potenza assorbita dal pianeta sia pari a quella irradiat®  dallo stesso.

Eguagliando le espressioni trovate per queste e possibile trovaresprassionger la

temperatura di equilibrio

Y YW 0 —
& o)
E importante sottolineare che tale temperatura di equilibrio costituisce solostinga
della temperatura planetaria, dal momento che nella sua determinazione non sono stati
considerati divesi fattori, comef QS @Sy G dzr £ S LINBaASyil | RA dzyQl
effetto serra ad essa associato.

Nonostante il gran numero di informazioni ottenibili dal metodo del transito, questo ha

comunque dellenotevoli limitazioni. Si & gia fatto riferimento a come i transiti si

osservino con maggiore facilitd per pianeti le cui orbite siano il piu possigkon, e

si evisto come tale probabilita sia, in genere, molto bassa. Inoltre, come con il metodo
RSttS @St20 A0t NIRAFEAZT tQSTFFSGd2 RA asStSi
YSG2R2 Ay S&alyYS 8§53 Ay2f iNBTaNENASYS yH S NE



possono, infatti, produrre delle variazioni periodiche della luminosita stellare senza che
guestk comportino la presaza di un esopianeta in orbita.

In primo luogo, la grande abbondanza di sistemi stellari binari rende diffieoltos
determinazionedeglieffettivi transiti primari planetari e la loro distinzione dalle eclissi
stellari. Tuttavia, in questo secondo catoprofondita della curva di luce & molto piu
pronunciata, come conseguenza delle maggiori dimensitatia stelh e della sua
capacita di occultare la sua compagna. Nel caso di secondarie molto meno massive delle
primarie, invece, la curva di lugrio diventare indistinguibile da quella relativa ad un
esopianeta transitantdn secondo luogo alcune stelle desiddette stelle variabili, sono
caratterizzate da una luminosita variabile nel tempdl caso, ad esempio, deltariabili
pulsantiche periodicamente subiscono delle espansioni o contrazioni del loro raggio,
con conseguente variazione della loro lumsita. Tali variazioni sono pero facilmente
identificabili e, dunque, distinguibili da quelle causate da transiti.

f YSi2R2 RSt GNIyaaidz2 LISNMSdi®nsdgueaza, S N T A
rivelazione, di esopianeti a slanze molto maggiorrispetto a quelle sondabili col
metodo delle velocita radialiconsentendola scoperta di oggetti anche a distanze

R Sdrdin@ dei mille parsed! gran numero di oggetti scoperdi dovuto, in massima
parte, al telescopio spazial&Kepler parte del ProgrammaDisovery della NASA
Progettato per monitorare costantemente una determinata porzione della Via Lattea, il
telescopio & stato appositamentdisegnato per la rivelazione di pianeti terrestri

I £ £ QA Y [a Soslddetta #0rEaf abitabile Infatti, gran parte degli esopianeti di
dimensioni simili alla Terra, orbitanti a distanze comprese fra le 0.95 e le 1.37 unita
astronomiche attorno a stelle simili alla nostra, sostati scoperti dalKepler
monitorando costantemente un campione di circa 145000lestéi sequenza principale

fra le costellazioni del Cigno, della Lira e del Drago.



Metodo del microlensing gravitazionale

In accordaalla relativita generale di Einstein, il campo gravitazionale generato da corpi
particolarmente massivi & grado di distorcere lo spaziotempo: questo puo tradursi

nella deflessione del cammino di una radiazione elettromagnetica. Nel caso in esame, la

luce proveniente da un oggetto distante (stelle, galassie, centro galattietfp sor-

gente e deflessa dal campo gravitazionale diaggetto, dettolente. Per allineamenti

LI NI AO2f I NY¥Syi(iS Tl @2NB@2fAX RdzyljdzS> GFtS S
getto distante che possono essere focalizzate e di conseguenza amplificate.

Nel microlensing gravitazione la separazione
fra le immagini multiple & in genere troppo pic-
cola per essere risolta dai moderni telescopi “a,"O
cio che si riesce ad osservarsao la sovrap-
posizione dellestesse Ai fini della rivelazione
degli esopianeti,inoltre, il sistema formato
dalla stella e dal pianeta agisce come un si-
a0SYl RA fSydA YdzZ GALX So
immagini varia nel tempo come conseguenza
RSEE1F OFNRFITA2yS RSt € QF f
tore, gella madre e oggetto sorgente, e questo
pud comportareuna significativa variazione
RSttt QAYy(iSyaArlatr f€dzvayzal
nata, variazioneche puo interessare un inter-
vallo temporalela cui durata puo estendersi
per ore, giorni 0 anche settimane: érqprio :
art$S B NRFT A2y S RSttt QAYyGSYaAridt f dzyayzal (
tempo a permettere di riconoscere un eventrigyrais: rappresen;tazione schematica del p
di microlensing. cipio del lensing gravitazionale. I punto azz

rappresenta la stella sorgente, mentre il pu

nero rappresenta il sistema stejdaneta, non o
servabile, che funge da lente.

QAYYIl 3AAYyS 02Y6

Dal momento che, per osservare tale fen
meno, é richiesto un ben preciso allineamen



fra sorgente, lente e osservatore, la probabilita di regi® un evento di microlensing

e estremamente bassa e di conseguenza é necessario monitorare costantemente un

gran numero di potenziali sorgenti. Per questo motiaoregione attorno aCentro Ga-

flLraGGA02 O2aliAidzAadsS I ong @itslénietodo LdiBeRtentdS y T A | £ S
di utilizzare come sorgenti stelle che si trovano a distangeOK S RSt -8XgcNRAY S R
Con riferimento allédfigural8: f QI y32f 2 RA OdzNII G1dzN> O2ft | dz

luminoso che passa in pssimita di un oggéo dimassa) S LI NI YS G NE RQA YLJ
dato da

| 100 (Y

Yy St f Qin tioli &g doveY ¢O0FO S8 Af NI 33IA2 RA { OKgl NBAO
considerato.Per una fissata massa, questo & un valore criticaorrispondenza del
quale la velocita di fuga classica eguaglia quella dellallutieandoconO €O, rispet-

GAGFYSY(diSs fI RAAGIYT I RStfQ2aaSNBIFG2NBE RI f
gente e la lente pud essere espresso cddie
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scriversi come
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Essendo quadratica in,  Qdzt ( A Y I for@idpeldud shl@zigrbe dunque due posi-
T A2yA Fy32fFNR RAAGAYGS RSEf QAXiMAgHAG SO Ly
Einstein,
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la precedente puo scriversi come
— — — T
che ha come soluzioni
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T g

Nel caso— 1t (perfetto allineamento fra osservatore, lente e sorgenterausa della
simmetria circolare della configurazione otticen si osservano piu immagini distinte e
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Figura 19: in alto a sinistra, grafico a dispersic
che mostra la massa (in unita gioviane) ed i &
miasse maggiore (in unita astronomigiper gliog
getti scoperti tramite lensing. In alto a destra, it &
gramma delle distanze per gli stessi oggetti: si
O02YS GltA RAAGEHYT S &A
parsec. In basso, il numero di oggetti scoperti | .
anni.

1996 1957 1998 1899 2000 2001 2002 2003 2004 2005 2006 2007 2008 2008 2010 2011 2012 2013 2014 2015 2016
nni

nome dianello di Einsteindi raggio—. Nel caso dun allineamento generico, invece,

dzy QAYYF3AYS 3IAFOS |ftftQAYGSNYy2 RStfQlFyStfz2
AYYFIAYAS ySEftQALRGSaA Ay OdzA aA O2yaAARSNAY
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dove la quantita, adimensionale, esprime la separazione angolare fra sorgente e lente
in termini di raggio di Einstein, —F—® ¢ dzidF Al X &a2f2 f QAY3ANI YR
vabile,

W s 0 g

0 (6] (6] S gr—
oot
51 ffQlFyYyRIFIYSyG2 RSt f QAyY Idé elitkitercdnfeligRestaigall £ S |
ASYLINBE YI3I3IA2NBE RStfQdzyAldtY Af YAONRESyaAy
gente, mai diminuirla. Inoltre & una funzione monotodecrescente, che diverge per
0 © 1t (perfetto allineamento, ingrandimento teoricamente infinite)satura adp per
0 © Hb(oggetti totalmente disallineati, nessun microlensing osservabile). Da cio si de-
RdzOS O2YS f QAY 3INI Yy RA Y&oydgdvaléheroeNEpal Odue og-f  ONB & C
getti sono allineatipiu la sorgenteappareluminosa.La divergenza al tendere @i© 1
e conseguenzeef f QF GSNJ ddzLJLJ2 a2 &2 NHS ypii$ealiSticoft Sy i S LI
Ay OdzaA 1jdzSaidA airlby2 233SGGA R24GF3GA RA Sads
molto grande, ma finito.

1

Owvviamented non é cofante, ma varia nel tempo a causa del moto relativo fra sorgente,
lente ed osservatore. Per una data velocita trasversale relativa fra sorgente e lente, la
scala temporale tipica € data dal tempo di attraversamento del raggio di Einstein,
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0o — —.-— —._ _,Figura20: curve di luce teoriche per event

starza di separazionerpiettata fra sorgent
elentef QAYANI YRAYSyY (2
siderevolmentd4].
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8 . 03 - —~sorgente puntiforme e dsingola lente, cc

< F u=01 H OF oy ens ~una velocita trasversale relative costante
2 6 — ~ P ‘ /le due. Sono rappresentate diverse traiettc
E C ' ' % alle quali corrispondono diversi valori del
5 A rametro u. Si osserva come, al decresce
< C tale parametro e, quindi, al diminuire della
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[ | OGLE . b 2 coni punti sperimentali determinati dagli es
B & = TE 3 rimenti OGLE, MOA e PLANET. Il riquadro i
a8.0 F [ e Planetary < a sinistra mostrda curva di luce registrata

I | o 1.3 | deviation ¥ OGLE nei quattro anni precedenti, mentre
S LL "_'1’(;06' = (',' 9'51'010' =1 quadro in alto a destra mostra in detta
5 [ 7 tQry2YFEAF LNBR2GG!
= [ *OGE S ga::h 1 dura circa 36 ore, a fronte di una durata ci
L il Twon 1 LX Saardl RSt QSOS o

r 1 [ QFy2YFEAL AYRAOI f
1k i TR B L ._ circa 5.5 masse terrestri a 2.6 AU dalla s

20 0 20 madre.Credit: ESO.

Days since 31 July 2005 UT
espressoda® Y U e, per i tipici eventi di microlensing, puo variare da qualche

giorno a qualchenese. La dipendenza didal tempo € espressa dalla relazione

0 0
0

00 0

dove6 RSUOSNXAYLlI I fdzvYAy2aiidt RA LAOO2 RStffQ
ha il massimo ingrandimento. Dalla precedente si nota come la curva di luce per un

evento di microlensing sia influenzata da tre parametiéntificati conil tempo o di
attraversamento del disco di Einstein, il tempo di massimo ingrandintergta minima

separazione® . Nela Figura @ &€ mostrata la curva di luce teorica per un evento di len-

sing nelle ipotesi di sorgente puntiforme e di singola lente. E evidente caistttrie

piu vicine alla lente risultino in ingrandimemtiaggiori, che diventano sempre piu pro-

nunciati al diminuire do.

Finora sono state considerate lenti costituite da un singolo oggiettmtificato conuna
aiGStftrd bSt OFLaz2 Ay Odzx Fdid2Ny2 IffQ233SG10z
tino altri corpi, ad esempio esopianeti, questi danno luogo ad un sistema a lenti multiple

la curva di luce totale puo risultare completamente differentepamticolare, la forma e

fQF YLIASTTI YIlFaaiayYl RStftl Odz2NWI RALISYR2Yy2 R
verso il piano di ingrandimento della lente. La curva di luce risultante puo esibire grandi
ENRAFTA2YA AY AyidSNII f &ikperédiso déla Sokgente ReSdat Q2 NR A
in prossimita delle caustichel@ssicamente, ginviluppi dei raggi luminosi riflessi o ri-

fratti da superfici curve o oggetti, risultanti nella concentrazione di luce) del sistema in
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esame, generate dagli effetti graa#tionali combiati della stella e del pianetdali va-

riazioni si traducono, il piu delle volte, in improvvise anomalie nella curva di luce che
possono durare poche ore o giorni. Da tali variazioni sono deducibitjuamita: il rap-

porto fra la massa pteetaria e la massa della stella madfe, 0 70 ., e la separazione
Fy32fFNBZ AYy dzyAdt RA NI 3IIA2 RA 9AYaAlSAYy>T ¥
‘Q — T—. Entrambi i denominatori sono funzione della massa della stella madre, in

genere ignota ma stimabile da indagini statistiche sulla popolazione delle stelle nella

nostra galassia.

I LI NB S@ARSYyGS O02YS Af YSG2R2 RSt YAONRE Sy
ficienza e dalla completezza caratteristici del metodo del itanpermettendo solo la

(probabile) rivelazione di un esopianeta ma non riuscendo a dedurne in maniera auto-

noma alcuna caratteristica fisicad wrbitale. Inoltre, la probabilita di osservare un

evento di microlensing & estremamente bassavendo verificesi particolari condizioni

di allineamento fra osservatore, lente e sorgente: questocome immediata conse-

guenzala necessita 8 fodse&dvazione continua e prolungata di un gran numero di sor-
ASydiAd ! yOKS Ay O2YyRAIT A2y mnomRala ptafottdrdalla G 2 | € f
presenza del pianetaella curva di luce puo verificarsi pgn tempo estremamente li-

mitato risultando,eventualmente nella mancata osservazione del fenomeno. Infine, la
rivelazione di un esopianeta con questo metodestremamenterara, sempre come
conseguenza della dipendenza dalle particolari condizioni di allineamento: la non ripeti-

bilita delle osservazioni del fenomermstituisce una delle limitazioni principali asso-

ciate al microlensing. Tutti questi fattori hanno influenzatmevolmente il numero di

esopianeti scopertiramite questo metodo

Nonostantele grandi limitazioni, tale metodpossiede dei notevoli vantaggi. In primo
luogo, risulta tanto piu efficiente quanto la distanEaNdssefvddoree lalente € com-
parabile dla distanzdra lalente e lasorgente. Dal momento che si scelgono come sor-
genti le stelle appartenenti al centro della galassia, questo permette di rilevare pianeti
a considerevolaistanza,molto maggiore di quella ottenibileoi metodi del transito o

delle velocita radiali. Cio ha portaélla probabile rivelazione, inoltre, del primo esopia-
neta aldi fuori della nostra galassia: si tratlaPA99-N2 b, in orbita attorno alla stella
PA99-N2, nella galassia di Andromeda. Con una massa stime@& d , la sua stessa
esistenza e ancora oggetto di dibattito, data la grande distanza alla quale si trova

(@ x ) §i1]

Inoltrez A f YS{i2R2 NAadzZ G SaaSNB AYRALSYRSydS
luminosa e, cosa piu importante,particolarmente sensibile alla rivelazione di esopia-

neti di piccola massa (comparabile a quella terrestre) e con distanze di separazione dalla
propria stella madre di qualche unita astronomica: cio lo rende in un certo senso com-
plementare al metodo delleelocita radiali e a quello del trais, nei quali la rivelazione

dei gioviani caldé favorita



Metodo del rilevamento diretto

Uno dei metodi pitl promettenpert Q2 & a S alltalatie@zyaSionei esopianeti &
quello delcosiddettorilevamento direttq o direct imaging La sua applicabilita risulta
essereinfluenzat essenzialmentela due fattori,ovverodalla disanza di separazione
frail pianetae la stella madre dalladistanzadal sistema stellare osseto.

In primo luogotale metodorisulta es-
sere particolarmente efficiente nella -
rilevazione dipianeti caratterizzati da
grandi valori del semiasse maggior‘;“’ﬁ
dal momento che in tali condizioni j
luce riflessa dal pianeta solo lieve- : o
mente mascherata o occultata de .
quellaoriginataR | £ f QValériltipic®
dei semiassi maggiori per gli esopii |
neti osserati direttamentevariano da T A T
diverse decine ad alcune centinaia di Figura22: _esop_ianeti rilevati tramite direct imaging |
corso degli anni.

unita astronomiche (fra i casi notevo*

e opportuno citare quello di 2MAS! «
WHMHCcbymMnnaXE 02y ¢
semiasse maggiore parigaw TOTY.

@

pianet

o

In secondo luogo, a parita di distanzg
di separazione, sono piu facilmente r ¢
levabili esopianeti appartenenti a si
stemi situatia distanze contenute dal
Sole la separazione angolare fraidu °= @
oggetti, esopianeta e stellgumenta Figura23: distanze alle quali sorsiati rilevati oggetti pla
infatti al diminuire della distanza che ci netari attraverso direct imaging. Si osservi come tal
separa da essi, consemdo quindi 2Ufy!lS azy2 02yusSydws NA

N i ) ] ) lizzo del metodo del transito primario e siano, grossorr
una piu semplice risoluzione. Al giorno confrontabili con quelle caratteristiche delle velacidiali

o

s

Distanza (pc)
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gendo il limite superiore delle distanze di separazione sondabili col metodo delle velo-

cita radiali.

Enecessario precisare che, inoltia, luminosita di un esopianeta & funzione della sua

massa, motivo per il quale sono piu facilmente osservabili oggetti molto massivi, anche

RSftf Q2NRAYS RA RSOAYS RA Yl aasS IAxmsgidal ySo t
RSt LIAIFIYSGlI S ljdzSttlF RSttlF adSttl & AyTFftdzS
(classificazione stellare, luminosita) e del pianeta (il gia citato semiasse maggiore, massa,
composizione atmosferica, raggio), oltre che dalla lungh&z@2 y Rl | € £ | |jdzl £ S
vazioni sono eseguite. Supponendo ¢fieL Y. L ¢ tale rapporto € dato d§4]

Qh Y a
0 n_ 5 |

dover) _ 8 f QFfo6SR2 3IS2YSUNROISX 2aaAiAl Af NI LILI2 NJ
vista dalla direzione della stella e quella di una superficie lambertiana di uguale sezione
trasversaleuna superficie @efinitacomef | YO SNI A F y I &S dbide®d SGGS
una direzione isotropicamente, comportandosi quindi coma saperficie diffondente

idealed [ QF Y 32682 ¢ QL y3I2f 2 F2NNI G2 RIF adSttl 3z LA
zione di faséQ] é data da

OBl “ | AllO

"0

Il rapporto’QFQeéingenerecSa G NS Y YSYy (S LIA O®m fperil vidbdet Q2 NRA
epmm PTMLISNI t QAYVFNI NRP&aazed L Y2(A@serdaddlSNI At |
ONBaOSNBE RStfl fdzyadakKSI T RQ2yRI & RI NROSNX
neti: le prime hanno temperature che, al variare della classe spettrale, possono variare

fraic mtOTRIiT T T I,Msultando in un picco di emissione nel visibile. | corpi planetari

sono, ovviamente, molto pitl freddi, ed il loro picco di emissione ricadS ¥i$ NS y St f QA 'y
frarosso. Per questo motivo le principali e future campagne osservative sono orientate
GSNER2 S fdzyaKST1S RQ2YyRIF YIF3IA2NAD [ 2 &0 dz
infrarossorisulta essere particolarmente invitantdal momentoc6 LISNXY SO GS Q2 a
vazione delle linee spettrali @ 0 h) MG e potenzialmentedO .

Al fine di ottenere rilevazioni dirette alla piu alta risoluzione possibile ed al miglior con-

0N} 2G2 aA NAO2NNB I RAGSNES (GSOYyAOKS:s 0O2YS
tura per migliorare la risoluzione edSNR Una notevole limitazionel @otere risolutivo

RSA GStSao02LA GSNNBAGNAR § O2 NNKflielteddea I f £ QS F°
RAAZG2NOSNE Ay YIYASNI OFadzZ tS A OFYYAYA 2G40
peggiorando di conseguenza la quaR® f f QA Y Y | dAekty/s8eingatinbsfei@d. a A

Per contrastaree ridurre tale effetto si ricorread ottiche adattive,ossia asistemi di
ALISOOKA OKS NRAftSOlIy2 RSTF2NXITA2YA ySf FTNRYID
sarle. In alternativa, un metodo piu radicale per efiene del tuttof QA y TR SIS Y G 1t
mosfera terrestre e migliorare il potere risolutivo, @ quebkK S O2y aAr a @S y Sttt Q
telescopi spazigliO 2 Y $lubtileQSpace TelescofldSy 2 QA Y YangsSwebbS



Space Telescog@WsT) il cui lancio e previsto per il 201A8ltre tecniche spesso utilizzate
sono quelle del cosiddetto annullamento interferometrico o della coronografia ottica,

che saranno ora descritti.

bStftQlyydzZ tIYSyi(2
sfrutta la natura ondulatoria della radia-
zione elettromagneticagttraversof uSo ;
di due telescopi identici (indicati in fi- !
gura comeY e"Y) posti ad unalistanza :
di separazionéQ La luce proveniente
dalla stella viene raccolta dai telescopi !
simultaneamente e convogliata al si-
stema di acquisizione, producendo una ',"
caratteristica figura di interferenza ca- /
ratterizzata da creste e ventri. Se il se- /
gnale proveniente da undei telescopi —
viene pero ritardato introducendo un i
ritardo di fase in modo che i segnpib- :
venienti dai due telescopi si sovrappon- :
gano dando luogo ad interferenza di- ;
struttiva, allora le creste provenienti dal '
primo telescopio si allineano con i ventri "y "y
del secondo annullandail segnale pro-
veniente dalla stella. Il segnal$i un
eventuale pianeta in orbita attorno alla
stella raggiunge invece i telescopi con
un certo angolo: questo introduce un ri- @
tardo di fase intrinseco fra i segnali, che
producono dung&® d_zy I: FTATdzNT RQ Detector Sl
renza senza annullarsi. Sdanquean-

nullata la componente del segnatio-
I, fehdenlda disblEninabilerigyras: rappresentazione scheniea di un interferometr

ad annullamento.
dzy  sipgdldeteFc iR Y S (i N2

@ dzii |
quella planetaria.
Lt @FyadF33A2 RStfQdza2 RA
la minimarisoluzione angolare ottenibile & data, in accordo al criterio di Rayleigh, da

y— P& S

RSt f QF LISNI dzNI OAND2f I NBX

doveO§ Af RALI YSUGNE
mato da due telescopposti ad una distanzg, questa si esprime come

y— P& &



Figura25¥ @SRdzil F SNBI |
Isole Hawaii. | due telescopi sono separa
dzyt RA&GFYT Ll RA yp

tri sul livello del mare contribuisce a conter
Af aS8SSAy3a FdiY2aFSNR
OKS £ 0SaLJSNR YIS yRésalutio
Echelle Spectrometer) che ricerca esopii

Figura26: immagine della stella HR 8799 col
AAa0SYF LXFYSOFNR2SX

Keck(2009). Si noti la presenza del coronog
centrale che occulta la stella. Il sistema si ti
ad una distanza di circa 39 pc. Le frecce bis
indicano il moto orbitale dei pianeti per i pr
simi dieci anni.

tramite spettroscopia Doppler consentendo
sure di velocita radiale con precisione di 1

E evidente, dunque, come un interferometro fornisca una risoluzione angolare decine di
volte migliore, pari a quella di un telescopio di diametro pari alla separaziohag&

line) dei due telescopi interferenti. #tolo di esempio, si consideitiW. M. Keck Obser-
vatory e i suoi due telescopi gemeleck ke Keck llseparati da una distanza ¢liux .

Con un diametro primario @ T, ogni specchio ha una risoluzione angolare di circa
31 T @ inel vicino infarosso. Quando entrambi i telescopi operano come interferome-
tro, invece, la risoluzione angolare scende®a ™ i

Undzt G SNA2NB &a@Af dz2llll2z RSttt G4SOyAOl
sposizione inorbitadR A ASNBA (St Sa02LA aLITAFEAZ | ¢
fetto del seeingatmosferico La mission®arwinR SES#sInserisce in questo scenario,
prevedendo la realizzazione di una flotta di sei satelliti: quattro telescq@di e due
elementi aggiuntivi,uno per la ricombinazione dei segnali provenienti dai telescopi e
uno per le comunicaziordonla Terra. Disponendo i satelliti in formazione si avrebbe la
possibilita di ottenere un potere risolutivo paragonabile a quello di un telesatipie

verse centinaia di metri di diametro. La fattibilita di una tale missione €, pero, ancora
233SG02 RA aiE&RA2 RIF LI NIS RStfQ

RSEE QAY

TAY

Anchecollocando uno o pitl telescopi in orbitarrestre S & F NHzi G F yR2 f Q yyd

interferometrico, un altro fenomenodico limita fortemente la rilevazione diretta di un
Saz2LALFyYySil ® v dzl,¥d2 pudzgefsargaRaddiazioife leryidssda una
stella, passa attraverso una apertura circolam@ssiat Q 2 6 A Sun telesdapiq riel

piano focale si osserva una partiace figura di diffrazione, caratterizzata da un disco
centrale molto luminoso, detto di diffrazione o Airy, circondato da anelli concentrici
scuri alternati ad anelli luminosi di intensita rapidamente decrescente. Di conseguenza,
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