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Indhold



1 Indledning

The worlds come into being as follows: many bodies of all sorts and shapes move from the
infinite into a great void; they come together there and produce a single whirl, in which, col-
liding with one another and revolving in all manner of ways, they begin to separate like to like.

Leucippus ( 480-420 B.C.)!

Man taler om en grundleggende frygt i os mennesker: Horror Vacui - angsten for det
tomme rum. Tomheden bade i overfgrt forstand - fgr og efter livet - og rent fysisk for det
ufattelige tomrum omkring os, som far livet pa Jorden til at se meget smét, skrgbeligt og
ubetydeligt ud. Maske er det dette, der har drevet os til siden tidernes morgen at stille os
selv spgrgsmalet: Er der andre derude? Man skulle rent intuitivt mene ja, og citatet oven-
for viser da ogsa, at man allerede meget tidligt har teenkt sig til, at der matte veere andre
verdener end vores egen. Og med andre verdener ma der vel ogsa veere andet liv - alt andet
virker absurd for os mennesker, der er vandt til at se livet overalt pa Jorden. For at kunne
tale om ikke-jordisk liv som andet end rent tankespin er vi dog ngdt til at kunne pavise,
at der overhovedet er planeter udenfor vort solsystem. En intuitiv selvfglgelighed, men vi
kan ikke tage noget for givet. Pavisning af disse planeter er ikke helt nem, da stjernens
lys er sa staerkt i forhold til det lys dens eventuelle planet matte tilbagekaste, at planeten
fuldsteendig drukner i stjernens lyshav. Fgrst i 1995 var det teknisk muligt at pavise en
ekstrasolar planet, og idag kendes lidt over 100, som alle har en noget anden karakter
end forventet. De fgrste sidanne atypiske planeter satte spgrgsmaltegn ved vores teori om
solsystemets dannelse: Hvis det er naturligt at planetsystemer som vores dannes sammen
med stjerner, hvorfor finder vi sd kun meget anderledes systemer? En teori er, at vores
solsystem er meget atypisk. En anden er, at man pa grund af maletekniske begraensninger
kun kan observere disse anderledes systemer, og at der saledes sagtens kan vaere mange
flere systemer derude, som mere ligner vores.

I denne opgave vil vi koncentrere os om planeter, der set fra Jorden (eller en evt. betragter
et andet sted) formgrker deres stjerner. Vi vil undersgge hvilke betingelser med hensyn til
stgrrelser som baneplanens inklination, afstanden mellem stjernen og planeten og objek-
ternes radius og masse, der skal til, for at en sddan planet kan detekteres. Til dette formal
har vi skrevet et FORTRAN-program, der ud fra oplysninger om ovennavnte og fa andre
faktorer kan simulere den lyskurve man vil fa, hvis man foretager fotometriske malinger af
den. Ved at sammenligne resultatet med faktiske malinger testes programmets troveerdig-
hed, hvorefter simulerede malinger foretages for Jupiter og Jorden for at undersgge, om et
system som vores ville kunne detekteres.

2 Planetsystemer

2.1 Vort solsystem

Solsystemet er blevet dannet over meget lang tid. Oprindeligt var det en kaempe stgv-
og gassky, solnebulaen, som grundet indre turbulens havde en middelrotation og dermed
et impulsmoment. Ustabilitet i skyen, formentlig som fplge af en supernovaeksplosion,
har faet skyen til at kollapse under sit eget gravitaionsfelt. Grundet impulsmomentbeva-
relse begyndte skyen ogsa at rotere hurtigere, og pa grund af centrifugalkraften kollapsede
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skyen fuldstzendig langs rotationsaksen, hvorved en flad roterende skive opstod; proto-
planetskiven. Ved en proces, som man ikke helt har forstdet (Lin et al. 2002), er der
herefter formentlig sket en transport af materiale indad i skiven, og samtidig en transport
af impulsmoment udad, siledes at der blev en stor stofkoncentration i midten. Det er i
protoplanetskiven, at de forskellige planeter er blevet dannet, og midten af skiven, der
havde den stgrste koncentration af materiale, blev til den protosol, der til sidst udviklede
sig til Solen.

Tatheden af materialet i protoplanetskiven var sa lav, at de grundstoffer som fandtes der,
kun kunne eksistere som fast stof eller som en gas, athaengig af temperaturen. (Freedman
& Kaufmann 2001)2.

Vi kan opdele protoplanetskiven i tre zoner. Den tidlige protosol var noget varmere, end
Solen er i dag. Derfor fandtes i den inderste del af solnebulaen, den inderste af de tre
zoner, hovedsageligt stoffer med hgje kondensationstemperaturer. Stoffer med lave kon-
densationstemperaturer, som for eksempel helium og brint, fordampede til gasser.

Sma stykker af faste stoffer blev holdt sammen af elektriske kraefter. Disse stykker stgdte
ind i hinanden, og voksede sig siledes stgrre og stgrre, indtil de blev til sma asteroidelig-
nene planetisimaler pa omkring en kilometer i diameter. Disse asteroider, der nu blev holdt
sammen af deres egen gravitationkraft, kolliderede med andre asteroider. Ved sadanne kol-
lisioner opstod de fire terrestriske (jordlignende) planeter: Merkur, Venus, Jorden og Mars.
Pa grund af den hgje temperatur havde gasatomerne en meget hgj molekylhastighed, og
kunne derfor ikke indfanges af protoplaneterne. Derfor er de terrestriske planeters be-
standdele af brint og helium meget sma, nar det tages i betragtning, at universet nasten
udelukkende bestar af brint og helium og kun forsvindende maengder metaller.(F & K)

I den naeste zone dannedes de fire gasplaneter, de sakaldte jovianske (jupiterlignende)
planeter: Jupiter, Saturn, Uranus og Neptun. De blev dannet efter samme princip som de
terrestiske, men da temperaturen i denne zone var lavere, var der ogsa is i fast form til
radighed for planetdannelsen. Derfor har de kerner, der er noget stgrre end de terrestriske
planeter, bestdende af is og sten. Disse har desuden - dels pga. deres stgrrelse, dels den
lavere temperatur - gravitationelt indfanget de lette gasser i deres baner. Dette forklarer,
hvorfor de jovianske planeter er si store.

Jupiter udggr, som den stgrste af planeterne i vores solsystem, over 70% af den samlede
planetmasse; formentlig fordi Jupiter startede sin gasindfangning tidligere end de gvrige
jovianske planeter.

I den yderste zone har der veeret endnu koldere, men materialetaetheden var til gengeeld
meget ringe. Derfor har der ikke kunnet dannes nogle egentlige planeter, og her finder vi
Kuiperbaltet, hvortil Pluto menes at hgre (F & K).

Hvis liv skal kunne eksistere pa en planet, skal forskellige kriterier veere opfyldt; blandt
andet skal der vaere flydende vand pa overfladen, og afstanden fra planeten til dens stjerne
skal veere, sa planeten har en temperatur der ikke afviger meget fra 300 K. (Stub 2001)
Ydermere galder der nogle betingelser for planetens atmosfzere; for eksempel at naturligt
carbondioxid skal veere tilstede, saledes at planetens temperatur kan reguleres, da det er
carbondioxid der skaber drivhuseffekten. Hvis dette er tilfseldet, sa har planetens eventu-
elle liv mulighed for at overleve.

’I det folgende blot (F & K)



Selviglgelig er der forskel pa, hvilket liv der opstar under hvilke omstzendigheder; for ek-
sempel kan bakterier leve under forhold, hvor vores komplekse organismer overhovedet
ikke ville kunne eksistere. (F & K)

2.2 Andre stjerner - andre systemer?

Nar vi ser pa planetsystemet i vores eget solsystem melder spgrgsmalet sig: Er vores sol-
system enestaende, eller findes der ogsa planetsystemer omkring andre stjerner?

Den ovenfor omtalte model for dannelsen af vores eget solsystem, der kun er baseret pa
fysiske og kemiske love, sandsynligggr, at der ogsa er dannet planetsystemer omkring an-
dre stjerner, da disse love efter al sandsynlighed er de samme overalt i universet. Kunne
vi observere andre stjerner med planetsystemer som vores eget, med mindre terrestriske
planeter inderst og store gasplaneter laengere ude, ville vi derfor have faet bekraeftet teo-
rien om dannelsen af solsystemer som et faenomen, der fglger naturligt af stjernedannelse.
I 1995 opdagedes den fgrste exoplanet: 51 Pegasi (F & K), og kort tid efter kendte man
til et dusin extrasolare planeter. Ingen af disse tidligt observerede planeter er terrestri-
ske, og alle er de meget atypiske, hvis vi betragter dem i lyset af teorien for dannelsen af
vores eget solsystem. Det er hovedsageligt planeter, der er mere massive end Jupiter, og
som kredser om stjernen i en meget lille afstand (typisk mindre end 1 AU), nogle i ba-
ner, der er meget eccentriske, i modsaetning til de planetbaner, vi ser i Solsystemet.(F & K)

Man kender pa nuvaerende tidspunkt 102 exoplaneter (www.exoplanets.org). Nogle af de
senest fundne er mere typiske for et solsystem som vores, end de fgrste. Man har nu obser-
veret extrasolare planeter, der formentlig er mindre massive end Saturn, og omkring den
sollignende stjerne 47 Ursae Majoris har man fundet en planet med en masse pa mindst
2,4 Mjyp 1 en neesten cirkuleer bane med en radius pa 2,1 AU (F & K).Se figur 1.

Spgrgsmalet er, om man indtil nu kun har observeret extrasolare planeter, der kan beteg-
nes som gasgiganter, fordi man ikke er i stand til at male den eventuelle tilstedevarelse af
mindre terrestriske planeter, eller om der kun er gasgiganter at finde derude. Det faktum,
at man kun har fundet gasgiganter, behgver ikke at betyde, at vores model for solsyste-
mets dannelse er forkert. Tvaertimod kan det faktum, at man har fundet sd mange i forhold
til solsystemet atypiske keempeplaneter, betyde at der er en stor mangde sma og mere
Solsystem-lignende planeter derude, som vi bare endnu ikke kan observere.

En forklaring pa, at vi finder disse Jupiterlignende planeter helt inde i en afstand til stjer-
nen, hvor de ifglge teorien ikke kan veere blevet dannet, kunne taenkes at veere, at de efter
deres dannelse i det yderste af stjernens nebula er migreret indad mod stjernen. Dette
kunne forkomme pa grund af gnidning, hvis der i planeternes skiveplan efter planetdan-
nelsen stadig har veeret en stor meengde gas og stov (F & K). De meget excentriske baner,
der ogsa kan observeres, kan skyldes gravitationelle pavirkninger af den pagaldende planet
fra skiven eller de gvrige planeter i planetsystemet. (F & K)

Desuden er man ikke sikker pa, at alle de extrasolare planeter, man har observeret, virkelig
er planeter. De tungeste af dem (masser over 13 My,,) kunne taenkes at veere sakaldte
brune dvarge, dvs. stjerner, der er for sma til at forbraende hydrogen og derfor meget
lyssvage (F & K). I sa fald er der i stedet tale om en dobbeltstjerne.



Figur 1: Sgjlediagram over fordelingen af fundne planeters afstand til deres stjerne
(www.exoplanets.org)

3 Observation

3.1 Metoder

Planeterne i vores solsystem pavirker Solen gravitationelt i samme grad, som Solen pavirker
dem. Jupiter udggr omkring 70% af Solsystemets samlede planetmasse, hvorfor Jupiters
gravitationsfelt er det afggrende. Derfor bevager Solen sig i en cirkelbevaegelse omkring
et punkt ganske taet pa massemidtpunktet for systemet Solen-Jupiter. Dette punkt ligger,
idet Solens masse er sa meget stgrre end Jupiters, lige udenfor solens overflade (F & K).
Hvis man betragter vores sol fra et andet sted i universet, vil det se ud som om vores sol
star uroligt pa himlen, man taler om en stjernes vuggen (eng. 'wobble’). Den betragtning
kan man benytte til at pavise tilstedeveerelsen af extrasolare planeter, selvom man ikke
umiddelbart kan se dem grundet den mange gange kraftigere lysudsendelse fra stjernen.

Der findes flere metoder til at registrere en stjernes vuggen. De to mest anvendte er
den astrometriske metode og radialhastighedsmetoden. Nar man benytter den astrometri-
ske metode, maler man direkte pa stjernens planetbevaegelse. Fra Jorden registrerer man
eendringen i stjernens position i forhold til andre stjerner pa himlen, og heraf kan man
opstille en model for stjernens bevagelse.

Denne metode har sine begransninger idet den kraever meget praecist maleapperatur. Der-
for benytter man oftere radialhastighedsmetoden, en metode, hvor man ser pa bglgeleengder
af lyset udsendt fra stjernen - stjernens spektrum.



P& grund af stjernens bevagelse kan man registrere en Dopplerforskydning. Ved saledes
at observere stjernen periodisk kan en model for planetbevaegelsen opstilles, og heraf kan
planetens masse og afstand til stjernen udledes, nar stjernens masse er kendt. I tilfzelde af
flere planeter, kan man med kendskab til vort eget solsystem danne sig et meget praecist
billede af, hvor mange planeter, der kredser om stjernen, i hvilken afstand de ggr det og
ligeledes stgrrelsen af planeternes masser. (F & K)

3.2 Formgrkelsesvariable systemer

Der er dog et problem ved at anvende de fgr omtalte metoder. Udover meget ngjagtige
instrumenter krzever den astrometriske metode ogsa, at man kan observere stjernen laenge,
hvilket er sveert og dyrt. Dette behgves ikke ved radialhastighedsmetoden. Til gengeld er
der et andet, ikke helt ligegyldigt, problem ved denne. Hvad man finder er nemlig ikke
planetens bane, men kun dennes komposanter i en plan parallel med forbindelseslinjen
mellem jorden og den observerede stjerne (se tegning s. 13). Da stjernens vuggen er linzert
afhzengig af planetens masse, far man saledes ved iagttagelse af stjernen ikke et udtryk
for planetens faktiske masse, men kun for M), - sin(i), hvor i, inklinationen, er vinklen
mellem planetens baneplan og retningen vinkelret pa sigtelinjen fra jorden til stjernen. I
princippet kan planetens masse vaere mange gange stgrre end det malte. Her er det, de
formgrkelsesvariable planetsystemer kan komme til hjalp.

Nar vi en sjeelden gang er sa heldige, at en planet faktisk formgrker sin stjerne ved omlgbet
(der er indtil nu kun observeret 2 sidanne planeter, hvoraf én fgrst er observeret primo
Januar d.4. (Henry et al. 1999, Konacki et al. 2003)3), er vi pludselig ikke lzengere i tvivl
om, at planetens bane vender kanten mod jorden, og at den malte masse af planeten derfor
er meget taet pa den faktiske masse.

Til observation af disse formgrkelsesvariable systemer benyttes fotometri (lysstyrkemaling),
en metode, som egentlig har veeret brugt til at observere formgrkelsesvariable dobbeltstjer-
ner.

Ydermere kan man ved at male formgrkelsens grad fa en idé om planetens radius og der-
med dens massefylde. Hvis formgrkelseskurven nar at blive (tilnsermelsesvis) flad i lgbet af
formgrkelsen, kan man konkludere, at hele planeten er omgivet af den lysende stjerneskive.
Hvis man ser bort fra stjernens randformgrkelse®, vil man da vha. den allerede fundne af-
stand fra planet til stjerne (som i praksis har forsvindende betydning, da afstanden d fra
stjerne til planet < afstanden r fra Jorden til stjernen) kunne finde planetens stgrrelse
som brgkdel af stjernens storrelse, da den er lig den brgkdel af stjernens lys, som planeten
blokerer. Ved ad normal vej at bestemme stjernens radius (se naeste afsnit, Lign. (4)), har
man dermed ogsa fundet planetens radius, og derved kan man slutte sig frem til bl.a. dens
massefylde.

Med lidt finere instrumenter end vi har idag vil man kunne male stjernens absorbtions-
spektrum igennem planetens atmosfare og dermed atmosfazrens kemiske sammensatning
(Henry et al. 1999). De fa formgrkende exoplaneter er saledes guld vaerd, nar det drejer
sig om at blive klogere pa andre planetsystemer.

3Medio April i 4r er endnu en formgrkende exoplanet blevet opdaget omkr. stjernen OGLE-tr-3. Pres-
semeddelelse fra ESO kan lases pa webadressen http://www.eso.org/outreach/press-rel/pr-2003/pr-09-
03.html

“Langs randen af stjerneskiven virker stjernen mgrkere, da de gvre lag af stjernen er koldere og udsender
mindre lys.(Freedman & Kaufmann 2001)



4 Stjernesystemerne

4.1 Spektralklassifikation og fotometri

(Det fglgende er baseret pa Freedman & Kaufmann 2001, hvor intet andet er anfgrt). Den
tilsyneladende storrelsesklasse, der betegnes my , er en fotometrisk opdeling af stjernerne
efter tilsyneladende lysstyrke. Den tilsyneladende lysstyrke af en stjerne i afstanden r fra
Jorden, er den (pa Jorden) malte flux, dvs. effekt modtaget pr. overfladeareal. Fluxen,
F(r), er givet ved:

L
F(r)= 1
=22 (1)
Her er L stjernens luminositet, det vil sige samlede udstralede effekt. Jo mindre stgrrelsesklasse
en stjerne far tildelt, desto kraftigere synes den at lyse og omvendt (my, = —26,7™).

Det menneskelige gje kan kun se ned til ca. 6%.

My, den absolutte storrelsesklasse er den stgrrelsesklasse, som stjernen ville have haft,
hvis den havde befundet sig i en afstand fra Jorden pa 10 pc (1 pc=3,26 lysar). Vi har
fglgende generelle udtryk for sammenhaengen mellem to stjerners stgrrelsesklasser, m, og
deres lysstyrker, F(r):

hin), )
Fy(rg)”

hvor r1 og ro males i pc. Logaritmefunktionen skyldes, at det menneskelige gje opfatter
lysstyrker logaritmisk.(Stub 2001)

For sammenhangen mellem en stjernes tilsyneladende og absolutte stgrrelsesklasse har vi
folgende udtryk, kaldet afstandsmodulet:

mo — M1 :2,5-10g(

m—M =25 logr —5, (3)

hvor r er afstanden fra Jorden, heraf navnet.

Til temperaturbestemmelse af en stjerne benytter man ofte det sakaldte farveindeks. Man
maler stjernens stgrrelsesklasse ved bglgelaengder i et bestemt, begraenset interval gennem
5 meget veldefinerede farvefiltre, U — B — V — R — I-filtre (Johnson-filtre). Det vil sige,
at der males i henholdsvis det ultraviolette, det bla, det synlige, det rgde og det infrargde
omrade. Stjernens farveindeks er sa forskellen mellem to stgrrelsesklasser, f.eks. U — B
eller B — V, og dette er saledes et direkte udtryk for temperaturen.

Stjerner inddeles i 8 spektralklasser, O — B — A — F — G — K — M — L, efter farve,
dvs. temperatur (O — L: varm - kold). Disse opdeles igen i 9 underklasser (0-9). I HR-
diagrammet ser vi (se evt. F & K, Kap.19), at stjerner med samme temperatur, kan have
vidt forskellige luminositeter. Derfor opdeler man stjernerne i 6 luminositetsklasser (I-VI):
Superkaemper, klare keemper, keempestjerner, subksemper, dvaergstjerner (hovedserien) og
subdvaerge. Vores sol klassificeres som en G2 V-stjerne.

Forskel i luminositet skyldes hovedsageligt en forskel i stjernenes atmosfaerer. Store, meget
lyssteerke stjerner (eks. keemper og superkaemper) har en lav taethed i atmosfeeren, hvilket
betyder, at absorptionslinierne i deres spektre er meget svage. Mindre lysstzerke stjerner
(eks. hovedseriestjerner) har derimod en mere kompakt atmosfaere, hvorfor absorptionsli-
nierne i deres spektre er meget tydeligere. Derfor kan man, ved at se pa absorptionslinierne



i en stjernes spektrum (hvilke linier, der optraeder, har ogsa betydning), placere den i HR-
diagrammet og derved bestemme dens luminositet. Kender man en stjernes luminositet,
kan afstanden til Jorden bestemmes ved at male fluxen, der jo aftager med kvadratet pa
afstanden.



Kender man en stjernes overfladetemperatur, 7', og luminositet, L, kan man beregne
dens radius, R, som fglger:
L = TR%oT*, (4)

hvor o er Stefans konstant (o = 5,67 - 1078 W/m?K) (Stub 2001).

4.2 Stjernerne

Alle de exoplaneter, man kender i dag, er opdaget ved hjzlp af radialhastighedsmetoden.
Imidlertid har man nu efterfglgende bekraeftet eksistensen af 2 af disse planeter ved foto-
metrisk at observere 2 af de pagaldende stjerner som formgrkelsesvariable. Nogle veerdier
udledt for de to systemer findes i fplgende skema (Henry et al. 1999 og Konacki et al.
2003)°:

| System |  HD209458 | OGLE-TR-56 |
Stjernemasse 1.03M 1.04 £ 0.05M
Stjerneradius 1.15 £ 0.05R 1.10 £ 0.10Rg
Planetmasse 0.62 £ 0.05M yyp 0.9 £0.3Myp
Planetradius 1.42 £ 0.10R jyp | 1.30 £ 0.15R y4p
Halve storakse | 0.046 £+ 0.001AU 0.0225 AU
Baneinklination 85.9° £+ 0.5° 86° £+ 2°

4.2.1 HD 209458

HD 209458 er en GO V-stjerne, det vil sige en gul dveerg, med My = 7,65™% og en afstand
til Jorden pa 47 pc. Den har en overfladetemperatur pa 6025 K, og man har bestemt dens
masse og radius til henholdsvis 1,03 M og 1,15 R . Spektroskopisk ligner HD 209458
vores egen sol meget. Der er siledes tale om en meget sollignende stjerne (Henry et al.
1999).

Radialhastighedsmalinger, foretaget af HD 209458 i maj 1999, paviste tilstedeveaerelsen af
en planet, HD 209458b, med en omlgbstid pa 3,5239 +0,0046 dggn og med en resulte-
rende minimumsmasse pa M sin(i) =0,62 M j,, og et cirkuleert omlgb med radius 0,046
AU (Henry et al. 1999).

Udfra radialhastighedsmalingerne fastlagde man planetens omlgb sa praecist, at man kunne
forudsige dens passagetider, og i november 1999 pabegyndte man fotometriske malinger
af HD 209458 pa Fairborn Observatory i det sydlige Arizona. Disse malinger viste et fald
i stjernens lysintensitet pa 1,58+0,18% pa det forudsagte tidspunkt. (Henry et al. 1999)

Dette er fgrste gang, at man siledes har observeret en formgrkende exoplanet. Udfra
faldet i stjernens lysintensitet kan vi (se afsnit 3.2) udlede en radius for planeten pa 1,42
0,10 R jyp (her er ikke taget hgjde for randformgrkelse). At en formgrkelse kan observeres
betyder, idet planetens radius og afstand til stjernen er kendt, at der for planetens bane-
inklination gzelder, at sin(z) > 0,993. Dette fortaller os endvidere, at veerdien M =0,62
M jyp er meget taet pa planetens sande masse (Henry et al. 1999).

SCharbonneau et al. har sidenhen korrigeret disse tal, hvorfor de maleresultater og parametre, vi be-
nytter i simulationen for HD-209458 er hentet fra STARE-projektets hjemmeside, se afsnit 7.1

10



Planetens masse og radius leder frem til en gennemsnitsdensitet pa 0,27 g/cm? (pgq;=0,69
g/em? (F & K)). Der altsd tale om en gasgigant.

Da den fotometriske malemetode er helt uafthaengig af radialhastighedsmetoden, er de
omtalte fotometriske malinger en meget sikker bekraftelse af eksistensen af HD 209458b.

4.2.2 OGLE-TR-56

OGLE-TR-56 er, med en afstand til Jorden pa omkring 1500 pc og en tilsyneladende
stgrrelsesklasse pa 16,69, den fjerneste og mest lyssvage stjerne, omkring hvilken en
planet med et kendt omlgb er blevet opdaget. OGLE-TR-56 er meget lig vores sol, med en
overfladetemperatur pa 5900 K (Solen: 5800 K). Primo januar 2003 observeredes OGLE-
TR-56 ved fotometriske malinger som formgrkelsevariabel, med et fald i lysintensitet pa
1,2%, hvilket bekrafter tilstedeveerelsen af planeten OGLE-TR-56b (Konacki et al. 2003).
Radialhastighedsmalinger og fotometriske malinger giver for stjernen og planeten de i ske-
maet Afsn. 4.2 angivne stgrrelser.

OGLE-TR-56b menes at veere meget lig HD 209458b, men dens baneradius menes kun at
vare det halve af den baneradius, man har bestemt for HD 209458b. Den korte afstand
til stjernen betyder, at OGLE-TR-56b er meget varm, formentlig op til 1900 K. Roche-
greensen for planeten er kun omkring 2 Rj4ne¢, men tilsyneladende er planeten stabil og
dens omlgb nasten cirkulert (Konacki et al. 2003).

Med en omlgbstid pa 1,21 dggn (Konacki et al. 2003) og det meget teette omlgb om
stjernen, bevaeger OGLE-TR-56b sig i et meget kortere, tattere omlgb, end de gvrige
kendte gasplaneter med korte (3-4 dggn), teette ( 0,04 AU) omlgb. Derfor mener man, at
OGLE-TR-56b har undergaet en anden form for migration indad i protoplanetskiven efter
sin dannelse, end den almindelige teori beskriver. Siledes repraesenterer OGLE-TR-56b
maske en af de sjzldne klasse II-planeter, der er en meget lille gruppe af objekter, der har
mistet en del af deres masse gennem Roche-granseoverlgb (Konacki et al. 2003)

Da OGLE-TR-56 befinder sig i retningen mod Malkevejens centrum, er der, nar man
observerer den, en betydelig maengde baggrundsstgj, dvs. lys fra andre stjerner, som blan-
der sig med lyset fra OGLE-TR-56. Sammen med det faktum, at OGLE-TR-56 er sa fjern
og sa svag, betyder dette, at maleusikkerheden for observationer af stjernen er meget stor.
Derfor kan man ikke bestemme de forskellige parametre for OGLE-TR-56 og OGLE-TR-
56b med samme preecision, som man kan for HD 209458 og HD 209458b.(Konacki et al.
2003)

5 Teori

5.1 Tolegemeproblemet

For at kunne beskrive legemernes (stjernens og exoplanetens) beveaegelser ma vi have fat i
noget fundamental mekanik. Vi ser bort fra gravitationelle pavirkninger fra nabostjerner
og andre himmellegemer, og betragter systemet som lukket. Det betyder, hvis vi ogsa ser
bort fra gnidning med stgv i planetskiven, at beskrivelsen af deres bevaegelse kan betragtes
som et rent tolegemeproblem, hvor to legemer kredser om et faelles massemidtpunkt.
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Nar ingen ydre kreefter virker pa systemet, vil dets samlede massemidtpunkt (CM) i forhold
til det astronomiske rum enten bevaege sig ad en ret linje eller veere i hvile, hvilket er fysisk
ekvivalent. Alt hvad der er tilbage er altsa impulsbevarelsen i systemet:

p1+py=midi +mady =0 (5)

Hvor p, m og d angiver hhv. impulsen, massen og afstanden til det faelles massemidtpunkt
for de to legemer. Med disse ligninger og lidt geometri er det muligt at give en god, omend
lettere forsimplet beskrivelse af legemernes bevaegelse i dobbeltstjerne- og planetsystemer
(se naeste afsnit).

5.2 Formgrkende planeter

Vi antager, at vores exoplanet kan beskrives som et rent tolegemeproblem, og at stjernen
og planeten begge bevaeger sig i cirkulzere baner om CM. Med begyndelsespunkt netop i
CM lz:gger vi et koordinatsystem saledes, at z-aksen ligger i baneplanet. z-aksen vaelger
vi til at ligge langs med sigtelinien fra Jorden. Inklinationen, dvs. den vinkel, som en linie
vinkelret pa sigtelinien (dvs. z-aksen) danner med omlgbsbaneplanet (90 grader, nar sig-
telinien er direkte ind pa kanten af baneplanet) benaevner vi 4, og den vinkel, som linien
fra Origo, dvs. CM, til stjernen henholdsvis planeten danner med (z,y)-planen, benavner
vi v. Vi har altsa et billede som fglger:
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Da vi antager, at CM er i hvile, geelder altsa impulsbevarelse (5):

midi + modo =0 (6)

hvor p;, m1 og di er henholdsvis stjernens impuls, masse og afstand til CM (dvs. radius i
cirkelbanen), og p,, mo og dy tilsvarende for planeten.

Afstandene d; og do skal her opfattes som vektorer, altsd med fortegn, og saledes kan vi
oplgse dem i z-, y- og z-komponenter. Da d = d; — do, hvor d er den egentlige afstand
mellem stjernen og planeten, gaelder for for koordinaterne z, y og z folgende (regnet med
fortegn):

T = IT1—T9=To=1T1—T, (7)
= N9 (8)
Z = R — 2 (9)

hvor z;, y; og z er stjernens koordinater og 2z, y, og 22 planetens koordinater.
71 kan da udtrykkes ved z, m; og mq, hvor vi seetter ¢ = ma/m; (¢ er da blot en konstant),
som fglger:
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mix1 +maoxo = 0= — moxos = M1T1
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=11 +qr1 =qz = z1(1 +q) = qx
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X
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(10)
Pa tilsvarende vis fas fglgende udtryk for de gvrige koordinater (vi veelger at give stjernens
koordinater et negativt fortegn):

—x —y —z

bl = bl Z — L] ].].
Y1 1+ 1 1+ (11)
y ¥4

Q=
Q=

: - Y, = 12
2711 2 1+gq (12)

For z, y og z har vi fra geometrien (se Schaum’s) fglgende udtryk:

z = dsin(v), (13)
y = dcos(i)cos(v), (14)
z = dsin(i) cos(v) (15)

hvor d altsa er den egentlige afstand mellem stjernen og planeten.

Som navnt i afsnit 5.1 er stjernens luminositet, L, den totale energi udstralet pr. se-
kund, og fluxen F er udstralet energi pr. sekund pr. areal (males i watt pr. areal), som
anfgrt i Lign. (1). Det vil sige:
L
F=—F" (16)
47TR1

hvor R; er stjernens radius. Hvis vi ser bort fra randformgrkelse, er den intensitet I, der
kan males her fra Jorden, tilnzermelsesvis givet ved:

I=KFA, = S LA

4r  R?

Her er Ay det fra Jorden synlige areal af stjernens skive. K er en konstant, der afthzenger

af afstanden mellem Jorden og stjernen (fluxen, F, aftager med kvadratet pa afstanden),

og af detektorens areal (fluxen er energi pr. sekund pr. areal, mens intensiteten blot er

energi pr. sekund). I vores tilfselde, hvor vi maler pa kun én stjerne, er stgrrelsesn af K
uinteressant. Af ligning (2) har vi:

(17)

T
me —my = 2,5 - log(2), (18)

I,
hvor m, er den til enhver tid aktuelle tilsyneladende stgrrelsesklasse, mens mo er den
uformgrkede stjernes tilsyneladende stgrrelsesklasse, og I er den korresponderende inten-

sitet. Da K er ens for de to vaerdier af I gar den ud, og kan sxttes arbitrzert.
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A; bliver mindre, nar planeten med arealet As og radius Ry glider ind foran stjernens
skive, det vil sige nar z; < 2, og nar der for den tilsyneladende afstand mellem stjernen
og planeten, betegnet p, gaelder p < (R + R2). p kan beregnes som fglger ved hjelp af
Pythagoras saetning;:

p= \/(372 —21)? 4 (y2 — 91)? (19)

hvilket let ses af fglgende tegning:
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Formgrkelsen opdeler vi for z; < 2o i fire stader®:

(20)

I de fire stader varierer det synlige areal af stjernens skive som fglger (udtryk for stgrrelserne
AA; og AA, finder vi i det fglgende):

‘ Stade ‘ A
Ingen formgrkelse A =7 Ry?
Svag formgrkelse Al =7 -Ri?2—AA — AA,
Dyb formgrkelse Al =7-Ri2—7-R>+AAy — AA;
Maksimal formgrkelse | A; = 7+ R12 — 7 - Ry?

(21)
Betragt fglgende tegning;:

5Skemaet er bygget over skema fra http://www.physics.sfasu.edu/astro/ebstar/ebstar.html
"Skemaet er bygget over skema fra http://www.physics.sfasu.edu/astro/ebstar/ebstar.html
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Arealet af det skraverede felt kan beregnes ved:
1 1
A=l _ LRRsing = —R%(6 — sin#h)
2r 2 2
Heraf fglger, at:
1
AAI = §R%(01 — sinHl),
og
1
Ady = 5Rg(o2 — sinfs)

Ved at betragte fglgende tegning:
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indses, at vinklerne 6; og 6 kan findes ved hjalp af cosinus-relationen for en vilkarlig
trekant. Det vil sige:

R} - R} —p?

o) )

0
R:=R2+)p* - 2R1pcos(51) = 61 = 2arccos(—
0g
R} — R} —p?

0
R% = R% + p2 — 2R2F)COS(52) = 92 = 2a.I'CCOS(— ! 2R2p ) (27)

6 Programmet

6.1 Praesentation

Vort FORTRAN-program simulerer den lyskurve, som man vil se, hvis man maler lysstyr-
ken fra en stjerne med en omkredsende planet igennem en omlgbsperiode. Ud fra dette
kan man danne sig et skgn over, hvor store udsving f.eks. en jordlignende planet om en
sollignende stjerne med en given tilsyneladende stgrrelsesklasse vil se ud i malingerne,
hvis den da overhovedet kan detekteres. Desuden kan man variere enkeltparametre for et
fiktivt stjernesystem for at undersgge, under hvilke forudseetninger mht. f.eks. afstand fra
stjernen, baneinklination i forhold til sigtelinien osv., planeten kan ses. Brugeren kan pa
den made fa en idé om sandsynligheden for at finde planeter af forskellig type om andre
stjerner ved hjzlp af den fotometriske metode. Ved en simpel sndring kan programmet
ogsa simulere lyskurver for dobbeltstjerner.

6.2 Opbygning

Programmet indlaeser forst de ngdvendige data for planetsystemet: Stjernens og planetens
masse malt i Mg, deres Radius i Rg; afstanden mellem deres massemidtpunkter i Rg,
samt planetbanens inklination i grader. Herefter gennemlgber den en tallelgkke, hvor den
for hver ﬁo i et omlgb omkr. stjernen ved Lign.(13)-(15) samt (11) og (12) udregner
objekternes koordinater i det 3-dimensionelle koordinatsystem vist forst i afsn. 5.2. Ud-
regningerne Igber fra 180°, da dette vil give den maksimal formgrkelse midt i raekken af
outputdata. Ved Lign. (19) udregnes den tilsyneladende afstand mellem objekterne. Hvis
21 < z9 - et udtryk for, at planeten er teettere pad Jorden end stjernen - gennemgér pro-
grammet et if-statement for hvert af de fire tilfaelde med hensyn til p naevnt i (21), afsn.
5.2, og det fra Jorden synlige areal A; af stjernen beregnes. Af hensyn til at kunne bruge
programmet til dobbeltstjerner udregnes ogsa A, ved tilsvarende formler, men dette bru-
ges ikke her, ligesom de tilsvarende vaerdier af A; og As for 2o < z; udregnes men ikke
anvendes.

Herefter udregnes den relative intensitet ved Lign. (17), vinklen normaliseres fra radian
til fase, den tilsyneladende stgrrelsesklasse udregnes ved Lign. (18) ud fra den beregnede
veerdi af den relative luminositet og den indtastede vaerdi af den normale tilsyneladende
stgrrelsesklasse, og vinkel, relativ luminositet og tilsyneladende storrelsesklasse sendes til
output.
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7 Databehandling

7.1 HD209458

Dataene for systemet HD-209458 er hentet fra STARE-projektets hjemmeside
http://www.hao.ucar.edu/public/research/stare/stare.html , og parametrene er fra artikel
af David Charbonneau et al. 23/11/1999, placeret pa samme hjemmeside. Det ses pa Fig.
2, at med de i artiklen angivne parametre far vi en ualmindelig fin overensstemmelse med
simulationen. Pa x-aksen er angivet bevaegelsens fase og ikke tid (omlgbstid: 3.5 dggn).

Figur 2: Systemet HD209458, relativ intensitet vs. fase

7.2 OGLE-TR-56

Data for malingerne pa systemet OGLE-TR-56 har vi hentet pa internetsiden
http://www.astrouw.edu.pl/~ftp/ogle med tilladelse fra Dimitar D. Sasselov.
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Figur 3: Systemet OGLE-TR-56, Tils. stgrrelsesklasse vs.fase

Som det kan ses af Fig. 3, passer simulationen ikke helt perfekt. Formgrkelsen er noget
mindre i virkeligheden, end den er i simulationen, men tidsmaessigt falder de malte veerdier
godt sammen med den forudsagte formgrkelse. Plotter man imidlertid den relative intensi-
tet i stedet for den tilsyneladende stgrrelsesklasse, som det ogsa er gjort med HD-209458,
fas Fig. 4.

Sterrelsen af usikkerhederne er her ikke kalibreret til denne enhed, men det fornemmes
alligevel, at de egentlige maledata og simulationsvaerdierne falder bedre sammen. Dette
skyldes, at vi under omregningen af enhederne bruger log-funktionen (se Lign. 17).
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Figur 4: Systemet OGLE-tr-56, Relativ intensitet vs. fase

7.3 /AEndrede parametervardier

Som fgr naevnt har man kun kunnet observere extrasolare planeter der er gaskseemper som
Jupiter og Saturn; ingen terrestriske planeter er blevet opdaget endnu. Vores teori er, at
det er fordi de terrestriske planeter simpelthen er for sma til at kunne observeres.

For at undersgge, om ovennavnte teori kunne taenkes at have nogen form for veerdi, har vi
kgrt vores computerprogram pa systemerne Solen-Jupiter og Solen-Jorden. Vi forestiller
os, at vi befinder os pa planeten OGLE-TR-56b, dvs. omkring 1500 pc. fra Jorden og
dermed Solen, og vil se, om det giver nogle resultater i form af en malbar formgrkelse,
dvs. en nedgang i Solens luminositet, der er stgrre end maleusikkerheden ved fotometrisk
detektion. Da OGLE-TR-56 er en sollignende stjerne, kan vi med rimelighed antage, at
Solens tilsyneladende stgrrelseklasse er den samme som for OGLE-TR-56 set fra Jorden.
Vi kan her som usikkerhed bruge den gennemsnitlige usikkerhed for den relative flux fra
de fotometriske malinger af OGLE-TR-56 (Konacki et al. 2003), som kan aflaeses pa Fig.
3 til 0,006. Denne usikkerhed er absolut kun en rettesnor, da den blandt andet afhsenger
af de aktuelle atmosfzereforhold samt baggrundsstgjen, hvoraf sidstnaevnte afthaenger af de
gvrige stjerner i observationsretningen. Som naevnt befinder OGLE-TR-56 sig i retningen
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mod gallaksens centrum, hvorfor vi altsa i dette tilfselde observerer veek fra centrum og
derfor under helt andre forhold.

7.3.1 Jupiter

For kgrslen med Jupiter har vi fastholdt inklinationen pa 89,9°8 | men varieret veerdierne
for Jupiters afstand til Solen fra 100 til 700 Ry (Rg = 4,65+ 1073 AU). Som det ses pa
Fig. 5, har vi, nar Jupiter er 100 R; vak, faet en fin formgrkelse af Solen med en nedgang
i tilsyneladende stgrrelsesklasse pa 0,025™%, der saledes er stgrre end maleusikkerheden.
Faktisk ses en fin formgrkelse indtil 500 R, men ved 600 R, kommer Jupiters skive ikke
helt ind foran Solens skive. Ved 700 R kan man ikke leengere se nogen formgrkelse: Her
Jupiter helt fri af solskiven.

Jupiter er den stgrste planet i vores solsystem, men selv ved en inklination pa 89,9 grader
kan den ikke spores, hvis den er mere end 700 Ry veek fra Solen. Da Jupiters egentlige
afstand til Solen er ca. 1118 R, kan den saledes ikke detekteres ved fotometri. De extra-
solare planeter skal altsa enten vaere meget tzet pa stjernen eller vaere meget store, hvis en
formgrkelse skal kunne observeres.

7.3.2 Jorden

For kgrslen af programmet pa Jorden har vi fastholdt den indbyrdes afstand mellem Solen
og Jorden, men &ndret pa inklinationen. Som det ses af Fig. 6 opnas, ved inklinationer
mellem 89,75° og 89,9°, kun en svag antydning af formgrkelse. Nedgangen i Solens tilsy-
neladende stgrrelsesklasse kan vi afleese til omkring 0,0002, hvilket er langt mindre end
usikkerheden, og ville saledes pa nuvaerende tidspunkt ikke kunne detekteres med fotomtri.
Allerede ved 89,6° opnas ingen formgrkelse. Saledes er der en buevinkel pa ca. 0,8° sym-
metrisk omkring den optimale inklination pa 90°, hvor Jorden ideelt set formgrker Solen.
Sandsynligheden for, at inklinationen skulle ligge inden for dette omride er temmelig lille.
Saledes kan vi konkludere, at man endnu ikke er i stand til fotometrisk at observere
formgrkelser forarsaget af sma terrestriske planeter som Jorden. Denne konklusion bringer
os teettere pa den forestilling, at der virkelig kan findes terrestriske planeter andre steder
end i Solsystemet, maske endda mange, siledes som teorien om dannelsen af Solsystemet
forudsiger det.

8 Konklusion

Man har siden 1995 fundet i alt 102 extrasolare planeter ved benyttelse af radialhastig-
hedsmetoden. Alle disse planeter er bestemt til at vaere gasgiganter, mange af dem i for
vores eget solsystem meget atypiske planetbaner, det vil sige i meget eccentriske baner og i
en meget lille afstand fra stjernen. I 1999 registreredes for forste gang en af de pagaeldende

8Tilfzeldet 90° er uinteressant, da Jupiter, uanset hvor langt vack fra Solen, den matte befinde sig, til
stadighed vil forarsage en formgrkelse, detekterbar eller ej.
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Figur 5: Jupiter ved forskellige afstande fra Solen. 1=89.9°

stjerner, den sollignende stjerne HD 209458, som formgrkelsesvariabel ved hjxlp af foto-
metrisk detektion. Dette var siledes en meget sikker bekrazftelse pa eksistensen af HD
209458b. Primo januar d.a. opdagedes endnu en sollignende stjerne, OGLE-TR-56, med
tilhgrende planet OGLE-TR-56b, som formgrkelsesvariabel med samme metode.

HD 209458b har en omlgbstid pa 3,5 degn, et cirkulsert omlgb med radius 0,046 AU og
en minimumsmasse pa 0,62 Mj;,,. OGLE-TR-56b ligner meget HD 209458b, men har en
noget kortere omlgbstid pa 1,2 dggn og en baneradius pa det halve af den baneradius,
man har bestemt for HD 209458b. Saledes er OGLE-TR-56b meget atypisk i forhold til
de gvrigt kendte gasplaneter med korte, taette omlgb

Vi har, ved at betragte et system med en stjerne og en planet som et rent tolegeme-
problem, udledt de relevante ligninger. Ud fra disse har vi skrevet et computerprogram i
Fortran 90, der kan simulere en lyskurve for et formgrkelsesvariabelt extrasolart planet-
system, hvis massen og radius for hhv. stjernen og planeten er kendt, samt den indbyrdes
afstand. Ydermere skal stjernens luminositet og afstand til Jorden vzere kendt. Vi har kgrt
programmet pa systemet OGLE-TR-56 samt HD-209458, og herved opnaede vi med ri-
melig praecision de samme lyskurver, som man har kunne opna ved fotometrisk detektion.
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Figur 6: Jorden ved afstanden 1 AU, ved varierende veerdier af ¢

Derfor har vi antaget, at vores teori og program er palidelige.

Vi har kert vores program pa Jupiter og Jorden, som om vi befandt os i samme afstand
fra Solen som OGLE-TR-56 (omkr. 1500 parsec). For Jupiter varierede vi planetafstanden
fra Solen, men fastholdt inklinationen pa 89,9°, og fandt at en formgrkelse efter vores
metode er registrerbar indtil en indbyrdes afstand mellem Jupiter og Solen pa 700 Rg.
Da den egentlige afstand mellem Jupiter og Solen er lidt over 1100 R, betyder det, at
Jupiters tilstedeveerelse kun med ringe sandsynlighed kan detekteres med denne metode
fra en stjerne som OGLE-TR-56.

For Jorden kgrte vi programmet med Jordens aktuelle afstand til Solen, dvs. 1 AU, men
med &ndret inklination. Udsvinget kunne kun registreres meget svagt, endda sa svagt, at
hakket i den fremkomne lyskurve, det vil sige nedgangen i Solens luminositet, aldrig ville
kunne bestemmes som andet end en variation pa grund af maleusikkerheden. Og dette vel
at maerke kun ved inklinationer inden for et meget snaevert interval: 90° +0.4°.

Vi kan siledes konkludere, at de eneste planeter, det er muligt fotometrisk at pavise eksi-
stensen af, er meget store planeter, helst i omlgb i en meget lille afstand til stjernen. At
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man ikke endnu ikke har fundet nogle mindre og mere typiske planeter for vores solsystem
at veere, eksempelvis terrestriske planeter som Jorden, kan saledes skyldes, at man i dag
ikke har det ngdvendige maleudstyr til at registrere deres tilstedeverelse. Det behgver
derfor ikke betyde, at de ikke findes. Tveaertimod kan det betyde, at der er mange af disse
sma terrestriske planeter derude. Er dette tilfzeldet, er det en fin bekraeftelse af rigtigheden
af teorien om dannelsen af vores solsystem og dannelsen af planetsystemer som en naturlig
folge af stjernedannelse. Der gar nok lang tid endnu fgr vi kan fa billeder af 'a pale blue
dot’, som NASA udtrykker det - men forelgbig ggres der store fremskridt.
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A.2 Brugervejledning til FORTRAN-programmet

Programet kaldes i en c-shell med kommandoen ./exo. Det spgrger om vaerdier for hhv.
stjernens og planetens masser i Mg, radier i R, afstanden mellem legemerne i R, pla-
netbaneplanens inklination i grader og stjernens nbormale tilsyneladende. stgrrelsesklasse.
Herefter beregnes veerdier af stjernens relative intensitet ﬁ og dens tilsyneladende
stgrrelsesklasse som en funktion af omlgbets fase, og til output sendes tre kolonner, hhv.
fasen, intensiteten og stgrrelsesklassen.

@nskes en graf for disse, kaldes programmet med kommandoen ./exo > [outputfill;
veerdierne tastes ind i den naevnte raekkefglge, evt ved pa forhand at have lavet en inputfil
med disse oplysninger (programmet kaldes da med kommandoen

./exo < [inputfil] > [outputfill), og resultaterne omdirigeres sa til outputfilen. Med
mindre output plottes i GnuPlot skal de gverste 7 linier (med tekst) slettes inden plotting,

ellers far man problemer. I GnuPlot kan output plottes uden videre.
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A.3 FORTRAN-programmets kildetekst

Program exo ! Beregner en lyskurve.
! Compile: £f90 -0 exo0.f90 -o exo

implicit none

real :: n, M1, M2, L1, L2, R, R1, R2, x, x1, x2, y, y1, y2, z, z1, z2, q, v, pi
real :: Al, A2, rho, F1, F2, dAl, dA2, v1, v2,pq,qp, mpl, mst, Asam, I, K, rst,in
real :: rpl, skl, skin

integer ::vgrad

! Stgrrelsernes vardier

Printx, ’# Indtast stjernens Masse i solmasser’

read*, mst

print*, ’# Indtaste planetens masse i solmasser’

read*, mpl

print*, ’# Indtast stjernens radius i solradier’

read*, rst

print*, ’# Indtast planetens radius i solradier’

read*, rpl

Print*x, ’# Indtast afstanden mellem objekterne i solradier’
read*, R

Print*, ’# Indtast planetens baneinklination i Grader’
read*, in

Print*, ’# Indtast stjernens tilsyneladende stgrrelsesklasse’
read*, skin

pi=3.141592654

'Do-1gkke fra 180-540 grader. Skridt: 1/1000 grad.
do vgrad=180000,540001,1

v=(real(vgrad)/1000)*2.%pi/360.
n=(2.%pi/360.)*in
Mi=mst
M2=mpl
! R=2.
Ri=rst
R2=rpl
L2=0
Li=1

x=R*sin(v)
y=R*cos(n)*cos(v)
z=R*sin(n)*cos(v)
q=M2/M1
x1=-x/(1+(1/q))
yi=-y/(1+(1/q))
z1=-z/(1+(1/q))
x2=x/(1+q)
y2=y/(1+q)
z2=z/(1+q)
rho=SQRT( (x2-x1) %2+ (y2-y1) **2)

qp=(((R2) **2-(R1) **2-(rho) **2) / (2% (R1) *(rho) ) ) ! / (((R2) *#*2- (R1) **2- (R) **2) /(2% (R1) *(R)))
pq=(((R1)*%2-(R2)**2-(rho) **2) / (2% (R2) *(rho) )) ! / (((R1) #*2- (R2) **2-(R)**2) / (2% (R2) *(R)))

if(pq .gt. -1 .and. pq .lt. 1)then
if(qp .gt. -1 .and. gqp .1lt. 1)then
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vi=2%acos(abs(qp))
v2=2*acos (abs(pq))
endif
endif

! write *,qp,pq,v,vl, v2, x,y,z,x1,y1,21,x2,y2,22,rho
dA1=0.5*%R1**2*(vi-sin(v1))
dA2=0.5*%R2**2* (v2-sin(v2))

if (z1>z2) then
if (rho>(R1+R2))then
Al=pi*R1*%2
A2=pi*R2%%2
endif

if ((R1+R2)>rho .and. rho>SQRT(R1**2-R2%%2)) then
Al1=pi*R1%%2
A2=pi*R2**2-dA1-dA2

endif

if (SQRT(R1**2-R2**2)>rho .and. rho>(R1-R2)) then
Al=pi*R1%*2
A2=dA2-dA1

endif

if (rho<(R1-R2)) then
Al=pi*R1%%2
A2=0
endif
endif

if (z1<z2)then
if (rho>(R1+R2))then
Al=pi*R1%%2
A2=pi*R2%*2
endif

if ((R1+R2)>rho .and. rho>SQRT(R1**2-R2%%*2)) then
Al=pi*R1**2-dA1-dA2
A2=pi*R2%%2

endif

if (SQRT(R1**2-R2**2)>rho .and. rho>(R1-R2)) then
Al=pi*R1**2-pi*R2**2+dA2-dA1l
A2=pi*R2%*2

endif

if (rho<(R1-R2)) then
Al=pi*R1**2-pi*R2**2
A2=pi*R2%x2
endif
endif

Asam=A1+A2

'print*, v, Al, A2, Asam

K=1.

!skin=15.3

I=(K/(4*pi)* ((L1*A1) /R1**2+(L2%A2/R2%%2)))
I=I*4/K

v=v/(2*pi)

skl=-2.5%log(I)+skin

print*, v,I,skl !,Al, A2, Asam
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enddo

end program exo
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