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1 Stern und Planet

Betrachten wir einen Stern mit Masse Mg und einen Planeten mit Masse Mp, die sich
umkreisen. Der Einfachheit halber m6gen sich beide auf Kreisbahnen bewegen; die
Geometrie ist hier zu sehen:
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Der (konstante) Abstand des Planeten vom Mittelpunkt des Systems sei dabei ap, der
Abstand des Sterns vom Systemmittelpunkt ag . Stern und Planet stehen jeweils auf di-
rekt gegeniiberliegenden Seiten des Systemmittelpunkts, haben also insbesondere die-
selbe Umlaufzeit P. Die Geschwindigkeiten von Stern und Planet ergeben sich damit
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jeweils als das Verhiltnis der Bahnlinge (Kreisumfang) zur Umlaufzeit.
Die Gravitationsanziehung zwischen den beiden Koérpern ist nach dem Newton-
schen Gravitationsgesetz gegeben durch
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Die Bewegung auf der Kreisbahn bedeutet, dass der Stern eine (Zentripetal-)Beschleunigung
hin zum Mittelpunkt der Stirke
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erfihrt. Diese Beschleunigung wird durch die Gravitationskraft hervorgerufen; es muss

also gelten
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Dieselbe Ableitung konnen wir fiir den Planeten vornehmen; auch fiir den Planeten
muss gelten
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Als erstes Ergebnis erhalten wir also schon einmal
asMS = apMp. (7)

Das bestitigt, was wir uns auch anderweitig hitten denken konnen: dass namlich Stern
und Planet um den gemeinsamen Massenschwerpunkt kreisen, und dass ihre Absténde
von jenem Schwerpunkt sich umgekehrt proportional zu ihren Massen verhalten,

as _ Mp (8)

ap M S

— ganz analog zu zwei Menschen auf einer Wippe, bei denen im Gleichgewichtszu-

stand der massereichere Mensch schlie3lich auch néaher an der Wippachse sitzen muss.

Auch das dritte Keplersche Gesetz fiir die hier betrachtete Situation kénnen wir

ableiten. Dazu teilen wir Gleichung (5) durch Mg und Gleichung (6) durch Mp, zihlen
die Ergebnisse zusammen und erhalten auf diese Weise
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was sich direkt umschreiben lédsst zu
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als die hier anwendbare Form des dritten Keplerschen Gesetzes.

2 Radialgeschwindigkeit

Die Radialgeschwindigkeit des Sterns konnen wir iiber den Dopplereffekt messen —
klar definierte Spektrallinien des Sterns verschieben sich hin zum roten Bereich, wenn
sich der Stern von uns entfernt, und zum blauen Bereich, wenn er auf uns zu kommt.
Wiirden wir direkt von der Seite auf die Bahnebene des Systems sehen, dann wiirde
die Radialgeschwindigkeit lediglich von der Bahngeschwindigkeit vs des Sterns und
vom Positionswinkel abhéngen, wie die folgende Skizze zeigt:



Geschwindigkeitszerlegung
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zum Beobachter

Der Beobachter ist in dieser Skizze weit entfernt auf der rechten Seite. Die Radi-
algeschwindigkeit des Sterns vg, ist die Geschwindigkeit des Sterns, projiziert auf
die Richtung vom Systemmittelpunkt zum Beobachter; in unserer Skizze ist das die
waagerechte Richtung. Wie die Geschwindigkeitszerlegung im rechten Teil der Skizze
zeigt, ist

Vs, = Vs - sin(g). (11)

Der Positionswinkel ¢ veridndert sich mit der Zeit als
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und entsprechend verdndert sich auch die Radialgeschwindigkeit kosinusartig mit der
Zeit. Das gilt allerdings in der hier angegebenen Form nur, wenn der Beobachter die
Umlaufebene tatsichlich genau von der Seite aus betrachtet. Ist die Umlaufebene ge-
neigt, dann kommt ein weiterer (konstanter) geometrischer Faktor hinzu. Die folgende
Abbildung zeigt die Umlaufebene und die Richtung hin zum Beobachter von der Seite.
Der Winkel ¢« (Iota) heiB3t Inklination(swinkel) oder Bahnneigung(swinkel).
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Fiir ¢ = 90° sieht der Beobachter direkt von der Kante auf die Umlaufebene, fiir ¢ = 0°
direkt (“face on’) auf die Ebene.

Das vg, ist die Geschwindigkeitskomponente in der Umlaufebene. Wie das Vektor-
diagramm zeigt, ergibt sich durch die Bahnneigung ein weiterer Faktor sin ¢. Insgesamt
ergibt sich fiir die Radialgeschwindigkeit der Verlauf
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3 Radialgeschwindigkeitsmethode

Aus grofler Entfernung konnen wir kein aufgelostes Bild des Systems gewinnen, also
kein Bild, auf dem der Stern, der Planet und deren Abstand zueinander direkt sichtbar
wiren. Stattdessen konnen wir lediglich Messungen am Stern selbst vornehmen; der
Planet ist in den meisten Fillen beim heutigen Stand der Technik unsichtbar (denken
Sie an das Beispiel Stadionscheinwerfer versus Glithwiirmchen aus der Vorlesung).

In einer ganzen Reihe von Fillen ldsst sich die Radialgeschwindigkeit des Sterns
iiber den Dopplereffekt nachweisen, also denjenigen Anteil seiner Bewegung, der den
Stern direkt auf uns zu oder direkt von uns weg fiihrt. Die Radialgeschwindigkeit wird
sich im einfachsten Falle, wo nur ein Planet anwesend ist, periodisch verindern. Be-
reits daraus konnen wir eine wichtige Beobachtungsgrofie bestimmen, ndmlich die
Umlaufzeit P.

Die Radialgeschwindigkeitsmethode zum Nachweis von Exoplaneten macht sich
genau diesen Umstand zunutze. Uber den Dopplereffekt lisst sich der Geschwindig-
keitsverlauf (13) rekonstruieren und damit auch die GréBe vg - sin .

Dabei konnen wir vg direkt durch Kenngrof3en des Systems ausdriicken. Aus (8)
folgt
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Die GroBe ag konnen wir durch vg ersetzen, siehe Gleichung (1). Eingesetzt in das
dritte Keplersche Gesetz (10) erhalten wir
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Wir konnen diesen Ausdruck umschreiben, so dass die Groflenordnungen klarer wer-
den:
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Dabei ist M; die Jupitermasse und Mg die Erdmasse. Die besten heutigen Spektro-
grafen konnen Radialgeschwindigkeiten von ~ 1 m/s nachweisen (HARPS, CARME-
NES). Kein Wunder, dass man auf diese Weise anfangs so viele heifie (=ihrem Stern
nahe) Jupiter gefunden hat.



Indem man den zeitlichen Verlauf der Radialgeschwindigkeit (13) verfolgt, kann
man die Amplitude vs, = vgs -sin¢ bestimmen. Das wiederum l4sst sich mit der Formel
(15) auflosen zu
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Die letzte Ndherung konnen wir vornehmen, weil Planetenmassen typischerweise sehr
viel kleiner sind als Sternmassen. (In unserem Sonnensystem besitzt die Sonne mehr
als tausend Jupitermassen.) vs, und P lassen sich messen. Aus dem Spektrum eines
(Hauptreihen-)Sterns lisst sich sich seine Masse erschlielen.
Mit Hilfe der Radialgeschwindigkeitsmethode ergibt sich dementsprechend eine
Abschitzung fiir Mp - sint. Da sin¢ zwischen 0 und 1 liegt, setzt Mp - sin¢ eine Unter-
grenze fiir die Planetenmasse Mp.
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