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Wstep

Wprowadzenie

Obecnie znamy ponad 400 ukfadéw planetarnych. zZtiyqa rokiem liczba
odkrywanych planet pozastonecznych znacznie wzr&siszukiwanie planet, statcsi
jednym z gtéwnych kierunkéw astronomii obserwacyji#ziedzina ta bardzo szybko
sie rozwija, astronomowie dysponrugdokiadnymi instrumentami badawczymi, ktore
caly czas s udoskonalane, po to aby z ¢k$z precyzjp wyznacza parametry
odkrywanych planet. Niniejsza praca zawiera obszepis dotychczasowych wynikow
w zakresie detekcji i badglanet pozastonecznych (rozdziat 2). Rozdzialdrzawiera
wyniki autora dotyczce modelowania ukladoéw gwiazda-planeta, na podstawi
obserwacji fotometrycznych i spektroskopowych pragyciu metody Wilsona-
Devinney.

Cel pracy

Sprawdzenie madiwosci zastosowania metody Wilsona-Devinney do modeioava
krzywych zmian blasku oraz qukosci radialnych dla uktadow gwiazda-planeta.
Zbadanie przydatrsoi metody Wilsona-Devinney w modelowaniu subtelngdbktow
wystepujacych w krzywych zmian blasku i gatkosci radialnych.

Dane

W pracy skorzystano z danych spektroskopowych z zn&eskiego Teleskopu
Spektroskopowego (PST). Jest to krzywedgosci radialnych dlar Bootis, wykonana
przez zespot obserwatorow z PST. Skorzystano réwnidanych fotometrycznych z
satelity MOST.



Rozdziat |

Planeta - podstawowe poj ecia

Uktad Stoneczny skiladaesiz agsmiu planet, ktore kiza po orbitach wokot
gwiazdy macierzystej - Shoa. Ka&da z tych planet cechujeggnnymi wiasciwosciami
takimi jak rozmiar, sktad chemiczny, budowa oradeghbé¢ od gwiazdy. Uktady
planetarne istnigjtakze poza Uktadem Stonecznym. Takich uktadow odkrytowiele.
Obecnie (4 kwietnia 2010) wiemy o istnieniu 443ngapozastonecznych w tym 45
uktadow wielokrotnych. Liczba ta z pewdoin szybko ledzie wzrasté, ze wzgédu na
nowe techniki obserwacyjne oraz intensywne poszakiav,drugiej Ziemi”.

1.1 Rys historyczny dotycz acy definicji planety

Termin ,planeta” pochodzi od greckiego stowa c¢growiec”. Wedtug
star@ytnych astronoméw byty to obiekty, ktdre poruszaly wzgledem gwiazd na
sferze niebieskiej. W tamtych czasach planetamywarno siedem obiektow (Merkury,
Wenus, Mars, Jowisz, Saturn, e i Kskzyc). Z czasem, gdy zagip kierow& si¢
teoria heliocentrycza, Stonce i Kskzyc przestano traktowajako planety a Ziemia
dofaczyta do péciu znanych planet. Radiej odkryto planet Uran (Wiliam Herschel,
1781) i obiekty: Ceres (Giuseppe Piazzi, 1801)laBgH. W. Olbers, 1802) oraz West
(H. W. Olbers, 1807). Wraz z udoskonaleniem teclotigerwacyjnych wzrastata liczba
odkrytych planetoid, ktére uznawano w tamtych cehsaa planety. Aby zapobiec
nazywaniu kadego obiektu odkrytego w Ukfadzie Stonecznym plangtowstato
pytanie: Czym powinni gi kierowa& astronomowie, klasyfikag ciata niebieskie?
Obiekty Ceres, Pallas i Westa zostaly hazwane toateni a nasz uktad miat dziei
planet, doliczajc odkrytego péniej Neptuna (J. G. Galle, 1846) i Plutona (C.
Tombaugha, 1930). W 2006 roku ddzynarodowa Unia Astronomiczna (IAU)
uchwalita definicje planety w Uktadzie Stonecznydznano,ze planeta jest obiektem,
ktory porusza si wokét Staica oraz posiada takmas, by utworzy ksztat
odpowiadajcy rownowadze hydrostatycznej (prawie kulisty). RHoen rownie
oczyszczé sasiedztwo swojej orbity z innych obiektéw. Zgodnienawym pogidem
na klasyfikac¢ planet Pluton oraz Ceres zostaly sklasyfikowake fdanety kartowate.



1.1 Rys historyczny dotyazy definicji planety

Uklad Stoneczny skladacsz asmiu planet (Merkury, Wenus, Ziemia, Mars, Jowisz,
Saturn, Uran i Neptun).

Ogromnym odkryciem byty pierwsze planety pozastane. Pierwszego takiego
odkrycia dokonat polski radioastronom Aleksander$&czan w 1992 rok(Wolszczan
& Frail 1992). Wykryt on planet krazaca wokot pulsara (PSR 1257+12). Do tamtej
pory uwa&ano, ze planety mog tworzy¢ sie w poblizu gwiazd cigu gtdbwnego, do
ktorych naley Stonce. Pod wzgidem mas planet i promieni ich orbit uktad jest
podobny do Uktadu Stonecznego, z wilsjem gwiazdy macierzystej, ktéra zamiast
giéwnie s$wiatta widzialnego emituje fale radiowe, promienrentgenowskie i
wysokoenergetyczne gztki elementarne. Pulsar powstaje w skutek wybuchu
supernowej, podczas ktérego gwiazda najprawdopadpbmmiszczytaby planety
powstate w jej pobtu, wiec uklad Wolszczana mogt powstgakis czas po takim
wybuchu. Prawdopodobnie supernowa miata gwiazdowegarzysza, ktory przetrwat
wybuch i parowat pod wptywem gztek elementarnych, a@z traconej energii mogta
spowodowa powstanie cienkiego dysku protoplanetarnego wokgiviazdy
neutronowej.
Kolejne planety poza Uktadem Stonecznym zostaly rgiek przy pomocy bada
spektroskopowyclgwiazdy macierzystej. Pierwszego odkryciantetod, dokonano w
1995 roku w obserwatorium genewskim (Marcy & Butl&98). Planeta (51 Peg b)
krazy wokot gwiazdy (51 Pegasi), kipmaozna dostrzec gotym okiem. Okazale,sie
planeta majca mas zblizona do Jowisza obiega swoja gwiazdaz na 4.23 dnia w
odlegtaci ok. 0,052 AU Posiada v inne widciwosci niz Jowisz .
Powyzsze planety pozastoneczne cechujezéoznane namycie na nich nie mogtoby
istniec, dlatego te obecnie poszukujegplanet ziemiopodobnych.



1.2. Teorie powstawania planet
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Rysunek 1. Liczba odkrytych planet pozastonecznych w poszczegélnych latach z
zastosowaniem poszczeg6lnych metod: niebieski - predkosci radialne, tranzyt planet - zielony,
ciemny fiolet - chronometraz pulsaréw, zélty - astrometria, czerwony - obrazowanie, ciemny
pomaranczowy - mikrosoczewkowanie grawitacyjne’
(http://pl.wikipedia.org/wiki/Planety _pozastoneczne).
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Najwicksz ilos¢ planet pozastonecznych odkryto metqatedkosci radialnych
(spektroskopowe obserwacje ¢gkosci radialnych gwiazdy) (rys 1). Inne planety
zostaly odkryte midzy innymi metod fotometrii tranzytow (obserwacje spadku
jasnaci w czasie przégia planety na tle tarczy gwiazdy), ktora jest drutetod, pod
wzgledem odkry. Pierwsa planet (HD 209458b) odkrytoatmetody w 1999 roku. W
2003 roku odkryto planet(OGLE235-MOA53 b) now metody mikrosoczewkowania
grawitacyjnego. Te trzy metody, jak ddt s najbardziej efektywne §& chodzi o
liczbe odkrytych planet.

LW roku 1989 prowadzono badania nad gwiag@ephei i podejrzewanae krazy wokét niej masywna
planeta, jednak potwierdzono to dopiero w 2003 yekgc w pracy jako pierwsza odkryta planeta
widnieje PSR 1257+12 b odkryta w 1992 roku.



1.2. Teorie powstawania planet

1.2 Teorie powstawania planet

Planety powstaj w otoczeniu nowo powstatej gwiazdy, ktora posiatak
protoplanetarny. W nim twosz sig planetyzymale, die kawaltki lodu i
skondensowanego pyiu, ktore zdeszsg ze soh pod wptywem wzajemnych sit, w
procesie koagulacji zderzeniowej. Pgikpwo jest to proces stochastyczny. W
momencie gdy najwksze planetyzymale asjajp mas rzedu 10° kg, nastpuje
znaczne przyspieszenie procesu (szybciegkszia st masa takich obiektow przez
czgstsze zderzenia), g#ly obiekty te znacznie zmienigj orbity niewielkich
planetyzymali. Kacowa masa obiektuaira planety) w odlegkei ok. 150 x16 km
(Srednia odlegté¢ Ziemi do Staica) od gwiazdy macierzystej ma raagedu 0.01-0.1
masy Ziemi (M, = 6 x1G* kg), natomiast jéi odlegtos¢ do gwiazdy wynosi ok. 8 min
km (Srednia odlegté¢ Jowisza do Siktca ) osigaja masg rzedu 1-10 My. Ta r@&nica
wynika z faktu,  w niewielkiej odlegtéci od gwiazdy macierzystej temperatura dysku
jest za wysoka na kondensaciwiazkéw wegla, wodoru i tlenu w dysku, co
powodowa mogto mniejsza il& planetozymali. dro posiadajce dua mag maze
sciagac materg w formie gazowej z dysku przy pomocy sit grawitaggh. Mato
masywne g4dra, nie oddziatywaj z otoczeniem na tyle mocno aby zainicjéwaki
proces, jednak ich masy sa tyle dae aby powodowawzajemne perturbacje orbit. W
nastpstwie tego tworz si¢ planety typu Ziemi, te posiadagp wkksze jdra
przeksztatcaj sic w planety typu Jowisza. W tym czasie gwiazda stgjgasniejsza, a
cisnienie promieniowania zaczyna coraz bardziej odgwa z gazem w dysku, co
powoduje jego nagrzanie i ,wydmuchanie”. Klasyczearia planetogenezy ttumaczy
wspotptaszczyznowsd orbit planetarnych oraz jednakowy kierunek obigganet
wokoét gwiazdy macierzystej. Teoria przewidujgs mimarody orbit powinny by
niewielkie a planety typu Jowisza powinny znajdéwske kilka AU? od gwiazdy
macierzystej. W przypadku egzoplanet, zwlaszcza€ycoh Jowiszy (planet magych
mag zblizona do Jowisza oraz k#ace po ciasnej orbicie), jest nieco inaczej, gdy
odkry¢ wiemy, ze znajdug sic one bardzo blisko gwiazdy macierzystej. Wystmi
wiec hipotez o tak zwanej ,migracji planet”. MOwi nam ona o tyae rzeczywicie
gazowe olbrzymy uformowaty i daleko od gwiazdy, jednak 2z czasem
~przywedrowaty” na blisze orbity. Zjawisko migracji wygpuje take w przypadku
planet skalistych, jednak nie na dakkak - nastpuje tutaj mniej widoczna zmiana
orbity.

2 Jednostka astronomiczna (AU}¥rednia odlegté¢ Ziemi od Staica ktéra wynosi ok. 150 min km.
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Wyrézniamy trzy typy migracji (Urania, 2008):

= Typ | - Temu typowi migracji podlegaj mato masywne planety (kilka—
kilkanascie Mp). W momencie, gdy taka planeta zaczyna oddziatywa
dyskiem, wywotuje w nim fale ggtdsci na skutek rezonansu Limblada i w ten
sposOb zmienia swpjorbite na blesz. Za pomoe symulacji numerycznych
mozna ustakk tempo przemieszczaniagcSjwiazdy, ktore zalme jest od masy
planety, rozktadu materii,egtasci dysku i jego wysokei.

= Typ Il - W tym przypadku mamy do czynienia z masywn planetami (~ M=
1.8986 x 16" kg ). W skutek wymiany momentwgu tworzy s przerwa w
dysku a planeta ma kontakt z dyskiem w skutek gikneaterii z dysku, ktora
opada na planei nastpuje jej przemieszczenie.

t t 1 t t t
Fcoa] Fo0c]
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Rysunek 2. Ewolucja dysku w obecnosci planety M, (zaznaczona biatym konturem). W trakcie
migracji do wewnatrz masa planety rosnie do 3.5 M;. Lewy gorny panel pokazuje stan
poczatkowy, prawy gérny po 300 okresach orbitalnych planety, panele dolne prawy i lewy
odpowiednio po 3000 i 7000 okresach (Nelson R. et al, 2000).

= Typ lll - Migracja tego typu zachodzi dla planeznoarem przypominagych
Saturna (5,7 x¥0 kg). Planeta mi@ przemieszczasic nawet na zewgirz
uktadu. Migracja zatey od lokalnych parametréw dysku, przede wszystkin o
jego gstasci, co za tym idzie wszelakie zmiany w dysku, tagkile na przyktad
pierscienie, mog zatrzyma dalsz migracg. Ze wzgkdu na to,ze tempo
migracji jest szybkie, nie poznano jej jeszcze zipktadne.
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1.3 Rodzaje planet pozastonecznych

Planeta pozastoneczna (egzoplaneta) to obiekt, y kiOkraza gwiaza
macierzysi inng niz Stoace, ponadto spetnia wszystkie kryteria IAU. Wierng,Uktad
Stoneczny sktada iz masywnych i mniej masywnych obiektéw, ktoseosldzielone
od siebie pasem planetoid. Paikowo sdzono,ze planety pozastoneczne magakie
same cechy jak planety z naszego ukiadu, jednakaékae, iz roznia sig, chatby tym,
ze migrup a wiele z nich ma orbity o dym mimasrodzie.

1.3.1 Gazowe olbrzymy

Gazowe olbrzymy keace blisko gwiazdy macierzystej podzielono na dger
Jowisze i Gaice Neptuny. Nazwa wywodzi ¢siz podobiéastw mas planet
pozastonecznych do mas Jowisza oraz Neptuna, regbrgogcymi nazwano je ze
wzgledu na wysol temperatuy jaka posiadaj co spowodowane jest bardzo ciasn
orbita. Orbity tych obiektow # zblizone rozmiarem do orbity Merkuregdrédnia
odlegtdi¢ od Slaca: 57.9 x 10 km). Wyznaczony promie orbity dla niektérych
obiektow wynosi 0.05 AU. Zasadniczroznica miedzy Jowiszem i Neptunem a
planetami pozastonecznymi typu Goych Jowiszy i Garcych Neptunow jest
odlegtai¢ od gwiazdy macierzystej i zwdany z na krétki okres obiegu planety wokot
niej. Jowisz potrzebuje ok. 12 lat na gienie St@ca, natomiast okres obiegu planet
pozastonecznych omawianego typu jestalkrétszy i wynosi zazwyczaj kilka dni.
Poruszanie i planet pozastonecznych po bardzo ciasnych orbitpcreczyto
dotychczasowym modelom, wedtug ktorego planety tBgmu miaty tworzy sie w
zewretrznych obszarach ukfadu. Teoria migracji Il typdwmnnam o tymze planety te
uformowaly s¢ a nasgpnie przesugty blizej gwiazdy.

Planety olbrzymy sktadajsic z gazéw okalaicych warstw cieklego wodoru lub
amoniaku, z niewielkim skalnymatlz metalowym gdrem. Cech charakterystyczn
takich obiektéw jest ich da masa, dia amplituda zmian Rdkosci radialnych
gwiazdy macierzystej dgki czemu g najczsciej odkrywam grupm planet
pozastonecznych. Znaczna liczba planet j macmasksz, od Jowisza (MF9x10 kg),
niektore § na tyle masywneze mog okaza sig brazowymi kartami (powyej 13 M).
Dolny prég masy Gazowych olbrzyméw to 10 mas Zig¢gdirny prog dla tzw. Super
Ziem). Planety, ktére posiadamnniejsz mag klasyfikowane g do innego typu planet
pozastonecznych.

Wyroézniamy dwa typy gazowych olbrzymow :

= Gorgce Jowisze - obiekty te mapardzo maly lub zerowy mindmd. Duwa
czes¢ tych planet charakteryzujegsiuchem synchronicznym (planeta zwrécona
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jest jedn strory do gwiazdy macierzystej). Kolgjrcechy charakterystycznjest
mata g@stas¢, spowodowana wysak temperatur pochodzaca od gwiazdy
macierzystej, dla niektorych planet tworzye swarkocz kometarny pod
wptywem zjawiska parowania atmosfer.

= Gorace Neptuny - to planety ktdrych promierbity jest zblkony do Go#cych
Jowiszy, ale mas przypominag Neptuna (17.1 M). R&nia sie one od
powyzszych, take budow. Planety te majwysokie cénienie, dz¢ki ktéremu
|6d utrzymuje s w stanie statym. Oprdcz lodu wodnego magwierd takze
staty metan i amoniak.

1.3.2 Planety skaliste

Planetami tego typu w naszym uktadzie stonecznyierkury, Wenus, Ziemia,
Mars. Obiekty te posiadajzelazne gdro, ktore otoczone jest ptaszczem i skarap
statym stanie skupienia (rys. 4). Planety amagwielka mas, co utrudnia ich detekg)
dlatego te bardzo mata liczba zostata odkryta, w stosunkypldoet olbrzymich (rys.
5). Jest to obecnie jedno z najkszych wyzwa dla astronomii obserwacyjnej. W
czerwcu 2005 roku odkryto plare(Gliese 876 d), ktdrej masa jest rowna B3 i
zostata zakwalifikowana jako Super Ziemia (wg. kigfi to planety skaliste o masie od
1 do 10 M) (rys. 4). Byta to pierwsza planeta o tak mategimaoknzajaca gwiaze
nalezaca do cagu gtdbwnego. PierwazSuper Zieny byta planeta odkryta w 1992 roku
przez Wolszczana, ktorej masa wynosi ok. 4. M/ 2007 roku odkryto plang{(Gliese
581 c), ktérej masa wynosi 5.03-\Mktorej gwiazd macierzyst jest pulsar. Istotne dla
badaczy jest taze temperatura powierzchniowa egzoplanety jest poalaln ziemskiej
(Srednia temperatura Ziemi wynosh ¥ 15 °C). Maliwe jest istnieniezycia tlenowego
na tej planecie, gayznajduje si ona w strefie habilitacji swojej planety, co daje
mozliwos¢ wystepowania na niej wody w stanie cieklym.

Naukowcy prowadz badania rozmiaréw i sktadu planet pozastonecznych.
Rysunek 3. pokazuje wzgine rozmiary szZeiu typoéw r&nych planet o rinym
skiadzie, w zalenoéci od tego, czy majone talg sana mag jak Ziemia, czy pi¢ razy
wigksz od masy Ziemi.

10
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Predicted Sizes of Differant Kinds of Planeats

Rysunek 3. Przewidywane rozmiary planet o odmiennym skiadzie. (NASA).

Planeta skalista

Ptaszcz Jadro

Planeta oceaniczna
Ocean

Warstwa lodu

Rysunek 4. Wnetrza dwoch rodzajow Super Ziem.(D. D. Sasselov, 2008).
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Rozdziat Il

Metody detekcji | bada n planet
pozastonecznych

Ostatnie dwie dekady przyniosty ogromny rozwdéj wtodach detekcji oraz
metodach badaplanet pozastonecznych. Obecnie co roku odkrywalsi 100 nowych
obiektow. Realizowaneagrojekty dedykowane egzoplanetom, prowmdzobserwacije
Z powierzchni ziemi oraz na orbicie okotoziemskidjpjbardziej efektywna metad
detekcji planet jest metoda spektroskopowa. Baznpe na obserwacjach ruchu
gwiazdy macierzystej wraz z planevokdt wspolnegasrodka masy. Kolejp metody
pod wzgtdem efektywnéci detekcji planet jest fotometria tranzytow - ofveacje
spadku jasngei gwiazdy macierzystej podczas p&ogq planety na tle jej tarczy.
Obecnie dysponujemy da liczba metod detekcji i badaplanet pozastonecznych.
Kazda z nich ma inmzalet, niektore § czute na masywne planetyakice po ciasnych
orbitach, inne zana planety kizace po dtugookresowych orbitach, daleko od gwiazdy
macierzystej. Czukd metody na konkretny typ obiektow nazywamy selgkcj
obserwacyja. Wyzwaniem dla astronomii obserwacyjnej jest deekobiektéw o
masie porownywalnej z masZiemi. W niedalekiej przyszioi kolejnym zadaniem
bedzie badanie sktadu atmosfer planet pozastonecziyehvsze kroki w tej dziedzinie
zostaly ji poczynione. Innym wyzwaniem to obserwacje obiekidwiejszych, na
przykiad satelitdw planet.

Rysunek 5 przedstawia movosci odkrywania planet eymi metodami
detekcji. Na osi poziomej znajduje: sbzmiar poétosi wielkiej wyrzona w jednostkach
astronomicznych, natomiast na pionowej masa plafetgwej wyraona w jednostce
M; z prawe] wyraona w jednostce M = Mg). Na rysunku mzna zauwayé, ze
najwicksze skupienie planet pozastonecznych znajdgjevgprzedziale mas 1-10 M
Aby metod, predkosci radialnych mogta wykry planet o masie kilku My, powinna
ona znajdowa sie¢ w odlegigci 0.1-1 AU, (czuté¢ tej metody jest najwksza dla
matych promieni orbity). Gdy odlegié miedzy planei i gwiazdy jest wkksza,
wowczas metoda ta jest w stanie wyknylko planety o wikszej masie. Kolem
metod, detekcji planet zaznaczoma rysunku jest fotometria tranzytow. Wynika z
niego, ze tatwiej wykrywa s¢ planety dae (kilka M;) oraz znajdujce st blisko
gwiazdy macierzystej. Misja Kepler (ydej informacji na temat misji w rozdziale 2.2)
bierze udziat w poszukiwaniu planet tranzgtyich i ma maliwosci odkrywania planet
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o0 masie podobnej do ziemskiej. Sonda Kepler jestamie wykrywa krétkookresowe
planety o masie edu My krazace po orbicie rgdu 0.01 AU.Nastpma z metod jest
mikrosoczewkowanie grawitacyjne, obserwuje kizywa blasku gwiazdy, ktora jest

soczewkowana przez pole grawitacyjne gwiazdy (wokdbrej

kmzy planeta)

znajdupcej sk na linii widzenia pomidzy obserwatorem a gwiazdoczewkowai
Metoda umaliwia detekcg planet pozastonecznych dich masach, najmniejsza
wynosi 0.05 M dla 3 AU, dla mniejszej i wkszej potosi prawdopodobne jest odkrycie

tylko wigkszych planet.
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Rysunek 5. Zasieg metod detekcji planet pozastonecznych (NASA).
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2.1 Pedkosci radialne - spektroskopia

2.1 Predko sci radialne - spektroskopia

Jest to jak datl najbardziej efektywna metoda wykrywania planet
pozastonecznych. Wielkoia obserwowas w te] metodzie jest zmiana golkosci
radialnych gwiazdy w jej ruchu orbitalnym wokidbdka masy uktadu gwiazda-planeta.
Predkos¢ radialna gwiazdy wyznaczana jest za pogneiektu Dopplera. Radialny ruch
gwiazdy maemy zaobserwowaw widmie jako przesuncie linii widmowych. Efekt
Dopplera méwi nam o tymze dtugd¢ fali wysytanej przez ciato skracaegidy zbliza
sig ono do nas, natomiast wydh st gdy takie cialo & od nas oddala. deli Ay
oznacza diugd& fali obserwowanej, a\. jej diuga¢ laboratoryja to maemy
wyznaczy predkos¢ radialra V, obiektu z poniszego wzoru:

V ~ (AO _Ae)m:
' A

e

, OV, <<c (1.

Znapc mag gwiazdy M,, okres obiegu planety wokot gwiazdy P, oraz mirad e,
mozna obliczy sin(i) (i - nachylenie) oraz minimalmmas; planety m korzystajc ze
wzoru ponkej, gdzie K to amplituda zmian pdkosci radialnych gwiazdy a G to stata
grawitacji. W niniejszej pracydolziemy korzysté z nasgpujacej definicji nachylenia.
Jest to kt pomkdzy normala do ptaszczyzny orbity a limitaczaca gwiazd; |
obserwatora.

(i-e2) )

Jéli mp << M, wéwczas mona skorzystaze wzoru:

1 2

3 3
m_ sini DMJ( Ky _J PP Ms (3)
P 200ms™ \ day ) (Mg

Amplituda zmian pgdkosci radialnych dla Jowisza i Stoa wynosi K= 12.5 m/s,
jest on niewielki w porownaniu do wielu planet psipmecznych o masie
poréwnywalnej z Jowiszem, dla ktérych obserwuje amplitud zmian pedkosci
radialnych K;= 200 m/s.

Krzywa zmian pedkosci radialnych wykrélamy w sposéb nagbujacy: na osi
poziomej znajduje sifaza ruchu orbitalnegoaliz czas (HJD - heliocentryczna data
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2.1 Pedkosci radialne - spektroskopia

julianska), na pionowej osi gakos¢ heliocentryczna gwiazdy macierzystej (nafcaej
w m/s).

Z wykresu krzywej LC moemy otrzyma cztery parametry orbity:

= okres obiegu planety wokot gwiazdy macierzystej (P)

*  mimaosrod orbity (e),

= asin(i) - péias wielka pomnaona razy sinus ia (i - nachylenie orbity, 4
pomiedzy jej ptaszczyzn a plaszczyzm odniesienia, ktér jest zwykle
ekliptyka),

* momentprzegcia planety przez periastrong)T

Planeta, ktéra jako pierwsza zostata odkryta mepoeblkosci radialnych to 51 Peg
b. Odkrycia dokonali w 1995 roku Michel Mayor i ed Queloz w Obserwatorium w
Genewie (rys. 6). Obserwacje rozpetcz w 1993 roku, postugag sk 193
centymetrowym teleskopem typu Cassegraina, na iidrgieszczono spektrograf o
nazwie Elodie. Odkryto plangto masie ok. 0.5 M ktéra oddalona jest od swojej
gwiazdy o ok. 0.052 AU Okres obiegu egzoplanetynjgmal idealnie kotowej orbicie
wynosi 4.23 doby.

Poszukiwaniem planet pozastonecznych metp@dkosci radialnych zajmuje si
takze HARPS (High Accuracy Radial velocity Planet Skar. Jest to spektrograf typu
echelle zainstalowany w 2002 roku na 3.6 metrowglaskopie w Chile, naly on do
ESO (Europejskie Obserwatorium Potudniowe, zajoeist budowy oraz eksploatagj
teleskopow, wjcej informacji na http://www.eso.org/). Doktaddopomiaréw tego
teleskopu wynosi do 0.97 m/Swiatto zebrane przez teleskop jest doprowadzane do
spektrografu za pomacswiattowoddéw. Gtdwnym badaczem na HARPS jest Michel
Mayor, ktory wraz z Didier Queloz i Stéphane Udrykerzystat instrument do
zbadania uktadu Gliese 581, w ktorym znajdsig dwie planety o masach ~;M dwie
Super Ziemie.

‘ I I | |
40 - / e e

\
. [ / % ]
= 0 / =
= A \
: N A \
—40 F Neo _
C I | | ]

0 1 2 3 4

czas [d]

Rysunek 6. Krzywa predkosci radialnych gwiazdy 51 Peg. Amplituda zmian predko$ci
radialnych wynosi 55 m/s (zrodto: http://obswww.unige.ch/~udry).
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2.1 Pedkosci radialne - spektroskopia

Poniej (rys 7,8) znajduj sic wykresy dla innych obiektow, posiadeg¢ wkkszy
mimosrod, co sprawiaze ich krzywe ksztattem nie przypomiaainusoidy.
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Rysunek 7. Krzywa zmian predkosci radialnych gwiazdy 70 Vir. Jej parametry to:
e=0.4,M=7.4 M, a=0.48j.a (zrodto: http://obswww.unige.ch/~udry).

100

B [ I I | I_
4.' :
- T B
| l | l |
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Rysunek 8. Krzywa zmian predkosci radialnych gwiazdy 16 Cyg . Jej parametry to:
e=0.69, M =17 M;, a=1.7 j.a (zr6édto: http://obswww.unige.ch/~udry).

Wymagana dokladrié pomiaréw pedkosci radialnych zaley od amplitudy
zmian dla gwiazdy macierzystej. Dla niektorych nvasych Goacych Jowiszy
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2.3 Chronometrapulsaréw

dostateczny jest rozrzut na poziomie 100 m/s (akeushga s¢ 1 m/s). Aby ,dostrzec”
Ziemi¢ z innego uktadu potrzebujemy doktadéozedu 15 cm/s.

Wpltyw na doktadné¢ obserwaciji maj nastpujace czynniki:

= zmienne éwietlenie szczeliny spektrografu — nigdne prowadzenie teleskopu
na poziomie milisekund tuku (zmienngwoetlenie powoduje nie jednakaw
drog; optyczra w uktadzie teleskoptwiattowdd/ spektrograf),

» stabilndg¢ spektrografu — przeswuia (np. drgania instrumentu) na poziomie
~0,001 piksela dajbtedy w prdkosci na poziomie kilkku m/s (przesuwia
powodup rozmycie i przesugcie linii widmowych),

= zmiany temperatury i €mienia wewntrz spektrografu powodaj zmiany
wspotczynnika refrakcji (wymagana jest stab#iinéemperatury - 0,003 °C lub
cisnienia ~1 Pa co odpowiada dokladaidl m/s).

2.2 Fotometria tranzytow

Fotometria tranzytow to co do zasady najprostszdodae detekcji planet
pozastonecznych. Polega ona na poszukiwaniu spagksndgci gwiazdy
spowodowanego tranzytem planety (pizem planety na tle tarczy gwiazdy).
Wielkoscia obserwowas jest zmiana jasr$oi gwiazdy w czasie z&gia tranzytu, ktora
jest rzdu 1 % lub mniejsza

TR gwiazda

1 2
e = /  krzywa blasku

>

czas

Rysunek 9. Tranzyt planety przed tarczg gwiazdy macierzystej.
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2.3 Chronometrapulsaréw

Dla prébki orbit planet pozastonecznych o losowatazonych orbitach
prawdopodobigstwo zagcia tranzytu mgna oszacowaze wzoru:

p-*R R 5100/{&}( a j_l (4)
a R, \ 005AU

Przy zatageniuze Ry<< a.

Gdzie 0.05 AU tarednia odlegté¢ orbitalna dla uktadu z Gacym Jowiszem (Sackett,
1999). Dla planety kracej wokét gwiazdy podobnej do Sica w odlegtéci 0.05 AU
P~ 10% i jest to idealny kandydat do zaobserwowaagaia tranzytu.

Metoda fotometrii tranzytow jest bardzo przydatpaniewa dzigki niej
maozemy uzyska wiele informaciji, ktérych inne metody nam nie matpstarczy. Na
podstawie krzywej zmian blasku wyznacza srednie; planety. Wykorzystuac
informacje odnénie masy planety, okél sk gestas¢ oraz typ planety. Odwrécony
tranzyt, czyli sytuacja, gdy planeta znajduje z& gwiazd, umaliwia nam zbadanie
jasnaci planety, co pozwala na olétenie jej temperatury. Jest to bardzo maty spadek,
najlepiej obserwowalny w podczerwieni. Od jagnogwiazdy naley odjaé¢ jasndgé
podczas odwroconego tranzytu. Ponadto zmao wyznacz§ wielkos¢ taka jak
pociemnienie brzegowe gwiazdy, ktdre opisuje pooieme brzegu tarczy gwiazdy
obserwowanej - zwrzane z drog optyczra. Promieniowanie dociera do nas z warstw o
réznej gkbokasci. Gdyby takie pociemnienie nie wgpbwato mielibymy ptaskie dno
tranzytu.

Mozna oblicz¢ wzgldna wartas¢ spadku jasn@i gwiazdy podczas tranzytu
korzystajc ze wzoru:

AF _ (ﬁj (5)

gdzie: AF - spadek jasiei gwiazdy, F - strumi@ promieniowania, R- promie
planety, R/- promiex gwiazdy.
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2.3 Chronometrapulsaréw

Zalety metody:

» jednoczesne pomiary fotometryczne wielu obiektéwoiliwiaja identyfikaci
kandydatow (fotometria masowa),

* pomiary czasu trwania tranzytow ustizviaja wyznaczenie rozmiaru planety,

» dodatkowe obserwacje spektroskopowe #maeaja wyznaczenie doktadnej
masy i wszystkie podstawowe parametry planetytedy znane.

Wady metody:

» tranzyt maemy zaobserwowajedynie dla planet, ktérych orbity przeciaaj
lini¢ gwiazda-obserwator. Nawet dla planet na bardzengizh orbitach zdarza
si¢ to najwyzej w 10% przypadkow. Dla planet na dalszych orhitaachodzi to
znacznie rzadziej,

* metoda ta generuje #o bkdnych sygnatdéw. Istnieje wiele przyczyn, dla
ktorych swiatto gwiazdy mae czasowo ostahn, dlatego wykrycie w ten

sposOb planety wymaga dodatkowego potwierdzeniavykle za pomog
pomiaru efektu Dopplera.

Zjawiska ,udagce” tranzyty planet:

= gwiazda podobna do Sica + bazowy karzet,
= gwiazda zéamieniowa typu ,grazing”,
» duza gwiazda + mata gwiazda,

ukiad potréjny - gwiazda Zmieniowa + trzecia gwiazda w tym samym
kierunku.

Metoda jest czuta na planety ozgtah rozmiarach, ktore zakrywayvickszy procent
powierzchni gwiazdy macierzystej (rys. 10).
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Rysunek 10. Na gorze zaleznos¢ masa - promien, ponizej masa - okres dla planet
tranzytujacych (zrodto: wyktad M. Konacki).

Pierwsza planeta tranzytigp (HD 209458b) zostata odkryta w 1999 roku.
Znajduje st ona w gwiazdozbiorze Pegaza w odlégimk. 153 latswietlnych. Krazy
po niemal kotowej orbicie o promieniu 0.047 AU zregem orbitalnym wynogzym
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2.3 Chronometrapulsaréw

3.5 doby. W 2001 roku teleskop Hubble’a odkryt aim¢ sodu w atmosferze planety,
byly to pierwsze obserwacje w ktérych pastno s¢ widmem swiatta od planety.
Analiza swiatta w 2004 roku wykazataze z powierzchni planety unaszsie gazy,
tworzac warkocz kometarny o diuga 200 ty. km. W 2009 roku odkryto w jej
atmosferze obeckéd zwiazkdbw chemicznych potrzebnych dgycia: pary wodnej,
dwutlenku vegla oraz metanu.

Metoda tranzytow jest drag twz po metodzie mdkosci radialnych pod
wzgledem efektywnéci odkrywania planet pozastonecznych. Na orbicie
okotoziemskiej detekgjplanet pozastonecznych megottanzytow zajmuje si Misja
Kepler, ktora zostata wyniesiona w przestrkesmiczr 7 marca 2009 roku. Gtéwnym
jej celem jest okrdenie czstotliwosci wyskpowania planet pozastonecznych w
kosmosie. Teleskop zbudowany jest w uktadzie Sctanbsiada on sferyczne lustro,
ktérego srednica wynosi 1.3 m. Ma apergufotwér ograniczacy wiazke $swiatta) o
wielkosci 95 cm a jego pole widzenia wynosi 105 stopni #ratowych. Teleskop
rejestruje fale elektromagnetyczne w zakresie 43B06-nm. Matryca skladaese 42
uktadow CCD, kada ma wymiary 22001024 pikseli. Precyzja pomiaru
fotorgetrycznego gwiazd typu stonecznego przy eekdpozycji wynosi 20 ppm (1ppm
= 10" %).

Ciekawym osignigciem misji jest odkrycie w 2010 roku goiu planet
pozastonecznych (Kepler-4b), (Kepler-5b), (Keplb};6 (Kepler-7b), (Kepler-8b).
Promiex nowych egzoplanet wahagsod zblizonej do Neptuna (promieréwnikowy
wynosi 24 766 km) do wkszej niz Jowisz (promi#é réwnikowy wynosi 71 492 km), z
powodu ich wysokiej masy i ekstremalnych temperaostaty zakwalifikowane do
Goracych Jowiszy.

Poszukiwaniem planet pozastonecznych zajrsigjtakze COROT oraz WASP.
COROT (Convection Rotation and planetary Trangisj wspola misja ESO oraz
Francuskie] Agencji Kosmicznej. Zostata wyniesiareorbit 27 grudnia 2006 roku.
Srednica gtéwnego zwierciadta teleskopu wynosi 30acjego ogniskowa wynosi 110
cm. Pole widzenia ugdzenia wynosi 2.8 x 2.8°. W 2007 roku odkryt dwierpsze
planety (COROT-1b) i (COROT-2b) (wdej informacji na stronie internetowej:
http://smsc.cnes.fr/fCOROT).

Projektem zajmucym sk poszukiwania planet z powierzchni ziemi jest SWWASP
(Wide Angle Search for Planets). Posiada on kamsegyrokolgtne do wyszukiwania
tranzytu planet (ok. 500 stopni kwadratowych). SupéASP skiada si z dwoch
obserwatoriow: na pétkuli potinocnej (Wyspy Kanakygy i potudniowej (Republika
Potudniowej Afryki). W sierpniu 2009 roku odkrylilgnet WASP-17, byio to
pierwsze odkrycie planety ktorej momentdp jest przeciwny do jej gwiazdy
macierzystejWiccej informacji na stronie internetowej http://wwwperwasp.org.
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2.3 Chronometra z pulsarow

Metoda chronometéa pulsaréw polega na zaobserwowaniu ruchu wokot
wspolnegosrodka mas pulsara i planety (podobnie jak w metdpektroskopowej -
jednake nie obserwujemy zmiany diugo fali a zmiar czestotliwosci pulséw
radiowych docierajcych do obserwatora).

Pulsar jest rodzajem gwiazdy neutronowej, chargktggcym sk tym, ze wysyta
regularne impulsy promieniowania elektromagnetygone (z  milisekundow
doktadndcia, dlatego te czsto nazywany jest ,kosmicznym zegarem”). W metodzie
tej wielkoscia mierzory jest zmiana czasu pojawieniag simpulsu pulsara w
radioteleskopie (obecké planety w uktadzie powoduje zmiampotazenia pulsara) -
inny czas przyjcia pulsow - efekt ,light time”.

Rysunek 11. Zmiana potozenia pulsara.

Na wykresach residuéw (nic migdzy rzeczywistym a spodziewanym czasem
dojscia pulséw do obserwatora) obserwujeaniany sinusoidalne ktérej amplituda jest
proporcjonalna do masy obiektu towarzyszgo (rys. 11).
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Rysunek 12. Liczba planet pozastonecznych odkrytych metodami: chronometrazu pulsaréw
(czerwony) , predkosci radialnych oraz tranzytu (niebieski), mikrosoczewkowania
grawitacyjnego (r6zowy) (zrédto: wyktad M. Konacki).

Planety odkryte metad chronometrau pulsaréw wielkécia oraz okresem
orbitalnym przypominaj nasa Ziemi¢ (rys. 12), niestetyycie nie mogtoby na nich
istnie¢ ze wzgkdu na toze nie ma gtownegérodia ciepta.

Teorie powstawania pulsarowych planet.

a) Przed wybuchem supernowej
= planety przetrwaty wybuch,
» planety zostaly ztapane podczas zderzenia gwiazd,
= planety powstaty na orbicie wok6t masywnego uktpddwojnego.

b) Po wybuchu supernowej
= planety powstaty z materii pozyskanej od towarzygpaeazdowego pulsara,
= planety powstaty z materii ktéra opadta na pulsaravybuchu supernowe.

Przy wyciu metody chronometza pulsarow w 1992 roku odkryto piervasz
planet pozastoneczn Dokonali tego Wolszczan i Frail, analizaj dane z
radioteleskopu w Arecibdrednica teleskopu wynosi 300 m. Okazale, gk jest to
uktad wielokrotny, poniewa dookota gwiazdy PSR 1257+12 kga jeszcze trzy
planety.
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2.4 Mikrosoczewkowanie grawitacyjne

Mikrosoczewkowanie grawitacyjne jest efektem przbmianym przez Ogoin
Teoria Wzgledndsci Einsteina. MOwi nam ona o payganiu masy z przestrzent
masywny obiekt zakrzywia przestfzektora go otacza. Liniea¢zace dwa punkty w
przestrzeni, nazywamy geodezyjnymi, przedstawiape najkrotsz drogz miedzy
punktami w przestrzeni. Po takich liniach poruska ssviatto, wybiera ono zawsze
najkrotsa drog:. W naszej Galaktyce jest ziuobiektow i promieniowanie pochagtz
od obiektu napotykag na kolejny ulega zakrzywieniu.

to Earth

Rysunek 13. Linie geodezyjne.

W rezultacie mikrosoczewkowanie zostato wykorzysige jako metoda
poszukiwania planet pozastonecznych. Obserwgj&raywa blasku gwiazdy, ktora jest
soczewkowana przez pole grawitacyjne gwiazdy znagey st na linii widzenia
pomiedzy obserwatorem a gwiazdoczewkowasp Obecné¢ planety wokot gwiazdy
soczewkujcej modyfikuje ksztatt krzywej blasku (rys. 14).
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Rysunek 14. Krzywa zmian blasku gwiazdy oraz pik zwigzany z obecnos$cig planety (OGLE).
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2.4 Mikrosoczewkowanie grawitacyjne

Odpowiednia geometria powstaje bardzo rzadko (wymeagg obserwacje
milionéw gwiazd) i zjawisko nie jest powtarzalneajipsza sytuacja jest wowczas, gdy
wynik soczewkowania otrzymujemy w postaci peenia Einsteina (rys. 15). Wowczas
wystepuje maksymalne powkszenie i najtatwiej jest wywnioskowa ze wokoét
gwiazdy znajduje giplaneta. Jest to sytuacja, w ktorej na jednej inajduje s silne
zrodto swiatta, gwiazda oraz obserwator - wowczas wokotady tworzy si piesscien
Einsteina, a jdi planeta znajduje siw nim to mana p najtatwiej zaobserwowa

O

Obsenwator Zrodio

Gwiazda Flaneta

Rysunek 15. Sytuacja w ktérej planeta znajduje sie w pierscieniu Einsteina.

Metoda mikrosoczewkowania grawitacyjnego jest czoé@ planety o masie
wigkszej ni masa Ziemi, oraz na te, ktoreakq po duzych orbitach. Gtowa wad tej
metody jest to, ze obserwacji nie mag by¢ powtérzone, poniewa
mikrosoczewkowanie jest jednorazowym wydarzeniemnddto wykrywane planety
zwykle znajdu sic w odlegtaci tysigcy latswietlnych, co uniemdiwia potwierdzenie
ich istnienia innymi metodami.

Zalets mikrosoczewkowania grawitacyjnego jest toe dzkki mozliwosci
badania jednocZeie wielu gwiazd, meemy dowiedzié sig jak czsto planety
ziemiopodobne wysgpuja w naszej Galaktyce.

Pierwsza planet (OGLE235-MOA53 b) odkrytoat metody w 2003 roku (rys.
16). Planei ta odkryt zespot OGLE (The Optical Gravitational Lergs Experiment)
wraz z MOA (Miodzigowe Obserwatorium Astronomiczne, ¢aej informacji na
http://moa.edu.pl/). Masa odkrytej planety wynost 21; a rozmiar potosi wielkiej
wynosi 5.1 AU Zespdt OGLE istnieje od 1992 rokunstaia go: Andrzej Udalski,
Marcin Kubiak, Michat Szymaski, Grzegorz Pietraski, lgor Soszyski, tukasz
Wyrzykowski, Olaf Szewczyk z Obserwatorium Astroncmnego Uniwersytetu
Warszawskiego. Wspotpracownikiem projektu i jedrnympomystodawcow byt Bohdan
Paczyski z Uniwersytetu w Princeton. OGLE to polski e&spnent majcy na celu
wykrywanie i obserwagejobiektow metod mikrosoczewkowania grawitacyjnego oraz
fotometrii tranzytow. Naukowcy natgcy do zespotu postugujsie teleskopem
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2.4 Mikrosoczewkowanie grawitacyjne

znajdupcym skt w Chile. Jego gtowne lustro n¥aednicz 130 cm. Detektor czwartej
fazy projektu skfada siz 32 matryc CCD zawierggych 2048 x 4096 pikseli. Pole
widzenia teleskopu wynosi 1.4 stopnia kwadratowego.

Program OGLE odkryt znaczrilos¢ planet pozastonecznych, spad tych odkrytych
metod, fotometrii tranzytow i mikrosoczewkowania grawyawego (rys. 17). W 2005
roku zespot OGLE, dzialag we wspoipracy z zespotem MOA odkryt najmnigjsa
przy tym najbardziej podolando Ziemi, ze znanych dgat planet pozastonecznych -
OGLE-2005-BLG-390Lb. Jednym z napkszych osignie¢ projektu OGLE jest
odkrycie okoto 200 gwiazd okresowo pémyiewanych przez lggace wokot nich
niewielkie obiekty. Dotychczas wqaiu przypadkach potwierdzonge obiektami tymi
sa planety pozastoneczne.
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Rysunek 16. Krzywa zmian blasku gwiazdy OGLE235-MOA53 b (OGLE).
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2.4 Mikrosoczewkowanie grawitacyjne
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Rysunek 17. Planety odkryte przez OGLE metodg tranzytow oraz mikrosoczewkowania
grawitacyjnego (OGLE).



2.5 Astrometria

2.5 Astrometria

Metodq astrometryczp mierzymy potaenia gwiazdy na sferze niebieskiej,
ciag takich obserwacji pozwala nam na wydteaie orbity gwiazdy na ptaszcayie
stycznej do sfery niebieskiej w punkcieodka masy uktadu gwiazda-planeta.
Astrometrycznie mzna zmierzy wszystkie sz& parametrow orbity, musimy
uwzgkdni¢ ruch wiasny i paralaktyczny gwiazdy.

1984

Center of Mass

1981

1964

Limk of Sun

Rysunek 18. Zmiana potozenia Stonca w trakcie ruchu wokét wspdéinego srodka mas.

Metoda astrometryczap mierzy s¢ sktadows transwersals (prostopadt do linii
widzenia) potaenia. Wptyw towarzysza powodujge gwiazda na niebie zatacza etips
lub bardziej skomplikowankrzywa (w sytuacji gdy wokot gwiazdy kfa masywne
gwiazdy, tak jak w przypadku Stoa) w ktorej jednym z ognisk znajduje: srodek
masy uktadu (rys. 18). Rozmiary elipsyzalezne od wielkdci i odlegtaici towarzysza
(rys. 19).
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2.5 Astrometria

Rysunek 19. Oddziatywanie planety na gwiazde — ruch wokot wspélnego srodka masy.

Metoda astrometryczna jest czuta na planety gyclu masach, ale ta& na
krazace po duych orbitach, a wic posiadajce diugie okresy orbitalne. Pozostate
metody detekcji zwykle lepiej wykrywajplanety na ciasnych orbitach. Obserwacje
diugookresowych obiektéw implikgjpotrzele wykonywania wieloletnich obserwacii,
CO Wwiaze Sk z problemami natury technicznej i ekonomiczne;j.

Planety odkrywane metqdastrometrycza musz by¢ zbadane metad predkosci
radialnych dla potwierdzenia odkrycia.

ESO od 2008 roku poszukuje planet pozastonecznyzh yryciu instrumentu
PRIMA zainstalowanego na teleskopie VLTI (Very §iarTelescope Interferometer),
ktory znajduje si na pustyni Atakama w Chile. VLTI sktad& @ czterech oddzielnych
optycznych teleskopow (Antu, Kueyen, Malipal i YapuKazdy posiada 8.2 metrowe
zwierciadto, uzupetniane o teleskopy pomocniczes)Atorych apertura wynosi 1.8 m.
Obserwacje prowadzone 8v zakresie bliskiego ultrafioletu do podczerwiefwiccej
informacji na stronie internetowejttp://www.eso.org/sci/facilities/paranal/telescefpéi/).

Metody astrometryczamnie odkryto do tej poryadnej egzoplanety. W maju 2009
roku ogtoszono,z przy wyciu Teleskopu (5,1 m) Hale w Obserwatorium w Paom
odkryto planet pozastoneczn(VB 10b). Badania te jednak nie zostaly potwierdzo
przy wyciu metody spektroskopowej. Dla sprawdzenigtar spektrografu echelle
(CRIRES) naleacego do VLTI, o wysokiej rozdzielczoi i nie zaobserwowano zmian
w predkosci radialnych gwiazdy VB 10.
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2.6 Badania dyskéw protoplanetarnych

2.6 Badania dyskow protoplanetarnych

Dyski pytlowe otaczajwiele gwiazd. Mana je zaobserwowagdyz pochtaniag
swiatto gwiazdy i emityj fale w zakresie podczerwonym. Nawedlijeatkowita masa
pylu jest mniejsza wimasa Ziemi, sumaryczna powierzchniazendy tak dua, ze
dysk emituje wgcej podczerwieni @i macierzysta gwiazda. €iienie promieniowania
gwiazdy wypycha pyt w przestrzemicdzygwiezdm w stosunkowo krotkim czasie.
Istnienie wyranego dysku pytowego oznacza zatema, pyt jest cigle uzupetniany,
prawdopodobnie w wyniku agtych kolizji obiektow ktore s w nim znajduj.
Wystepowanie w dysku przerw i zaggczeé sugeruje istnienie planet, ktore "czysgcz
swoje orbity z pytu. Takie przerwy wykryto agizy innymi wokot Epsilon Eridani,
wykrywajac tym samym obecné planety w odlegitci okoto 40 AU (oprocz
wystepujacych tam bliej planet wykrytych innymi metodami).

Fomalhaut
HST ACS/HRC

Mo data

Seatterad
starlight
‘noise”

Mo data = Background Star

100 AU

Rysunek 20. Obserwacje dysku protoplanetarnego Fomalhaut z planetg, wykonane przy uzyciu
teleskopu Hubble’a (NASA).

Najlepszymi narzdziami do bad&a dyskow protoplanetarnycha steleskopy
orbitalne. Naley do nich teleskop Hubble'a, ktéry zostat wyniesiona orbit
okotoziemslyg 24 kwietnia 1990 roku przez prom kosmiczny Discgvelest on, jak
dotad, jednym z najlepszych teleskopow NASA. Przesta¥Ziemk setki tysecy zdgé,
ktore pomoglty midzy innymi w okréleniu wieku wszedwiata, w identyfikaciji
kwazarow oraz w odkrywaniu planet pozastonecznyeteskop jest typu Cassegraina,
najwazniejszym elementem jest zaprojektowane do wymageh warunkéw
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2.7 Bezpérednie obserwacje

zwierciadto wraz z systemami optycznymi. Jego giéwuastro masrednic 2.4m,

zostato wykonane z dokladéwa do 10 nanometréw (okoto 1/65 didgo swiatta

czerwonego).

Jednym z najwaiejszych osignie¢ tego teleskopu as obserwacje dyskow
protoplanetarnych w Wielkiej Mgtawicy w Orionie, k& & dowodem na istnienie
planet pozastonecznychakncych wokot gwiazd przypominagych Stace. Wykonat

on rownie obserwacje dysku Fomalhaut - odkryagayv nim planet (rys. 20).

2.7 Bezpo srednie obserwacje

Dzigki istniejacym teleskopom miemy zaobserwowabezpdrednio planety
spoza Ukfadu Stonecznego, masme by potozone daleko od gwiazdy macierzystej
oraz gwiazda ta nie e by zbyt jasna, gdyblaskiem swym mze przy¥mic planet.
Dodatkowo jéli planeta jest miodaaswickszy szanse do jej zaobserwowania ze
wzgledu na to,ze jest ona gaca, czyli mocniej emituje promieniowanie w pod-
czerwieni. Metoda bezgrednich obserwacji wymaga potwierdzenia innymi rdatui
poszukiwania planet pozastonecznych.

Obserwacje odbywaj sie przy wyciu teleskopoéw o diej rozdzielczéci
przystosowanych do obserwacji w tym zakresie. Takanzdziami s migdzy innymi:
Teleskop Hubble’a, VLTI , Gemini (dniacze 8.1 metrowe teleskopy, oo
informacji na stronie internetowej http://www.gemadu/) oraz Subaru (japski
teleskop 8.2 metrowy, wtej informacji na stronie internetowej http://wwwaaj.org/).

W listopadzie 2008 roku odkryto uktad skiagtaj sk z trzech planet i gwiazdy
macierzystej, przy ayciu teleskopu Gemini oraz Keck (rys. 21). Teleskdfeck | i
Keck Il pokczone ze saptworza najwigckszy naswiecie interferometr. Teleskopw s
umieszczone na Mauna Kea na Hawajach. Oddakpod siebie o 84 metry. Posiaglaj
10 m zwierciadta zlone z segmentow (36 soeokatow o grubaci 8 cm).
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2.7 Bezpérednie obserwacje

Planet b
. Planet ¢

X Star

. Planet d

Rysunek 21. Obraz ukiadu planetarnego HR 8799, obraz wykonany przy uzyciu teleskopu Hale
(NASA).

Odkryty uktad stanowai gwiazda HR 8799 oraz trzy planety. Gwiazda jést s
sunkowo mtoda o masie 1.5 Mej jasné¢ wynosi 4.5 mag.

Tabela 1 przedstawia parametry planet.

Planeta Masa[M] Potos wielka [AU] Okres orbitalny [rok]

b 10+3 ~ 24 ~ 100
C 10+3 ~ 38 ~ 190
d 7. ~ 68 ~ 460

Tabela 1. Parametry planet z uktadu HR 8799.

W listopadzie 2009 roku wykonano obserwacje plandttorej gwiazd
macierzysi jest GJ 785, jest hrowym kartem. Odkrycia dokonano przyyaiu
teleskopu Subaru (rys. 22).
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2.9 Badanie sktadu atmosfery

- Neptune
—i Jupiter ] arhital radil

H Earth

Rysunek 22. System GJ 758, zaobserwowany w listopadzie 2009 roku przy pomocy teleskopu
Subaru w podczerwieni (MPIA).

Mozliwe jest, na co jeszcze nie ma potwierdzengmw skiad uktadu wchodzi
jeszcze jedna planeta. Obiekt GJ 758 c jest badaatpmiast skladnik GJ 758 b to
planeta ktorej masa néi@ si¢ w granicy 10 — 40 M

Metoda bezp@ednich obserwacji jest mato efektywnaglijechodzi o ilasé¢
odkrytych planet pozastonecznych.

Zalety metody:

= mozliwosé odkrywania odlegtych obiektéw,
» uzyskiwanie obrazow #morodndci uktadow planetarnych.

2.8 Badanie swiatta rozproszonego (scattered light)

Rozproszenieswiatta polega na oddziatywanigwiatta z mateg w wyniku
ktorego nasfpuje zmiana kierunku rozchodzenia swiatla. Taki efekt powoduje
ztudzenieswiecenia érodka. Takim érodkiem jest atmosfera planety pod wplywem
ktorej nastpuje rozproszenie fal elektromagnetycznych pochogtzh od gwiazdy.
Mozna zbadéaten efekt, jednak wymaga on precyzyjnych obsenmatgmetrycznych.
Polega on na mierzeniu zmian jasrioobiektu. W czasie ruchu orbitalnego planety,
rozpraszana ikg swiatta st zmienia. Mana to porown& do obserwowanych faz
Wenus.
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2.9 Badanie sktadu atmosfery

Rysunek 23. Fazy planety krazacej po orbicie wokot gwiazdy macierzyste; .

llo$¢ i zmiany strumienigwiatta rozproszonego zaig od wielkaci planety, jej
oddalenia od gwiazdy, nachylenia orbity i albeda@dJlacja jasn€ti jest najweksza w
podczerwieni. Efekt ten zostat zaobserwowany dl&ukiGorcych Jowiszy. Ilé¢
swiatta odbitego zaley od promienia planety §) oraz nachyleniai(). Im wigksze
nachylenie tym wiksza amplituda zmian jasfw. Przy nachyleniu wynogezym 90°
jest najweksza amplituda zmian jaséw (rys. 24).

Zadna planeta pozastoneczna nie zostata odkyytgetod, jednak efekt ten byt
juz zaobserwowany w kilku przypadkach przez misje Cokepler.

0.0001

8x10-% —

10

6x107° -

Flux Rat

4%10°5 |-

2x10°% —

Rysunek 24. Przedstawiona jest tutaj ilos¢ $wiatta odbitego, zalezna od promienia R [R;] i
nachylenia i [°] (D. Greek et al., 2003).
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2.9 Badanie sktadu atmosfery

Duze planety sktadaj sic gtébwnie z gazowego wodoru i helu, a tempo
wchtaniania padagego na nie promieniowania i emisji planety jesteglbne gtéwnie
przez cieni warstwe zewretrzmna, czyli przez atmosfer Jej skiad jest zbiony do
sktadu mgtawicy z ktorej powstaty planety i wzbogag o zderzajce s¢ z nimi
planetozymale. Obeck® lub brak okrélonych substancji chemicznych w atmosferze
zalezy od temperatury i gradientéwsoienia na planecie. Ggre Jowisze znajdaljsie
bardzo blisko gwiazdy macierzystej, co maywptyw na nagrzewanie¢planety i jej
sktad chemiczny.

Skfad atmosfery planety moa badad na dwa sposoby. Pierwszy z nich to
badanie spektroskopowe promieniowania gwiazdy magsée] przechodice) przez
atmosfe¢ planety w trakcie tranzytu. Zazwyczaj takie badaprowadzone ssw
zakresie widzialnym. Drugi spos6b badania atmostergbserwacje emisji termicznej
pochodzacej od planety, odbywaesto w zakresie podczerwonym.

2.9.1 Odkrycie sodu na planecie

Badanie sktadu atmosfery planet pozastonecznych aggmduaej precyzji,
najlepiej radz sobie z tym teleskopy na orbicie, gdyie zaktoca ich pracy atmosfera
ziemska.

Duzym oshgnicciem byto odkrycie na HD 209458b (M = 0.68%)Modu. Dokonano
tego przy ayciu spektroskopu o wysokiej rozdzielézozamontowanego na teleskopie
Hubble’a. Planeta zostata odkryta w 1999 roku metegektroskopow Zespot
Charbonneau zaobserwowat cykliczne spadki jgsneynoszce ok. 1%. Okazalo si
ze jest to planeta tranzytg@a (czas tranzytu wynosi 3 godziny i zastania 1t&8%6zy
gwiazdy), cykl ten powtarza gico 3.5 dnia. W 2001 roku d&i obserwacjom z
Teleskopu Hubble’a odkryto paggienie linii widmowych sodu wéwietle gwiazdy
przechodacym przez atmosferplanety. Promieniowanie emitowane przez gwazd
napotykagc na atmosfer planety zostaje absorbowane (rys. 25), w tym padip
gtéwnie w okolicach dubletu sodu. Obserwacje czierdranzytéow wykazaty
dodatkowy spadek jasfm w okolicach 589.3 nm o 1w stosunku dogsiednich pasm
podczas tranzytu. Takie dodatkowe pbgnie linii wykazato istnienie sodu w
atmosferze planety, ktora absorbgy@atto na tej dtugéci fali. Efekt ten jest niewielki,
ale dzeki mozliwosciom teleskopu udatoggo zaobserwowa(rys. 26).
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Atmosfera planety

;’/
{ I'

Gwmzda mamerzysta

Rysunek 25. llustracja przedstawia promienie pochodzace od gwiazdy, ktére napotykajac na
atmosfere planety sg przez nig absorbowane selektywnie w niektérych diugosciach fali.
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Rysunek 26. Rysunek przedstawia widmo gwiazdy w momencie tranzytu (NASA).

Zostaty wykonane rownie symulacje komputerowe cyrkulacji gazéw w
atmosferze tej planety (rys. 27). Pokazupne dua skale zmienngi, w
przeciwiaistwie do innych planet,gdzie cyrkulacja jest zn&&mniejsza, co powoduje,
ze gdzie od strony dziennej temperatura jest znacagisza). Na obrzeach polarnych
temperatura jest znaczniezsita w poréwnaniu do rownika planetyzmica temperatur
sigga nawet do ~ 1000 K. Globalny przeptyw gazow cki@rgzuje s¢ dwoma
okotobiegunowymi cyklonami (obraegymi sk w tym samym kierunku co planeta),
wirami na wysokich szerokoiach geograficznych i wysalkamplitudy fal planetarnych
w niskich szerokéciach geograficznych.
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2.9 Badanie sktadu atmosfery

Rysunek 27. Symulacja cyrkulacji atmosferycznej na HD 209458b, dwa widoki na dynamiczny
przeptyw powietrza: (a) na srodku projekcji ortograficznych (AS), (b) rzut na biegun pétnocny(NP).
2

1 PVU® = 10‘6[ K tm

}(Cho et al., 2003)
kg [

W 2007 roku odkryto séd w atmosferze planety (HR7ZE b) (M=1.15 M).
Na podstawie jedenastu tranzytow zaobserwowanydy peyciu spektrografu o
wysokiej rozdzielczéci (HRS) na 9.2 metrowym teleskopie Hobby-EberlyE{H
wykonano badania atmosfery planety. Spadek jasnest rzdu 10°. Mozliwosé
detekcji absorpcji sodu jest w tym przypadku tragyr wiksza nz dla planety HD
209458b co wskazuje na tee te dwa Garce Jowisze magmieé, znacaco r&ne
wiasciwosci atmosfery.

2.9.2  Odkrycie metanu na HD 189733 b

W 2008 roku nagpit kolejny przetom w badaniach planet pozastongchn
Zmierzono spektrum gaecego Jowisza, okrajacego gwiazd HD 189733 odlegt od

® PVU — W meteorologii, potencjat jednostki wiro§en
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2.10 Timing gwiazd pulsagych

Ziemi o 63 lataswietlne i odkryto due ilosci metanu. Obserwacje metanu byty
prowadzone przy ayciu teleskopu Spitzer, dzial@ego w podczerwieni (wcej
informacji na stronie internetowej http://www.s@tzaltech.edu/). Wykonano badania
tranzytu planety (HD 189733 b). Zostat wykonany ponma dtugéci fali 7.5-14.7um
podczas tranzytu. Nowa technika ieaznacznie przyczyéisic do poznania atmosfer
nowoodkrytych planet, a nawet pépyeszy odkrycie planety z molekutami
pochodzenia organicznego. Odkrycie metamar bnnych zwiazkdw organicznych daje
nadzieje na to,ze na planetach mogtoby isthiezycie. Oczywsicie, s to tylko
spekulacje, jednak paegt techniki obserwacyjnej mie doprowadz do poznawania
petnego skfadu atmosfery planet. Planeta (HD 1897B83est zwiazana ptywowo z
gwiazdy macierzysi. Badania dowiodly,ze od strony dziennej planety ngsije
miedzy innymi duia emisja metanu. Okres obiegu planety wokoét gwiamgigosi 2.2
dnia. Z tego wzgidu oczekuje si na tej planecie wysokich temperatur i wysokiego
natzenia promieniowania ultrafioletowego. & ono powodowatworzenie sj duzej
ilosci metanu w atmosferze planety. Potrzebadadaniazeby przedstawi doktadm
analiz. W Ukladzie Stonecznym metan jest obecny w atmmasf@iemi i Jowisza, ale
powstat w zupetnie innych okoliczémach. Typ morfologiczny (HD 198733b) sugeruje
pewne podobigstwo do Jowisza, jednak temperatura egzoplanetyatiz: do 1100 K.

2.10 Timing pulséw gwiazd pulsuj acych

Jedra z nowych metod detekcji planet pozastonecznych fiesing pulsow
gwiazd pulsujcych. Obiekty te wysytgj regularne sygnalty do obserwatora, na
podstawie ktorych powstgjregularne krzywe, w sytuacji gdy ta regulakhaostaje
zaburzona, to znaczy gdy impulsy dochpdeczeniej adz pdzniej niz sie tego
spodziewa obserwator raga spodziewa sig, ze gwiazda ma towarzysza. Jednym z
gtébwnych narzdzi zajmujcych s¢ badaniem uktadéw podwodjnych jest wykres O-C.
Jest to ranica miedzy momentem minimum obserwowanego a aioligin momentem
na podstawie efemerydy. Wykres O — C wyznacza zro&resu w czasie:

AT
P_? (6)

gdzie: P- zmiana okresu, E- przytana liczba okresOwAT — (T, T,—dwa momenty
minimoéw).

Nastpnie mana obliczy moment minimum:
C=M,+PLE (7

gdzie: C — moment minimum, ¢4 moment minimum wygiowego
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2.11 Widma planety w zakresie podczerwonym

Ta metody odkryto planei wokot gwiazdy pulsujcej V391 Pegasi(rys. 28)
Planeta ma madVisini = 3.2 My i obiega gwiazeg w odlegtagci 1.7 AU z okresem 3.2
lata. Odkrycie to pokazujee maliwe jest przetrwanie planety w odlegéd mniejsze]
niz 2 AU od czerwonego olbrzyma
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Rysunek 28. Wykres O- C dla pulsacji V391 Pegasi (R. Silvotti et al., 2007). Na gérnym
wykresie wida¢ dwie skiadowe: paraboidalna i sinusoidalna. Ponizszy panel przedstawia wykres
O-C po odjeciu sktadowej paranoidalnej. Zmiany sinusoidalne sg prawdopodobnie
spowodowane obecnoscig trzeciego sktadnika (nie obserwuje sie pulsacji o tak dtugim okresie-
3 lata). Obserwacje trwaty siedem lat.

2.11 Widma planety w zakresie podczerwonym

Jest to kolejna metoda spektroskopowa b@dagktad atmosfery. Polega ona na
badaniu emisji termicznej planety a nie promienioapochodzcego od gwiazdy
macierzystej filtrowane przez atmosfgrlanety. Tak metod, udato s¢ odkry¢ metan
na planecia Bootis (rys. 29). Obserwacje zostaty wykonane ma &leskopie IRTF w
Mauna Kea, ktory naly do NASA. Wykonano 1200 widm bardzo dobrej jsdio W
widmie zostat wybrany region w pohbli 3044 cnif, gdzie wystpuija linie metanu.
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2.12 Mapowanie temperatury na powierzchni planety
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Rysunek 29. Korelacja amplitudy. (a) — rzeczywiste obserwacje, (b) — do rzeczywistych danych
dodane zostaty dane syntetyczne, (c) — losowe szumy gaussowskie z amplituda rowng szumowi
danych rzeczywistych, (d) — analiza rzeczywistych danych z szablonem w ktérym znajdujg sie
linie metanu, najjasniejsze miejsca odpowiadajace wzajemnej korelacji amplitudy to okoto
0.0003 a najciemniejsze okoto - 0.002 (Wiedemann et al., 2001).

2.12 Mapowanie temperatury na powierzchni planety

Dzigki Kosmicznemu Teleskopowi Spitzera, wykonano w qaasiwieni
obserwacje planety (HD 189733 b). Wagui 33 godzin obserwacji zgromadzono 0.25
miliondw punktéw obserwacyjnych, miexz zmiany jasnéci wynikajace z rotacji
planety. Wykonano mapprawdopodobnego rozktadu temperatur na planegge 80).
Wykazata ona obec®’é "goracej plamy", ktéra jest dwukrotnie wkisza od Wielkiej
Czerwonej Plamy na Jowiszu, a dodatkowaadbardziej gagca. Plama znajduje ¢si
30 od punktu podgwiazdowego. Miowe, ze jest to spowodowane wiatrami na
planecie, ktére magodpowiadé takze za to ze rinica medzy stror dzienr, a noca
na planecie wynosi tylko 25C.
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2.13 Planety wokot gwiazd podwdjnychémgieniowych

Rysunek 30. Rozktad temperatury na egzoplanecie HD 189733b (NASA).

2.13 Planety wokoét gwiazd podwaojnych za  émieniowych

Uktady za&mieniowe to gwiazdy podwojne, ktérych nachylenibity jest na tyle
dwe, ze gwiazdy okresowo przestariajsic. Gwiazdy podwojne zZanieniowe
dostarczaj wielu informacji na swoj temat, moa wyznacz§ parametry obu
sktadnikdéw z precyzj nawet poniej 1%. Dla gwiazd pojedynczych ta dokladéigest
znacznie mniejsza (ok. 5-10%). Parametry planetgn@ovyznaczy nie lepiej nk
znamy parametry gwiazdy macierzystej. Najlepszetody na poznanie parametrow
absolutnych jest badanie uktaduwméeniowego. Warto veic poszukiwé planet wokot
takich uktadow. W kilku przypadkach istnieje podemieze w uktadzie zémieniowym
znajdup si¢ planety, jednak dotychczas nie ma potwierdzemasmienia.

2.13.1 Tranzyty

Jezeli planeta porusza ¢sipo orbicie o zblionym nachyleniu do pary
zamieniowe] maliwe jest zaobserwowanie wokét niej dwoéch tranzytéwdla obu
skfadnikow (rys. 31.).
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2.13 Planety wokot gwiazd podwdjnychémgieniowych
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Rysunek 31. llustracja przedstawia tranzyt dla uktadu pary zacmieniowej z planeta.

A. Liakos i P. Niarchos dokonali pierwszego odkaydirzeciego skiadnika o
niewielkiej masie w uktadzie podwoéjnym aaieniowym AV Cmi. Przez 2 lata trwaty
obserwacje nad tym uktadem i elai nowej kamerze CCD ST-8XMEI i obserwacjom
w filtrze V, R i | odkryto trzeci sktadnik. Ky on po orbicie z prawdopodobnym
okresem orbitalnym 0.52 dnia. RBki zastosowaniu metody Wilsona—Devinney
(rozdziat 3.1) wyznaczono niektore parametry ukfadi krzywej zmian blasku
zaobserwowano dodatkowy spadek j@shev kazdym z zastosowanych filtrow (rys.
31). Obserwacje byly wykonane w Obserwatorium Umnsyteckim w Atenech, przy
uzyciu 40 centymetrowego teleskopu typu Cassegraittvaty od grudnia 2007 do
marca 2008 roku. Krzyw blasku (rys. 32) uzyskano w wyniku korzystania z
oprogramowania Muniwin v.1.1.23 (Hroch 1998), GSTZ@0929 i GSC 0770-911
zostaly wybrane jako gwiazdy poréwnania.

Podczas analizy trzeci sktadnik byt brany pod wwaglyz zaobserwowano
tranzyt przed jednym ze skladnikéw systemu. Wkiash@ci trzeciego ciata wynosi
La/Ltota = 9,3 (2)%. Spadek strumienia promieniowania uklagskazuje na toze
trzeci obiekt jest maly w poréwnaniu do dwoch paalysh. Wynik ten jest niepewny
ze wzgkdu na dua korelacg pomkdzy nachyleniem a trzecigwiattem w uktadzie.
Jest to spowodowane tyme zwickszenie wkiladu trzeciegawiatta daje podobny efekt
na krzywej blasku jak zmniejszenie nachylenia @rbit wigc dostajemy rodzin
rozwiazan o zblzonej LC (pary i k).

42



2.13 Planety wokot gwiazd podwdjnychémgieniowych

AV CMi - fazova kfivka s tranzity tfeti sloZky
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Rysunek 32. Krzywa syntetyczna LC i obserwacyjna uktadu AV Cmi (http://var2.astro.cz/EN/

Dla sprawdzenia jakim obiektem jest trzecie ciallety wykona& badania
spektroskopowe, aby ustalstosunek mas pary @aieniowej oraz rozmiar orbity,
okresli¢ typ widmowy trzech sktadnikdw oraz wykrycie krzywemian pedkosci
radialnych i wptyw na ni trzeciego sktadnika. Uktad ten wymagaevbada po to oby
okresli¢ czy trzeci sktadnik to planeta pozastoneczna.

2.13.2 Timing za émien

Metoda timingu zémien jest wykorzystywana do detekcji obiektéw ktore mpog
wchodzé w sklad ukltadu zamieniowego. Obserwacje fotometryczne pozwalaj
wyznaczy czestos¢ z jaka zachodg zatmienia w ukiladzie. Gdy Zaienie zachodzi
wczesniej, mdz pdzniej niz sie go spodziewano, nie to by spowodowane kolejnym
sktadnikiem w uktadzie. W uktadzie @aieniowym trzeci sktadnik me powodowa
zaburzenia zwizane z przesugtiem srodka masy pary Zanieniowej. Na podstawie
obserwacji, tworzy si wykres O — C, z ktérego moa odczytd zmiany ukladu w
czasie. Gdyby uktad podwojnydayt wraz z planet wokot wspélnegagrodka masy po
orbicie kotowej wspotptaszczyznowej orpppary zgmieniowej, krzywa na wykresie O-
C przybrataby ksztatt sinusoidy. Okres zmian krzywedzie réwny okresowi
orbitalnemu uktadu podwadjnego i trzeciego ciata dlokspolnegarodka masy.
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2.13 Planety wokot gwiazd podwdjnychémgieniowych

Moment minimum mgna wyznaczy ze Wzoru:

C=M, +P[E+aB3inbE+¢) (8)

gdzie:C - obliczony moment minimuniMy - moment minimum wygciowego, P - zmia-
ny okresu w czasie, E - przybhtina ilas¢ okresow, a - diug rzutu promienia orbity na
ptaszczyzrn obserwacji w kierunku obserwatora (we wzorze wadh),b - okréla czas

okresu obiegu pary Zmieniowej,p - przesunicie fazowe.

T= (9)

gdzie: T - okres obiegu wokdét wspdélnegmdka masy ukiadu zenieniowego wraz z
planet

Detekcja obiektéw at metody maze by w przyszidci wykorzystywane do
znajdowania planet pozastonecznych.

Takie badania zostaty przeprowadzonedny innymi na uktadach podwéjnych
gwiazd zgmieniowych CM Draconis oraz NN Ser. Zaobserwowanmigh zmiany,
ktore prawdopodobnie spowodowang abecndcia trzeciego sktadnika w ukiladzie
(rys.33). Badania ukladu CM Draconis wykazaty olwéértrzeciego sktadnika, ktory
moze mie€ mag ~ kilku M; i okres obiegu ~ 18.5+4.5 lat, albo raag granicach 1.5
M;1.0 M, oraz okres od setek do tysy lat.

Rysunek 33. Wykres O-C dla CM Draconis (Qian et al., 2009).

Podobne badania wykonano dla uktadu NN Ser (rys. @4 ktérego obliczono,
ze masa trzeciego sktadnika jest mniejsza MD72 M, jesli nachylenie orbity jest
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2.13 Planety wokot gwiazd podwdjnychémgieniowych

wigksze ni 9°, j&li nachylenie wynosi wicej niz 49.56° wéwczas masa jest mniejsza
niz 0.014 M,.
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Rysunek 34. Wykres O-C dla uktadu NN Ser (Qian et al., 2009).

2.13.3 Dyski wokét gwiazd podwdjnych

Gwiazdy podwdjne zamieniowe mog posiada dyski protoplanetarne, §i taki
dysk istnieje mog znajdowa sic w nim planety. Teleskop Spritzera szukat dyskéw
protoplanetarnych wokot gwiazd podwdjnych, z setddserwacji zostaty wysnute
wnioski (rys. 35). J&i gwiazdy znajduj si¢ blisko siebie (do 3 j.a) to dysk wokot
takiego ukfadu istnieje. Gwiazdy, ktore znajdigic w odlegtdci 3—-50 AU nie
posiadaj dysku, a znajdgg sk dalej od siebie me wystpowa dysk wewmrtrzny
wokot jednej lub obu gwiazd.
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2.13 Planety wokot gwiazd podwdjnychémgieniowych
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Rysunek 35. Ewolucja dysku protoplanetarnego w uktadach podwojnych gwiazd (NASA).

Stworzono roéwnig symulacg ewolucji uktadu podwdéjnego gwiazd, o parametrze
masyu = 0.3 i mima@rodzie orbity e = 0.1 (rys 36). Powgj kazdej migawki znajduje
sie odpowiednia ilé¢ okreséw. Sity pochodze od gwiazd oddziatywajz dyskiem w
ten sposdébze wraz ze wzrostem Hoi okresOw wzrasta odledgi® dysku od ukitadu
gwiazd. Wszystkie odlegéai podane s w jednostkach parametru a (odlegtonicdzy
sktadnikami). Pierwotny dysk znajdujeggpomiedzy R = 1.5 a i R = 3.5 a ddodka
masy ukiadu.

Rysunek 36. Dynamiczna ewolucja dysku protoplanetarnego dla uktadu podwéjnego gwiazd.
Czerwone kropki oznaczajg gwiazdy natomiast orbity gwiazd zaznaczone sg na zielono (H.
Biust, 2003.
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2.13 Planety wokot gwiazd podwdjnychémgieniowych

Podoba symulacg wykonano dodag dyski wewntrzne (rys. 37). Zauwano,
ze wzrost okresOw nie powoduje rozproszenia dystidkét gwiazd. Uktad posiada
trzy dyski, dwa wewetrzne (gstsze) oraz jeden zewtrzny.

Rysunek 37. Symulacja dynamicznej ewolucji uktadu podwéjnego z dyskami wewnetrznymi
(H. Biust, 2003).
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Rozdziat ||

Metoda Wilsona - Devinney a planety
pozastoneczne

3.1 Metoda Wilsona- Devinney

Metoda Wilsona—Devinney (WD) (Wilson & Devinney, 719 shwy do
modelowania uktadéw podwojnyché&maieniowych, ale mizna ni rowniez modelowa
uktady gwiazda-planeta. Metpda mozna postay¢ sic do dopasowywania fizycznego
modelu uktadu do danych obserwacyjnych, poshmgsk krzywa zmienndci blasku
(LC) oraz pedkaosci radialnych (RV). Metoda WD opieragsna rozszerzonym modelu
Roche’a, w ktdrym przyjmuje size pole grawitacyjne ukfadu jest wytwarzane przez
dwie punktowe masy (opisige pole obu sktadnikéw). Na ksztalt sktadnikow anaj
wptyw sity odsrodkowe i sity grawitacyjne. Pole jest zachowawez@ego potencijat
wynosi (Kopal, 1959):

M M 7 -
~(xy.2)= El"‘G?z"’%r (10)
2

gdzie:F - jest wartdcia wektora 4czacego srodek masy uktadu z ggtka proba
umieszczonw odlegtdci R; 0 masie M oraz umieszczanw odlegtdci R, o masie M

Skfadniki rotupj wokét swoich osi zgodnie z prawem fizyki ciataysenego.
Zgodnie z trzecim prawem Keplerag@kos¢ katowa rotacji uktadu wynosi:

w=(2m)/P = GM;—ZMZ (11)

gdzie: a — potowielka.

Pocatek rotupcego uktadu odniesienia znajduje siewntrz gwiazdy, natomiastsoX
skierowana jest w kierunku do towarzysza (gwiazdyplanety).
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3.1 Metoda Wilsona - Devinney
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Rysunek 38. Oba sktadniki otoczone sg potencjatami powierzchniowymi. L; — punkt w ktérym
taczg sie krytyczne powierzchnie Roche’a otaczajace sktadniki (ktéra okresla maksymalny
rozmiar sktadnikéw). L, — punkt ograniczajacy trzecig sfere (okresla maksymalny rozmiar
sktadnikéw w kontakcie).

W Metodzie WD aywa skt znormalizowanego potencjalu Roche@)( ktéry
wyglada nasfpujaco:

19
Q=-—-=
> (12)

Gdzie: g - stosunek mas sktadnikow,
W zagadnieniach astronomicznych zazwyczajwa st potencjatu w postaci
wspotrzdnych sferycznych (14), przyjmag odlegt@é miedzy sktadnikami réwa
jedndci (réwnanie rozmiaru i ksztalt pierwszego skta@dik

_1 1 _ 1 2tfy 2
= ) o

gdzie:

A =cod¢)sin(6)

v = cod6) 114
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3.1 Metoda Wilsona - Devinney

Aby wyznaczy rozmiar drugiego sktadnika umieszcza go w srodku uktadu
wspotrzdnych i wyznacz®’, ', nastpnie naley podstawd wynik do réwnania (13).

. 4 1 _
szQ2m1+§(l—ql)
1 (15)
q=—
q

Powyzszych rowna uzywa st do wyznaczenia ksztattu oraz rozmiarow
skfadnikow w rotacji synchronicznej (gwiazda jesspoczynku wzgidem powierzchni
ekwipotencjalnej) usytuowanych na orbicie kotow]a okrelenia nie sferycznego
ksztattu sktadnikazywa st czterech promieni (tab. 2).

Rysunek 39. Prawoskretny uktad wspoétrzednych sferycznych. Kat biegunowy 6 [0(0° - 180°) a
kat azymutalny ¢ [0 (0° - 360°) (Prsa, 2006)

Promier [0) 0
Rpoint 0 90
Rside 90 90
Rback 90 180
Rpole 0 0

Tabela 2. Odpowiednie warto$ci katéw ¢ oraz 6 dla promieni: Ryin: - Skierowany do L,
Resige - prostopadle do Rpgints Rback - Przeciwnie do Ly, Ryee — W Kierunku do bieguna.
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3.1 Metoda Wilsona - Devinney

Rotacja asynchroniczna — okres rotacji gwiazdyésty od okresu orbitalnego,
Przyjmupc Fjako parametr synchronizacji definiowany jako stesuokresu obrotu do
okresuorbitalnego Potencjat obliczamy ze wzoru:

1

1
WA= e

—Ar +%F2(q+1)DT2 [-v?) (16)

Dla sktadnikéw daleko pofmnych od siebie orbita nae by eliptyczna, wtedy
potencjat obliczamy ze wzoru:

= s +%F2(q+1)ﬁzt(1—v2) (17)

Qr,q.d)=2+q

r|Vd2-24dr +r2 d°

Rysunek 40. Strefy Roche’a dla dwoch sktadnikéw o réznych masach (kolor odpowiada strefie o
okreslonym potencjale) (Bruton, 2004).
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3.1 Metoda Wilsona - Devinney

W metodzie WD okrda sk ksztalt sktadnikbw na podstawie modelu Roche’a
(rys. 40). Rozkiad jassoi na powierzchni wyznacza ¢siuwzgkdniapc efekty
pociemnienia grawitacyjnego, péfenia brzegowego i albedo. Powstaje w ten sposob
trojwymiarowy wirtualny uktad, na podstawie ktéregnazna wygenerowa tzw.
syntetyczne krzywe LC i RV. Powierzchnia gwiazdyettma jest na fragmenty a dla
kazdego z nich wyznaczana jest ja&hoAby uzysk& strumiéi promieniowania od
obiektu sumuje sistrumier pochodzcy od wszystkich fragmentéw powierzchni obu
sktadnikéw, ktére niessw tym momencie zaniewane. Powtarzag to dla r@nych faz
ruchu orbitalnego mima otrzymé syntetycza krzywa LC. Kazdy z fragmentéw
powierzchni gwiazdy, ktéry obserwujemy mazm@ predkos¢ radialm i jasngé. Aby
uzyska krzywa RV danego skladnikastedniamy pedkos¢ po wszystkich widocznych
elementach, uwzegtiniajac jasnd¢ danego elementu.

Kod WD wykorzystywany jest w programie PHOEBE (PldgsOf Eclipsing

BinariEs) (tab. 3).

Sty on do dopasowania krzywych syntetycznych

z

obserwowanymi (Prsa, 2006). Proces modelowaniagpaha kolejnych przylikeniach
parametrow opisdggych ukfad, tak aby otrzymiagjak najlepsz zgodnad¢ krzywych
syntetycznych z obserwacjami. §&& parametrow (jasriai i rozmiary sktadnikow oraz
nachylenie orbity) jest dobrze oklena przez krzyw blasku. Natomiast stosunek mas
oraz potd wielka mazna precyzyjnie wyznaczyna podstawie krzywych gakosci

radialnych.
Parametry WD Parametry Nazwa polska Nazwa angielska
PHOEBE
i INCL [9] nachylenie Inclination
Q12 PHSV, PCSV potencjat surface potential
powierzchniowy
l12 HLA, CLA jasnasc¢ Luminocity
Tio TAVH, TAVC temperatura effective temperature
[K]
X12 X1, X2 wsp.pociemnienia gravity darkening
brzegowego coefficent
A ALB1, ALB2 albedo surface albedo
O12 GR1, GR2 WSsp. pofalienia gravity brightening
grawitacyjnego
q RM stosunek mas mass ratio
a SMA [R/] potos wielka semi major axis
Vy VGA [km/s] predkos¢ radialna radial velocity center of
uktadu mass
e ECC mimérod orbity orbital eccentricity
W PERRO Dlugéc periastronu argument of periastron
F12 Fi, B wspotczynnik rotacji  synchronicity parametr

asynchronicznej

Tabela 3. Oznaczenia stosowane w PHOEBE.
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3.2 Badane obiekty

Parametry modelowane:

= okres orbitalny uktadu PERIOD [d],

= momentu minimum gtdwnego(data juleka)HIJQ - (naley je podd@ aby
program prawidtowo sfazowat dane),

= temperatury efektywne obu sktadnikow, T [K],

= potos wielka orbity SMA [R ],

» stosunek mas skiadnikow RM =M,

» nachylenie orbity i w stopniach,

= bezwymiarowe potencjaly na powierzchniach gwiazdyz @lanety Q1,), ktore
zaleza gtownie od stosunku mas i promienia sktadnikow,

*» bezwymiarowe jasri@i sktadnikow uktadu L i L, w danym pémie
fotometrycznym. Stosa¢ unormowanieze Ly + L, =L = 1.

Wiele zjawisk zachodgych dla pary zamieniowej gwiazd zachodzi roéwrie
dla uktadoéw gwiazda—planeta. Gtogvrrdznica miedzy tymi obiektami z punktu
widzenia metody WD, jest stosunek mas obu skladnikdory dla pary gwiazd jest
rzedu 1, a dla planety k#acej wokot gwiazdy macierzystej zazwyczaj stosunedsm
jest mniejszy od 0.01. Metoda WD weo by bardzo przydatna w badaniuzngch
efektéw wysgpujacych w uktadach planetarnych.

3.2 Badane obiekty

3.2.1 T Bootis Ab

Uktad t Bootis znajduje gi51 latswietlnych od nas, w gwiazdozbiorze Wolarza.
Podstawowym skiadnikiem uktadu jest biafaity karzet, ktory jest 20% bardziej
masywny nt nasze Stce. Tworzy on ukiad binarny z nieco ciemniejszyraramonym
kartem. Odlegté¢ tych skladnikbw wynosi 240 AU Jasitoabsolutna sktadnika A
wynosi 4.4 mag. a sktadnika B wynosi 11.1 mag. Wakéwnego skfadnika lagy
planeta { Bootis Ab), ktora jest przyktadem Gaego Jowisza. Odkrycia tego dokonali
Geoff Marcy i Paul Butler w 1996 roku. Planeta jekbto 4 razy masywniejsza od
Jowisza i obiega gwiazdmacierzys{ po ciasnej orbicie w nieco wiej niz 3 dni.
Planeta zachowuje ¢sipodobnie do naszego Kgyca, ze wzgidu na sity ptywowe
zwrocona jest caly czas jegstrory do swojej gwiazdy.1( Bootis) Ab charakteryzuje
sic mah odlegigcia od planety macierzystej. Planeta powoduje znaczméany
predkosci radialnych gwiazdy na poziomie 500 m/s.
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3.2 Badane obiekty

Parametr Wartosé Pierwsza adnotacja
Typ spektralny F7v Fuhrmann, Pffeifer i Bernkop®9B), Ganzelez (1998)
Odlegtas¢ [pc] 15.5 Perryman, Lingren i Kovalewsky (1998)
Teff [K] 6309
MM,) 1.42 Fuhrmann (1998), Ganzelez (1998)
R(R,) 1.331 Ellyn K. Baines et §2009)
Wiek (Gyr) 2.52 Saffe et al.(2005)

Tabela 4. Parametry gwiazdy T Bootis A.

Parametr Wartosé Pierwsza adnotacja
Okres orbitalny [d] 3.31245 Marcy
HJIDy 2451653.968 Marcy
K« [m/s] 469 Butler (1997)
a [AU] 0.0489 Butler (1997)
M [M ] 4.38 Butler (1997)

Tabela 5. Parametry planety T Bootis Ab.

3.2.2 OGLE-TR-56 b

Gwiazda OGLE-TR-56 (jasdé obserwowana wynosi 16.6 mag) przypomina
Stonce, znajduje siw gwiazdozbiorze Strzelca. W 2003 roku zostatargdkplaneta
obiegajca & gwiazd:. Odkrycia dokonat Maciej Konacki przy udziale zelspOGLE,
na teleskopie Keck | na Hawajach. Planeta zosi@#ayta metod tranzytéw, odkrycie
zostato potwierdzone metpgredkosci radialnych.

Parametr Wartos¢ Pierwsza adnotacja
Typ spektralny G Torres et al. (2004)
Odlegtas¢ [pc] 1500 Torres et al. (2004)

Teff [K] 5900 Torres et al. (2004)
MM,) 117 £ Q04 F. Pont et al. (2008)
R(R,) 1.32 + Q06 F. Pont et al. (2008)

Wiek (Gyr) > 2 C. Melo et al. (2006)

Tabela 6. Parametry gwiazdy OGLE- TR- 56.
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3.3 Wyniki z Borowca

Parametr Wartosé Pierwsza adnotacja
P [d] 1.21190 F. Pont et al. (2008)
K« [m/s] 230 obliczone na podstawie reszty paramerdabeli
a [au] 00225 Torres et al. (2004)
M [M ] 1.29 F. Pont et al. (2008)
R [Ry] 1.3 F. Pont et al. (2008)
i [°] 78.8 F. Pont et al. (2008)

Tabela 7. Parametry planety OGLE-TR-56 b.

3.2.3 HAT-P-7Db

Gwiazda HAT-P-7 znajduje sil044 lataswietlne od nas w konstelacji Leadlzia. Jej

jasnaé¢ widzialna wynosi 10.5 mag. PlaRefHAT-P-7 b) kazaca wokoét tej gwiazdy

odkryto metod fotometrii tranzytow 6 marca 2008 roku. Dokonafydezespot

astronomoéw pracagych na teleskopie HATNet ( wdej informacji o teleskopie na
stronie internetowej: https://www.cfa.harvard.edjpakos/HAT/).

Parametr Wartos¢
Typ spektralny F8
Odlegtacic¢ [pc] 320

Teff [K] 6350

MM,) 1.47
R(R,) 6350

Tabela 8 Parametry gwiazdy HAT-P-7 (zrodto: http://exoplanet.eu).

Parametr Wartos¢
P [d] 2.2
a [au] 0.0379
M [M] 1.8
R [Ry] 1.421
i [9] 84.1

Tabela 9. Parametry planety HAT-P-7 b (zrédto: http://exoplanet.eu).
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3.3 Wyniki z Borowca

3.3 Wyniki z Borowca

Poznaskie Obserwatorium Astronomiczne posiada teleskogktsoskopowy
(PST) znajduyjcy sk w Borowcu koto Poznania. Teleskop wyposay jest w dwa
lustra (0.5 m) oraz spektrograf typu echelle (widshktada sj z 64 rzddéw, pracuje na
dtugadiciach fali 4280-7500 A). Teleskop dziata od 200Kurd stuzy przede wszystkim
do pomiarow pgdkosci radialnych gwiazd podwadjnych, gwiazd pulgtych. Wyniki
pomiarow pedkosci radialnych gwiazd wykonane na PST, pokazsfabilng¢ na
poziomie 100 m/s.

Dane obserwacyjne wykonane na PST dla ukladBootis zostaly ayte do
modelowania. Redukcje danych wykonata M. Fagas peygiu skryptow bazujcych
na programie IRAF (Image Reduction and Analysisilfgc Pomiar prdkosci
radialnych wykonany zostat przyyciu programu FXCORE (IRAF), ktéry korzysta z
metody kroskorelaciji.

Dopasowanie funkcji sinus do danych obserwacyjnypbzwolito na
wyznaczenie trzech parametrow: amplitudy zmiagdkosci radialnych (K), momentu
w ktérym gwiazda, planeta i obserwator znajdsje na jednej linii (HJR) oraz
predkosci srodka masy uktadu £a

Otrzymane wart&ci umieszczoneasw tabeli

Parametr PST Literatura

Kg(km/s) 472 469
HJIDg 2454327.253 2450235.41

Vy (km/s) 403 0.409

Tabela 10. Wartosci otrzymane z obserwacji wykonanych przez PST zestawione z wartosciami
Z literatury.

Dopasowanie funkcji sinus nasa wykreli ¢ postugugc sk wzorem:

y=-a,[sinx[2[P+a,)+a (18)
= a9=0.47194 - (K)

= & =0.403459 — (\}
= 2=0.0976738 — (HJP
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3.3 Wyniki z Borowca

T Bootis

RV Borowiec

K1 =472 m/s

Rysunek 41. Wynik dopasowania sinusoidy do obserwacji gwiazdy 1 Bootis.

Pomimo matej liczby punktow pochagtz/ch z obserwacji otrzymano amplitud
zmian pedkosci radialnych rowa 472 m/s (rys. 41). Jest to wynik ztdhy do wyniku
Z literatury (469 m/s) (Butler et al., 1997).

Nastpnie takie samo dopasowanie wykonano w programi®EBE (rys. 41).
Dopasowano tutaj cztery waséth (potas wielka, okres, HJlp, predkos¢ srodka mas).
Otrzymane wyniki g zblizone z tymi znajducymi sk w literaturze. P6to wielka po
dopasowaniu wyniosta 10.36, Rnatomiast w literaturze wynosi 10.51 .FOtrzymano
predkos¢ srodka mas réown410 m/s, ktdra jest prawie identyczna z pedariteraturze

(409 m/s). Okres orbitalny wyszedt taki sam w obrzypadkach. Wykres po
dopasowaniu przedstawia rysunek 42.

Parametr Wartosé Btad
Axis (R)) 10.36 0.49
HJIDy 2454327.25602 0.00803
Vy (km/s) 0.41 0.020
P (d) 3.31245 0.000001

Tabela 11. Wartosci dopasowanych parametréw.
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3.3 Wyniki z Borowca

Parametr Wartos¢
P 3.31245d
q 0.005

AXis 10.51 R
Vy 0.409 km/s
Qn 7.12
Qp 1.93
Th 6360 K
Tp 1576 K
Op 0.32
X0 0.54
X0 0.68
Anp 0

Tabela 12. Parametry WD ukfadu t Bootis.

Krzywa predkosci radialnych
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Rysunek 42. Krzywa zmian predkos$ci radialnych gwiazdy t Bootis (PHOEBE).
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3.4 Modelowanie RV i LC planet pozastonecznychst tea danych syntetycznych

3.4 Modelowanie krzywych RV i LC planet
pozastonecznych - test na danych syntetycznych

Do modelowania ukladéw gwiazda-planeta zastosowareiod: Wilsona-
Devinney. Metoda ta wykorzystywana jest przede sty do modelowania uktadéw
podwojnych gwiazd. Gtownrdéznica jest stosunek mas, ktéry dla uktadow gwiazda-
planeta wynosi g<<l1. Dodatkewrdznica jest temperatura powierzchniowa planet,
ktOra jest znacznie m8za nk gwiazd, za wytkiem kilku Goncych Jowiszy, ktorych
temperatura wynosi ok. 2000 K - poréwnywalna dokidieych chtodnych gwiazd.
Postugugc sk modelem Roche’a dla dwéch mas punktowych wyznaezpotencjaty
powierzchniowe, ktére okémja rozmiary i ksztatt skladnikébw. Powierzchnie
ekwipotencjalne ograniczgjoba skiladniki. Znag rozktad jasnéci na powierzchni
mozna otrzyma wirtualny obraz uktadu gwiazda-planeta (rys 433 pbdstawie tego
modelu mana wykrélac krzywe RV i LC i porowna je z obserwacjami. Wad
programu jest ograniczona dtowarstw siatki (n = 60), ktére pokazupam rozkiad
jasnaci na powierzchni gwiazdy. Dla n = 60 rozmiar plgngest poréwnywalny z
rozmiarem elementu siatki co powoduje ,szum” w kveyLC.

-0.5 0 0.5 1
Rysunek 43. Wirtualny obraz uktadu OGLE-TR-56. (wykonany przy pomocy PHOEBE)

Do testéw z modelowaniem krzywych LC i RV wybranktad OGLE-TR-56.
Celem tych testéw jest nauka wykonania calego pooeodelowania uktadu gwiazda-
planeta. Na bazie modelu z literatury (tab. 11) @ngrowano krzywe syntetyczne. Do
nich wprowadzono szum o odchyleniu standardowym= 0.001 mag. ory = 50 m/s.
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3.4 Modelowanie RV i LC planet pozastonecznychst tea danych syntetycznych

Te symulowane dane pozwolity na testy z dopasowamparametrow zammych od
krzywej LC i RV.

Parametry

P 1.211909d

q 0.00108
Vy -48.3
Qp 4.40
Qp 1.54
Ro 1.10
Rp 0.13
To 5900
Tp 1900
O 0.32
Xo 0.59
A 0

Tabela 13. Parametry WD uktadu OGLE-TR-56.

Typowe dane dla planet pozastonecznych mrdzo zaszumiane, ¢sto
amplituda zmian jest porownywalna z rozrzutem danyy trakcie modelowania
otrzymano najlepsze wyniki przy wyzwalaniu mateghy parametrow. Przyczynego
sa silne korelacje pomdzy parametrami oraz zaszumienie danych. W typowym
uktadzie zamieniowym posiadamy zazwyczaj dwie krzywegkosci radialnych (obu
skfadnikow). Dla planet pozastonecznych posiadagikotkrzywa RV dla gwiazdy
macierzystej ze wzglu na maly wkiad planety @du 10° lub mniejszy) do
catkowitego strumienia promieniowania pochgmgo od obiektu. Stosunek mas
mozna wyznaczy ze stosunku amplitud obu krzywych RV, q #¥K;. Oznacza toze
dla planet pozastonecznych wyznaczenie stosunkuje@sasitrudnione. Stosunek mas i
potos wielka st mocno skorelowane. Zai nie mamy RV planety otrzymujemy gat
rodzire rozwiazan, z ktérej musimy wybra to wiasciwe. Stosujemy dodatkowo
informacg o0 masie gwiazdy macierzystej, ktora znamy z oscbnpada np.
wyznaczenie typu widmowego na podstawie liagfzektroskopowych (tab. 12). Znamy
wiec parametry planety z takdokladndcia z jaka znamy parametry gwiazdy
macierzystej. Metoda przyniosta rezultat i dla oynej pary g i Axis miesmy mag
gwiazdy (ktén wyznaczamy na podstawie q i Axis) zgadnobserwacjami.
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3.4 Modelowanie RV i LC planet pozastonecznychst tea danych syntetycznych

q AXis bhd Mg Btad
0.00088 5.966 1.063 1.945 0.002
0.00098 5.363 0.972 1.413 0.001
0.00108 4.872 0.749 1.059 0.001
0.00118 4.464 0.735 0.814 0.001
0.00128 4.119 0.797 0.640 0.001

Tabela 14. Wartosci otrzymane w trakcie wyznaczania g.

Dopasowano nagbujace parametry: nachylenie orbitalne, potencjaty
powierzchniowe, pofo wielka, stosunek mas oraz goikos¢ srodka mas uktadu.
Otrzymane wyniki zestawiono w tabeli 13.

Parametry  Wielk& Btad
i[9 78.78 0.08
q 0.00108 fixed
Q; 4.379 0.016
Q, 1.542 0.002
Axis 4.872 0.749
Vy [m/s] - 48.29 0.02

Tabela 15. Parametry dopasowane przy pomocy PHOEBE dla uktadu OGLE-TR-56.

Tabela 13 zawiera szacunkitdw jakich maemy st spodziewé dla danych
obserwacyjnych, o takiej jakoi jak uzyte dane syntetycznea ®ne payteczne w
planowaniu przysztych obserwacji planet pozastongcdz na teleskopie PST dla
ktorego spodziewamyesrozrzutu danych ok 50 m/s.

Rysunki 44 i 45 przedstawigflopasowany model do syntetycznych krzywych
obserwacyjnych.
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3.4 Modelowanie RV i LC planet pozastonecznychst tea danych syntetycznych
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Rysunek 44. Tranzyt OGLE-TR-56. Dopasowanie krzywej syntetycznej do symulowanych
(zaszumionych) danych (wykonany przy pomocy PHOEBE).
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Rysunek 45. Krzywa zmian predkosci radialnych OGLE-TR-56. Dopasowanie krzywej
syntetycznej do syntetycznie zaszumianych danych (wykonany przy pomocy PHOEBE).
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3.5 Modelowanie subtelnych efektow w krzywych RMJ

3.5 Modelowanie subtelnych efektow w krzywych

RViLC

Dotychczas w literaturze metoda WD byta stosowadavige do modelowania
krzywej prdkosci radialnych i tranzytbw. W tym podrozdziale zagtprzedstawione
testy zastosowania metody WD do subtelnych efektowrzywych LC i RV. Tymi
efektami g: plamy na gwiedzie wywotane planet efekt Rossitera-McLaughlina,
elipsoidalne zmiany blasku, efekt refleksu i tranagorny.

3.5.1 Plamy na gwie zdzie wywotane planet g

Plama na gwiadzie, jest to miejsce w fotosferze azsuej ladz wyzszej
temperaturze miotaczajca p powierzchnia gwiazdy. Obecnie wienig inne gwiazdy
maj tez plamy na powierzchni. Gsto $ one znacznie wksze ni te na Stacu. Plamy
Sa zZwiazane z aktywnixia gwiazdy, ale rownie maze je powodowa planeta poprzez
oddziatywania grawitacyjne i magnetyczne. Obsegwifzywa blasku gwiazdy mma
zaobserwowa na przyklad spadek jas§w, zwiazany 2z mniejsz iloscia
promieniowania, wysytanego przez gwiaad miejscu gdzie znajdujee¢schiodniejsza
plama. Obserwowane ostabienie blaskwn@ootrzyma, zarowno od niewielkiej, ale
duzo chtodniejszej i gwiazda plamy, jak teod odpowiednio wikszej, ale niewiele
chtodniejszej od otoczenia.

02F T T I ! T T I ! I T I

0,1
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Rysunek 46. Tréjwymiarowy obraz uktadu t Bootis (wykonany przy pomocy PHOEBE).
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3.5 Modelowanie subtelnych efektow w krzywych RMJ

W krzywej LC zawarta jest informacja o rozmiarzazjej temperaturze wiec raemy
wyznaczy parametry plamy. Informacje takie (z pomiaréw zamjasndci w kilku
diugciciach fali, albo z obserwacji spektroskopowych)skano dla niewielu gwiazd i
wynika z nich,ze temperatury plam naadych gwiazdachaszaskakujco podobne do
siebie, pomimoze temperatury samych gwiazdznia sic migdzy sola wyraznie.
Dodatkowo dzki tzw. efekt Zeemana, sprawdzag stzy plamy posiadaj pole
magnetyczne. Efekt przejawiacsjako poszerzenie linii widmowej. Wiavosé
roznych linii na pole magnetyczne jestznd. Wybiera s dwie linie jedma silnie
reagujca i druga, reagujca jak najstabiej. Nagpnie mierzy si profile obydwu linii i

sie je porownuje. Jeeli profile & jednakowe, to znaczye pola magnetycznego w
atmosferze gwiazdy nie ma. W przypadku uktadBootis plama jest dé duwza od
strony planety, wiemy o tym dgi fotometrycznym obserwacjom z satelity MOST (G.
Walker et al., 2008). Odkryto #e ze gwiazda macierzysta posiada silne pole
magnetyczne, czym przypomina naszen&o Satelita MOST w latach 2004 — 2005
wykonat serg obserwacji uktadu Bootis. W obserwacjach tych widoczny jest wptyw
chtodniejszej plamy, ktéra prawdopodobnie powstaakutek interakcji magnetycznej
gwiazdy i planety. Plama nie znajdujeg sSv punkcie podplanetarnym, lecz jest
przesunita o 60° w diuggci (rys. 46) Amplituda zmian jaséad jest rzdu 1.5<10°
mag. Do analizy wybrano obserwacje z roku 2004 tévykn amplituda zmian blasku
jest najwysza. Aby odtworz§ ta krzywa zmian blasku dopasowane zostaly cztery
parametry: promie plamy, stosunek temperatury plamy do temperattogzenia oraz
wspohrzdne na powierzchni gwiazdy (tab. 16). Udatqe sdtworzy czas trwania
obnizenia jasnéci, glkkbokas¢ minimum oraz przesuniecie fazowe (rys. 47). Zascza
trwania spadku jassoi odpowiada rozmiar plamy, nachylenie orbitalneazor
wspohrzdne plamy na powierzchni. Za ebbkas¢ minimum odpowiada gtdwnie
promien oraz temperatura plamy. Przesuome fazowe jest spowodowane tym, ze plama
nie znajduje & w punkcie podplanetarnym. W literaturze nie ma yfladdw
zastosowania metody WD do badaam indukowanych plangt

Parametr Wartosé
promien [rad] 0.8
temperatura [/ Ttod 0.999
dtugas¢ [rad] 1.15
szerokac [rad] 1.56

Tabela 16. Dopasowane parametry plamy na gwiezdzie t Bootis.
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3.5 Modelowanie subtelnych efektow w krzywych RMJ
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Rysunek 47. Zmiany jasnosci rotujgcej gwiazdy T Bootis — gtdwny wkiad od plamy. Gérny panel
pochodzi z literatury (G. Walker et al., 2008). Dolny panel to wynik autora (wykonany przy
pomocy PHOEBE). Poréwnanie wynikow.

3.5.2  Efekt Rossitera — McLaughlina (RM)

Pomiar pedkosci  radialnych  polega na zmierzeniu przesaom
dopplerowskiego w widmie gwiazdgwiatto docierajce do obserwatora pochodzi z
catej potkuli zwréconej do nas. Gwiazda rotujegainie widmowe zostajposzerzone
na skutek tegare czé¢ powierzchni zblia st do nas a ¢g¢ oddala. W trakcie
zamienia lub tranzytu fragment powierzchni gwiazdystape zakryty wiec powstaje
ubytek promieniowania przesygtego dopplerowsko ku czerwieniadz w strore
niebieskiej czsci widma (rys. 48). Na krzywej pdkosci radialnych obserwujemy
charakterystyczne zaburzenie w trakcie pidaj obiektu zakrywagego zjawisko
nazywamy efektem Rossitera-McLauglina (RM). Zaboizejest dodatnie kiedy
zakrywana jest @&¢ zblizajaca sg¢ tarczy i ujemne przy zakryciu oddajegj st czesci
tarczy (pedkos¢ dodatny ma ciato oddalage sé od obserwatora).
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3.5 Modelowanie subtelnych efektow w krzywych RMJ

Rysunek 48. Efekt RM, w sytuacji gdy orbita planety jest prostopadta do osi rotacji gwiazdy
macierzystej. (Gaudi i Winn 2007).

Dla gwiazd zéamieniowych efekt ten m@ skgac nawet redu 100 km/s. Jest on
silny zwtaszcza dla gwiazd rotigych asynchronicznie (szybciejznokres orbitalny).
W przypadku tranzytow planet efekt maksymalniageiwartdci rzedu kilkudziesgciu
metréow na sekurd Ksztalt zaburzenia na krzywej RV niesie inforneaq lkicie

pomigdzy osia rotacji gwiazdy ptaszczyan planety tranzytuice] ladz gwiazdy
zaémiewapcej (rys. 49)

radial velocity (m/s)
o

005 005
time (days)

Rysunek 49. Efekt RM. wyglad krzywej w zaleznosci od nachylenia orbity wzgledem osi rotacji
gwiazdy (Gaudi i Winn 2007).
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Do 2010 roku efekt zaobserwowano tylko dla 10 pignezastonecznych, 4
stycznia 2010 roku ogtoszono odkrycie planety ploreesczne) przez sordKepler.
Planeta kqzy wokot gorcej gwiazdy typu F8IV z okresem 3.523 dni, w odbégt
~ 0.0483 AU Planeta ma promiaéwny R = 1.419 Roraz mas M = 0.60M,
nachylenie orbity gwiazdy wynosi - 27°.

Lot

’
Velocity (m/s)
(=]

S -B0 - —

S —100 b e e T SR
0.48 0.48 0.5 0.62 0.54
Orbital Phase

Rysunek 50. Z lewej- Geometria tranzytu planety Kepler 8, zaobserwowany efekt RM dla tej
planety (M. J. Jenkins, 2010).

Rysunek 50 przedstawia efekt RM o zdjy amplitudzie zaobserwowany w
obiekcie odkrytym przez sondKepler. Wid& wyraznie asymetk efektuswiadczca o
tym, ze & rotacji gwiazdy nie jest prostopadta do ptaszcyyarbity planety.

Wykonano symulacje efektu RM w PHOEBE dla uki@BLE-TR-56 (rys. 51).
Zatozono rotacje synchronicanktéra jest typowa w uktadach z Goymi Jowiszami.
Efekt jest rzdu 20 m/s (od minimum do maksimum). Parametry zastanego modelu
znajdup sie w tabeli 11. Tego k”du efekt mana zaobserwowa na
teleskopie/spektrografie wyposmym np. w komork jodowa. Metodz WD mazna
stosowé& do planowania obserwacji tego efektu.
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Rysunek 51. Efekt RM dla OGLE-TR-56. Syntetyczna krzywa wykonana przy pomocy programu
PHOEBE.

3.5.3 Elipsoidalne zmiany blasku

Elipsoidalne zmiany blaskw ®£fektem fotometrycznym, dobrze znanym w
uktadach gwiazd zanieniowych. Dla sktadnikbw o matej separacji rpsje ich
odksztalcenie poprzez plywy. Niesferyczny ksztalrazo efekt pojgnienia
grawitacyjnego powoduj ze gwiazda widziana z zaych aspektow ma #ay przekrgj
i rézna jasnét. Efekt ten dla odksztalconych pltywami gwiazd pofiwéh
zaémieniowych, mae by rzedu 0.1 mag. W przypadku planet pozastonecznycht efek
jest o kilka rzdow stabszy. Stopie wypetnienia krytycznej powierzchni Roche’a
decyduje o odksztatceniu gwiazdy macierzystej (52). W niektorych skrajnych
przypadkach (mata separacja sktadnikdw orazaduasa planety) moa by ten efekt
zaobserwowé Efekt jest zazwyczaj stabszyzri0* mag (rys. 53).
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Rysunek 52. Przedstawia ksztatt uktadu podwojnego oraz stref Roche’a ktore je otaczajg
(Dimitrow, 2008).
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Rysunek 53. Krzywa zmian blasku w zaleznosci od nachylenia (Dimitrow, 2008).

Przy pomocy programu PHOEBE wygenerowana zostagwa zmian blasku
dla OGLE-TR-56. Korzystano z parametréw z tabeli N& skutek nie wystarczajej
gestasci warstw siatki na powierzchni gwiazdy otrzymanaykva jest zaszumiona.
Program PHOEBE pozwala na maksymalm= 60) liczle warstw siatki, krzywa
zostata wygtadzona metgéredniej biegacej.
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Rysunek 54. Elipsoidalne zmiany blasku dla OGLE-TR-56 (wykonany przy pomocy PHOEBE).
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Rysunek 55. Pierwsza obserwacja elipsoidalnych zmian blasku wywotanych planetg
(Welsh et al. 2010). Linig punktowang oznaczono zmiany elipsoidalne, linig przerywang efekt
Swiatta rozproszonego, linia ciggta suma obu efektéw. Tranzyt zachodzi w okolicy fazy 0 za$

tranzyt wtorny w okolicy 0.5. Rozrzut obserwacji jest na poziomie 10° (08 pionowa jest w
jednostkach strumienia).
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3.5 Modelowanie subtelnych efektow w krzywych RMJ

3.5.4  Efektrefleksua swiatlo rozproszone

(scattered light)

W metodzie Wilsona-Devinney modeluje¢ sefekt refleksu (odbicia). W
rzeczywistgci fizyczne zjawisko odpowiadgie za to dodatkowe promieniowanie do
krzywej blasku to wzajemne podgrzanie gwiazd 4rpéjsza reemisja promieniowania.
Tylko dla gwiazd gagtszych zachodzi rozproszenie na elektronach w darmes (Prsa
2006, Scientific rationale). Dla uktadéw z Goym Jowiszem rownie zachodzi
wzajemne podgrzewaniesobu sktadnikow.

Oba zjawiska dla gwiazd @mieniowych i planet majidentyczra geometrie.
Jednak réne zjawiska fizyczne asza nie odpowiedzialne. Powstaje pytanie czy
mozemy wywaé zaimplemetowany juw metodzie WD efekt refleksu do modelowania
zjawiska rozproszeniaviatta w atmosferze planety pozastonecznej

Rysunek 56. W metodzie WD w szczegétowym modelu efektu refleksu rozpatrywane jest
wzajemne podgrzewanie wszystkich elementéw z potkul obu gwiazd zwroconych do siebie
(Prsa, 2006).

W ramach testéw wykonano propowtorzenia wyniku dla HAT-P-7 (Welsh et
al. 2010). Zbtione krzywe otrzymano dla Albedo rownego 1 (A=0.6pawyzszej
pracy). Réznice te mog by¢ spowodowane zastosowanienzmgch modeli. § to
bardzo wsipne wyniki, jednak sone obiecujce co do maliwosci uzycia metody WD
do symulacjiswiatla rozproszonego oraz tranzytu wtornego. Rykusié przedstawia
efekt refleksu i tranzyt wtérny — ubytéliatta na krzywej jest spowodowany gtownie
tym, iz gwiazda przestania plarektora rozprasza jejwiatto. Reszta spadku jasiud
jest spowodowana przestgoiem przez gwiazgpromieniowania termicznego planety.
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Krzywa dla efektu refleksu otrzymano jakozrice krzywych dla Albedo rowne zero i
jeden.
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Rysunek 57. Wykres elipsoidalnych zmian blasku (niebieski) oraz efektu refleksu (czerwony)
wygenerowany przy pomocy PHOEBE. Oznaczenia identyczne jak w rys. 55. W okolicy fazy 0/1
wystepuije tranzyt planety przed tarczg gwiazdy a w okolicy fazy 0.5 mamy tranzyt wtérny.
Krzywe sg ,zaszumione” ze wzgledu na niewystarczajaca liczbe warstw siatki dla gwiazdy.

Parametr Wartos¢
P 2.204733 d
q 0.00116

AXis 8.22 R
Q, 4.2
Q, 1.56
T, 6350 K
T, 2885 K
Oro 0.32
X1 0.54
X2 0.9
A 0
A, 0/1

Tabela 17. Parametry uktadu HAT-P-7 (Welsh et al. 2010).
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Podsumowanie

Niniejsza praca zawiera obszerny opis dotychczasbwgagnie¢ w dziedzinie
detekcji oraz bada planet pozastonecznych. Zawiera onazéakwyniki testow
zastosowania metody Wilsona-Devinney do modelowkragwych blasku i pgdkaosci
radialnych dla uktadéw gwiazda-planeta. Proby teagaty, ¥ metoda dobrze sprawdza
si¢ przy modelowaniu diych efektow, takich jak tranzyt czy ruch wokdt whpEgo
srodka mas (krzywa RV). Mama rownie stosowa meto@d do modelowania subtelnych
efektéw, takich jak: plamy na gwidzie macierzystej indukowanych plageefekt
Rossitera-McLauglina, elipsoidalne zmiany blaskwjatto rozproszone oraz tranzyt
wtorny.
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