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Rozdzial 1

Wstep

Astrometria jako technika poszukiwania planet pozastonecznych wylonifa si¢ z analizy gwiaz-
dowych uktadéw podwéjnych, do ktérej byta wielokrotnie — i z powodzeniem — stosowana.
Niestety, dotychczasowe proby odkrycia planet na podstawie obserwacji astrometrycznych,

cho¢ liczne w ostatnich latach, nie przyniosty jak dotad spodziewanego rezultatu.

Nadzieje na znaczny postep w tej dziedzinie wigze sie powszechnie z misjg Gaia Europej-
skiej Agencji Kosmicznej, ktérej start planowany jest obecnie na rok 2013. Projekt ma na celu
uzyskanie precyzyjnych obserwacji astrometrycznych (o dokladnosci na poziomie 20 pas),
spektrofotometrycznych oraz pomiaréw predkosci radialnych dla okoto miliarda gwiazd do 20

wielkosci gwiazdowej.

Innym, wartym uwagi projektem astrometrycznym jest przygotowywany w Centrum Astro-
nomii UMK projekt RISARD, oparty o radiowe obserwacje interferometryczne. Celem pro-
jektu jest poszukiwanie planet orbitujacych wokét aktywnych radiowo czerwonych kartéw.
Przewiduje sie, ze dokladnoé¢ pomiaréw astrometrycznych wyniesie 100-300 uas, co z uwagi
na niewielkg mase docelowych gwiazd powinno umozliwi¢ detekcje planet o masach rzedu

masy Jowisza.

Analiza tak precyzyjnych obserwacji wymaga uwzglednienia wielu efektéw pomijanych
w tradycyjnym modelowaniu astrometrycznym. Dokladnym, a jednocze$nie efektywnym (ob-
liczeniowo) sposobem uwzglednienia tych efektow jest wektorowe modelowanie uktadu pla-
netarnego zgodne ze Szczegdlng Teoriag Wzglednosci, wraz z poprawkami wynikajgcymi
z OTW. Tak skonstruowany model moze zosta¢ wykorzystany do analizy zaréwno pomiaréw

astrometrycznych, jak i spektroskopowych.

Opracowany model zaimplementowany zostat w postaci programu komputerowego Plane-
tar, umozliwiajgcego modelowanie ukladéw planetarnych na postawie precyzyjnej astrometrii,
pomiaréw predkosci radialnych i/lub bezposdredniego obrazowania planet. Pelng dokumen-

tacje programu wraz z instrukcjg uzytkowania zawiera ostatna czeé¢ niniejszej pracy.
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1.1 Skale czasu

Wraz z rozwojem precyzji astronomicznych technik pomiarowych, wzrastata koniecz-
no$¢ pomiaru czasu z coraz wiekszg dokladnoscig. Aby bylo to mozliwe, nalezato
precyzyjnie zdefiniowa¢ sposéb pomiaru czasu i uktad odniesienia, w ktérym mie-
rzona wartoé¢ bedzie zdefiniowana. Obecnie, istnieje kilkanascie astronomicznych

skal czasu, wéréd ktérych wyrézni¢ mozna kilka gtéwnych grup.

Universal Time (UT) Skale czasu uniwersalnego zwigzane sg z obrotowym ruchem
Ziemi w taki sposéb, aby jedna doba odpowiadala w przyblizeniu odstepowi czasu
pomiedzy kolejnymi gérowaniami Storica. Sposréd skal czasu z tej grupy najbardziej
rozpowszechniong jest skala czasu UTC (uniwersalny czas koordynowany), bedaca
czasem wzorcowym, ustalanym na podstawie TAI (skali czasu atomowego).
Synchronizacja czasu UTC z nieregularno$ciami obrotu Ziemi uzyskiwana jest
poprzez okresowe wprowadzanie tzw. sekundy przestepnej. Powoduje to, Ze skala czasu
UTC nie jest liniowa, nie jest wiec wygodng skalg czasu do prowadzenia obserwacji

astronomicznych.

Terrestrial Time (TT) Czas ziemski jest skalg czasu ustalang (podobnie jak UTC)
na podstawie skali czasu atomowego. Jednakze, w przeciwienstwie do UTC, TT jest
skalg liniowg, o dobrze zdefiniowanym ukladzie odniesienia w ramach Ogdlnej Teorii
Wzglednosci. Skala czasu TT jest (w przyblizeniu) czasem wlasnym mierzonym przez
hipotetyczny zegar umieszczony na geoidzie na wysoko$ci poziomu morza. Poczatek
skali zostal dobrany w taki spos6b, aby stanowila naturalng kontynuacje niegdys$

stosowanego czasu efemeryd (ET):

TT = UTC +42.184 s + liczba sekund przestepnych UTC . (1.1)

Barycentre Dynamical Time (TDB) Blisko powigzang z TT skalg czasu jest czas
dynamiczny barycentrum, okre$lony (w przyblizeniu) jako czas wlasny mierzony w ba-
rycentrum Uktadu Stonecznego. Skala czasu TDB jest zgodna ze skalg czasu wspot-
czesnych efemeryd publikowanych przez NASA. Jednakze, poniewaz rozbiezno$¢ po-
miedzy TDB a TT nigdy nie przekracza 0.002 s, dla praktycznych zastosowart mozna

wykorzystywa¢ skale czasu TT jako parametr efemeryd.

Coordinate Time (TCG, TCB) Opisane powyzej skale czasu okre$lone zostaty w ukia-
dach odniesienia znajdujacych sie¢ wewnatrz potencjalu grawitacyjnego, op6zniaja-

cego (w niejednorodny sposéb) wskazywany przez nie uplyw czasu. Skale TCG
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i TCB zostaly powotane z uwagi na koniecznoé¢ zdefiniowania skali czasu wolnej
od wplywu pola grawitacyjnego, nadajacej sie do wykorzystania jako niezalezna
zmienna w réwnaniach Ogolnej Teorii Wzglednosci stosowanych do precyzyjnych
obliczefi mechaniki Uktadu Stonecznego.

Z uwagi na powyzsze, czas mierzony wedtug TCG i TCB ptynie ,szybciej” niz
czas wedtug skal TT i TDB. Wazna konsekwencja tego faktu sg inne wartosci nume-
ryczne fundamentalnych statych fizycznych, ktére nalezy przyja¢, prowadzac oblicze-
nia w oparciu o te skale czasu. Biorac to pod uwage, dla potrzeb niniejszego modelu
rezygnacja ze skali czasu TT na rzecz skal TCG lub TCB wigzataby sie z dodatkowsa

komplikacjg, nie wnoszac w zamian zadnej wymiernej korzy$ci.



Rozdzial 2
Modelowanie dynamiki ukladu

Modelowanie ruchu poszczegélnych planet uktadu lezy u podstaw modelowania
i analizy wszelkich obserwacji uktadéw planetarnych, zaréwno astrometrycznych jak
i spektroskopowych. Istotg zagadnienia jest wyznaczenie potozen i predkosci wszyst-
kich planet uktadu w dowolnej chwili czasu na podstawie zadanych (na okreslong
epoke) warunkéw poczatkowych.

Uklad planetarny zawierajacy N planet mozemy traktowac jako uktad N +1 punk-
tow materialnych, poruszajacych si¢ zgodnie z zasadami mechaniki. Funkcja Hamil-
tona dla tak okreslonego uktadu ma postaé (Beaugé et al., 2007)

N
7{:;221 GZZ o 2.1)

i=0 j#i |rbz_rb]

gdzie m; oznacza masy, 73,; polozenia, za$ pj; pedy poszczegoélnych cial, zdefiniowane

wzgledem barycentrum ukfadu.

2.1 Modelowanie keplerowskie

W ogdlnosci, réwnania ruchu generowane przez hamiltonian w zdefiniowanej po-
wyzej postaci posiadajg Scisle, analityczne rozwigzania jedynie dla N = 1. Metoda
otrzymania przyblizonego rozwigzania dla N > 1 jest zapisanie funkcji Hamiltona

w postaci
H =Hy+ Hi, (2.2)
gdzie Ho, poprzez przejscie do innych zmiennych 7, 7;, f; (zdefiniowanych juz tylko

dla planet) oraz wprowadzenie dla kazdej planety parametru grawitacyjnego ;, da

WO_Z[Z@ Z = ] (2.3)

i=1 j#i

sie zapisac jako
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Ciato niebieskie

Argument perycentrum

Dtugos¢ wezta wstepujacego
Rysunek 2.1: Schematyczne przedstawie-

Ptas
ZCZyZn
a odnie .
Sienig

2 Nachylenie nie katow Eulera wchodzacych w sktad

Wezet wstepujacy elementéw orbitalnych.

(Lukas Snyder, Wikimedia Commons)

Jezeli nastepnie zaniedbamy czes$¢ H;, réwnania ruchu generowane przez hamilto-
nian bedzie mozna rozwigza¢ analitycznie, a modelowanie przeprowadzi¢ dla kazdej
planety niezaleznie. Zagadnienie takie ma wtedy Scisle rozwigzanie: kazda z planet
porusza¢ sie bedzie po krzywej stozkowej w ustalonym ukladzie wspoétrzednych.

Jakoé¢ otrzymanego przyblizenia zalezy w duzym stopniu od definicji ukladu

wspo6trzednych, w ktérym zdefiniowane sg wektory 7; i f; (rozdziat 2.3.1).

2.1.1 Elementy orbitalne

Zestaw parametrow, w pelni wyznaczajgcych keplerowska orbite ciata niebieskiego,
okresla si¢ mianem elementéw orbitalnych. Do wyznaczenia ksztattu orbity wymagane
sq dwa parametry, kolejne trzy okreslajg jej orientacje wzgledem ustalonego uktadu
wspotrzednych, zas ostatni z szeSciu wyznacza potozenie ciata na orbicie w ustalonej
chwili czasu.

Zalezy od konwengji, jakie dokladnie parametry uznajemy za wchodzgce w skiad

zestawu elementéw orbitalnych. Jedna ze standardowych kombinacji parametréw to:
e potos wielka a # 0
e mimosréd e > 0
¢ nachylenie i € [0; 7]
o dlugos¢ wezta wstepujacego () € [0;2m)
e argument perycentrum w € [0;271)

e anomalia $rednia M € [0;27)



Powyzszy zestaw elementéw orbitalnych jest wlaSciwy, jezeli ograniczymy sie je-
dynie do orbit eliptycznych. Takie ograniczenie wydaje sie uzasadnione w kontekscie
modelowania istniejgcych ukladéw planetarnych. Jednakze, w trakcie poszukiwania
rozwigzan optymalnych, jako rozwigzania poSrednie mogg pojawi¢ sie takze orbity
nieskoniczone: paraboliczne i hiperboliczne.

Dla orbit nieskoficzonych nie jest okreslony okres orbitalny (P), nie jest wiec tez
okre$lona anomalia érednia. W zamian za to, mozna okresli¢ czas (6t,) wzgledem
ostatniego przejscia przez perycentrum. Parametr ten bedzie dobrze zdefiniowany
dla kazdego typu orbity (o ile dobrze okreslone jest perycentrum, o czym pdézZniej).

Dla orbit zamknietych mozna tatwo odzyska¢ warto$¢ anomalii Sredniej

5t
M =2~ = ot / % (2.4)

Ponadto, dla orbit parabolicznych, powyzszy zestaw parametréw nie jest wystar-
czajacy do pelnego okreslenia orbity, bowiem dla takich orbit nie jest okreslona pé6tos
wielka, a mimos$réd zawsze wynosi 1. Wobec tego, w miejsce mimos$rodu wprowadzié
nalezy parametr orbity p. Parametr ten jest okreSlony i nieujemny dla kazdego typu

orbity (wlaczajac trajektorie radialne, dla ktérych p = 0). Na podstawie parametru p

_J1_P
e=4/1-~. (2.5)

Otrzymany zestaw elementéw orbitalnych przedstawia sie nastepujaco:

mozna wyznaczy¢ mimo$rod

e potos wielka a # 0

parametr p > 0

nachylenie i € [0; ]

dtugos¢ wezla wstepujacego (2 € [0;2m)

argument perycentrum w € [0; 27)
e réznica czasu perycentrum 0t,

W celu okreélenia parametrow (), w i 0t, dla wszystkich rodzajéw orbit, nalezy

dodatkowo ustalié¢:

1. Jezeli e = 0, czyli dla orbit kotowych, w = 0. Czas 6t, mierzony jest wtedy

wzgledem potozenia wezta wstepujacego.
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2. Jezeli i = 0, czyli dla orbit plaskich, () = 0. Wezel wstepujacy lezy wtedy na osi
X ukfadu wspétrzednych.

Warto zauwazy¢, ze pétos wielka a jest dodatnia tylko dla orbit zamknietych, za$
dla orbit hiperbolicznych ma warto$¢ ujemng. Dla orbit parabolicznych element ten

nie jest okreslony, wiec dla takich orbit przyjaé nalezy a = +oco.

2.1.2 Modelowanie na podstawie elementéw

W celu modelowania polozenia ciala na orbicie, warto wprowadzi¢ posredni, orbi-
talny uktad wspétrzednych, w ktérym plaszczyzna XY bedzie plaszczyzng ruchu
ciala, za$ 0§ X skierowana bedzie ku perycentrum orbity (z uwzglednieniem uwag
w rodziale 2.1.T). Potozenie i predkos¢ w tym ukladzie wspéirzednych, oznaczymy
jako 7orp 1 Uprp. Metoda wyznaczenia wektoréw w orbitalnym uktadzie wspétrzednych

zaleze¢ bedzie od typu modelowanej orbity.

Orbita eliptyczna a € (0, +0)

Obliczenia rozpoczaé nalezy od wyznaczenia anomalii $redniej

M= &p\/aﬂ: (mod 2m). (2.6)

Anomalie ekscentryczng (E) wyznaczy¢ mozna, rozwigzujac numerycznie réwna-
nie Keplera
M = E —esinE, (2.7)

przy pomocy metody Newtona-Raphsona:

EO =M
E™ —esin E® — M (2.8)

E(n+1) —
1—-ecosEM

Korzystajac z rozwiniecia sin E * E wydawa¢ by sie mogtlo, Zze lepszym poczat-
kowym przyblizeniem bedzie E© = M lecz przy takim warunku poczatkowym nie
zawsze osiggana jest zbiezno$¢ metody numerycznej.

Po wyznaczeniu pétosi malej elipsy b = aV1 — 2 = \/ap, mozna wyznaczy¢ wek-

tory potozenia i predkosci w orbitalnym uktadzie wspoéirzednych:

a(cosE —e) \/_3 —asin E
p=
Torb = bsinE |, Um= 1—5% bcosE |. (2.9)
0 0
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Orbita hiperboliczna a <0

W tym przypadku postepowanie jest analogiczne. Hiperboliczna anomalia $rednia

ma postac

M = ot, % (2.10)

Réwnanie Keplera dla orbit hiperbolicznych przyjmuje postac¢
M =esinhE - E, (2.11)

i podobnie jak poprzednio, mozna rozwigzac je przy pomocy metody Newtona. Jed-

nakze, zapisanie uktadu réwnan w postaci

E9 =M

esinh E® — EM — M (2.12)

E(n+1) —
ecosh EM —1

spowoduje, ze metoda numeryczna nie bedzie zbiezna dla duzych e.
Aby zagwarantowaé zbiezno$¢ metody Newtona, nalezy (Gooding and Odell,
1988) dokonaé zamiany zmiennych sinh E — S z warunkiem poczatkowym S = 4,

e

Uklad przybierze wtedy postaé

0 — M
e
eS™ — arsinh S™ — M

e—[1+(S™)] 2

S
(2.13)

S(n+1) —

Analogicznie do przypadku eliptycznego mozna wyznaczy¢ wartos¢ b = |a|Ve? — 1,
ktéra tym razem nie ma jednak geometrycznej interpretacji. Orbitalne wektory poto-

zenia i predkosci przyjma nastepujaca postac:

a(cosh E —e) /‘Llllll_B asinh E

fow=| bsinhE |, Uy =-—=—=—=|bcoshE]. (2.14)
0 0

Orbita paraboliczna a = +c0

W celu znalezienia parabolicznej anomalii ekscentrycznej (D), rozwigzaé nalezy réw-
nanie Barkera:

M =pD + %DS, (2.15)

gdzie M = 0ty+/u.
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Szczesliwie, rownanie to posiada zawsze trzy rozwigzania analityczne, z czego

jedno jest rozwigzaniem rzeczywistym:

D= \3/,/91\/12 + PP+ 3M - P . (2.16)
NI P+ 3M

Na podstawie wyznaczonej wartosci D mozna obliczy¢ wspoétrzedne wektoréw

polozenia i predkosci:

3(p—D?) -D
> > 2\/ﬁ 217
YVorb = D\/ﬁ ’ Oorb = P + D2 \/ﬁ . ( . )
0 0

Podsumowanie

W kazdym z powyzszych przypadkéw, poszukiwane wektory 7 i ¢ w wyjsciowym
uktadzie wspoélrzednych wyznaczyé mozemy przy pomocy macierzy obrotéw o katy

Eulera, wchodzace w sktad elementéw orbitalnych:

R:(=€2) - Re(=i) - Re(=w) - Tors,
R:(=) - Re(=1) - Re(-w)  Tort-

(2.18)

2.1.3 Modelowanie metoda Stumpffa

Modelowanie keplerowskie planety moze zosta¢ przeprowadzone w alternatywny
sposob, bez wprowadzania definicji elementéw orbitalnych. Metoda opracowana przez
K. Stumpffa, pozwala na modelowanie orbity bezposrednio na podstawie wektoréw
stanu (potozenia i predkosci), bez rozrézniania typéw orbit.

Rzetelne opracowanie metody stanowi publikacja Stumpff (1988). W duzym skré-
cie, metoda ta zastepuje rownania Keplera i Barkera tzw. réwnaniem gtéwnym, nie-

ZaleZnym od typu orbity, réwniez rozwigzywanym numerycznie:
z+onzt+c(z =1, (2.19)

gdzie cy,c3 nie sg stalymi, lecz okre§lonymi, nieliniowymi funkcjami niewiadomej
z. Nalezy przy tym zwrdéci¢ szczegélng uwage na odpowiedni dobér poczatkowej
wartosci z.

Metoda Stumpffa jest praktycznym rozwigzaniem szczegdlnie wtedy, gdy para-
metryzacja planet przeprowadzana jest w oparciu o wektory stanu. Zblizong metode,
wprowadzajacg pojecie macierzy przejscia dla wektoréw stanu, opracowat Shepperd
(1985).
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2.2 Modelowanie N-cial

Jezeli oddziatywania pomiedzy poszczegdlnymi planetami uktadu, wyrazone sktad-
nikiem H; hamiltonianu, nie mogg zosta¢ zaniedbane, réwnania ruchu 3 lub wiecej
ciall|nie posiadaja analitycznego rozwigzania. Stosowana w tej sytuacji metoda odtwo-
rzenia trajektorii obiektéw wchodzgcych w sktad ukiadu jest symulacja numeryczna

oparta na réwnaniach ruchu.

2.21 Metoda Rungego-Kutty

Jednym z prostszych, a jednoczeénie efektywnych metod numerycznego rozwigzywa-
nia réwnan rézniczkowych zwyczajnych jest metoda Rungego-Kutty 4. rzedu. Przy
ustalonej dtugosci kroku czasowego 0t oraz zadanym poczatkowym stanie ukladu

wy, algorytm wyznacza rozwigzanie réwnania rézniczkowego
w = f(w) (2.20)

w postaci stanéw uktadu odpowiadajacych kolejnym krokom czasowym.

Metoda Rungego-Kutty polega na nastepujacym schemacie numerycznym:
k@ « f(wy)
kW — f(wo + %k(o) oOt)
k@ « f(wo + %k(l) ot) (2.21)
k® « f(wo + k@ 6t)
W — Wy + %(k(‘)) + 2k 4+ 2k®@ 4+ k) 6.

W przypadku zastosowania tej metody do symulacji uktadu N ciat,

W = (17)1, 5)1 cee ?N,T?N), za$
f(w) = f(f)l/ﬁ)l 77N/77N) = (5)1,](1(71) 77N/fN(77N))/ (2.22)

gdzie fi(7;) wyraza przyspieszenie dzialajgce na cialo o numerze i na skutek grawita-
cyjnego oddziatywania pozostatych.

2.3 Modelowanie ruchu gwiazdy

Majac zadane wektory stanu wszystkich planet w Zzadanej chwili czasu, mozemy

wyznaczy¢, korzystajagc z podstawowych zasad zachowania, polozenie i predkosé

1za wyjatkiem ograniczonego problemu 3 ciat

14



gwiazdy wzgledem barycentrum uktadu planetarnego. Posta¢ wykorzystanej zalez-
nosci zaleze¢ bedzie od tego, w jakim ukladzie wspoétrzednych zdefiniowane zostaty

wektory stanu planet.

2.3.1 Uklady wspélrzednych

Jak juz wspomniano, dokladno$¢ przyblizenia wynikajacego z keplerowskiego mode-
lowania ruchu planet, zalezy w duzym stopniu od konstrukcji uktadu wspétrzednych
wykorzystanego do przedstawienia funkcji Hamiltona w postaci (2.2). Dla odpowied-
nio skonstruowanych uktadéw wspétrzednych (uktady Poincaré i Jacobiego), sktadnik
H; mozna traktowac jako mate zaburzenie. Rzad wielkosci poprawki H; w stosunku
do energii niezaburzonej H, oszacowa¢ wtedy mozna jako wielko$¢ mas planet w
stosunku do masy gwiazdy centralnej. Dla pozostalych ukltadéw wspoéirzednych nie
mozna zapostulowac takiego zatozenia.

Warto zauwazy¢, ze podobnie jak wektory stanu, réwniez i elementy orbitalne
moga by¢ zdefiniowane w kazdym z tych ukltadéw wspoéirzednych, a metody wza-
jemnej konwersji zdefiniowane w poprzednich rozdziatach mogg zosta¢ zastosowane
niezaleznie od przyjetego uktadu.

W ponizszym zestawieniu, wektory stanu planet (i = 1...N) w kazdym z ukladéw
wspolrzednych oznaczane bedg przez i d, masy planet przez m;, masa gwiazdy

przez m,, za$ barycentryczne wektory stanu gwiazdy przez 7y i ¥,.

Uklad wspétrzednych barycentrycznych

Barycentrycznym nazywamy taki uklad wspéirzednych, w ktérym zaréwno poloze-
nia, jak i predkoéci zdefiniowane sg wzgledem barycentrum ukladu planetarnego.
Uklad taki jest naturalnym ukltadem dla numerycznych symulacji ruchu planet, jest
bowiem ukladem inercjalnym (pod warunkiem, ze uklad planetarny mozemy uznac
za izolowany).

Znajac wektory stanu dla poszczegdlnych planet, potozenie i predkos¢ gwiazdy
mozemy uzyskaé z podstawowych zasad zachowania. Z definicji srodka masy dla

ukladu gwiazdy i N planet mamy

N
P+ Y mify =0, (2.23)
i=1
co po przeksztalceniu daje

N -

i1 MiTVpi
p, = — L= b (2.24)

My
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Tymczasem, z zasady zachowania pedu dla tego samego ukladu otrzymujemy

analogicznie
N -
Yic1 MUy

My

(2.25)

77* =
Przyspieszenie f;(7;) dziatajgce na poszczegdlne ciata w barycentrycznym uktadzie
wspolrzednych wyraza sie jako
= Gm* = = Gm] = =
i) = 5= s = Thi) + ———— (7 — i) )
St 7% — Vbz'|3( ) ;‘ Py = 7ul? (226)
Wartoé¢ parametru grawitacyjnego dla konwersji z wektoréw stanu do oskulacyj-

nych elementéw orbitalnych wynosi

P (2.27)

1+ )
Astrocentryczny uklad wspélrzednych

Uklad, w ktérym zaréwno polozenia jak i predkosci planet zdefiniowane sg wzgle-
dem potozenia i predkosci gwiazdy centralnej, okresla sie mianem astrocentrycznego

ukladu wspétrzednych. Definiujac

> _ 2 -
Vi =Thi —Tx 508
> = - ( ' )
Ui = Upi — Uy,
otrzymamy ponownie z zasad zachowania
N >
> Yimq Ml
Te = — —N
My + Yilq M (2.29)
N - :
> Vi MiU;
Uy = - aN
My + Yilq M

Warto$¢ parametru grawitacyjnego dla konwersji z wektoréw stanu do oskulacyj-

nych elementéw orbitalnych wynosi tutaj

p = G(m, +m). (2.30)

Uklad wspélrzednych Poincaré

Pracom Henri Poincare| (1897) zawdzieczamy kanoniczny uktad wspoétrzednych, okre-
Slany do dzi§ nazwiskiem odkrywcy. W ukladzie, o ktérym mowa, wspétrzedne

planet s3 tozsame ze wspéirzednymi astrocentrycznymi, zas pedy (nie za$ wprost:
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Rysunek 2.2: W ramach testowania poprawnos$ci metody Rungego-Kutty (rozdziat|2.2.1) oraz
formut z rozdziatu odtworzono przy pomocy symulacji numerycznej wykres elementéw

oskulacyjnych testowego ukladu planetarnego (1.8b) z Beauggé et al.| (2007).

predkosci) zdefiniowane sg wzgledem barycentrum. Mase planet okreéla parametr f3,

zdefiniowany jako
My 1

Bi = P— (2.31)

Biorgc powyzsze pod uwage, mozna na podstawie zasad zachowania otrzymac

nastepujaca zaleznos¢:

N -
S XYgmyt

N
m*+Z =1 M
. m;v;
.o
- My +m;
i=

W uktadzie wspétrzednych Poincaré parametr ; ma taka samag postaé, jak w ukta-

(2.32)

dzie astrocentrycznym, czyli

pi = G(my +m;). (2.33)
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Rozdzial 3
Modelowanie obserwacji

Istotnym krokiem na drodze do analizy obserwacji astronomicznych uktadéw plane-
tanych (niezaleZznie od typu obserwacji) jest modelowanie obserwacji syntetycznych,
uwzgledniajacych wszystkie efekty wplywajace na obserwacje faktyczne.
Modelowanie obserwacji wymaga przejscia z ukladu odniesienia zwigzanego z ba-
rycentrum modelowanego uktadu do uktadu odniesienia obserwatora. Wigze sie to

z konieczno$cig uwzglednienia rozmaitych efektow:
e paralaksy heliocentrycznej,
e aberracji Swiatla,
e efektu Remera,
e grawitacyjnego ugiecia Swiatta.
Z uwagi na wymagang wysoka precyzje obliczerr, dogodnym sposobem uwzgled-

nienia powyzszych efektéw jest prowadzenie obliczefi w formalizmie wektorowym,

bez uciekania si¢ do niepotrzebnych przyblizen.

3.1 Ruch barycentrum ukladu

Tradycyjnie, parametrami definiujgcymi polozenie i ruch gwiazdy sa: paralaksa helio-
centryczna lub odlegloé¢, ruch wlasny w dwéch wymiarach oraz predkos¢ radialna.
W przypadku prowadzenia obliczeri o wysokiej doktadnos$ci, wszystkie te parame-
try nie moga one okresla¢ ruchu gwiazdy (ktéry nie jest prostoliniowy), lecz jedynie
ruch barycentrum modelowanego ukladu. Co wiecej, parametry katowe (paralaksa,
polozenie katowe i ruch wilasny) mogg by¢ zdefiniowane tylko w okreslonej epoce,
poniewaz bedg zmienia¢ sie¢ w wyniku ruchu przestrzennego barycentrum. Nalezy

zdefiniowaé zatem:
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e odleglos¢ poczatkowq barycentrum Dy = nio,

e poczatkowe potozenie na plaszczyznie stycznej xo i yo,
e ruch wlasny u, i ys,
e poczatkowa predkos¢ radialng v,.

Punktem wyjsciowym dla modelowania obserwacji sq wektory stanu 7, i ¥, zdefi-
niowane w ukladzie odniesienia barycentrum modelowanego uktadu. Zgodnie z ogdl-
nie przyjeta konwencjg, osie ukladu orientuje si¢ w taki sposéb, aby o$ Z uktadu
wsp6trzednych bylta skierowana w kierunku barycentrum Uktadu Stonecznego (SSB).
Wtedy, jesli poczatek ukladu wspoéirzednych umieszczony zostanie na sferze niebie-
skiej, osie X i Y leza na plaszczyZnie stycznej i mozna zorientowac je w taki sposéb,
aby kierunek osi X odpowiadal wzrastajgcej wspéirzednej rektascensji, zas kierunek
osi Y — deklinacji. Mozna wtedy zapisa¢ wektory stanu RiV obserwowanego obiektu

w uktadzie odniesienia SSB:

[xo + (t — to)] Dopla
R(t) = | [yo + (t — to)] Dots | + 7a(t),

DO + (t - tO)Z)r (3 1)
DO(U(X

V(1) = | Dos | + To(t)-

Uy

3.2 Paralaksa

Definiujac problem paralaksy heliocentrycznej w formalizmie wektorowym, mozemy
jednoczeénie uwzglednié¢ wplyw efektu Remera, czyli opdznienia sygnatu wynikaja-
cego ze skoniczonej predkosci $wiatta. Nalezy przy tym uwzgledni¢ op6znienie wy-
nikajgce zaré6wno z przemieszczenia obserwatora wzgledem barycentrum Uktadu
Stonecznego (SSB), jak i z przemieszczenia obserwowanego obiektu wzgledem tam-
tejszego barycentrum.

Oznaczmy barycentryczne polozenie obserwatora przez 7,. Wszystkie obliczenia
prowadzone beda wzgledem SSB, nalezy jednak wyrézni¢ trzy rodzaje potozenia

obserwowanego obiektu.

Polozenie geometryczne ﬁg(t) jest potozeniem, jakie w chwili réwnoczesnej cza-

sowi obserwacji zajmuje obserwowany obiekt. Pojecie to jest pojeciem niepraktycznym
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w zastosowaniu, z uwagi na znaczng odlegtos¢ obiektu od obserwatora i wynikajgce

stad duze opdznienie sygnatu $wietlnego.

Polozenie wiekowe R(f) jest polozeniem obiektu opdéZnionym o czas réwnowazny
przemierzeniu przez sygnat swietlny odlegtosci Dy. Pojecie to nalezy utozsamia¢ z mo-

delowanym stanem uktadu planetarnego w chwili ¢:

R(t) = R, (t - %). (3.2)

o
Polozenie astrometryczne R,(f) jest potoZzeniem obserwowanym przez obserwatora
nieruchomego wzgledem SSB, ale umieszczonego w potozeniu 7,, przy zaniedbaniu

wplywu potencjatu grawitacyjnego:

Ryt = Ry(t - w) (3.3)

Podstawiajac (3.2) do (3.3), mozna wyeliminowa¢ z réwnan polozenie geome-
tryczne obiektu. Otrzymujemy wtedy
Ry(t) = R(t - Ab)
1, 5 R (3.4)
At = E (lRa(t) — 7ol — DO) .

Przemieszczenie si¢ obserwowanego ciala w czasie At jest niewielkie, mozemy
wiec przyblizy¢ jego ruch prostoliniowym. Mozna wtedy wyznaczyé polozenie R,

bez iteracyjnego rozwigzywania réwnan ruchu:
R,=R-VAt, (3.5)
przy czym réwnanie na Af jest rownowazne
IR — VAt — 7| = cAt + D, (3.6)

Réwnanie powyzsze moze zosta¢ rozwigzane analitycznie. WprowadZmy ozna-

czenie D = R — 7,. Réwnanie mozna wtedy zapisac jako
ID — VAP = (cAt + Dy)?, 3.7)
co po rozwinieciu sprowadza si¢ do réwnania kwadratowego na At:
(c® = V?)AP + 2(Doc + D - V)At — (D* - D?) = 0. (3.8)

Réwnanie posiada dwa rozwigzania, z czego interesuje nas jedno:

\/(Doc +D - V)2 + (D2 - D2)(c2 — V2) — (Doc + D - V)
At = :

>
CZ_VZ
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Otrzymana formula pozwala na jednoczesne uwzglednienie wszystkich efektéw
przestrzennego przemieszczenia gwiazdy wzgledem obserwatora. W praktycznej im-
plementacji (vide Planetar), poszczegdlne wyrazy jak chocby D-V, mogg zosta¢ obli-

czone krok wczesniej w celu unikniecia wielokrotnego liczenia tych samych wartosci.

3.3 Grawitacyjne ugiecie Swiatla

Kontynuujac obliczenia w uktadzie odniesienia SSB, nalezy wzigé¢ pod uwage wpltyw
obecnego w Ukladzie Stonecznym pola grawitacyjnego. Kazde ze Zrédet pola gra-
witacyjnego powoduje zakrzywienie otaczajgcej je czasoprzestrzeni, ktére objawia sie
pozornym ugieciem promieni $wietlnych przebiegajacych nieopodal.

Do przeprowadzenia pelnej analizy tego efektu wymagane jest rozwigzanie (za-
zwyczaj numeryczne) rownan Ogolnej Teorii Wzglednosci w celu uzyskania prze-
biegu geodezyjnych. Jednakze, przy zaktadanej dokladnosci astrometrycznej réwnej
1 pas, mozna (Klioner, 2003) dla odpowiednio duzych (tabela odleglosci kato-
wych od zaburzajacego obiektu, skorzystaé z przyblizenia ciat Ukladu Stonecznego
jako sferycznie symetrycznych. Wtedy, efekt ugiecia promienia $wietlnego przez ciato
o masie M4, znajdujgce si¢ w odleglosci p od obserwatora, na odlegtosci katowej ¢,

wynosi
_ (T +yppen) GMy

c2p
przy czym Yyppn = 1 jest stalg zdefiniowang w ramach parametryzowanego formali-
zmu post-Newtonowskiego (PPN) w |Will| (1971).

Potozenia ciat Uktadu Stonecznego powinny zosta¢ uzyskane na podstawie efe-

04 ctg %, (3.10)

meryd. Jednakze, z uwagi na aberracje planetarng, obserwowane (astrometryczne)
potozenie ciala ¥ w chwili t bedzie rézne od potozenia geometrycznego 7. Wielkosci
te, wraz z p, wigze relacja

p = I7t) 7l

3.11
iy =7 - ), o

ktéra powinna zosta¢ rozwigzana iteracyjnie. Mozna wtedy wyznaczy¢ odlegtos¢ ka-

towa
> —; ﬁ
Y = arccos it e P (3.12)
P IR|
za$ wektorowe przesuniecie na sferze niebieskiej wyniesie
1 R]_R
AS—)A = |:—(17)— 77:)) X —_)} X —=. (313)
p IRIf IR
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nazwa max 0, (uas) Ymin ()

Storice 1.75-10°0 53
Merkury 83 —
Wenus 493 —
Mars 116 —
Ceres 1.2 —
Jowisz 16270 2.54 (10.96)
Ganimedes 35 —
Io 31 —
Kallisto 28 —
Europa 19 —
Saturn 5780 0.77 (10.17)
Tytan 32 —
Rea 1.9 —
Japet 1.6 —
Dione 1.2 —
Uran 2080 0.07  (0.78)
Tytania 2.8 —
Oberon 24 —
Ariel 1.4 —
Umbriel 1.2 —
Neptun 2533 0.05 (0.29)
Tryton 10 —
Pluton 7 —  (0.02)
Charon 1.7 —

Tablica 3.1: Ciata Uktadu Stonecznego o istotnym wptywie na obserwacje dokonywane
z orbity Ziemi przy dokfadnosci 1 pas. Warto$¢ ¢Ymin W nawiasie odpowiada sytuacji,

gdy ksiezyce danej planety nie sg brane pod uwage.
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Przyjmujac, Ze obserwator znajduje sie¢ w poblizu orbity Ziemi, mozna oszacowac
maksymalny efekt ugiecia Swiatla powodowany przez poszczegélne ciala Ukladu
Stonecznego. Okazuje si¢ (Klioner, 2003), ze przy dokladnosci 1uas musza zostac
uwzglednione: Storice, wszystkie planety Ukladu Stonecznego wraz z najwigkszymi
ksiezycami, Pluton wraz z Charonem oraz planetoida Ceres.

Jezeli ksiezyce planet zostang pominiete, musi to zosta¢ wziete pod uwage przy
okreslaniu minimalnej odlegtosci katowej {nmin. Powinna ona wtedy spetnia¢ dla kaz-
dego ksiezyca K

Umin > ax + YK pas, (3.14)

gdzie ax jest maksymalng katowq separacja ksiezyca od érodka tarczy planety.
Obliczone wartosci Ay dla wszystkich obiektéw powinny byé zachowane w celu

uwzglednienia ich w koficowym etapie modelowania.

3.3.1 Efekt Shapiro

Obecnos¢ pola grawitacyjnego powoduje nie tylko odchylenie, ale takze opdZnienie
sygnalow swietlnych. Efekt ten zostal przewidziany po raz pierwszy przez Irwina
L. Shapiro (1964) i jest odtad powigzany z jego nazwiskiem.

Jak sie jednak okazuje (Klioner, 2003), w przypadku pdl grawitacyjnych wewnatrz
Ukladu Stonecznego, opéznienie Shapiro nie przekracza 0.001 s, nie musi by¢ zatem

brane pod uwage.

3.4 Aberracja Swiatla

Ostatnim z efektéw, ktéry nalezy wziagé pod uwage, aby sprowadzi¢ obserwacje
do uktadu odniesienia obserwatora, jest aberracja $wiatfa. Przypomnijmy, ze na etapie
redukcji paralaksy (rozdziat otrzymano warto$¢é R., bedace polozeniem obiektu,
ktére byloby potozeniem obserwowanym, gdyby obserwator spoczywal wzgledem
SSB.

Jezeli obserwator rzeczywiscie spoczywa wzgledem SSB, lub jezeli nie ma po-
trzeby nadawa¢ aberracji obserwacjom syntetycznym (poniewaz faktyczne obserwa-
cje zostaly juz pozbawione wpltywu aberracji), nalezy oming¢ niniejszy krok i przejs¢
do nastepnego etapu. W przeciwnym razie, odpowiednie wyrazenia uzyskane zo-
stang z transformacji Lorentza.

W celu uwzglednienia aberracji $wiatta, nalezy dokona¢ transformacji ukladu

wsp6lrzednych o predkoscé v,, bedgcg barycentryczng predkoscia obserwatora. Row-
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nania transformacji Lorentza przedstawiajg sie nastepujaco:

v =yt + 5@ 7)
”'?]* (3.15)

o2

7 =7+ [ o+ (e—1)

przy czym y, = (1 — |5,[?)2.
Transformacje pofozenia mozna otrzymaé, podstawiajgc 7 = ﬁa it= %Iﬁal, CO pro-

wadzi do

R=R,+ + (Ve —1)| z | (3.16)

Transformacje predkosci otrzyma¢ mozna rézniczkujac po t i dzielgc stronami oba

YolRal R,
C

rOéwnania, podstawiajgc jednoczesénie ‘i}f =V

S AR g4V e %V
- dR’ ﬁR, Vot ot Yo+l 2
- - L1 (3.17)
dt 1+ ‘;2

Otrzymane wektory RiV stanowig obserwowane polozenie i predkosé obiektu
w ukladzie odniesienia obserwatora. Dzigki obliczeniom wektorowym, pod uwage
zostang wziete rowniez bardziej subtelne efekty, takie jak poprzeczny efekt Dopplera,

ktére nie bylyby obecne przy tradycyjnym modelowaniu obserwacji.

3.5 Modelowanie obserwacji astrometrycznych

Nalezy rozpoczaé od wyznaczenia wektora wodzgcego w kierunku obserwowanego
obiektu:

-

g R/
§'=—.
IR'|
Nastepnie, uwzgledni¢ nalezy wyliczone uprzednio przesuniecia 64 powodowane

(3.18)

przez obecno$¢ pol grawitacyjnych:
F=8+ Z A3 (3.19)
A

Sktadowe x i y wektora § stanowig astrometryczng pozycje obiektu na ptaszczyznie

stycznej.

3.5.1 Pomiary wzgledne

Czesto, szczegblnie w przypadku pomiaréw otrzymanych technikg interferometryczng,

mamy do czynienia z pomiarami wzglednymi. W takim przypadku, punkt (0,0)
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plaszczyzny stycznej nie odpowiada ustalonemu potozeniu ICRS, ale dotyczy innego
obiektu (np. odlegtej gwiazdy). Korzysé z tego rodzaju obserwacji polega na obnize-
niu wymagan dotyczacych precyzji wyznaczenia polozenia i predkosci obserwatora
(Rézanski, 2009).

W przypadku modelowania syntetycznych obserwacji wzglednych, nalezy wy-
modelowa¢ obserwacje (absolutne) zaréwno obiektu badanego, jak i referencyjnego,

a nastepnie, juz na plaszczyznie stycznej, obliczy¢ réznice § — Syt

3.6 Modelowanie predkosci radialnych

Wartos¢ predkosci radialnej otrzymaé mozna z definicji, na podstawie wektoréw
RivV:

-

VR

_ V3. (3.20)
IR’|

Urad =

25



Rozdzial 4
Optymalizacja modelu

Zdefiniowany w poprzednich rozdziatach model wektorowy pozwala na generowanie
syntetycznych obserwacji astrometrycznych lub predkosci radialnych na podstawie
zadanych parametréw uktadu. Zazwyczaj jednak, parametry te nie sg znane a priori,
za$ zadaniem analizy jest wyznaczenie ich na podstawie obserwacji.

Aby byto to mozliwe, konieczne jest zdefiniowanie ilosciowej oceny zgodnosci pa-
rametréw modelu z obserwacjami. Role takg pelni¢ bedzie odpowiednio zdefiniowana
funkcja wiarygodnosci, a ocena poszczegdlnych rozwigzan sprowadzi sie do badania

wartosci przez nig przyjmowanych.

4.1 Funkcja wiarygodnoSci

Zal6zmy, ze model ma N nieznanych parametréw k; ... ky, ktére dla zwiezlosci mozna
zapisa¢ jako k. Zat6zmy jednoczesnie, ze dysponujemy M obserwacjami skalarnym
x;. Traktujac obserwacje jako zmienne losowe (lub jedna, wielowymiarowa zmienng
losowa x), mozemy zdefiniowaé Iaczny rozklad prawdopodobienistwa pi(x) wektora
obserwacji w zaleznosci od ustalonych parametréw k. Jezeli obserwacje s niezalezne,

rozktad 1aczny bedzie réwny iloczynowi rozktadéw jednowymiarowych:
M
) = [ | ). (41)
j=1

Pojeciem powigzanym z rozktadem prawdopodobienistwa jest funkcja wiarygodnosci

(ang. likelihood), zwana tez prawdopodobienistwem a posteriori i zdefiniowana jako

Ly(k) = L(k[x) = pi(x). (4.2)

'kazda obserwacja astrometryczna stanowi dwie obserwacje skalarne, a pomiar predkosci radial-

nych — jedna
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Poszukiwanie zestawu parametrow k najlepiej opisujacego model jest réwno-
znaczne poszukiwaniu globalnego maksimum funkcji Ly(k). Z przyczyn praktycz-
nych (wartosci funkcji mogg by¢ bardzo mate), zwykle maksymalizuje sie logarytm

tej funkcji — jest to oczywiScie réwnowazne.

4.1.1 Obserwacje o rozkladzie normalnym

Znaczgce uproszczenia mozna poczynié, jesli przyjmiemy, Ze obserwacje s niezalezne
i majg rozktad normalny. W takim przypadku funkcja wiarygodnosci przyjmuje po-

staé

Mo (%;(k) — x))?
Lyk) = | | -, 4.3
( ) j=1 Gj V27'( exp[ 20]2- ( )

gdzie %;(k) sq syntetycznymi obserwacjami wymodelowanymi na podstawie zestawu
parametréw k.

Zapiszmy logarytm funkcji wiarygodnosci:

1 (x](k) X ]
log Ly(k) = 2L o Z log(0;V2m). (4.4)

Nietrudno zauwazy¢, ze maksymalizacja powyzszej funkcji jest rownowazna mi-
nimalizacji funkcji x?, zdefiniowanej jako

a (%i(k) — x;)?

o2

=1 j

(k) = (4.5)
Jako miare dopasowania modelu do obserwacji wykorzystuje sie czesto x?2 (zredu-

kowang statystyke chi-kwadrat), otrzymywang przez podzielenie powyzszej wartosci

przez liczbe stopni swobody:

2

N VI E (4.6)

Jak zwraca uwage |Andrae et al. (2010), wprowadzenie powyzszej statystyki wy-

maga szeregu zalozeni, ktére zazwyczaj nie sg spelnione w analizie precyzyjnych
obserwacji astronomicznych (np. zalozenie liniowosci modelu). W zwigzku z tym,
warto$¢ statystyki x? moze mieé jedynie znaczenie pogladowe i nie powinna by¢é

stosowana np. do oceny przedziatéw ufnosci.

4.1.2 Obserwacje o innych rozkladach

Jezeli jest uzasadnione przypuszczenie, ze rozklad btedéw obserwagji nie jest rozkla-

dem normalnym, funkcja x> nie moze zostaé wykorzystana. W jej miejsce musi zo-
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sta¢ wprowadzona odpowiednia posta¢ funkcji wiarygodnoéci. Przyktadowo, Baluev

(2009) podaje uogdlniony model wiarygodnoséci dla obserwacji predkosci radialnych.

4.2 Optymalizacja

Minimalizacja funkcji wiarygodnosci jest szczegdlnym przypadkiem zagadnienia opty-
malizacyjnego, bedacego dobrze znanym problemem matematycznym, polegajacym na
poszukiwaniu globalnego ekstremum zadanej funkgji celu. Zadanie to realizuje sie
zwykle w oparciu o algorytmy do lokalnej optymalizacji. Rozpoczynajac przeszu-
kiwanie od okre$lonego punktu przestrzeni parametréw, algorytmy te znajduja po-
tozenie pobliskiego ekstremum lokalnego. Aby tym sposobem odnalez¢ ekstremum
globalne, proces 6w nalezy wielokrotnie powtérzy¢, za kazdym razem wybierajac
(np. losujac) inny punkt startowy.

W ramach projektu Planetar udostepnione sa dwa algorytmy minimalizagji.

4.2.1 Algorytm Neldera-Meada

Algorytm Neldera-Meada (Nelder and Mead, 1965), zwany réwniez algorytmem sym-
pleks’|jest metoda wyznaczania minimum dowolnej funkji rzeczywistej wielu zmien-
nych. Opiera si¢ on o pojecie N-wymiarowego sympleksu, czyli zbioru N +1 punktéw
z przestrzeni N-wymiarowej, ktéry ulega SciSle okreSlonym przeksztalceniom w za-
leznosci od wartosci, jakie badana funkcja przyjmuje w wierzchotkach sympleksu.
Algorytm koriczy dziatanie, kiedy rozmiar sympleksu spadnie ponizej ustalonego
poziomu — bedzie to znaczy¢, ze zostal on sprowadzony do niewielkiego otoczenia
szukanego ekstremum.

Wyjatkowym atutem rzeczonej metody jest brak wymagan dotyczacych charakteru
funkgji celu, ktéra nie musi by¢ rézniczkowalna, ani nawet ciggla. Niestety, ceng za
to jest wydajnos¢ algorytmu, ktéra ustepuje innym, np. gradientowym algorytmom

optymalizacji.

4.2.2 Algorytm Levenberga-Marquadta

Algorytm Levenberga-Marquadta jest metoda optymalizacji, ktérej zastosowania ogra-
niczajg sie do funkcji celu w postaci

M

Fp) =) [vi- fap)] (47)

j=1

nie myli¢ z metoda sympleks programowania liniowego
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czego szczegllnym przypadkiem jest funkcja x? dla obserwacji o rozktadzie normal-
nym.

Dzigki tak zdefiniowanej funkgji celu, mozliwe jest wykorzystanie macierzy Jaco-
biego funkcji f(x, p) w obliczeniach, dzieki czemu zbiezno$¢ uzyskiwana jest w sto-
sunkowo niewielkiej liczbie krokéw. Jakobian w metodzie LM moze by¢ obliczany
numerycznie lub mozna zadac jego analityczng posta¢ — w takim wypadku wydaj-

noé¢ algorytmu jest jeszcze wieksza.

4.3 Wyznaczenie niepewnosci parametrow

Algorytm optymalizacyjny wyszukuje i zwraca potozenie ekstremum funkcji celu,
odpowiadajace zestawowi parametrow najlepiej pasujagcemu do obserwacji. Mozna
jednak przekonac si¢, ze dowolny zestaw parametréw potozony w bliskim otoczeniu
ekstremum, bedzie niemal réwnie dobrze pasowat do obserwacji. W zwigzku z tym,
potrzebny jest sposéb na oszacowanie, na ile okre$lone jest potozenie minimum otrzy-

mane algorytmem optymalizacyjnym.

Na tg samg sytuacje mozna tez spojrze¢ z innej nieco strony: parametry modelu
zoptymalizowane na podstawie zgodnosci z obserwacjami, réwniez stanowig pomiar
— cho¢ bardzo posredni — badanego ukladu planetarnego. W zwigzku z tym, po-
dobnie jak w przypadku kazdego pomiaru, nalezy okresli¢ jego niepewnos¢.

W pakiecie Planetar dostepne sg dwie metody numeryczne szacowania niepewno-
Sci, ktére zostang opisane ponizej. Wyniki przyktadowego zastosowania obu metod

zawiera tabela 5.1|w rozdziale poS§wieconym analizie ukladu planetarnego HD 12661.

4.3.1 Metoda Monte Carlo

Metoda, okreélana w niniejszej pracy ,metodg Monte Carlo”, polega na wielokrotnym
znajdowaniu najlepszych dopasowan dla syntetycznych zestawéw obserwacyjnych,
powstatych przez dodanie do obserwacji faktycznych szumu, modelowanego na pod-
stawie znanych niepewnosci obserwacji. Optymalizacje prowadzone sg lokalnie, zas$
za rozwigzania poczatkowe brany jest zestaw parametréw uzyskany z niezaburzo-
nych danych obserwacyjnych.

Na podstawie uzyskanych zestawéw, wyznaczy¢é mozna odchylenie standardowe
od wartosci optymalnej dla poszczegdlnych parametréw modelu. Otrzymane tym

sposobem warto$ci stanowig miare niepewnosci dopasowanych parametréw.
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4.3.2 Metoda bootstrap

Metoda bootstrap, cho¢ w zasadzie rowniez nalezy do rodziny metod Monte Carlo i
zbudowana jest na podobnej idei co metoda opisana powyzej, r6zni si¢ od niej sposo-
bem konstrukgji syntetycznych zestawéw obserwacyjnych. Przyjmujac, ze dysponu-
jemy zestawem M obserwacji, zestawy syntetyczne tworzone bedg jako M-elementowe
wariacje z powtdrzeniami zbioru obserwacji faktycznych.

Jak wida¢, niepewnoséci obserwacji nie sa w tej metodzie brane pod uwage. Moze
to by¢ zaletag metody, jesli niepewnosci nie sa znane lub tez istnieje obawa, ze zostaty

oszacowane nieprawidtowo.
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Rozdzial 5
Analiza istniejacych obserwacji

Poprawno$¢ zdefiniowanego modelu moze zosta¢ zweryfikowana jedynie poprzez
analize faktycznych obserwacji astronomicznych i poréwnanie otrzymanych wyni-
kéw z danymi literaturowymi. Przeanalizowano obserwacje kilku ukiadéw plane-
tarnych, modelujgc rozwigzania zaczerpniete z literatury lub znajdujac konfiguracje

optymalna.

5.1 Gliese 849

Pierwszym z ukladéw planetarnych, analizowanych w ramach niniejszej pracy jest
uktad orbitujgcy wokoét gwiazdy GJ849. Gwiazda ta jest pobliskim (8 pc) kartem typu
widmowego M. Na podstawie precyzyjnych obserwacji spektroskopowych gwiazdy,
wykryto (Butler et al., 2006) obecno$¢ obiegajacej ja planety o masie zblizonej do masy

Jowisza.

5.1.1 Modelowanie

Analize rozpoczeto od wymodelowania syntetycznego przebiegu predkosci radial-

nych dla podanych w Butler et al. (2006) parametréw:

o M, =0.49M,

Up = —4.6 T/rok

msini = 0.82 M;
e ¢=0.06

P =1885dni
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o w = 351°

Dodatkowe dwa parametry, ktére nie zostaly explicite podane w publikacji, zostaty

dopasowane przy zachowaniu statych wartosci pozostalych parametréow:
e vy =13.127%
o T, =]D2451466

W tym przypadku (tak jak w przypadku wszystkich planet odkrytych metoda
analizy predkosci radialnych) jednoznacznie okreslony jest jedynie iloczyn msini. Z
tego wzgledu, orbita planety zostala wymodelowana pod katem i = 90°, za$§ masa

planety zostala ustalona na m = 0.82 M;.

5.1.2 Optymalizacja

Przyjmujac zdefiniowany powyzej zestaw parametréw jako konfiguracje poczatkows,
dokonano lokalnej minimalizacji funkcji x? przy wysokiej doktadnosci numerycznej.
Podczas minimalizacji, udato si¢ zmniejszy¢ wartosé funkcji x2 z poczatkowego 2.70

do 2.63. Zoptymalizowana konfiguracja przedstawia si¢ nastepujaco:

e 0=(131£28)™

dp = (—4.64 + 0.80) /rok
o msini = (0.803 + 0.045) M,

e =0.09 +£0.045

P = (1920 + 120) dni

w = (331 + 25)°
o T, = JD 2451328

Niepewnosci dopasowanych parametréw uzyskano metodg Monte Carlo przy 100
powtdrzeniach. Biorgc pod uwage niepewnosci, mozna ocenié, ze konfiguracja zopty-
malizowana jest zgodna z konfiguracjg podang w Butler et al.| (2006). Powyzsza kon-
tiguracja jest jednoczesnie najlepsza, jaka udalo sie znalez¢ przy pomocy globalnego

przeszukiwania przestrzeni parametréw. Poréwnanie obu konfiguracji przedstawia

rysunek
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Rysunek 5.1: Konfiguracja Butler et al. (2006) dla uktadu Gliese 849 (rms = 4.08 %)

oraz konfiguracja zoptymalizowana (rms = 4.02 ).

5.2 HD 12661

Kolejnym analizowanym ukladem, odkrytym metodg pomiaru predkosci radialnych,
jest HD 12661. Gwiazda jest z6itym kartem typu widmowego G6, odlegtym od Storica
o0 121 lat $wietlnych. Pierwsza planeta ukladu (b) odkryta zostata w 2001 roku (Fischer
et al.,|2001), za$ kolejna (c) dwa lata pdézniej (Fischer et al., 2003). Studium dynamiczne
dla tego uktadu (Gozdziewski, 2003; Veras and Ford, [2009) wskazuje na to, ze ukfad
obserwowany jest w trakcie krétkiego okresu przejSciowego (o ile obserwacje nie sa

zaburzane przez obecnos¢ innych, nieodkrytych jeszcze, planet).

5.2.1 Modelowanie

Do analizy wykorzystano obserwacje opublikowane w [Fischer et al,| (2003). Rozpo-

czeto od odtworzenia konfiguracji znalezionej w ramach tejze publikagji:
o M, =1.07 M,
e HD 12661b:

— mpsini, = 230M]
-¢,=0.35
— Py =263.6dni
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Tablica 5.1: Poréwnanie niepewnos$ci parametréw modelu wyznaczonych metoda

Monte Carlo i metoda bootstrap

msini P (dni) e w(°)
HD 12661b 2.319 263.62 0.351 293.6
+ (Monte Carlo) 0.027 0.34 0.010 2.3
+ (bootstrap) 0.048 0.60 0.016 3.9
HD 12661c 1.684 1505 0.112 172.9
+ (Monte Carlo) 0.065 69 0.059 26.6
+ (bootstrap) 0.089 68 0.069 27.3

- wp =293.1°

- Ty =D 2449941.9

e HD 12661c:

mcsini. = 1.57 M;

- e =0.20

P, =1444.5dni
- w. =162.4°

- Ty = JD2449733.6

Na podstawie danych obserwacyjnych dopasowano skladowgq statg predkosci ra-
dialnej vy = —=7.95 2.

5.2.2 Optymalizacja

Wychodzac od przedstawionej powyzej konfiguracji, dokonano optymalizacji rozwig-
zania poprzez lokalng minimalizacje funkcji x* wzgledem wszystkich parametréw
ukladu. W ramach optymalizacji, udato si¢ nieznacznie zmniejszy¢ warto$¢ funkcji
X2 z 2.52 do 2.34, jednoczesnie zmniejszajac blad sredniokwadratowy (rms) z poczat-
kowego 8.59 ' na 8.48 . Poréwnanie konfiguracji zoptymalizowanej z poczatkowq
przedstawia rysunek

Niepewnosci wyznaczonych parametréw uzyskane zostaly zaréwno metodg Monte
Carlo, jak i metodg bootstrap (w obu przypadkach wykonano 1000 iteracji) — wyniki

przedstawia tabela Zastuguje na uwage to, ze niepewnos$ci wyznaczone dwoma
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Rysunek 5.2: Konfiguracja Fischer et al.|(2003) dla uktadu HD 12661 oraz konfiguracja

zoptymalizowana.

jakze r6znymi metodami, dajg zblizone wyniki. Otrzymane niepewnosci sg z grubsza
zgodne z niepewnoS$ciami oszacowanymi w [Fischer et al.| (2003).
Otrzymana konfiguracja, wraz z niepewno$ciami wyznaczonymi metodg MC,

przedstawia sie nastepujaco:

e HD 12661b:

mp sini, = (231 + 003) M]

ep = 0.35+£0.01

P, = (263.6 + 0.4) dni

wp = (293.6 + 2.3)°

Ty = JD2449941.2

e HD 12661c:

mesini. = (1.68 + 0.07) M;

e. =0.11 £ 0.06

P, = (1505 + 69) dni

we = (173 + 27)°

Ty = JD 2449680.0
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5.3 HR 8799

Uklad planetarny obiegajacy gwiazde HR 8799 zostat odkryty w 2008 roku, kiedy
przy pomocy optyki adaptywnej zaobserwowano bezposrednio (Marois et al., 2009)
trzy planety w niewielkiej (rzedu 1”) odlegtosci katowej od gwiazdy. Dwa lata p6z-
niej, dalsze obserwacje (Marois et al., 2010) ujawnily obecnos¢ czwartej planety, na
najbardziej wewnetrznej orbicie. Poza planetami, w otoczeniu gwiazdy istnieje rozle-
gly dysk pytowy.

Planety ukfadu sa bardzo masywnymi gazowymi olbrzymami, o masach 7-10 mas
Jowisza, a wiec siegajagcymi umownej granicy mas pomiedzy planetami a brgzowymi
kartami. Z powodu duzych mas planet, silne oddzialywania pomiedzy nimi utrud-
niaja znalezienie stabilnej konfiguracji dla ukladu (Gozdziewski and Migaszewski,
2009).

5.3.1 Model orbit kolowych i = 180°

Analize rozpoczeto od dopasowania do obserwacji modelu ztozonego z orbit koto-
wych w plaszczyznie stycznej (i = 180°). Dopasowywano wiec po dwa parametry
(potos wielka, polozenie na orbicie) dla kazdej z planet. Do analizy przeznaczone
zostaly obserwacje opublikowane w Bergtors et al. (2011). Parametry modelu znale-
zione zostaly, przeprowadzajac wielokrotnie (100 powtérzen) lokalng optymalizacje
startujgcg od losowego punktu w przestrzeni rozwigzan.

Otrzymano nastepujaca konfiguracje przy x2 = 0.59 (podano elementy astrocen-

tryczne), wraz z niepewnoSciami okreslonymi metoda Monte Carlo (100 iteracji):
e HR 8799b: a = (67.850 + 0.062)j.a.
e HR 8799c: a = (37.87 + 0.08)j.a.
e HR 8799d: a = (24.45 + 0.09)j.a.
e HR 8799%e: a = (14.54 + 0.23)j.a.

Konfiguracja powyzsza przedstawiona jest na rysunku Bardzo niska warto$¢
statystyki x2 wskazuje na to, ze niepewnosci danych obserwacyjnych zostaly przesza-
cowane lub maja rozklad ré6zny od normalnego (np. oszacowanie bledu uwzglednia
takze btedy systematyczne). Moze to réwniez znaczy¢, ze bledy poszczegdlnych ob-
serwagcji nie sg niezalezne. Mimo pozornie dobrego dopasowania wida¢ wyraznie, ze

orbita planety d nie jest dobrze opisywana przez ta konfiguracje.
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Rysunek 5.3: Konfiguracja orbit kotowych, i = 180° dla ukladu HR 8799
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5.3.2 Plaski model orbit kotowych

Podobne postepowanie zostalo przeprowadzone, zaktadajac, ze orbity planet sg ko-
fowe i lezag w tej samej plaszczyznie (niekoniecznie i = 180°). W tym przypadku,
do zbioru parametréw dotgczono takze i € [7, 7] oraz () € [0,27], oba parametry
wspdlne dla wszystkich planet.

Optymalne (x2 = 0.48) parametry konfiguracji zostaly znalezione dla i = (159.9 =
6.1)° oraz ) = (32 + 38)°. Wyznaczona w ten sposob plaszczyzna jest zblizona do
rozwigzania znalezionego w Soummer et al| (2011): i = 152°, () = 35.9°. Orbity dla

poszczegdlnych planet przedstawiajg sie nastepujaco:
e HR 8799b: a = (67.9 £2.4)j.a.
e HR 8799¢c: 1 = (40.2 + 1.7)j.a.
e HR 8799d: a = (25.05 + 0.55)j.a.
e HR 8799e: a = (14.54 £ 0.53)]j.a.

Powyzsza konfiguracje przedstawia rysunek

5.3.3 Symulacja numeryczna rozwiazan

Korzystajac z integratora numerycznego Rungego-Kutty 4. rzedu, dokonano symulagji
numerycznej powyzszych rozwigzan przez okres 100000 lat, z krokiem czasowym
At = 1dziefi. Wyniki ukazaly wzgledng stabilnoé¢ obu rozwigzan na zakltadanym
przedziale czasowym, za$ bardziej stabilng (szczeg6lnie ze wzgledu na planety d i e)
wydaje sie by¢ druga z testowanych konfiguracji. Wygenerowane trajektorie planet
przedstawia rysunek

Nalezy przy tym zauwazy¢, Ze na podstawie otrzymanych wynikéw nie mozna
jeszcze stwierdzi¢ stabilnosci badanych konfiguracji, poniewaz w tym celu skala cza-
sowa integracji powinna obejmowac przynajmniej 10000 obiegéw zewnetrznego sktad-
nika (w przyblizeniu 5 miln lat).

Przeprowadzono takze symulacje dwéch innych konfiguracji. Pierwszg z nich uzy-
skano, dopasowujac do planet ukladu orbity kotowe o niezaleznych od siebie orien-
tacjach. Drugg z alternatywnych konfiguracji uzyskano poprzez ustalenie dla wszyst-
kich planet ptaszczyzny orbity dopasowanej wzgledem obserwacji planety d. Obie
uzyskane konfiguracje okazaly sie wysoce niestabilne, co ukazuje rysunek
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Rysunek 5.4: Konfiguracja orbit kotowych, i = 160°, {) = 32° dla ukfadu HR 8799
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Rozdzial 6

Dokumentacja pakietu Planetar

6.1 Wprowadzenie

Planetar jest programem komputerowym stuzagcym do modelowania pozastonecznych
uktadéw planetarnych na podstawie obserwacji astrometrycznych i/lub predkosci
radialnych. Program pozwala na jednoczesng analize réznych typéw obserwacji oraz
elastyczne modelowanie parametréw.
Obecnie (wrzesient 2011) program dostepny jest w repozytorium oprogramowania
Centrum Astronomii UM skad pobra¢ mozna pelny kod Zrédtowy projektu.
Program testowany byt pod kontrolg systeméw operacyjnych Linux oraz Microsoft

Windows (przy pomocy $rodowiska Cygwin).

6.1.1 Wymagania programowe

e GNU Scientific Library (GSL)
e Zestaw bibliotek Boost

e Biblioteka levmar

Aby skompilowaé¢ program przy braku biblioteki levmar, nalezy edytowac plik

Makefile, usuwajac HAVE_LEVMAR z linii nr 1 oraz -1levmar z linii numer 2.

6.2 Instalacja

Po pobraniu kodu Zrédiowego i rozpakowaniu go do wybranego katalogu, nalezy

dokona¢ kompilacji kodu przy pomocy polecenia make. Zostanie utworzony program

"http://git.astri.umk.pl/
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wykonywalny Planetar oraz (w podkatalogu test) zestaw programéw testowych.
W celu utworzenia dokumentacji kodu Zrédlowego nalezy wykonaé polecenie
make doc. W podkatalogu doc zostanie utworzona dokumentacja kodu (Doxygen),

zaréwno w formacie HTML jak i PDF.

6.2.1 Korzystanie z efemeryd NASA

W celu precyzyjnego modelowania zjawiska paralaksy, program przystosowany jest
do korzystania z plikow efemeryd NASA, zawierajagcych modelowane z duzg doktad-
noscig polozenia i predkosci planet Uktadu Stonecznego (w tym Ziemi).

Z uwagi na znaczng objetos¢, pliki efemeryd nie s3 udostepniane razem z progra-
mem. Mozna pobra¢ je bezposrednio z serwera NASA: ftp://naif.jpl.nasa.gov/
pub/naif/generic_kernels/spk/planets/

Pobrane pliki efemerydy nalezy polfaczy¢ ze sobg (mozna do tego celu uzy¢ pole-
cenia cat), a wynik zapisac jako plik nasaeph.asc w katalogu eph programu. Nastepnie,

w tymze katalogu wykonac nalezy polecenie make.

Przyklad Dla efemerydy DE421 nalezy pobraé pliki de421.cmt i de421.bsp. Po zapi-

saniu ich do katalogu eph nalezy w tym katalogu wykona¢ polecenia

cat de421.cmt de421.bsp > nasaeph.asc

make

po ktérych wykonaniu powinien zosta¢ w katalogu gtéwnym utworzony plik nasaeph.e.
W celu zaoszczedzenia miejsca na dysku, mozna wtedy usungé pobrane pliki efeme-

rydy i plik nasaeph.asc z katalogu eph.

6.2.2 Uruchamianie

Program uruchamia sie¢ z linii poleceni, podajac jako argumenty nazwy (Sciezki) do

plikéw zadan, ktére program ma wykonaé. Skfadnia programu jest wiec nastepujaca:
./Planetar plikl [ plik2 ... ]

Alternatywnie, w celu wyswietlenia informacji o programie mozna poda¢ para-

metr -v lub --version.
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6.3 Skladnia plikéw zadan

Plik zadari zawiera pelng informacje o zadaniu, ktére ma zosta¢ wykonane przez

program. Bedzie to w szczegdlnosci:
e specyfikacja srodowiska uruchamiania
e rodzaj zadania do wykonania
e informacje o analizowanym ukladzie
e nazwy plikéw z danymi obserwacyjnymi
e nazwy plikéw wynikowych.

Warto pamieta¢, ze po wezytaniu pliku zadan, program traktuje katalog, w ktérym
znajduje sie 6w plik, jako domyslny. Wzgledne $ciezki do innych plikéw (np. obser-
wacji) zapisane w pliku zadan beda rozwijane wzgledem tego wiasnie katalogu, nie
za$ katalogu, z ktérego uruchomiony zostal program.

Pliki zadan majg przejrzysty, tekstowy format INFO, opisany w specyfikacji bi-
blioteki Boos} Kazdy plik sklada si¢ z sekeji, posiadajacych klucz, opcjonalng war-
tos¢ oraz (réwniez opcjonalnie) jedng lub wiecej sekcji podrzednych, zbudowanych
wedlug takiej samej sktadni.

Klucz sekgcji jest obowigzkowy i sktada sie z jednej lub wiecej matych liter alfabetu
angielskiego i/lub znakéw dywizu (,,-”).

Wartos¢ sekdji jest opcjonalna i w zaleznoéci od kontekstu moze zawierac:
e tekst, np. astrocentric (opcjonalnie ujety w cudzystow)

e liczbe, np. 0.49

e przedziat liczbowy, np. 0.1~0.9

e epoke, wyrazong jako:

- epoka Bessela, np. B1998
- epoka juliariska, np. J2005

— dzien julianiski, np. 2454550.5

Thttp://www.boost.org/doc/libs/1_47_0/doc/html/property_tree.html
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Listing 1 Przykladowy plik zadania, generujacy syntetyczne obserwacje predkosci
radialnych gwiazdy GJ436

; Modelowanie gwiazdy GJ849

task model

{
epoch-start J1999
epoch-end J2007
obs-count 1000

star astrocentric

{
vel-file "gj849.model.vel"

mass 0.49
parallax 0.1
v-off 13.5
v-acc -4.6

planet

{
mass 0.82
e 0.06
P 1884.69
i 90
om 351
Tp 2451462

Pierwsza linia kazdej sekcji zawiera klucz oraz (jezeli istnieje) wartos¢ sekcji, od-
dzielone co najmniej pojedynczym odstepem. Jesli sekcja nie zawiera sekcji podrzed-

nych, jest to pierwsza i ostatnia linia sekgcji.

Jezeli sekcja zawiera sekcje podrzedne, nastepna linia powinna zawiera¢ wylgcznie
nawias klamrowy otwierajacy (,,{”). Po tej linii nastgpi¢ powinna (w kolejnych liniach)
tre$¢ wszystkich sekcji podrzednych, a nastepnie linia zawierajgca wylacznie nawias

klamrowy zamykajacy (,,}”).

Zadanie zawiera¢ moze dowolng liczbe pustych linii. Na poczatku i/lub koricu
kazdej z linii pliku moze znajdowac si¢ dowolna liczbe spacji i/lub znakéw tabulacji.
Jezeli w sktad linii wchodzi $rednik (,,;”), cze$¢ linii znajdujgca sie na prawo od niego
bedzie traktowana jako komentarz.

Ponizej przedstawione sg rézne rodzaje sekcji, ktére moga znalezé sie¢ w pliku

zadania, wraz z sekcjami podrzednymi. Sekcje, ktérych wystgpienie jest obowigzkowe

oznaczono podkredleniem.
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6.3.1 Sekcja glé6wna

Cala tre$¢ pliku zadania stanowi zawarto$¢ sekcji gtéwnej. W sekcji gléwnej po-
winna znalez¢ sie ogélna konfiguracja uruchomienia programu. Obecnie dozwolona

jest tylko jedna sekcja wewnatrz sekcji gtéwne;:

DOSTEPNE SEKCJE

kKlucz iloé¢ opis

task 1  specyfikacja zadania do wykonania

6.3.2 Sekcja task

Wartos¢ sekaji task charakteryzuje rodzaj zadania do wykonania, za$ zawarto$¢ sekcji
zalezy od rodzaju zadania. W dalszych rozdzialach dokumentacji opisane zostang
poszczegblne zadania, wraz ze wskazaniem, jakie informacje musza si¢ znalezé w

sekcji task kazdego z nich.

6.3.3 Sekcja star

Sekcja zawiera informacje o analizowanym ukladzie planetarnym. W szczegdélnosci,
tekstowa warto$¢ sekcji wyznacza rodzaj uktadu odniesienia, w ktérym definiowane
beda elementy orbitalne poszczegélnych planet. Dostepne s nastepujace uktady od-

niesienia:
e astrocentric — astrocentryczny uktad odniesienia
e barycentric — barycentryczny uklad odniesienia
e poincare — ukfad odniesienia Poincaré

Podawane w tej sekcji parametry geometryczne dotyczg ruchu barycentrum ukfadu
i okredlone sag w epoce podanej jako parametr epoch. Jest to istotne, poniewaz przy
tréjwymiarowym modelowaniu wektorowym ruchu gwiazdy, ktére jest stosowane
przez program, parametry takie jak ruch wlasny, paralaksa czy przyspieszenie ra-
dialne zmieniajg sie z czasem na skutek przestrzennego ruchu gwiazdy. Efekty te sg
zauwazalne i muszg by¢ brane pod uwage w astrometrii mikrosekundowe;j.

Powyzsza uwaga dotyczy takze podawanych tu wartosci rektascensji i deklinacji,

ktére powinny by¢ okreslane w uktadzie ICRS.
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DOSTEPNE KLUCZE

klucz wartoé¢ domy$lnie jednostka opis

mass liczba 1.0 Mo masa gwiazdy

epoch epoka J2000 — epoka podanych parametréw
ra liczba 0 stopnie  rektascensja

de liczba 0 stopnie  deklinacja

parallax liczba 0 ” paralaksa

x-off liczba 0 " potozenie barycentrum (x)
y-off liczba 0 " polozenie barycentrum (y)
x-vel liczba 0 " /rok ruch wlasny barycentrum (x)
y-vel liczba 0 " /rok ruch wlasny barycentrum (y)
X-acc liczba 0 " /rok/rok przyspieszenie barycentrum (x)
y-acc liczba 0 " /rok/rok przyspieszenie barycentrum (y)
v-off liczba 0 = predkos¢ radialna barycentrum
v-acc liczba 0 %/rok  przyspieszenie radialne barycentrum

pos-file  tekst
vel-file tekst

— nazwa pliku obserwacji astrometrycznych

— nazwa pliku pomiaréw predkosci radialnych

Kazda z planet ukladu powinna zosta¢ opisana w oddzielnej sekcji podrzednej
typu planet. Parametryzacja ruchu barycentrum (jesli jest wymagana) powinna znalez¢é

sie w sekcji param.

DOSTEPNE SEKCJE

klucz iloé¢ opis

planet dowolna planeta wchodzaca w sktad uktadu

param 1 parametryzacja ruchu barycentrum

6.3.4 Sekcja planet

Sekcja zawiera informacje o planecie wchodzacej w sktad ukiadu.
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DOSTEPNE KLUCZE

klucz wartos¢ domyslnie jednostka opis

mass liczba/przedziat — M; masa planety

a liczba /przedziat — ja. potos wielka orbity

P liczba/przedziat — dni okres orbitalny

e liczba/przedziat 0 — mimosréd orbity

i liczba/przedziat 0 stopnie  nachylenie orbity

OM  liczba/przedziat 0 stopnie  dlugos¢ wezta wstepujacego
om liczba /przedziat 0 stopnie  argument perycentrum

Tp epoka — — czas przejécia przez perycentrum

Dodatkowo, wymagane jest okreslenie doktadnie jednego z kluczy a lub P.

6.3.5 Sekcja param

Sekcje typu param stuza do definiowania przestrzeni parametréw, stuzacych do wy-
szukiwania optymalnego rozwigzania dla zadanego uktadu. Sekcja param moze znaj-
dowaé zaréwno wewnatrz sekcji star (wtedy definiuje parametry okreslajagce ruch

barycentrum), jak i wewnatrz sekcji planet (wtedy definiuje parametryzacje planety).

Wartos¢ sekcji param jest obowigzkowa i okresla typ danej parametryzacji. Ele-
menty sekcji nie zawierajg ani wartodci, ani sekcji podrzednych, za$ kazdy z nich
okresla (na podstawie klucza) obecno$é jednego z mozliwych parametréow. Zakresy
poszczegblnych parametréw bedg automatycznie dopasowywane na podstawie infor-

magcji podanych w innych sekcjach.

Jezeli sekcja param nie wystepuje, oznacza to zerowymiarowq przestrzenn parame-

trow zadanego typu.

Parametryzacja barycentrum

Parametryzacja barycentrum pozwala na dopasowanie parametréw ruchu barycen-
trum ukladu planetarnego wzgledem barycentrum Ukladu Stonecznego. Zbiér wy-

branych parametréw powinien by¢ podzbiorem z ponizszej listy:
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DOSTEPNE KLUCZE

klucz opis

parallax paralaksa

x-off potozenie barycentrum (x)

y-off polozenie barycentrum (y)

x-vel ruch wlasny barycentrum (x)

y-vel ruch wlasny barycentrum (y)

x-acc przyspieszenie barycentrum (x)
y-acc przyspieszenie barycentrum (y)

v-off predkos¢ radialna barycentrum
v-acc przyspieszenie radialne barycentrum

Parametryzacja planety

Obecnie, jedyng mozliwg parametryzacjg ruchu planety jest zestaw elementéw orbi-

talnych (elements). Dozwolone s3 nastepujace parametry:

DOSTEPNE KLUCZE

klucz opis

P okres orbitalny
e mimos$réd orbity
i nachylenie orbity

OM  dlugosé wezta wstepujacego

om argument perycentrum

Dodatkowo, zawsze definiowany jest parametr okreslajacy czas przejscia przez

perycentrum. W zwigzku z powyzszym, zapis

param elements

{
}

definiowa¢ bedzie jednowymiarowq (nie za$ pustg) przestrzefi parametréw.

6.3.6 Sekcja mini

Sekcja mini stuzy do specyfikacji algorytmu minimalizacji. Obecnie, dostepne sg dwie

metody numeryczne, identyfikowane wg wartosci sekgji.
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e algorytm Neldera-Meada (nm)

e algorytm Levenberga-Marquadta (1m).

Algorytm Neldera-Meada przyjmuje takze dwa klucze pochodne: precision (do-
myslnie 107°) okreSlajgcy precyzje wyznaczenia minimum, oraz initial-step (do-
myS$lnie 0.1), okreslajacy poczatkowy krok w przeszukiwaniu przestrzeni parame-

trow.

6.3.7 Sekcja simulator

Sekcja simulator stuzy do specyfikacji integratora N-cial, ktéry ma zosta¢ uzyty do
modelowania ukladu planetarnego. Obecnie, jedynym dostepnym integratorem jest
metoda Rungego-Kutty 4. rzedu, ze stalym krokiem czasowym okre$lanym parame-
trem time-step.

Jezeli sekcja simulator nie jest obecna, zazwyczaj oznacza to, ze uklad planetarny

bedzie modelowany przyblizeniem keplerowskim.

6.4 Symulacja ukladu planetarnego

Symulacje uktadu planetarnego umozliwiaja zadania simulate oraz model.

DOSTEPNE SEKCJE

klucz ilos¢ opis

star 1  charakterystyka ukifadu planetarnego

simulator 1  specyfikacja integratora N ciat

6.4.1 Zadanie simulate

Zadanie simulate pozwala na tréjwymiarowg symulacje ruchu uktadu planetarnego.
Do wynikowego pliku zostaje wypisana ewolucja uktadu w formie barycentrycznych

wektoréw polozenia i predkosci wszystkich jego planet.

DOSTEPNE KLUCZE

klucz wartos¢ domyslnie jednostka opis

time-span liczba — dni dtugos¢ przedziatu czasu symulagji
obs-count liczba catk. — — liczba zadanych pomiaréw

out-file tekst — — nazwa pliku wynikowego
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6.4.2 Zadanie model

Zadanie model podobne jest do zadania simulate, jednak w przeciwienistwie do niego,

pozwala na modelowanie syntetycznych obserwacji uktadu.

DOSTEPNE KLUCZE

klucz wartos¢ domyslnie jednostka opis

epoch-start epoka — — poczatkowa epoka obserwacji
epoch-stop epoka — — konicowa epoka obserwacji
obs-count liczba catk. — — iloé¢ zadanych obserwacji
pos-noise  liczba 0 " szum astrometryczny
vel-noise liczba 0 - szum predkosci radialnych

Uwaga! W odréznieniu od pozostatych zadan, w zadaniu model nazwy plikéw po-
dane wewnatrz sekcji star dotycza plikéw wynikowych! Istniejgce pliki o tych samych

nazwach zostang nadpisane!

6.5 Optymalizacja parametrow

Do optymalizacji zadanej konfiguracji pod katem zgodnosci z obserwacjami stuza

zadania optimise oraz minimise.

DOSTEPNE SEKCJE

klucz iloé¢ opis

star 1 charakterystyka uktadu planetarnego
simulator 1  specyfikacja integratora N ciat

mini 1  specyfikacja algorytmu minimalizacji

Zadanie optimise

Zadanie optimise (lub optimize) stuzy do lokalnej optymalizacji podanej konfiguracji
poczatkowej. Po ukoriczeniu optymalizacji, wypisywana sg konfiguracja poczatkowa
i koficowa, wraz z wartosciami statystyki x?, x2 oraz bledem $redniokwadratowym

(rms).

Zadanie minimise

Zadanie minimise (lub minimize) stuzy do globalnego przeszukiwania przestrzeni

rozwigzan. Z podanych w sekcji star dozwolonych przedzialéw parametréw losowana
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jest konfiguracja poczatkowa, po czym przeprowadzana jest lokalna optymalizacja.
Proces ten powtarzany jest wielokrotnie, a po jego ukoniczeniu wypisywana jest lista

najlepszych otrzymanych konfiguracji.

DOSTEPNE KLUCZE

klucz wartos¢ domyslnie opis

cutout-chi2 liczba +00 max. startowa warto$¢ funkgji celu
repeat liczba catk. 1 liczba powtérzeni

print liczba catk. 5 liczba wypisywanych konfiguracji
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Rozdzial 7

Podsumowanie

Opracowany w ramach niniejszej pracy model numeryczny moze zostaé zastosowany,
tak jak zostato to juz wspomniane, do analizy ré6znego typu obserwacji uktadéw pla-
netarnych. Implementacja modelu w postaci programu Planetar wykonana zostata
wedlug zasad programowania obiektowego w jezyku C++, dzieki czemu zarzadza-
nie kodem Zrédlowym jest wygodne, a co wazniejsze, dofgczenie do programu no-
wych elementéw (np. integratoréw symplektycznych lub modeli z wigzami stabilno-
Sci) moze by¢ zrealizowane bez wigkszych trudnosci.

Analiza precyzyjnych obserwacji astrometrycznych, bedgca myslg przewodnia ni-
niejszego projektu, stanowic¢ bedzie zaréwno test poprawnosci i bezawaryjnosci pro-
gramu, jak réwniez szanse na przyblizenie odkrycia pierwszego uktadu planetarnego

metoda astrometryczna.
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