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Wprowadzenie

Powstawanie ukltadéw planetarnych jest istotnym zagadnieniem wspodlczesnej astronomii. Teorie
opisujace ten proces skupiajg sie zaréwno na powstawaniu samych planet w dyskach protoplane-
tarnych, jak i na ksztaltowaniu sie ich orbit oraz, w przypadku wiecej niz jednej planety w danym
systemie, takze na formowaniu sie konfiguracji orbitalnych. W procesie tym kluczowgq role odgrywaja
rezonanse ruchéw érednich (w szczegélnosci konfiguracje okresowe) oraz migracja planet w dyskach
protoplanetarnych. Pojecia te, znajdujace sie w tytule osiggniecia naukowego, zostang w niniejszym
wprowadzeniu wyjasnione.

Oddziatywanie pomiedzy planetg i dyskiem skutkuje wymiang energii mechanicznej oraz momentu
pedu pomiedzy nimi, co oznacza zmiane rozmiaru orbity (jej pétosi wielkiej a) oraz jej stopnia sptasz-
czenia (czyli mimosrodu e). Charakter tych zmian zalezy od parametréw dysku oraz masy i orbity
planety, jednak w typowych sytuacjach mamy do czynienia ze zmniejszaniem si¢ zaréwno rozmiaru
orbity (méwimy wtedy o migracji planety w kierunku gwiazdy) jak i jej mimos$rodu (mamy do czy-
nienia z ukolawianiem orbity). Oddzialywanie planet z dyskiem jest przedmiotem wielu badan (np.
Goldreich i Tremaine, 1979, 1980; Tanaka i in., 2002; Tanaka i Ward, 2004; Paardekooper i in., 2010,
2011). Jednym z ich celéw jest okreslenie charakterystycznych skal czasowych migracji 7, oraz ukota-
wiania 7., gdy parametry dysku oraz planety sa zadane (czesto zamiast pary 7,, 7. uzywa sie wielkosci
T4, 0ZNACzajac jg prosciej przez t, oraz k = 1,/7.). Istotnym przedmiotem badar jest rowniez ewolucja
samego dysku (np. Shakura i Sunyaev, 1973; Pringle, 1981; D’Alessio i in., 1998). W ogdélnosci méwimy
wiec o migracji planety w ewoluujacym dysku, tj. tempo migracji oraz ukotawiania orbity jest funkcja
potozenia w dysku oraz czasu (etapu ewolucji dysku).

Jesli w danym dysku znajduje sie¢ wiecej planet o pétosiach wielkich a; oraz odpowiadajacych im
okresach P; (gdzie i numeruje planety w taki sposéb, ze a; < a;11), to migracja danej pary planet
moze by¢ zbiezna lub rozbiezna. Migracja zbiezna planet i oraz j (i < j) oznacza, ze planeta j migruje
szybciej niz planeta i, zatem stosunek pétosi wielkich a;/a; (jak réwniez okreséw orbitalnych P;/P;)
maleje w czasie. W przypadku migracji rozbieznej, to planeta i migruje szybciej, zatem a;/a; (oraz
P;/P;) roénie w czasie.

Znanym wynikiem migracji zbieznej jest powstawanie rezonanséw ruchéw srednich (np. Snellgrove
i in., 2001; Lee i Peale, 2002), tj. wsp6tmiernosci czestosci fundamentalnych zwigzanych z ruchem
orbitalnym: n;/n; = Pj/P; ~ (p + q)/p, gdzie j > i, natomiast p i g s3 matymi liczbami natural-
nymi, a g okre$la rzad rezonansu; przez n, = 2n/Py oznaczamy ruch $redni planety k = i, j. Zja-
wisko rezonansu zwigzane jest z synchronizacjg ruchéw planet na orbitach, jak réwniez zmian sa-
mych orbit wynikajacych ze wzajemnych zaburzen planeta-planeta, tj. pétosi wielkich, mimosrodéw,
dtugosci perycentréw, w szczegdlnosci ich r6znicy A@ = @; — @; oraz tzw. katéw rezonansowych
¢ = pAi—(p+9)Aj+(q—1r)@+r@j, gdzie A, to dtugosc Srednia k-tej planety, a 7 jest liczbg naturalng z prze-
dziatu od 0 do q. WskazZnikiem istnienia takiej synchronizacji jest sposéb, w jaki zmieniaja sie katy A,
¢, ktére, w przypadku uktadu rezonansowego, powinny oscylowa¢ wokét ustalonych wartosci. Po-
woduje to, ze konfiguracja ewoluuje regularnie i jest stabilna. Jest to istotne z powodu wystepowania
chaosu w obszarze separatrysy rezonansu. Obszar chaosu jest tym wiekszy, im wigksze s3 masy pla-
net. W szczeg6lnosci, brak synchronizacji ruchéw systemu, ktérego P;/P; ~ (p + g)/p moze oznaczac
ewolucje chaotyczng, co z kolei prowadzi¢ moze do destabilizacji uktadu.

Rysunek 1 przedstawia przyktadowga ewolucje stosunku okreséw orbitalnych w przypadku migracji
zbieznej oraz rozbieznej w systemie dwéch planeti = 1, j = 2. W symulagji uzyto tzw. parametrycz-
nego modelu migracji (Papaloizou i Larwood, 2000; Beaugé i in., 2006; Moore i in., 2013), w ktérym
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Rysunek 1: Zmiana stosunku okreséw uktadu dwéch planet o masach my = my = 10 Mg obiegajacych
gwiazde o masie my = 1 Mg w przypadku migracji zbieznej (panel a) oraz rozbieznej (panel b) w po-
blizu rezonansu 3:2. Poczagtkowe parametry orbitalne a; = 0.2AU,e; =0.01,e =0, @1 =0, @ =7,
M; =0, My =0 (dlaobusymulacji) oraza, = 0.272 AU (panela) ia; = 0.253 AU (panelb). Parametry
migracji: k = 300 (dla obu symulacji) oraz 71 = 1 X 10*1at, 75 = 4 x 10%lat (panel a); 11 = 4 % 103 1at,
7, = 1 X 10*lat (panel b). W symulagji uzyto modelu parametrycznego migracji, wzor 1.

do N-ciatowych réwnan ruchu dodaje sie¢ nastepujace wyrazy imitujace oddzialywanie dysk-planeta:

Ui Vi~V

fi= 2t Tt M
gdzie v; jest predkoscig astrocentryczng i-tej planety, v, jest predkosciag keplerowska planety na koto-
wej orbicie o promieniu réwnym odlegltoéci planety od gwiazdy. Skala czasowa migragcji i-tej planety
oznaczona jest przez t;, natomiast skala czasowa ukotawiania 7, orbity i-tej planety dana jest przez
7; podzielone przez staly czynnik x; > 1. Powyzszy model prowadzi, przy braku oddzialywania
pomiedzy planetami, do nastepujacej ewolucji pétosi wielkiej oraz mimosrodu orbity i-tej planety
(dlae; < 1):a,(t) = a;(0) exp(—t/7;) oraz e;(t) ~ e;(0) exp(—x;t/ ;).

W przypadku przedstawionym na lewym panelu Rys. 1 stosunek okreséw orbitalnych, poczatkowo
wiekszy od warto$ci nominalnej, maleje do momentu, w ktérym P, /Py = (p+4)/p (tutajp = 2,9 = 1,co
odpowiada rezonansowi 3:2), po czym zaczyna oscylowac w poblizu warto$ci nominalnej rezonansu.
W przypadku migracji rozbieznej (prawy panel Rys. 1) sytuacja wyglada inaczej. Stosunek okreséw,
poczatkowo <1.5, caly czas rosnie, osiggajac wartosci >1.5. Oscylacje P> /P; wokét warto$ci nominalnej
nie wystepuja.

Aby zrozumie¢ ten efekt, nalezy spojrze¢ na rezonans w kontekscie konfiguracji okresowych. Hadji-
demetriou (1976) pokazal, ze w problemie planetarnym (dla niezerowych mas planet), w ukladzie
wspolrotujacym z jedng z planet, istniejg rodziny orbit (konfiguracji) okresowych zwigzane z rezo-
nansami ruchéw $rednich. Uktad, ktéry ewoluuje okresowo charakteryzuje si¢ tym, Ze startujac z da-
nego punktu w przestrzeni fazowej (np. przestrzeni potozen i predkosci planet lub tez elementéw
orbitalnych), po pewnym czasie T (tj. okresie ewolucji) powraca do tego samego punktu. Inaczej
moéwiac, trajektoria fazowa takiego ukfadu jest krzywa zamknietq. Istniejg calte rodziny (galezie) ta-
kich konfiguracji, parametryzowane np. przez jedng ze wspoéirzednych lub, jesli stan uktadu dany jest
przez elementy orbitalne, przez stosunek okreséw (taka parametryzacja uzywana bedzie w niniej-
szym autoreferacie). Przez konfiguracje okresowg rozumiemy dowolnie wybrany punkt tej krzywej.

Konfiguracje okresowe moga by¢ stabilne lub niestabilne. W pierwszym przypadku, jeéli uklad (przez
uklad rozumiemy tutaj reprezentujacy jego stan punkt w przestrzeni fazowej) poczatkowo znajduje
sie blisko trajektorii zamknietej, podczas ewolucji zawsze bedzie sie znajdowal w nieduzej od niej
odlegtosci. W drugiej sytuacji, system bedzie znajdowat si¢ w poblizu trajektorii zamknietej jedynie
przez pewien skoriczony czas.
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Rysunek 2: Ewolucja na diagramie (P»/P1,e;) uktadu dwéch planet w przypadku migracji zbieznej
(panel a) oraz rozbieznej (panel b). Rodziny konfiguracji okresowych stabilnych oraz niestabilnych
zaznaczone s3, odpowiednio, przez czarne oraz szare krzywe. Gatezie dla P,/P; < 1.5 odpowiadajg
anomaliom $rednim M; = 0i M, = 0, podczas gdy My = 0i M, = m dla P,/P; > 1.5. W obu
przypadkach A@ = 7. Kolorem czerwonym oznaczono potozenie ukfadu na diagramie dla M; = 0
oraz M, = 0, kolorem zielonym: M; = 0 oraz M, ~ . Strzatki wskazuja kierunek ewolucji. Poczatek
ewolugji dla danej symulacji oznaczony jest duzym czarnym punktem. Panele (a) i (b) odpowiadajg
uktadom, ktérych ewolucja przedstawiona zostata na panelach (a) i (b) Rys. 1.

Jedli migracja planet jest odpowiednio powolna oraz oddzialywanie dysk-planeta powoduje, ze mi-
mosérody orbit maleja (czyli w sytuacji, ktérg nazwiemy typowsq), system dwoéch planet ewoluuje
w przestrzeni fazowej wzdluz rodziny konfiguracji okresowych (np. Ferraz-Mello i in., 2003; Beaugé
i in., 2006; Hadjidemetriou i Voyatzis, 2010). Orbity okresowe stanowig wiec w przestrzeni fazowej
atraktor dla uktadu z migrujagcymi planetami. Ewolucja systemoéw zilustrowana na Rys. 1 moze by¢
przedstawiona réwniez na diagramie (P»2/P1, e1) na tle rodzin orbit okresowych (Rys. 2).

Rysunek 2a odpowiada migracji zbieznej. Stosunek okreséw jest poczatkowo wigkszy od wartosci
nominalnej 1.5, tj. P,/P; = 1.586, natomiast mimosréd e; = 0.01 jest znaczaco rézny od wartosci
odpowiadajacej konfiguracji okresowej. Migracja jest zbiezna, tj. P>/P1 maleje, jednoczednie e; maleje
w taki sposéb, ze uktad (punkt w przestrzeni fazowej opisujacy jego stan) zbliza si¢ do rodziny orbit
okresowych. Dla P,/P; =~ 1.55 badana konfiguracja znajduje si¢ na galezi orbit okresowych i dalej
ewoluuje wzdluz niej, do momentu gdy P»/P; osigga wartos¢ bliska 1.5, natomiast e; = 0.01. Dalsze
zmniejszanie si¢ P»/P; skutkowatoby dalszym wzrostem e, a im wigkszy jest mimosréd, tym sil-
niej ukotawiana jest orbita (poniewaz é = —e/1,). Osiggana warto$¢ ~0.01 odpowiada réwnowadze
pomiedzy wzbudzaniem mimos$rodu, wynikajagcym ze zmniejszania si¢ P>/P; przy ewolucji wzdtuz
galezi orbit okresowych, oraz ukotawianiem orbity, na skutek oddzialywania planety z dyskiem. Jest
to typowy scenariusz dla gladkiej (tj. bez dodatkowych zaburzeri) migracji zbieznej.

W drugim przypadku, przedstawionym na Rys. 2b, startowe P>/P; ~ 1.423 oraz migracja jest roz-
biezna. Pierwsza czes¢ ewolucji uktadu na diagramie (P»/P1, e1) oznaczona jest na czerwono. Na tym
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etapie system zbliza si¢ do rodziny orbit okresowych. Dla stosunku okreséw ~1.45 konfiguracja znaj-
duje sie juz na gatezi orbit okresowych i dalej ewoluuje wzdtuz niej, do momentu gdy orbity okresowe
przestaja by¢ stabilne (krzywa czarna przechodzi w szarg). Dalsza ewolucja systemu (przedstawiona
na zielono) nie nastepuje juz wzdluz gatezi konfiguracji okresowych, natomiast stosunek okreséw
roénie do wartosci >1.5.

Przejscie pomiedzy dwiema galeziami orbit okresowych nie jest ciggle (np. Hadjidemetriou, 1976).
Dla P,/P; < 1.5 argument krytyczny rezonansu ¢ = 241 =31, + @1 = 11, podczas gdy dla P,/P; > 1.5
kat ¢p1 = 0. Niecigglos¢ pomiedzy dwiema gateziami powoduje czasowe odejscie systemu od konfi-
guracji okresowej. Poza tym ewolucja uktadu przebiega wtedy z pominieciem punktéw (0,0) oraz
(0, ) na plaszczyznie anomalii $rednich (brak zielonych punktéw reprezentujgcych stan systemu
dla P,/P; < 1.51). Po pewnym czasie system znéw ewoluuje wzdluz gatezi orbit okresowych. Taka
sytuacja jest typowa w przypadku migracji rozbieznej. W przeciwieristwie do migracji zbieznej, nie
wystepuje tutaj konfiguracja rtéwnowagowa, a zatem jeéli skale czasowe 71 < 7, to stosunek okreséw
bedzie stale rést.

W dalszej czesci autoreferatu przedstawione zostang wyniki opisane w artykutach H1-HS5,
stanowigcych osiggniecie naukowe. W kazdym z probleméw rozpatrywanych w tych pracach mi-
gracja odgrywa kluczowg role, jako proces prowadzacy do powstawania rezonanséw ruchéw Sred-
nich, w szczegélnosci orbit okresowych. W dwéch z tych prac, H1 i H5, zrozumienie mechani-
zmu migracji pozwolito na wlasciwg interpretacje danych obserwacyjnych, odpowiednio uktadéw
HR 8799 i Kepler-25, i wyznaczenie konfiguracji orbitalnych tych dwéch bardzo réznych (w sensie
mas i rozmiaréw liniowych) od siebie systeméw. Prace te stanowig klamre cyklu sktadajacego sie na
osiggniecie naukowe. Trzy pozostale prace, H2-H4, poswiecone s3 analizie samego procesu powsta-
wania rezonansOw na drodze migracji i nie odnosza si¢ do konkretnych znanych uktadéw plane-
tarnych, cho¢ praca H4 po$wiecona powstawaniu rezonansu 9:7 zainspirowana byfa wcze$niejszym
artykulem na temat systemu Kepler-29 (Migaszewski i in., 2017).

Migracja planet a problem znalezienia stabilnych konfiguracji obserwowanych ukladéw wielo-
planetarnych — przyklad HR 8799 (praca H1)

Jak wspomniano w powyzszym wprowadzeniu, proces migracji prowadzi w typowych sytuacjach
do powstania stabilnych konfiguracji rezonansowych. Fakt ten zostal wykorzystany do znalezienia
parametréw orbitalnych uktadu wokét gwiazdy HR 8799, ktére odpowiadajg stabilnej ewolucji orbi-
talnej oraz sg jednoczesdnie zgodne z obserwacjami.

System planetarny wokoét gwiazdy HR 8799 zostal odkryty metodq bezposredniego obrazowania
dziesig¢ lat temu. Poczatkowo odkryto trzy planety o masach ~10 mas Jowisza (Myyp) kazda, na
orbitach o okresach od ~100 do ~450 lat (Marois i in., 2008). Dwa lata p6Zniej dokonano detekgji
czwartej rownie masywnej planety na orbicie o okresie ~50 lat (Marois i in., 2010). Uktad od razu
stal sie obiektem wielu badan, celem ktérych byto m. in. wyznaczenie konfiguracji orbitalnej tego
zlozonego systemu.

Zadanie to nie jest fatwe z dwdéch powodéw. Po pierwsze, dane astrometryczne obejmowaly w mo-
mencie odkrycia zaledwie ~10 lat (dla planety najbardziej wewnetrznej, HR 8799e, nawet mniej),
co sprawiato, ze wyznaczenie elementéw orbitalnych byto niepewne. Obecnie, pomimo dodatkowych
kilku lat obserwagji, sytuacja wyglada podobnie. Inaczej méwigc, obszar w przestrzeni parametréw,
odpowiadajacy konfiguracjom zgodnym z danymi jest bardzo duzy — a jest to przestrzeri 18-to wy-
miarowa, przy zalozeniu, ze uktad jest ptaski oraz, ze masy planet s3 znane. Po drugie, silne oddziaty-
wania grawitacyjne pomiedzy masywnymi planetami oraz zwarto$¢ dynamiczna ukfadu (okresy or-
bitalne kolejnych par planet, jakkolwiek znane z duza niepewnoscig, sa w stosunkach rzedu 2) powo-
duje, ze przestrzen parametréw systemu zdominowana jest przez silne ruchy chaotyczne. Przez zwar-
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toé¢ dynamiczng rozumiemy tutaj mate stosunki rozmiaréw orbit/okreséw orbitalnych, tj. a;1/a; lub
Pi11/P;, anie mate wartosci a; lub P;. Z uwagi na skalowalno$¢ liniowa zagadnienia N ciat, zmiana roz-
miaréw orbit przekiada sie jedynie na zmiane skali czasowej ewolucji, natomiast nie pocigga za sobg
zmian w dynamice.

Problemy ze znalezieniem stabilnych konfiguracji zgodnych z obserwacjami zostaty zgtoszone krétko
po odkryciu pierwszych trzech planet uktadu (Fabrycky i Murray-Clay, 2010; Gozdziewski i Miga-
szewski, 2009). Po odkryciu czwartej, sytuacja jeszcze sie pogorszylta. Dla kompletnosci obrazu nalezy
jednak nadmieni¢, Ze przyjmowany zwykle za konieczny warunek stabilnosci orbitalnej uktadu sto-
sunkowo miodego (wiek gwiazdy, cho¢ stabo okreslony, miesci sie najprawdopodobniej w przedziale
od ~30 do ~90 milionéw lat; Baines i in., 2012) byt zarzucany na rzecz hipotezy méwiacej, ze uktad
moze sie rozpas¢ w ciggu najblizszych kilkudziesieciu milionéw lat (Gozdziewski i Migaszewski,
2009). Jakkolwiek taka hipoteza nie moze by¢ z géry wykluczona, szukanie alternatywnych modeli
wynikato bardziej z niemoznosci znalezienia stabilnych konfiguracji, niz z istotnych przestanek astro-
tizycznych.

W celu znalezienia stabilnych konfiguracji zgodnych z obserwacjami postepuje sie zwykle
w nastepujacy sposéb. W pierwszym kroku stosuje sie algorytm globalnego przeszukiwania prze-
strzeni parametréw w celu znalezienia systeméw odpowiednio dobrze pasujacych do danych obser-
wacyjnych, np. w sensie odpowiednio malej wartoéci funkgji x2, uzyskujac zazwyczaj bardzo duza
liczbe konfiguracji. W drugim kroku stuza one za warunki poczatkowe w catkowaniach N-cialowych,
majacych na celu okreslenie, czy dana konfiguracja jest stabilna czy nie. Czesto uzywa sie tutaj tzw.
szybkich indykatoréw chaosu, dzigeki czemu proces ten mozna znaczaco przyspieszy¢ (np. Panichi
iin., 2017).

W przypadku ukladu HR 8799 strategia ta jednak nie jest skuteczna. Jak zostalo wspomniane
powyzej, z uwagi na duze masy, zwartos¢ dynamiczng systemu oraz krétki ciagg obserwacyjny,
prawdopodobienistwo znalezienia stabilnej konfiguracji zgodnej z obserwacjami jest bardzo mate,
rzedu '8, Wielkosé € okresla $rednia po parametrach ze stosunku zakresu wartoéci danego parametru
odpowiadajacych stabilnej ewolucji do jego zakresu dopuszczanego przez wiezy obserwacyjne. Juz
przy € ~ 0.1, prawdopodobieristwo losowego znalezienia takiej konfiguradji jest rzedu 10718, nato-
miast efektywnie mozna przebada¢ pod katem stabilnosci liczbe warunkéw poczatkowych ~10°.

Szanse znalezienia stabilnego systemu pasujacego do obserwacji mozna zwiekszy¢ stosujac inne
algorytmy przeszukiwania przestrzeni parametréw. W metodzie znanej w literaturze pod nazwa
GAMP (Gozdziewski i in., 2008), stabilnos$¢ konfiguracji badana jest w trakcie procesu dopasowywa-
nia orbit do danych obserwacyjnych. Jednak i tutaj, przy braku znaczacego ograniczenia warunkéw
poczatkowych, wielo§¢ parametréw oraz bardzo maly obszar stabilnego ruchu powodujg, Ze posta-
wiony cel nie mégt zostaé osiggniety.

W obu opisanych powyzej podejsciach wigkszos¢ (jesli nie caly) czas obliczeniowy przeznaczony
jest na testowanie zgodnosci z obserwacjami oraz z zalozeniem stabilnosci konfiguracji, ktére i tak
okazuja sie by¢ niestabilne. Podejscie zaproponowane w pracy H1 polega na tym, Zze sprawdzane sa
pod katem zgodnosci z obserwacjami jedynie konfiguracje, o ktérych wiemy z gory, ze sa stabilne.
Stabilnos¢ jest zapewniona wiasnie przez proces migracji. Takie podejScie pocigga za sobg jednak
zalozenie odnos$nie konkretnego typu konfiguracji orbitalnej, tj. rezonansowej, ktére w rzeczywistosci
nie musi by¢ spelnione (np. Gotberg i in., 2016).

Zaproponowana metoda zostata opisana w pracy H1, ponizej zostanie przedstawiona jedynie w zary-
sie. W astrofizycznym modelu oddzialywania dysk-planeta skale czasowe migracji oraz ukofawiania
zalezg w zlozony sposéb od parametréw dysku oraz masy planety. W zaprezentowanym w H1 podej-
$ciu uzyto parametrycznego modelu migracji (wzér 1), w ktérym 7; oraz «; s3 wolnymi parametrami.
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Rysunek 3: Ewolucja przykladowej konfiguracji z migrujagcymi planetami o masach jak w ukladzie
HR 8799 przedstawiona jako zmiana w czasie parametréw uktadu, tutaj: pétosi wielkich, stosunkéw
okresow, wartosci kata krytycznego taricucha rezonanséw 8:4:2:1 (0 = Ay — 242 — A3z + 2A4) oraz
mimosrodu planety wewnetrznej. Panele po prawej stronie odpowiadajg spowolnionej migracji (patrz
tekst). Na czerwono zaznaczono konfiguracje, ktére sg zgodne z obserwacjami. Rysunki z pracy H1.

Jakkolwiek prosty, model ten wykorzystany jest tutaj jedynie do symulowania procesu prowadzgcego
do powstania ukladu rezonansowego (czyli stabilnego). Jak wyjasniono we wprowadzeniu, ewolu-
¢ja systemu z migrujacymi planetami w przestrzeni fazowej determinowana jest przez strukture orbit
okresowych, a ta zalezy jedynie od mas planet oraz ich liczby, natomiast jest niezalezna od para-
metréw dysku czy tez przyjetego modelu migracji. Parametry dysku protoplanetarnego, w ktérym
powstaly planety uktadu HR 8799, jak réwniezZ ich poczatkowe orbity nie s znane, nie byly tez przed-
miotem badanh w pracy H1. Inaczej méwigc, w pracy tej migracja zostala wykorzystana jako metoda
heurystyczna znalezienia stabilnych konfiguracji rezonansowych, ktére nastepnie badane byly pod
katem zgodnosci z obserwacjami.

Rysunek 3 przedstawia wynik przyktadowej symulagji ilustrujgcej dzialanie metody. Poczatkowe or-
bity planet zadane sg losowo, w taki sposéb, aby stosunki okreséw kolejnych planet 2 oraz zeby
orbity byly bardziej rozlegle niz obecnie obserwowane. Parametry migracji 7;, x; (gdziei = 1,2,3,4
numeruje kolejne planety, poczawszy od najbardziej wewnetrznej) réwniez wybrano losowo, jednak
tak, zeby migracja byta zbiezna dla kazdej kolejnej pary planet, tj. 11 > 72 > 73 > 74. W omawianym
przykladzie, po czasie ~60 tysiecy lat stosunki okreséw kolejnych par planet P;.1/P; = 2, jednak kat
krytyczny tego taricucha rezonanséw, 0 = Ay —2A; — A3 +214, wcigz rotuje (panele w lewej kolumnie),
co oznacza, ze uklad jeszcze nie jest rezonansowy.

Kiedy rozmiary orbit osiggng wartosci zblizone do obserwowanych, migracja zostaje spowol-
niona (panele w prawej kolumnie). Jest to zabieg techniczny, stosowany w celu niedopuszczenia
do pominiecia konfiguracji pasujacej do obserwacji. Na kazdym kroku catkowania réwnan ruchu
sprawdzany jest stopieri dopasowania konfiguracji do danych obserwacyjnych. Aby stwierdzi¢ czy
dany system moze odpowiadaé obserwacjom astrometrycznym, znajdowane sa najlepiej pasujace
wartosci katéw Eulera, opisujacych orientacje systemu w przestrzeni, jak réwniez faza ewolucji N-
ciatowej (co odpowiada przyporzadkowaniu znalezionemu warunkowi poczgtkowemu wtasciwej
epoki). W przedstawionym przykladzie po czasie ~2 milioné6w lat symulowanej migracji parametry
ukladu dobrze odpowiadajag danym astrometrycznym. Systemy pasujace do obserwacji zaznaczono
na czerwono. W tym czasie ukiad jest juz konfiguracja rezonansowg. Méwimy wtedy o rezonansie
czterocialowym. Kat rezonansowy calej konfiguracji, jak réwniez katy odpowiadajgce rezonansom 2:1
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Rysunek 4: Pozycje planet na niebie (czerwone punkty) w poszczegdlnych epokach obserwacyjnych.
Gwiazda (z6tty dysk) znajduje sie w punkcie (0, 0). Zielone krzywe przedstawiajg orbity modelowe
(w przedziale czasu od roku 1980 do 2030) odpowiadajace stabilnym oraz pasujagcym do obserwa-
¢ji konfiguracjom. Szare/czarne krzywe odpowiadajg systemowi o najlepszej jakosci dopasowania.
Rysunek z pracy H1.

w poszczegoélnych parach planet, librujg z maty amplituda, co gwarantuje stabilno$¢ uktadu (ktéra
zostala sprawdzona przez bezposrednie catkowanie N-cialowe). Klasycznym przyktadem takiego re-
zonansu wielokrotnego w naszym Ukladzie Stonecznym jest tréjcialowy rezonans Laplace’a w syste-
mie ksiezycow Jowisza: lo, Europy i Ganimedesa (Sinclair, 1975; Yoder, 1979), ktéry réwniez ztozony
jest z rezonanséw dwuciatowych 2:1.

Rysunek 4 przedstawia dane obserwacyjne (potozenia planet wzgledem gwiazdy centralnej) w po-
szczegOlnych epokach wraz z dopasowanym modelem orbitalnym. Model ten jest uzywany jako ,,ofi-
cjalna” konfiguracja systemu HR 8799 w pracach, w ktérych badana jest struktura dynamiczna dys-
kéw pytowych odkrytych na zewnatrz orbity najbardziej zewnetrznej planety b oraz wewnatrz orbity
najbardziej wewnetrznej planety e (np. Contro i in., 2015, 2016; Read i in., 2018). Wciaz jednak po-
szukiwane sa mozliwe stabilne konfiguracje nierezonansowe tego systemu (np. Gotberg i in., 2016).
W niedawnej pracy (Gozdziewski i Migaszewski, 2018) metoda przedstawiona w artykule H1 zostata
ulepszona i uzyta do analizy rozszerzonego o nowe obserwacje zestawu danych astrometrycznych.
Nowa analiza potwierdzita rezonansowq nature uktadu. Pozostale wyniki tej pracy zostang omo-
wione w dalszej czesci autoreferatu.

Zaprezentowana w pracy H1 metoda zostala réwniez wykorzystana do znalezienia dobrego punktu
startowego w analizie fotodynamicznej ukladu Kepler-223 (Mills i in., 2016). System ten, odkryty
w ramach misji KepLer (Borucki i in., 2010, 2011), sklada sie z czterech planet o masach kilku mas
Ziemi, ktére tworzg bardzo zwartg konfiguracje rezonansowg, tj. okresy kolejnych par planet sa w sto-
sunkach bliskich 4/3, 3/2, 4/3. Podobnie jak w przypadku systemu HR 8799, zwarto$¢ dynamiczna
uktadu, wielowymiarowo$¢é przestrzeni parametréw, jak rowniez stabe wiezy obserwacyjne (niski
stosunek sygnatu do szumu, stosunkowo krétki cigg obserwacyjny) powodowaly, ze znalezienie sta-
bilnej konfiguracji zgodnej z obserwacjami bylo bardzo mato prawdopodobne przy zastosowaniu
standardowych metod optymalizacji modeli orbitalnych. Metoda zaproponowana w pracy H1 po-
zwolila na znalezienie takiej konfiguracji i potwierdzenie rezonansowej natury systemu Kepler-223.
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Praca (Mills i in., 2016), opublikowana w Nature wraz z grupa amerykanskich astronoméw, nie
znalazla sie na liscie stanowigcej osiggniecie naukowe, z uwagi na niedominujacy (cho¢ istotny)
udziat habilitanta w jej powstaniu. Niemniej jednak, zastosowanie metody przedstawionej w pracy H1
do uktadu bardzo réznego od systemu, do analizy ktérego zostata opracowana, jak réwniez do in-
nego typu danych obserwacyjnych, wskazuje na uniwersalno$¢ samego podejscia oraz na istotno$é
procesu migracji w formowaniu si¢ konfiguracji orbitalnych w bardzo réznych zakresach mas planet
oraz rozmiaréw liniowych uktadéw.

Ewolucja dwéch planet w dysku protoplanetarnym — konfiguracje okresowe jako stan konicowy
migracji (praca H2)

Jak pokazano na przykfadzie systemu HR 8799, migracja odgrywa istotng role w powstawaniu kon-
figuracji orbitalnych zwartych systeméw z kilkoma planetami. Naturalnym jest zatem zbadanie tego
procesu w bardziej systematyczny sposéb, zaczynajac od uktadéw dwuplanetarnych oraz odchodzac
od parametrycznego modelu migracji na rzecz modelu astrofizycznego. Taki byt cel pracy H2, przy
czym skupiono si¢ na systemach, ktérych planety majg masy rzedu kilku-kilkunastu mas Ziemi,
a okresy orbitalne sg rzedu kilku-kilkudziesieciu dni.

Byly dwa powody wspomnianego powyzej wyboru. Pierwszym byt fakt, iz dzieki misji KepLEr (Bo-
rucki i in., 2010) znamy setki systeméw z matomasywnymi planetami na krétkookresowych orbi-
tach, co sprawia, Zze wyniki modelowania migracji moga by¢ poréwnane z obserwowanymi uktadami
zaréwno dla indywidualnych przypadkéw, jak i w sensie statystycznym. Drugi powdd byt taki, ze
niewielkie planety nie zaburzajg w istotny sposéb ewolugji dysku protoplanetarnego, dzieki czemu
mozna stosowaé uproszczone modele samego dysku, jak réwniez oddzialywania dysk-planeta, za-
miast znacznie bardziej czasochtonnych petnych symulacji hydrodynamicznych. Podejécie to umoz-
liwia zbadanie ewolucji ukltadéw z migrujacymi planetami dla wielu réznych wartosci mas oraz
poczatkowych parametréw orbitalnych.

Bezposrednia motywacja powstania pracy H2 byla préba wyjasnienia rozbieznosci statystycznych
pomiedzy rozkladem stosunkéw okresow otrzymywanym z symulacji migracji planet oraz rozkla-
dem uzyskiwanym dla znanych uktadéw, gtéwnie odkrytych w ramach misji KepLer (np. Fabrycky
i in., 2014). Okazuje si¢, ze systeméw, ktérych stosunki okreséw sa bliskie warto$ciom rezonanso-
wym 2/1,3/2,4/3, itd. nie jest wiele, tj. histogram P,/P; nie posiada wyraznych maksiméw w okoli-
cach liczb wymiernych, odpowiadajacych rezonansom pierwszego rzedu (poza stabym maksimum
w okolicy rezonansu 3:2).

Gdyby podczas ewolucji planet w dyskach przewazata migracja zbiezna, maksima w histogramie po-
winny by¢ bardzo silne i zdecydowana wigkszoé¢ systeméw powinna mie¢ P>/P; =~ (p+1)/p, z uwagi
na dominujacg rolg rezonanséw pierwszego rzedu. Z drugiej strony, gdyby planety migrowaty gtéw-
nie rozbieznie, konfiguracje nie bylyby tak zwarte, tj. przewazatyby ukfady hierarchiczne, ktérych
stosunki okreséw P, /P; = 10.

W literaturze przedstawianych jest kilka mozliwych wyja$nieri obserwowanych rozbiezno$ci. Wsréd
nich sg turbulencje w dysku (Nelson, 2005) lub oddzialywanie planet z planetezymalami juz po roz-
proszeniu si¢ dysku (Chatterjee i Ford, 2015). Innym proponowanym mechanizmem jest rozbiezna
migracja wywolana oddziatywaniami ptywowymi planet z gwiazdg centralng (Papaloizou, 2011; Ba-
tygin i Morbidelli, 2013; Delisle i Laskar, 2014).

W pracy H2 zaproponowano, ze wyjaénieniem omawianej niezgodnosci wynikéw modelowania
ze statystykq obserwowanych systeméw moze by¢ naprzemienna migracja zbiezna i rozbiezna pary
planet, wynikajaca ze zloZzonej struktury dysku oraz jego ewolucji. Skonstruowano model tzw. a-
dysku, (np. Shakura i Sunyaev, 1973), j. taki, w ktérym lepko$¢ turbulentna traktowana jest w uprosz-
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Rysunek 5: Kolorem oznaczono skale czasowe zmiennosci P, /P; jako funkcje (P2/P1, a1). Kolor zielony
oznacza migracje zbiezng, czerwony — rozbiezng. Nasycenie koloru jest tym wigksze im szybsza jest
ewolucja P»/P;. Strzatki tworzg pole wektorowe systemu dwéch planet na przedstawionym diagra-
mie. Diagram odpowiada masom planet m; = mp = 7Mg oraz ustalonej chwili czasu w ewolugji
dysku (t = 5 x 10° lat). Rysunek z pracy H2.

czony sposéb. Parametry dysku, tj. tempo akrecji, determinowane przez warto$¢ a, jak réwniez efek-
tywnos¢ procesu foto-parowania (Matsuyama i in., 2003), dobrane zostaly tak, aby czas zycia dysku
byt wystarczajagcy do migracji planet o masach kilku-kilkunastu mas Ziemi z orbit o rozmiarach
~1 AU do orbit o okresach kilku-kilkudziesieciu dni. W pracy pokazano, ze kluczowe dla uzyska-
nia realistycznego modelu dysku byto uwzglednienie zaleznosci nieprzeZroczystosci od temperatury
i gestosci dysku gazowo-pylowego (uzyto tablic nieprzezroczystosci z pracy Semenov i in., 2003).

Znajac parametry fizyczne dysku w danej chwili czasu oraz odlegloé¢ od gwiazdy centralnej, obli-
czana jest sita dzialajgca na planete, przy wykorzystaniu formut przyblizonych, gtéwnie z prac (Paar-
dekooper i in., 2011; Tanaka i Ward, 2004 ), opisujgcych migracje oraz ukolawianie orbit planet mato-
masywnych. Uwzglednione zostalo réwniez przejécie w zakres bardziej masywnych planet (Dittkrist
iin., 2014). Tak obliczona sita dodawana jest do N-cialowych réwnan ruchu, ktére sa catkowane nu-
merycznie w przedziale czasu réwnym 3 milionom lat, co odpowiada czasowi zycia dysku. Doktadny
opis modelu znajduje si¢ w pracy H2.

Jednym z celéw artykutu byto wykazanie, Zze dla réznych odlegtosci od gwiazdy centralnej, migracja
planet moze zachodzi¢ w réznych skalach czasu, w szczeg6lnosci moze zmienia¢ kierunek. W konse-
kwencji dla pary planet migracja moze by¢ zbiezna lub rozbiezna, zaleznie od tego, w ktérym miejscu
w dysku znajduja sie w danej chwili planety. W ogdélnosci stosunek okreséw moze naprzemiennie
male¢ i rosngé. Oprécz tego sam dysk ewoluuje, co sprawia Zze obszary migracji zbieznej i rozbieznej
przesuwaja sie w kierunku gwiazdy. Ztozenie tych dwdéch efektow powoduje, ze wynik koricowy (tj.
stosunek okres6w) moze by¢ trudny do przewidzenia bez przesledzenia ewolucji systemu az do mo-
mentu rozproszenia dysku.
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Rysunek 6: Ewolucja czterech wybranych systeméw, bedacych wynikiem symulacji migracji
w ewoluujacym dysku, przedstawiona na diagramach katéw rezonansowych ‘P(zli =AM -2+ @

oraz qf)éli = A1 — 2A2 + @,. Czas catkowania N-ciatowego wynosi 10° P,. Rysunki z pracy H2.

Rysunek 5 przedstawia obszary zbieznej oraz rozbieznej migracji, oznaczone odpowiednio zielonym
oraz czerwonym kolorem, dla planet o réwnych masach m; = my = 7 Mg W wybranej epoce ewolucji
dysku. Strzatki oznaczajg pole wektorowe na diagramie (P»/P1, a1). Ewolucja uktadu na takim diagra-
mie, ktéry ulega zmianie na skutek ewolucji dysku, jest bardzo ztozona. W szczegdlnosci, w rozpa-
trywanym przypadku wewnetrzna czeé¢ dysku odpowiada migracji rozbieznej.

W pracy H2 przeprowadzono 3500 symulacji migracji uktadéw dwuplanetarnych dla losowo wybra-
nych mas planet oraz ich poczatkowych orbit. Ostateczny wynik okazat sie by¢ negatywny w sensie
wyjasnienia rozbieznosci pomiedzy obserwowanym oraz modelowanym rozktadem stosunkéw okre-
sow, chociaz P,/P; syntetycznych systeméw przyjmowatly wartosci z petnego zakresu. Uzyskiwano
zaréwno bardzo zwarte konfiguracje z P,/P; ~ 1.2 jak réwniez z P>/P; 2 2, wlacznie z systemami
hierarchicznymi, gdzie P,/P; ~ 10.

Trudno$¢ uzyskania dyskutowanej tutaj zgodnosci wynika z silnej zaleznosci statystyki koficowych
konfiguracji od przyjetego rozkladu mas planet. Jesli dominuja systemy, w ktérych m; > mo, to roz-
ktad P,/P; pozbawiony jest wyraznych maksiméw wokét wartosci rezonansowych, w innym przy-
padku uwidaczniajg sie¢ maksima, tym silniejsze, im wiecej jest systeméw z m; < my. Masy planet
znacznej grupy obserwowanych uktadéw znane s stabo. Szczegélnie w przypadkach, w ktérych
P5 /P jest dalekie od wartosci rezonansowych, spodziewane amplitudy sygnatéow TTV (zmian czaséw
tranzytow; ang. transit timing variation) s3 mniejsze od niepewnosci pomiarowych czaséw tranzytow.
Ponadto uzyskiwany histogram P, /P; zalezy od przyjetego rozktadu poczatkowych orbit, ktére nie sg
znane. Testowanie zgodnosci koricowych rozktadéw pochodzacych z symulacji migracji z rozktadem
dla obserwowanych systeméw moze by¢ zatem niemiarodajne.

W pracy H2 udato si¢ jednak znalez¢ ceche wspdlng dla systeméw o réznych wartoéciach P»/Py,
a niezalezng od wymienionych wyzej czynnikéw. Prawie wszystkie konfiguracje powstale na skutek
migracji okazaly sie¢ by¢ konfiguracjami okresowymi. Na Rys. 6 przedstawiono ewolucje czterech wy-
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branych ukladéw na diagramie katéw krytycznych rezonansu 2:1. System I (lewy gérny panel) odpo-
wiada stosunkowi okreséw wiekszemu od 2, ale bardzo bliskiemu warto$ci nominalnej. Uktady I11 II
sg przesuniete nieznacznie wzgledem 2, tj. P,/P1 ~ 1.95 (II) oraz P,/P; ~ 2.05 (III). Konfiguracja IV
odpowiada P»/P; 2 2.12.

Trajektorie fazowe dla wszystkich tych systeméw sg zamkniete (na rysunku widzimy rzuty tych
trajektorii na ptaszczyzne wybranych parametréw). Podobnie ewoluujg prawie wszystkie uktady
bedace wynikiem symulacji. Wyjatkiem sg konfiguracje hierarchiczne z duzymi warto$ciami P,/P;
oraz niektdre systemy w rezonansach wyzszych rzedéw. Ta ostatnia wtasnoé¢ zostanie wyjasniona
w pracy H4.

Jak wspomniano we wprowadzeniu, w literaturze (np. Ferraz-Mello i in., 2003; Beaugé i in., 2006; Ha-
djidemetriou i Voyatzis, 2010) dyskutowana byta zalezno$¢ migracji oraz orbit okresowych. W pracy
H2 pokazano ponadto, ze koficowym produktem migracji sa dokladne konfiguracje okresowe. Ar-
tykul H5 po$wiecony jest prébie stwierdzenia czy obserwowane systemy moga by¢ okresowe. Bli-
skos¢ danego uktadu w stosunku do konfiguracji okresowej wskazuje na tagodny przebieg migra-
¢ji (migracja powolna oraz bez dodatkowych zaburzeri wywotanych, np. przez turbulencje w dysku
lub tez oddziatywania planet z planetezymalami). Zanim jednak przejdziemy do opisu wynikéw tej
pracy, w nastepnym punkcie przedstawiona zostanie analiza migracji w konfiguracjach trzech pla-
net (praca H3), poniewaz dostarcza ona dodatkowej charakterystyki systeméw, ktéra moze postuzyé
do nalozenia wiezéw na parametry migracji.

Ewolucja trzech planet w dysku protoplanetarnym - lanicuchy rezonanséw ruchéw Srednich
(praca H3)

W pracy H3 wykonano analogiczne symulacje jak w artykule H2, jednak dla systeméw z trzema pla-
netami. Podobnie jak w przypadku uktadéw dwuplanetarnych migracja poszczegdlnych par w kon-
figuracjach tréjplanetarnych moze by¢ zbiezna lub rozbiezna, zaleznie od umiejscowienia planet
w dysku oraz etapu jego ewolucji. Z uwagi na wiekszga liczbe parametréw orbitalnych struktura or-
bit okresowych, a co za tym idzie ewolucja systeméw z trzema planetami, jest bardziej ztozona, niz
w problemie omawianym w pracy H2.

Tak jak w przypadku systeméw dwoéch planet migracja prowadzi do powstawania rezonanséw ru-
chéw &rednich, tak efektem koficowym migracji trzech planet moga by¢ tzw. faficuchy rezonanséw,
czego przyktadem jest oméwiony wezedniej uktad HR 8799. Konfiguracja tego typu charakteryzuje
sie tym, ze kolejne pary planet znajduja sie w rezonansie, tj. ich katy rezonansowe libruja. Skutkuje
to tym, ze system trzech planet jako cato$¢ znajduje si¢ w rezonansie tréjciatowym.

Przykladowa ewolugcja systemu trzech migrujgcych planet przedstawiona jest na Rys. 7 (lewy pa-
nel) jako Sciezka ewolucyjna na diagramie stosunkéw okreséw. Uklad startuje z punktu oznaczonego
przez 0. Poczatkowo migracja dla obu par jest zbiezna, a zatem stosunki okreséw P»/P; oraz P3/P»
malejg do wartoéci nominalnych rezonanséw 3:2, 4:3 (punkt oznaczony na diagramie przez 1), co pro-
wadzi do rezonansowej synchronizacji tego uktadu (powstaje taricuch rezonanséw). Na skutek zmian
polozen planet w dysku, jak réwniez zmian samego dysku, migracja staje si¢ rozbiezna i stosunki
okreséw rosng — éciezka ewolucyjna systemu przebiega przez punkty 2 i 3; kierunek ewolucji wska-
zany jest strzatkg. Po dojéciu do punktu o wspétrzednych (~5/3, ~3/2), co odpowiada taricuchowi
rezonanséw 5:3, 3:2, dalsza ewolucja nastepuje wzdtuz linii horyzontalnej az do punktu (~2/1, ~3/2),
oznaczonego przez 4. Po przejsciu przez ten punkt, system dalej migruje rozbieznie (oba stosunki
okreséw rosng) az do punktu 5, po czym zawraca do punktu 6. Konicowym rezultatem tej ztozonej
ewolucji jest konfiguracja okresowa zwigzana z farficuchem rezonanséw 2:1, 3:2. Trajektoria fazowa
takiej konfiguracji jest zatem zamknieta, co wida¢ na prawym panelu Rys. 7, w rzucie na diagram
réznic dtugosci perycentréw.
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Rysunek 7: Po lewej: Ewolucja przykladowego systemu na diagramie stosunkéw okreséw. Kieru-
nek ewolucji wskazywany jest przez strzatki. Kolejne etapy ewolucji numerowane sg od 0 (poczatek
symulacji) do 6 (koniec symulacji). Poziome i pionowe linie odpowiadaja warto$ciom rezonanso-
wym. Po prawej: N-cialowa ewolucja systemu po rozproszeniu si¢ dysku przedstawiona na diagramie
(A1, Ay 3). Rysunki z pracy H3.

Wyniki 2700 symulagji dla réznych mas planet oraz poczatkowych orbit przedstawione s3 na le-
wym panelu Rys. 8. Czarne punkty oznaczaja polozenia systeméw na diagramie stosunkéw okre-
sOw po rozproszeniu si¢ dysku. Wigkszos¢ punktéw ukltada sie na szarych krzywych. Krzywe te
odpowiadaja drodze jaka na diagramie przebylt przyktadowy uklad zilustrowany na Rys. 7, konkret-
nie fragmentom Sciezek ewolucyjnych wyznaczonych przez punkty 1,2,3 oraz 4, 5, 6.

W przypadku migracji rozbieznej oraz przy zatozeniu, ze uklad pozostaje w rezonansie, stosunki
okresow x = P,/P; oraz y = P3/P; zmieniaja si¢ w Scisle okredlony sposéb. Dla taficucha rezonanséw
pierwszego rzedu, x = (g + 1)/q oraz y = (p + 1)/p, krytyczny kat rezonansu tréjcialowego 0 = gA; —
(g+p+1)A2+(p+1)A3. Jesli O libruje, stosunki okreséw x oraz y powigzane sg nastepujaca zaleznoscia:

1

a1 g
]—/_1+p+1(1 X). 2)

Réwnanie to definiuje Sciezke ewolucyjng rezonansowej konfiguracji trzech planet migrujacych roz-
bieznie. Oznacza to, ze ukfad, ktéry na skutek migracji zbieznej ulegt rezonansowej synchronizacji
pozostaje rezonansowy w sensie librujacych katéw krytycznych, nawet jesli jego dalsza migracja jest
rozbiezna, co pocigga za soba wzrost stosunkéw okreséw wzgledem nominalnych wartosci (g + 1)/g
oraz (p +1)/p.

W ogdélnym przypadku migracji rozbieznej trzech planet 71 < 75 < 73, tj. bez rezonansu tréjciatowego,
stosunek okreséw kazdej z par planet ewoluuje niezaleznie — x oraz y rosng zgodnie z formutami
x=15x (TIl - Tz_l) orazyy =15y (151 - Tgl) —zatem x, y nie muszg zmieniac si¢ zgodnie ze wzorem 2,
odpowiadajacym ewolucji w rezonansie. Umiejscowienie obserwowanego systemu na takiej krzywej
wskazuje na opisany powyzej scenariusz powstania danej konfiguracji.

Lewy panel Rys. 8 pokazuje, oprécz wspomnianych ukfadéw bedacych wynikiem symulacji (czarne
punkty), réwniez polozenia znanych uktadéw z trzema planetami, odkrytych w ramach misji KepLEr
(zielone punkty), w zakresie stosunkéw okreséw <1.8. Poréwnanie rozmieszczenia tych punktéw
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Rysunek 8: Po lewej: Statystyka ukladéw z symulacji (czarne punkty), znane systemy (zielone
punkty) oraz Sciezki ewolucyjne systeméw rezonansowych (szare krzywe). Pionowe oraz poziome
linie oznaczaja nominalne warto$ci rezonanséw. Po prawej: Ewolucja systemu trzech planet w ramach
modelu parametrycznego (wzoér 1), przy zatoZeniu, ze migracja poczatkowo jest zbiezna, a po cza-
sie 5 milionéw lat staje sie rozbiezna. Obie symulacje r6znig si¢ jedynie wartoscig parametru x.
Kierunek ewolucji wskazywany jest przez strzatki. Przerywana linia oznacza Sciezke ewolucyjna
ukladu, bedgcego w faricuchu rezonanséw 5:4, 4:3. Czerwone punkty wskazuja potoZenie na diagra-
mie dwéch znanych systeméw z trzema planetami, Kepler-60 oraz Kepler-431. Rysunki z pracy H3.

prowadzi do wniosku, Ze rzeczywiste uktady nie podlegaja przewidywanemu rozktadowi na diagra-
mie stosunkéw okreséw.

Aby wyijasni¢ przyczyne tej niezgodnosci, przeprowadzono seri¢ symulacji w ramach modelu para-
metrycznego (wzér 1; prawy panel Rys. 8). W symulacjach tych migracja poczatkowo jest zbiezna, co
prowadzi do synchronizacji rezonansowej systemu (kat O libruje). Nastepnie migracja staje si¢ roz-
biezna. Odejscie od nominalnych wartoéci x = 5/4, y = 4/3 nastepuje wzdluz opisanej powyzej Sciezki
(linia przerywana), jesli « jest odpowiednio duze, przy czym juz dla wartosci 225 uzyskanie konfi-
guracji podobnej do uktadu Kepler-431 nie jest mozliwe w ramach przedstawianego tutaj scenariusza
(migracja rozbiezna z rezonansu tréjcialowego). Dopiero przy mniejszej wartoéci k' < 20 mozliwe jest,
ze uklad przestaje by¢ rezonansowy, a stosunki okreséw x oraz y zmieniajg si¢ niezaleznie od siebie.

Model astrofizyczny uzywany w pracach H2 i H3 korzystal z analitycznych formut na 7, oraz 7.,
bedacych funkcjami parametréw dysku oraz planety. Uzyskiwano w ten sposéb bardzo duze wartosci
x ~ 1000, co wynika najprawdopodobniej ze zbyt prostego modelu fizycznego dysku i jego oddzia-
lywania z mimo$rodowg orbitg (Tanaka i Ward, 2004). W rzeczywisto$ci tempo ukotawiania orbit (a
zatem i warto$¢ parametru x) nie jest dobrze poznane. Dla niewielkich planet mozliwe jest x ~ 30
(Kley i in., 2009), cho¢ w innych pracach (np. Papaloizou i Larwood, 2000; Cresswell i Nelson, 2006)
symulacje hydrodynamiczne prowadzg do tempa ukolawiania nawet wiekszego niz to wynikajace
z pracy (Tanaka i Ward, 2004). Problem oszacowania wartosci «k jest wcigz otwarty.
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Rysunek 9: Ewolucja przyktadowych systeméw z dwiema planetami migrujacymi zbieznie, dla
poczatkowych P, /P; 2 9/7. Polozenia systeméw na diagramach pokazane sg kolorami niebieskim
oraz r6zowym (dla My = 1, M, = m) na tle orbit okresowych (przerywane krzywe: zielona dla
rezonanséw pierwszego rzedu 4:3 i 5:4 oraz czerwona dla rezonansu 9:7). Rodziny orbit okresowych
odpowiadajg M; = M, = n. Kierunek ewolucji wskazywany jest przez strzatki. Fragmenty ewolucji
w rezonansie 9:7 pokazane sg w zblizeniach. Masy planet m; = m = 6 Mg, masa gwiazdy réwna jest
masie Storica. Panele (a) i (b) odpowiadajg niemal identycznym warunkom poczatkowym (szczegoty
w tekscie). Rysunki z pracy H4.

Stosunkowo niewielka wartoé¢ « jest zatem jednym z mozliwych wnioskéw plynacych z poréwna-
nia wynikéw symulacji ze statystyka obserwowanych ukladéw. Gdyby jednak przyjety scenariusz
migracji rozbieznej ukladu w rezonansie nie byt stuszny, wnioskowanie powyzsze nie bedzie upraw-
nione. Obserwowane systemy mogly w rzeczywisto$ci nigdy nie by¢ w rezonansie. Innym mozliwym
wyjadnieniem omawianej rozbieznosci jest to, ze migracja nie jest gtadka, tj. ze nie mozna zanie-
dba¢ turbulencji w dysku lub/i oddziatywania planet z planetezymalami, pozostalymi w ukladzie
po rozproszeniu sie dysku. Jakkolwiek problem ten pozostaje nierozstrzygniety, spojrzenie na roz-
ktad stosunkéw okreséw na diagramie (P>/P1, P3/P;) dostarcza dodatkowych informacji wzgledem
tych, ktére uzyskaé mozna patrzac jedynie na histogram stosunkéw okreséw.

Powstawanie rezonans6w drugiego rzedu na przykladzie rezonansu 9:7 (praca H4)

Jak wykazano w dwéch wyzej opisanych pracach, rezonanse pierwszego rzedu odgrywaja istotng
role w procesie powstawania konfiguracji orbitalnych na skutek migracji planet w dyskach proto-
planetarnych. Migracja moze prowadzi¢ réwniez do konfiguracji rezonansowych wyzszego rzedu.
Jest to jednak trudniejsze z uwagi na strukture orbit okresowych takich rezonanséw. W symulacjach
opisanych w pracach H2 oraz H3 otrzymywano rezonanse drugiego i wyzszych rzedéw, jak réwniez
taricuchy takich rezonanséw, jednak byly to przypadki rzadkie, stanowigce najwyzej kilka procent
wszystkich systemow.

W pracy (Migaszewskiiin., 2017) przedstawiono analize danych TTV ukladu Kepler-29 pokazujac, ze
system ten prawdopodobnie znajduje si¢ w rezonansie 9:7. Wynik ten stat si¢ motywacja do systema-
tycznego zbadania procesu powstawania konfiguracji tego typu jako przyktadu rezonansu drugiego
rzedu, co byto celem pracy H4. Uzyto tutaj parametrycznego model migracji, wzor 1.

Proces powstawania konfiguracji rezonansowej pierwszego rzedu (na przyktadzie rezonansu 3:2)
omoéwiono we wprowadzeniu oraz zilustrowano na gérnym panelu Rys. 2. Rodzina orbit okresowych
(konkretnie gataz dla P,/P; > 1.5) zajmuje szeroki zakres wartosci P,/P;, a mimo$réd zmienia si¢
tagodnie wraz ze zmiang stosunku okreséw. W rezultacie elementy orbitalne systemu zmieniajg sie
stosunkowo powoli.

Inaczej wyglada ewolucja w przypadku rezonansu drugiego rzedu. Rysunek 9 przedstawia rodziny
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orbit okresowych dla rezonanséw pierwszego rzedu (4:3 oraz 5:4; oznaczone zielong przerywang
krzywa) oraz dla rezonansu 9:7 (czerwona przerywana krzywa). Polozenia systeméw na diagramie
(P2/P1,e1) w chwilach czasu, gdy obie anomalie $rednie sg bliskie wartosci 71, pokazano kolorami
niebieskim i réZowym.

Rodziny orbit okresowych reprezentowane sa przez polozenia konfiguracji na diagramie (P>/P1, 1)
dla ustalonych faz, . My = M, = mn. Warunki poczatkowe odpowiadajace panelom (a) i (b)
r6znig sie jedynie bardzo nieznacznie warto$cig potosi wielkiej a, tj. ap = 0.11874 AU (panel a) oraz
a; = 0.11875 AU (panel b). Pozostale parametry orbitalne, jak réwniez masy planet oraz parametry
migracji sg takie same w obu symulacjach.

Pierwsza czeé¢ ewolugji obu systeméw jest niemal identyczna. Stosunek okreséw maleje od wartosci
~1.295 do warto$ci nominalnej rezonansu 9:7. Do tego momentu uktad ewoluuje wzdtuz rodziny orbit
okresowych rezonansu 4:3. Galaz orbit okresowych zwigzanych z rezonansem 9:7 jest do niej niemal
prostopadta. Dalsza ewolucja systemu nastepuje wzdtuz czerwonej krzywej, tj. stosunek okreséw nie
zmienia si¢ znaczaco, podczas gdy mimosrody rosng, az do osiggniecia wartoéci réwnowagowych.

Réznica pomiedzy wynikami obu symulacji widoczna jest od tego miejsca. W sytuacji przedstawionej
na panelu (a), uktad (dokladniej méwigc: punkt w przestrzeni fazowej reprezentujacy jego stan)
zbliza sie do konfiguracji okresowej, podczas gdy w drugim przypadku (panel b), uktad oddala sie
od niej, by po pewnym czasie zacza¢ ewoluowaé w kierunku gatezi orbit okresowych zwigzanych
z rezonansem 5:4.

W pierwszym przypadku méwimy o trwatym (lub inaczej stabilnym) wejsciu systemu w rezonans!,

poniewaz uklad ewoluuje w kierunku konfiguracji okresowej, chociaz z uwagi na skonficzony czas
migracji (skonficzony czas zycia dysku), koicowy stan systemu moze si¢ od niej r6zni¢. W przypadku
przedstawionym na panelu (b) wejscie w rezonans jest nietrwate i po pewnym czasie uktad wychodzi
zrezonansu 9:7. Dalsza jego ewolucja przebiega w kierunku orbit okresowych zwigzanych z rezonan-
sem pierwszego rzedu 5:4.

W celu lepszego zilustrowania zachowania systemu po wejsciu w rezonans, uzyto modelu usrednio-
nego ukladu rezonansowego (Michtchenko i Ferraz-Mello, 2001; Beaugé i in., 2003). Operacja usred-
nienia funkcji Hamiltona uktadu po tzw. zmiennych szybkich (tutaj po anomaliach srednich) skutkuje
redukcja liczby stopni swobody oraz eliminacjg szybkiej zmiennosci, tj. ewolucji systemu w skalach
czasu rzedu okreséw orbitalnych. Odpowiednikiem konfiguracji okresowej w modelu petnym, tj. nie-
uérednionym, jest potozenie réwnowagi modelu $redniego. Rodzinie orbit okresowych odpowiada
zatem rodzina potozer réwnowagi.

Rysunek 10 przedstawia ewolucje czterech wybranych ukltadéw startowych (punkty I, II, IIl oraz IV),
z ktérych kazdy poczatkowo znajduje sie¢ w rezonansie 9:7. Ewolucja przedstawiona jest na tzw. ptasz-
czyznie reprezentatywnej warunkéw poczatkowych, tj, plaszczyZnie mimosrodéw odpowiadajacej
stalym wartosciom catkowitego momentu pedu C oraz tzw. parametru skalujgcego K (Michtchenko
i Ferraz-Mello, 2001; Beaugg i in., 2003). Pétosie wielkie s wtedy funkcjami mimosrodéw oraz catek
C1iK. Dodatkowo, wartosci katéw rezonansowych o; = (1+s)A2 —sA1—@;,i = 1,2, gdzies = p/q =7/2,
sa ustalone, tj. (01,02) = (1/2,11/2) lub (01, 02) = (1/2, —7/2).

Punkt posrodku diagramu (skrzyzowanie dwéch zielonych krzywych) oznacza potozenie réwno-
wagi uktadu $redniego o zadanych wartosciach catek C i K, co odpowiada konfiguracji okresowej
modelu nieusrednionego. Zielone krzywe to z kolei stabilne konfiguracje okresowe uktadu éredniego
(krzywe czerwone odpowiadaja konfiguracjom niestabilnym). Ewolucja konfiguracji okresowej mo-

'Przez wejscie uktadu w rezonans rozumiemy zmiane potozenia reprezentujacego go punktu w przestrzeni fazowej
z obszaru nierezonansowego do obszaru rezonansowego. Analogicznie, system moze wyjs$¢ z rezonansu.
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Rysunek 10: Plaszczyzna reprezentatywna (e1, €2, 01,02) dla (01, 02) = (7/2, +71/2) z poziomami ener-
gii ukladu éredniego w rezonansie 9:7 (czarne cienkie krzywe), stabilnymi oraz niestabilnymi kon-
figuracjami okresowymi (odpowiednio zielone oraz czerwone krzywe). Stabilne potozenie réwno-
wagi wyznaczone jest przez skrzyzowanie zielonych krzywych posrodku diagramu. Ewolucja wybra-
nych uktadéw z dwiema planetami migrujacymi zbieznie dana jest przez czarne krzywe. Niebieskie
punkty odpowiadajg konfiguracjom startowym, ktére koricza migracje jako systemy nierezonansowe.
Kolorem szarym oznaczono obszary ruchu chaotycznego. Rysunek z pracy H4.

delu usrednionego nastepuje, podobnie jak w modelu nieusrednionym, wzdtuz zamknietej trajektorii
fazowej, z ta réznicy, ze przestrzen fazowa jest zredukowana przez eliminacje szybkiej zmiennosci.
Dla ustalonych wartosci C i K istnieja rodziny konfiguracji okresowych modelu Sredniego, parame-
tryzowane przez catke energii. Jako, ze po usrednieniu uktad ma dwa stopnie swobody, konfiguracja
okresowa reprezentowana jest na cieciu Poincaré przez punkt staty.

Po dodaniu migracji do usrednionych réwnan ruchu, ewolucja danego systemu moze by¢ przedsta-
wiona na plaszczyznie reprezentatywnej (czarne krzywe). Pierwsza faza ewolucji kazdego z wybra-
nych systeméw startowych przebiega rownolegle do wertykalnej gatezi stabilnych orbit okresowych,
by po dojéciu do gatezi horyzontalnej ewoluowaé wzdtuz niej, badz to w kierunku potozenia réwno-
wagi, badz to w kierunku przeciwnym.

Uktad oznaczony na diagramie przez I startuje najdalej polozenia réwnowagi, czego skutkiem jest
odejscie systemu od centrum rezonansu i w konsekwengji (co nie jest juz tutaj pokazane) na opuszcze-
niu rezonansu. Dynamiczny zakres rezonansu ograniczony jest separatrysa — szare punkty (w istocie
rezonans ma ztozong strukture). Pozostate konfiguracje II, III oraz IV ewoluujg w kierunku potozenia
réwnowagi, zatem pozostang w rezonansie. Niebieskimi punktami oznaczono poczatkowe potozenia
na plaszczyznie reprezentatywnej dla tych systeméw, ktére podczas migracji wychodza z rezonansu,
zatem bialy obszar oznacza strefe zbieznosci rezonansu.

Jak przedstawiono na Rys. 9 oraz 10, o tym czy rezonans powstanie czy nie, decyduje odleglos¢ sys-
temu od konfiguracji okresowej lub potozenia réwnowagi w modelu §rednim, bezposérednio po wej-
Sciu w rezonans. Jedli jest ona zbyt duza, uklad wyjdzie z rezonansu. Istnienie oraz rozmiar takiej
strefy zbieznosci zalezy od mas planet. W szczeg6lnosci mozliwe jest, ze trwaly rezonans nie moze
powsta¢ w pewnym zakresie mas planet (Xu i Lai, 2017). W pracy H4 pokazano, ze istnienie takiej
strefy zalezy réwniez od réownowagowych wartoéci mimosrodéw oraz od zaleznosci tempa migracji
od odlegtosci planety od gwiazdy.
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Rysunek 11: Zmiany czaséw tranzytéw (TTV) ukladu Kepler-25 (szare punkty ze stupkami btedéw)
oraz modelowe wartosci dla konfiguracji okresowej (czarne punkty). Rysunki z pracy H5.

Konfiguracje okresowe wsréd obserwowanych ukladéw planetarnych — przyklad Kepler-25
(praca H5)

W pracach H2 i H3 pokazano, ze wynikiem gladkiej migracji w uktadach dwéch oraz trzech pla-
net sg konfiguracje okresowe. Dotyczy to gtéwnie rezonanséw lub taficuchéw rezonanséw pierw-
szego rzedu, chociaz jak zademonstrowano w pracy H4, systemy w rezonansach drugiego rzedu
réwniez moga by¢ bardzo bliskie konfiguracji okresowych. Orbity okresowe moga zatem stanowic
ceche charakterystyczng uktadéw powstalych na skutek gtadkiej migracji. Naturalnym pytaniem jest
czy cecha ta jest weryfikowalna obserwacyjnie.

Okre$lenie powszechno$ci wystepowania konfiguracji okresowych lub prawie okresowych posréd
znanych systeméw z dwiema lub wieksza liczbg planet mogloby pozwoli¢ oszacowac zakresy para-
metréw migracji, jak réwniez wskazaé na ile istotne na etapie tworzenia si¢ konfiguracji orbitalnych
byly turbulencje w dysku lub tez oddzialywania planet z planetezymalami. W pracy H5 podjeto prébe
stwierdzenia czy dany uklad jest konfiguracja okresowsa.

Do analizy wybrano system dwdch planet wokét gwiazdy Kepler-25 (Steffeniin., 2012), o stosunkach
okreséw P, /Py = 2.039, tj. uktad znajdujacy sie w poblizu rezonansu 2:1. Powodem takiego wyboru
byt stosunkowo dobry stosunek sygnatu do szumu danych TTV, jak réwniez fakt, iz okno obserwa-
cyjne obejmuje kilka okreséw modulacji sygnatu. Wéréd systeméw odkrytych w ramach misji KepLEr,
bardzo niewiele ukladéw spetnia oba te kryteria, przyczyna czego wyjasniona zostanie ponize;j.

Jak juz wspomniano, uklad rezonansowy opisywany usredniong funkcjag Hamiltona moze znajdowac
sie w potozeniu réwnowagi, ktére jest odpowiednikiem konfiguracji okresowej w uktadzie charakte-
ryzowanym przez wyjsciowa funkcje Hamiltona (tj. nieusredniong). Ewolucja systemu znajdujgcego
sie w pofozeniu rownowagi oznacza w szczegdlnosci statos¢ pétosi wielkich, mimosrodéw, jak réw-
niez katéw A@ = @1 — @, oraz, dla rezonansu 2:1, ¢1 = A1 — 242 + @1 (drugi z katéw rezonansowych
¢ = A =20 + @ = @1 + Ad). Stalos¢ ¢1 oraz Aw (jak réwniez a;,e;) oraz fakt, ze Ai ~ n; dla
loi| < n; (i = 1,2), skutkuje tym, Ze orbity uktadu w potozeniu réwnowagi rotuja jednostajnie z okre-
sem T(o.cy = P»/|2 - x|, gdzie x = P» /Py, aich linie apsyd zorientowane s anty-réwnolegle (A® = ).
W literaturze okres ten nazywany jest super-okresem (Lithwick i in., 2012).

Rotacja linii apsyd danej orbity, przy braku zmiennosci pozostatych parametréw, powoduje zmiane
czaséw tranzytéw w stosunku do réwnoodleglych w czasie tranzytéw przy niezaburzonym ruchu
keplerowskim. Wynika to z niejednostajnosci ruchu planety po orbicie eliptycznej, tym wigkszej im
wiekszy jest mimoséréd. Zmiennoé¢ czaséw tranzytéw nastepuje w okresie T(o-c), natomiast jej am-
plituda wzgledem okresu orbitalnego jest proporcjonalna do wartoéci mimosrodu.

Dla uktadu Kepler-25 stosunek okreséw x ~ 2.039, co prowadzi, przy zatozeniu okresowosci kon-
figuracji, do T(o.c) ~ 325 dni, tj. wartosci zgodnej z obserwacjami. Z uwagi na zaleznos¢ amplitud
modulacji TTV od mimosrodéw, ktére z kolei zalezg od mas planet oraz stosunku okreséw, mozliwe

strona 18 z 24



[ [ ]
0 5 10 15 20 Aupnldeg]l 30

0.02 , 0.02
(a)

0.01 |- 0.01

N N
i 3
8 0 8 0
&' &

-0.01 - -0.01

-0.02 ' -0.02 £

-0.02 -0.01 0 0.01 0.02 -0.02 -0.01 0 0.01 0.02
€4 COS04 €4 COS04

Rysunek 12: Po lewej: Réznica (wzgledem wartosci 180 stopni) faz syntetycznych sygnaléw TTV na
plaszczyznie (e1 cos 1, €2 cos ¢2). Bialtym punktem oznaczono konfiguracje okresowa odpowiadajacg
najlepszemu dopasowaniu do danych TTV. Po prawej: Amplituda sygnatu TTV zewnetrznej planety.
Kreskowany obszar odpowiada oscylacjom katéw A® oraz ¢1. Rysunki z pracy H5.

jest wyznaczenie tych ostatnich, tj. ny = (10.8 + 1.1) Mg oraz ni; = (14.5 + 1.3) Mg. Dane obserwacyjne
razem z modelem, odpowiadajagcym konfiguracji okresowej przedstawione sg na Rys. 11.

Jak wspomniano powyzej, wéréd uktadéw odkrytych metoda tranzytéw niewiele jest takich, kto-
rych sygnaly TTV majg jednoczesénie duzg amplitude oraz krétka okresowos¢ w stosunku do okna
obserwacyjnego ~1500 dni. Amplitudy sa tym wieksze, im P,/P; jest blizsze warto$ci nominalnej
rezonansu. Z drugiej strony, bliskos¢ ta powoduje wzrost okresu modulacji sygnatu T(o.c). Zatem
sygnaly ukladéw z P,/P; = (p + q)/p maja zwykle zbyt dtugi okres, aby zaobserwowac je w czasie
~1500 dni. Zmiany czaséw tranzytéw uktadéw, ktérych P, /P jest zbyt odlegte od wartosci nominal-
nej maja z kolei bardzo mate amplitudy. Naturalnie, wieksze masy planet poprawityby te sytuacje,
jednak wigekszoé¢ ukladéw wieloplanetarnych odkrytych w ramach misji KepLer to obiekty o masach
kilku-kilkunastu mas Ziemi.

Znalezienie konfiguracji okresowej dobrze pasujacej do danych TTV ukiadu Kepler-25 nie ozna-
cza jednak, ze system reprezentuje konfiguracje tego typu. Podobnie jak w przypadku ukiadu
HR 8799 (praca H1), jest to jedynie zatozenie, ktérego zgodnosé z obserwacjami wykazano. Dodat-
kowym argumentem za tym, ze uktad HR 8799 jest w rezonansie byla stabilnos¢ takiej konfiguracji,
kontrastujgca z brakiem stabilnosci dla systemu nierezonansowego. Uktad Kepler-25 sktadajacy sie
z dw6ch matomasywnych planet jest stabilny, nawet przy braku synchronizacji rezonansowej, co wy-
nika z tego, ze P2/ P jest wystarczajgco dalekie od wartosci nominalne;j.

Naturalnym jest zatem pytanie czy konfiguracje inne niz okresowe réwniez moga dobrze opisywaé
obserwagcje. Lub inaczej, czy jesli analizowaé dane TTV przy uzyciu standardowych podejsé¢, uda-
foby sie stwierdzi¢, ze system jest okresowy. Aby odpowiedzie¢ na te pytania, obliczono warto$ci
charakteryzujace sygnal TTV (okres, amplitudy, réznice faz) jako funkcje mimosrodéw, jak réwniez
wartosci katéw ¢, 2, przy czym ograniczono sie do ich reprezentatywnych wartosci (Beaugé i in.,
2003), tj. (¢1,¢2) €1{(0,0), (0, ), (%, 0), (7, )}

Lewy panel Rys. 12 przedstawia réznice faz sygnatéw TTV obu planet — odchylke tej réznicy
od wartoéci 180 stopni; warto$¢ A, = 0 oznacza, ze sygnaly sg w anty-fazie — na diagramie
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(e1 cos 1, €2 cos 7). Bialym punktem oznaczono potozenie konfiguracji okresowej (dla ktorej Ay pn =
0). Sygnaly TTV moga by¢ jednak w anty-fazie nie tylko dla konfiguracji okresowej, ale réwniez dla
punktéw plaszczyzny lezacych na prostej przechodzacej przez biaty punkt. Podobnie, pozostate cha-
rakterystyki sygnatu nie r6znig sie¢ od wartosci odpowiadajgcych konfiguracji okresowej wzdtuz tej
prostej. Prawy panel Rys. 12 przedstawia amplitude sygnalu zewnetrznej planety na tym samym
diagramie. Wzdtuz prostej wyznaczonej przez warunek A, = 0, amplituda Aj; jest stafa i wynosi
~1.5 minuty.

Na prawym diagramie umieszczono dodatkowg informacje w postaci zakreséw parametréw, dla kto-
rych katy A@ oraz ¢ oscyluja. Kat ¢, oscyluje jedynie w bardzo matym obszarze wokét konfiguracji
okresowej (mniejszym niz rozmiar biatego punktu na rysunku). Analiza przedstawiona na Rys. 12
wskazuje, ze dla niektérych systeméw dalekich od okresowych (w tym nierezonansowych), sygnaly
TTV sa identyczne jak w przypadku konfiguracji okresowej. Inaczej méwiac, sygnat TTV jest zdege-
nerowany w tym sensie, ze mozliwe jest znalezienie bardzo réznych konfiguracji orbitalnych, ktére
réwnie dobrze opisuja obserwacje. Z uwagi na rozmiary obszaru rezonansowego (w sensie libracji
katéw rezonansowych) w przestrzeni parametréw, mozna si¢ spodziewa¢, ze stosujac standardowe
metody modelowania zmian czaséw tranzytéw, znalezienie konfiguracji okresowej jako najlepszego
dopasowania modelu do obserwacji jest mato prawdopodobne. Przeciwnie, standardowa analiza TTV
z duzo wigkszym prawdopodobieristwem wskaze nierezonansowe systemy z réwnolegltymi liniami
apsyd (Ao = 0) jako rzeczywiste.

W pracy H5 przeprowadzono testy stwierdzajace stusznos¢ tych przypuszczen. Dodatkowo, staba za-
lezno$¢ charakterystyk sygnatéw od mimosrodéw (jesli tylko lezg na prostej A, pn = 0) spowodowac
moze, ze najlepiej pasujace do obserwacji modele (np. w sensie najmniejszej wartoéci x?) odpowiadaja
stosunkowo duzym warto$ciom mimoérodéw (~0.1). W istocie problem ze znalezieniem rzeczywistej
struktury orbitalnej uktadéw planetarnych ma szerszy kontekst. Wyznaczenie parametréw orbital-
nych jest kluczowe dla badant powstawania danych konfiguracji w procesie migracji, jako Zze parame-
try te, przyjmowane za wielkosci znane z obserwagji, stuzg nastepnie do znalezienia ograniczerr na
parametry migracji, a w konsekwencji na parametry dyskow protoplanetarnych. Btedne wyznaczenie
parametréow (a méwimy tutaj o réznicach jakosciowych z punktu widzenia migracji) moze skutkowaé
niewlasciwym ukierunkowaniem tego typu badan.

Podsumowanie

Proces migracji, ktéry prowadzi do powstawania stabilnych systeméw rezonansowych (w szcze-
golnosci do konfiguracji okresowych) umozliwil wlasciwg interpretacje danych astrometrycznych
uktadu czterech masywnych planet wokét HR 8799 (praca H1). Wykazano, ze system ten tworzy
faricuch rezonanséw ruchéw Srednich 8:4:2:1, tj. kazda kolejna para planet znajduje si¢ w rezonan-
sie 2:1, jak rowniez caly system znajduje sie w rezonansie czterocialowym. Uklad taki jest stabilny
i zgodny z obserwacjami.

W przedstawionym osiggnieciu naukowym wskazano ponadto na silny zwigzek migracji planet
w dyskach protoplanetarnych ze struktura konfiguracji okresowych (prace H2, H3, H4). Pokazano,
ze rodziny orbit okresowych determinuja w przestrzeni fazowej Sciezki, wzdtuz ktérych ewoluuja
uktady planetarne z migrujgcymi planetami. Wykazano, ze gtadka migracja prowadzi do powstania
dokfadnych konfiguracji okresowych rezonanséw pierwszego rzedu, jak réwniez taricuchéw takich
rezonanséw. W przypadku rezonanséw drugiego rzedu powstanie doktadnej konfiguracji okresowej
jest w og6lnosci trudniejsze. Uktad moze jednak znajdowac sie blisko takiej konfiguracji.

W pracy H5 pokazano, ze ukiad Kepler-25 moze by¢ konfiguracja okresowa. Z uwagi na degeneracje
modelu TTV, standardowe metody analizy danych obserwacyjnych mogg jednak prowadzié
do btednych wnioskéw nt. struktury dynamicznej konkretnych systeméw. Analiza zaprezentowana
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w pracy H5, powtérzona dla wiekszej liczby systeméw, pozwolitaby na stwierdzenie na ile po-
wszechne poéréd znanych systeméw sa konfiguracje okresowe, a w konsekwencji na natoZzenie
wiezOw na parametry migracji.

Posréd znanych ukladéw z planetami tranzytujacymi jest jeszcze co najmniej kilka, ktérych dane
TTV mozna wyjaéni¢ przez konfiguracje okresowe, jak réwniez takie, dla ktérych nie jest to mozliwe.
W pracy (Panichi i in., 2019) przedstawiona zostata analiza uktadu KOI-1599 z dwiema planetami
w rezonansie 3:2, ktérego sygnaty TTV réznig si¢ co do okresowosci oraz amplitud wzgledem tego,
czego mozna by bylo spodziewac sie, jesli system bylby konfiguracja okresowa. Wykazano, ze jesli
wejécie w rezonans byloby dostatecznie szybkie, system powstaly na skutek takiego procesu bytby
przesuniety nieznacznie wzgledem konfiguracji okresowej. Stwierdzono, ze obserwowane sygnaly
TTV wynikaja z modulacji pétosi wielkich, a nie z rotacji uktadu jako catosci.

W przeciwienistwie do systemu Kepler-25, stosunek okreséw uktadu KOI-1599 jest bardzo bliski war-
toéci nominalnej rezonansu. Tak jak wspomniano w poprzedniej cz¢éci niniejszego autoreferatu, w ta-
kim przypadku okres rotacji uktadu jako catosci jest bardzo diugi. Gdyby system KOI-1599 nie byt
przesuniety wzgledem konfiguracji okresowej, odkrycie jakiejkolwiek zmiennosci w czasach tranzy-
tow byloby niemozliwe przy oknie obserwacyjnym ~1500 dni, a zatem wyznaczenie parametréw fi-
zycznych oraz orbitalnych ukfadu réwniez nie bytoby mozliwe. Nieznaczne wychylenie uktadu z kon-
tiguracji okresowej pozwala nie tylko oszacowaé parametry migracji, ale réwniez pomaga wyznaczy¢
parametry samego ukladu.

Przedstawione osiggniecie naukowe pokazuje, ze znajomos¢ mechanicznego aspektu migracji (rola
orbit okresowych jako atraktora uktadéw z migrujacymi planetami) pozwala na poprawne wyznacze-
nie parametréw obserwowanych ukladéw. Z drugiej strony, uzyskane w ten sposéb charakterystyki
systemow (mozliwie duzej ich liczby) moga stanowié¢ obserwacyjne wiezy dla astrofizycznych badan
dotyczgcych budowy dyskéw protoplanetarnych, jak réwniez ich oddziatywania z planetami.

Naturalng kontynuacja badan przedstawionych w osiggnieciu naukowym jest analiza danych TTV in-
nych uktadéw z dwiema lub wigksza liczbg planet odkrytych w ramach misji KepLER oraz jej nastepcy,
misji K2 (Howelliin., 2014), jak réwniez misji TESS (Rickeriin., 2015) oraz PLATO (Raueriin., 2014).
Celem tych badan jest stwierdzenie jak wiele spos$réd tych uktadéw mogto powstaé na skutek migracji
oraz okre$lenie wiezow na parametry tego procesu.

5. Omoéwienie pozostalych osiggnie¢ naukowo-badawczych (artystycznych):

Do czasu uzyskania stopnia doktora zajmowatem si¢ badaniem dynamiki wiekowej nierezonanso-
wych (hierarchicznych) uktadéw planetarnych, co stanowito tematyke doktoratu, oraz wyznacza-
niem parametréw orbitalnych i fizycznych znanych systeméw wieloplanetarnych (gtéwnie poprzez
analize predkosci radialnych gwiazd).

Po uzyskaniu stopnia naukowego skupitem si¢ na badaniach ewolucji ukladéw planetarnych
z dyssypacja energii, na dynamice rezonansowej, jak réwniez na roli migracji planetarnej w powsta-
waniu systemoéw rezonansowych. Ponadto, analiza obserwowanych systeméw rozszerzona zostata
o inne typy obserwagji (gléwnie czasy tranzytéw). Ponizej przedstawiam przeglad artykutéw opu-
blikowanych po uzyskaniu stopnia doktora, oprécz prac H1-H5 oraz artykutéw, w ktérych méj udziat
byt niewielki (ponizej 10 procent).

W pracy (Migaszewski i Gozdziewski, 2011) przeanalizowano dynamike wiekowa przestrzennego
hierarchicznego ukladu trzech cial w ramach modelu post-newtonowskiego. W szczegdlnosci wy-
kazano istotno$¢ poprawek relatywistycznych w szerokim zakresie mas ciat tworzacych ukfad. Zba-
dano réwniez granice stosowalnoéci modelu ograniczonego w przypadku malomasywnego obiektu
zewnetrznego. Czes¢ wynikéw tej pracy zostata opisana w rozprawie doktorskiej.
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Pierwsza praca, wychodzaca poza obszar konserwatywnej dynamiki wiekowej ukladéw planetar-
nych i gwiazdowych jest (Migaszewski, 2012). W artykule tym wyprowadzono réwnania ruchu
na ewolucje orbity oraz wektoréw predkosci obrotowej w ukladzie dwdéch rozciggtych gazowych
obiektéw, ktérych figury sa niesferyczne na skutek rotacji wlasnej oraz wzajemnych oddziatywar
plywowych. Ponadto w oddzialywaniu grawitacyjnym uwzgledniono poprawki post-newtonowskie.
Przyjeto réwniez, ze uklad traci energie mechaniczng na skutek ptywowego zaburzenia pél predkosci
w strefach konwektywnych obu cial. Réwnania ruchu zostaly uzyte do zbadania dynamiki systemu,
ktérego sktadniki maja masy, odpowiednio, Storica i Jowisza, a okres orbitalny jest rzedu kilku dni.

W szczeg6lnosci zbadano na diagramie (4,e) granice spadku planety na gwiazde dla réznych
poczatkowych okreséw rotacji gwiazdy, nachyleri orbity do réwnika gwiazdy, jak réwniez dla r6z-
nych warto$ci wspéiczynnikéw, opisujacych efektywnosé rozpraszania energii w obiektach. Zbadano
réwniez poloZzenie r6wnowagi istniejgce w tym problemie, odpowiadajace synchronizacji ruchu ob-
rotowego obu ciat z ruchem orbitalnym. Wykazano, ze moze by¢ ono stabilne lub niestabilne, w zalez-
noéci od rozmiaru orbity. W tym drugim przypadku, niewielkie wychylenie z potozenia réwnowagi
skutkuje albo spadkiem planety na gwiazde, albo wzrostem rozmiaru orbity.

Praca (Migaszewski i in., 2012) dotyczy analizy fotodynamicznej (dopasowanie modelu dynamicz-
nego do danych fotometrycznych) uktadu szesciu matomasywnych planet wokét gwiazdy Kepler-11
(Lissaueriin.,2011). W artykule tym wyznaczono masy planet oraz parametry orbit. W szczeg6lnosci
pokazano, ze nachylenia wzgledne orbit planetb i c oraz planet d i e moga by¢ okreslone dynamicznie
z dobrg precyzjg (<5°). Ponadto, zbadano strukture rezonanséw wielocialowych, jak réwniez prze-
dyskutowano zaleznoé¢ gestosci planet od rozmiaréw orbit.

W artykule (Migaszewski i in., 2013) badana jest hipoteza liniowego rozmieszczenia orbit uktadéw
wieloplanetarnych (rozmiary kolejnych orbit a,, = ag + nAa). Istotnie, niektére ze znanych uktadéw
(np. Kepler-33) charakteryzuja sie taka strukturg orbitalng. W pracy pokazano, ze dla niekt6rych fan-
cuchéw rezonanséw ruchéw érednich (np. 7:3, 5:3, 3:2, 4:3), rozmiary kolejnych orbit dane sg z do-
brym przyblizeniem przez kolejne wyrazy ciggu arytmetycznego. Cho¢ wydaje sie, ze doszukiwanie
sie prawidlowosci statystycznych w konfiguracjach wieloplanetarnych byto tutaj przedwczesne, praca
ta zwrdcita mojg uwage na problem migracji oraz taricuchéw rezonanséw, co przyczynilo sie do opra-
cowania metody opisanej w pracy HI.

Migracja planetarna jest jednym z zagadnier rozwazanych w kolejnych artykutach (Gozdziewskiiin.,
2016; Mills i in., 2016; Migaszewski i in., 2017; Panichi i in., 2018; Gozdziewski i Migaszewski, 2018).
W pracy (Gozdziewski i in., 2016) przeanalizowano dane TTV ukladu trzech planet wokét gwiazdy
Kepler-60 (Steffen i in., 2012), wyznaczajac masy planet oraz parametry orbitalne. Migracja plane-
tarna zostala tutaj wykorzystana jako mechanizm eliminujacy okreslony typ konfiguracji zgodnych
z obserwacjami, tj. rezonans tréjcialowy, niebedgcy taricuchem rezonanséw dwucialowych. Pokazano
natomiast, ze inna konfiguracja, réwniez zgodna z danymi TTV (faficuch rezonanséw dwuciato-
wych), mogta powstaé w procesie migracji.

Praca (Mills i in., 2016) zostata juz wspomniana przy okazji omawiania wynikéw pracy H1. Tutaj
migracja postuzyta jako proces prowadzacy do powstania faficucha rezonanséw, co stanowito dobry
punkt startowy do dalszej analizy krzywej blasku gwiazdy Kepler-223 i znalezienia mas planet oraz
elementéw orbitalnych.

Praca (Migaszewski i in., 2017) dotyczy analizy danych TTV ukladu dwéch planet Kepler-29 (Fa-
brycky i in., 2012) o stosunku okreséw ~9/7 w celu wyznaczenia jego parametréw fizycznych i or-
bitalnych. Pokazano, ze dane TTV nie dostarczaja jednoznacznej informacji odnosnie parametréw
systemu. W szczeg6lnosci, zaréwno orbity prawie kotowe, jak i takie o znacznych mimosrodach ~0.3
sg zgodne z obserwacjami. Ponadto linie apsyd mogga by¢ ustawione réwnolegle lub anty-réwnolegle
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(Ao = 0lub A@ ~ m).Pokazano, ze migracja dopuszcza jedynie ukltady z A®@ = 1 oraz z mimosrodami
e < 0.02. Wskazano rowniez, ze czeé¢ konfiguracji znajduje si¢ blisko orbit okresowych. Praca ta byta
motywacja do zajecia sie¢ powstawaniem rezonansu 9:7 w wyniku migracji (praca H4).

Praca (Panichi i in., 2018) po$wiecona jest analizie danych TTV ukfadu trzech planet Kepler-30 (Fa-
brycky iin., 2012). Wyznaczono parametry uktadu i pokazano, ze system skfada sie z planet o bardzo
réznych masach, od planety o masie ~9 Mg (planeta wewnetrzna), przez planete o masie ~23 Mg (pla-
neta zewnetrzna), po bardzo masywna planete o masie ~1.7 My, (planeta srodkowa). Pokazano, ze
system taki mogt powstaé na skutek migracji zbieznej, ktéra nastepnie stala si¢ rozbiezna. Wskazano
réwniez na role rezonanséw tréjcialowych podczas rozbieznej fazy migracji.

Artykut (Gozdziewski i Migaszewski, 2018) zostat juz wspomniany przy okazji omawiania pracy H1
w kontekscie poprawienia warunku poczatkowego systemu HR 8799 poprzez analize dtuzszego ciggu
obserwacyjnego. Nie byt to jednak jedyny cel tej pracy. W pracy zbadano strukture dyskéw pyto-
wych odkrytych w wewnetrznej oraz zewnetrznej czesci systemu. Wewnetrzna granica zewnetrznego
dysku wyznaczona jest na ~145 AU (Booth i in., 2016) i okazuje si¢ nie by¢ zgodna z granica sta-
bilnosci, jesli w uktadzie znajduja sie jedynie cztery znane planety. W pracy (Read i in., 2018) zba-
dano wplyw dodatkowej planety zewnetrznej na obserwowane witasnosci dysku, stwierdzajac, ze
dobra zgodnosé¢ z obserwacjami uzyskuje si¢ dla dodatkowej planety o masie ~0.1 Myp na orbicie
a ~ 138 AU. Jednym z wynikéw pracy (Gozdziewski i Migaszewski, 2018) byto wykazanie, ze do-
datkowa planeta nie musi by¢ potrzebna do odtworzenia wyznaczonej z obserwagji granicy dysku.
Zakltadajgc migracje czterech znanych planet z orbit nieznacznie rozleglejszych, niz sa obecnie obser-
wowane, granica wewnetrzna zewnetrznego dysku pytowego moze by¢ przesunieta do wyznaczo-
nego w pracy (Boothiin., 2016) zakresu.
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