0.1 Planetky

Jak vlastné vypadaji planetky na obloze? Jako malé  jhvézdicky“, které se
vzhledem ke vzdalenym hvézdam pomérné rychle pohybuji, typicky o jednu
thlovou minutu za hodinu od vychodu k zapadu a okolo opozice o pil minuty
zpétné. A kde se na obloze nachézeji? Prakticky vSude, ale vétsina se soustiedi
podél ekliptiky (obr. 1).!
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Obr. 1 — Hammerova stejnoplocha projekce oblohy v rovnikovych soutadnicich s polohami
asteroidi v okamziku 15. 12. 2005 Oh UT; zvyraznéna jsou blizkozemni télesa a Trojané
(skupina obihajici pted Jupiterem se nékdy nazyva Rekové).

Asteroidy jsou nejpocetnéjsi skupinou téles ve sluneéni soustavé, pocet po-
zorovanych je vice nez 4 - 10°, z toho oé¢islovanych (majicich pfesné orbity) je
2 -105.

Co o nich vétsinou vime? Ne mnoho: drdhu a absolutni hvézdnou velikost.
Ostatni parametry uz je obtiznéjsi zjistit. U 102 asteroidii zndme svételné kiiv-
ky (a tedy periody ota¢eni a amplitudy svételnych zmén), z toho asi u 10? by-
lo mozné odvodit polohy rotacnich os pfipadné modely tvaru. Spektra byla
pofizena pro 103 téles, pro 10° téles mame alespon fotometrii v Sirokopasmo-
vych filtrech. 5 asteroidi (Gaspru, Idu, Mathildu, Eros a Itokawu) navstivily

1 Hammerova stejnoploché projekce je definovana:

m:2R\/§cos¢asin% . R\/2sin¢
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kde X a ¢ jsou délkova a Sitkova souradnice.
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kosmické sondy, takze zname jejich detailni topografii, rozlozeni kraterd na
povrchu apod.

95 % katalogizovanych asteroidii se nachézi v hlavnim pdsu mezi 2,1 a 3,3
astronomickymi jednotkami; nékdy se popularné riké ,mezi Marsem a Jupi-
terem“, ale za Marsem a pred Jupiterem je jesté pékna mezera. 5000 téles
se pohybuje po drahach kfizicich drahy planet a 1600 patii mezi blizkozemni
asteroidy, které kfizi drahu Zemé nebo se k ni alespon priblizuji a mohou se
v budoucnu stat potencidlné nebezpecnymi.

Mezi zbyvajicimi 5 % jsou Trojané, skupiny asteroidt obihajicich po podob-
né draze jako Jupiter, v okoli Lagrangeovych bodt Ly a Ls, tzn. asi 60° pred
a za Jupiterem. Kentaurt, obihajici v oblasti mezi Jupiterem a Neptunem,
znéme asi 102, a transneptunickyjch objekti (TNO) 103. Nebudeme se na né
soustfedit, nas zajima hlavni pas.

Skute¢ny pocet vSech asteroidii hlavniho pasu vétsich nez 1km (véetné do-
sud nepozorovanych) je 10%. Trojant je kupodivu vice, 107, pozorujeme jich
méné jen proto, ze jsou vzdalenéjsi a ponékud tmavsi nez asteroidy hlavniho
péasu. Kentaurtt a TNO je mimochodem jesté vic (viz obr. 2).
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Obr. 2 — Pozorovana diferencialni rozdéleni Cetnosti absolutnich hvézdnych velikosti ruz-
nych populaci asteroida (,,schody“) a vypoc¢itané skuteéné populace s uvdzenim observacéni
nedostatecnosti (¢ary). Prevzato z [8].

0.1.1 Kde ziskat data?

Pro nalezeni orbitalnich dat, véetné absolutnich hvézdnych velikosti, mazeme
zadat Googlovi nasledujici klicova slova: MPC Minor Planet Center (zde jsou
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i vypocty efemerid); AstOrb Lowell; JPL Horizons (i efemeridy); NeoDyS As-
tDyS (vlastni elementy); Sloan Digital Sky Survey Moving Object Catalogue.

Kli¢ova slova pro periody a svételné kiivky jsou: Collaborative Asteroid Li-
ghtcurve Link; Petr Pravec NEO; Josef Durech models; NASA ADS (zde pub-
likace o jednotlivych asteroidech). Nakonec pro spektra (nebo barvy): SMASS;
S30S2; Planetary Data System; SDSS MOC.

0.1.2 Nomenklatura

Planetky s presné uréenou drahou se oznacuji ¢islem v zévorce a jménem
pfidélenym piislusnou pracovni skupinou Nomenklatura malych téles (SBN)
Mezindrodni astronomické unie (IAU), vétsinou na navrh pozorovatele, ktery
nejvice prispél k uréeni oné dréhy. Piikladem muze byt (1) Ceres, (153) Hilda,
(6489) Golevka, (134340) Pluto. Neni-li jesté piidélené jméno, uvadi se za
definitivnim ¢&islem jesté pfedbézné oznaceni, napft. (6486) 1991 FO.

Prebézné oznaceni ma tvar: rok objevu, pismeno oznacujici poradi ,dvou-
tydnu“ od pocatku roku, kdy bylo téleso objeveno, pak pismeno oznacujici po-
fadi v tomto dvoutydnu. Kdyz pismena abecedy nestaci, coz je dnes pravidlem,
pokracuje se doplnénim ¢&isla (nebo indexu) 1, pak 2, atd. Zfejmé bude lepsi
uvést konrétni priklad z katalogu AstOrb [10], kde miizeme najit tyto planetky
objevené v prvnich 14 dnech mésice dubna (tj. ono G): 2004 GA, 2004 GB,
..., 2004 GZ, 2004 GA1, ..., 2004 GZ1, ..., 2004 GAs, ..., 2004 GZo, ...,
2004 GWrg. Pfitom néktera oznaceni mohou byt vynechana, zejména pokud
se zahy zjisti, ze draha odpovida néjakému diive objevenému télesu, pouzije
se pochopitelné starsi oznaceni.

Nepfijemné je, ze po pridéleni definitivniho jména z katalogu zmizi pred-
bézné oznaceni. Pro dohledani starsich oznaceni pak musime vyuzit tfeba sluz-

bu [26].

0.1.3 Drahy

Jak vypadaji excentricity a sklony drah? Jeden ptiklad za vSechny je uve-
den v tab. 1. Vétsinou diky pusobeni Jupitera a Saturna dost osciluji, Ae ~
0,1 az 0,3, Ai ~ 5° az 10°, s periodami ¥a4du 10! az 10° y. Tyto rychlé oscilace
zpusobuji ,rozmazani“ jemnych struktur v hlavnim pasu, takze abychom je
mohli studovat, zavadime vlastni elementy, stabilni po ~ 10 My. Pocitaji se
analyticky (Milani a Knezevi¢, 1994) nebo numericky.?

My pouzivame nejprve vicestupriovy konvoluéni filtr (na bazi Kaiserova okna) dle Quinn
aj. (1991), na jehoz vystupu jsou stfedni elementy. Na né aplikujeme zpfesnénou Fourierovu
transformaci (Sidlichovsky a Nesvorny, 1996)), zjistime tak frekvence pfitomné v signalu,
yzahodime“ znamé planetarni frekvence a jejich kombinace (protoze jejich amplitudy jsou
umérné e, Ipjanety @ nejsou vlastni planetce). Vlastni element planetky je pak amplituda
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Obr. 3 — Grafy vlastni velkd poloosa ap versus vlastni excentricita ep a vlastni velka

poloosa versus vlastni sklon I;,. Carkované hyperboly zna¢i hranice kfizeni drah s planetami:

perihelium ¢ = a(l — e), afelium Q = a(l + ¢), kdyZ ¢ = Qmarsu = 1,66 AU nebo Q =
QJupitera = 4,61 AU, dostanu pro e(a) pravé rovnici hyperboly. Pfevzato z [2].

planetka a e I D P LV
(1) Ceres 2,767 AU 0,116 9,66° 960km 9,1h 0,04

Tab. 1 — Oskula¢ni elementy drahy, primér D, rotac¢ni perioda P a amplituda svételné
kiivky LV pro planetku (1) Ceres.

Na grafech vlastni velkd poloosa — vlastni excentricita nebo sklon (obr. 3)
si hned vSimneme nékolika dilezitych vlastnosti hlavniho pasu: i) mezery;
ii) shluky; iii) ostré hranice; iv) v praméru jsou ep, I, docela veliké. Pro¢ to
tak vypada?

Kirkwoodovy mezery (Kirkwood, 1857) se nachazeji na takovych velkych
poloosach, kde je stfedni pohyb (tthlova frekvence obéhu) n = \/GM /a3 pla-

nejvétsiho ze zbyvajicich ¢lent. Pri filtrovani se uzivaji nesingularni elementy h = e cos w,

k=esinw, p= sinécosﬂ, q :sinésinﬂ.
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netek v poméru malgch celych ¢isel se stfednim pohybem Jupiteru (napt. 3/1,
5/2,2/1). To je jasna napovéda, 7e jde o gravita¢ni rezonance s Jupiterem.>

Shluky, neboli Hirayamovy rodiny (Hirayama, 1918), jsou pozustatky srazek
mezi planetkami. Jejich vzajemné rychlosti* byvaji fadové vyssi nez tinikové®,
¢ili dochazi ke katastrofickym rozpadtm. Pritom fragmenty matefskych téles
byvaji vymrstény rychlostmi mensimi nez orbitalni®, takze vysledkem je shluk
planetek s podobnymi drahami. Mimochodem, o srazkach spekuloval jiz Olbers
(1802), hned po objevu 2. planetky, protoze Pallas méla velmi podobnou drahu
jako Ceres.

Hranice hlavniho pasu maji pravdépodobné ptavod v davné minulosti, kdy
se ménila draha Jupitera (smérem dovnitf) i Saturna (smérem ven), a s nimi se
pohybovaly i prislusné rezonance. Planetkdm, k nimz se rezonance priblizily,
se zvysila excentricita drahy, dostaly se tak na drahy kiizici drahy planet a pfi
tésnych priblizenich byly z hlavniho pasu odstranény.

Velké hodnoty excentricit a sklond ziejmé také vznikly v rané ,divoké“
slunecni soustavé — v obdobi, kdy jesté v oblasti existovala planetarni embrya,
ktera narusovala drahy mensich téles. Svéd¢i o tom i soucasna mald celkova
hmotnost hlavniho pasu 5-10~% Mg, = 1,5-10~? M; pfedpokladame, Ze diive
byl 100 krat hmotnéjsi.

0.1.4 Svételné krivky

Nejprve pripomeneme definici absolutni hvézdné velikosti H pro planetku: je
to zdanliva hvézdné velikost v piipadé, ze r = 1 AU od Slunce, A = 1AU
od Zemé (na niz sedi pozorovatel) a fazovy thel & = 0° (©p@®, obr. 4). Vlastné
to znamend, Ze se na planetku ponékud nesmyslné divame ,,ze stfedu Slunce”.
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Obr. 4 — Trojuhelnik ®, @, planetka, elongace E, fazovy thel a.

3 Piibliznou polohu rezonance n/ny = 3/1 ve velké poloose spo¢teme ze III. Keplerova
zékona: a = ay(ny/n)t,5-52-(1/3)15 AU = 2,5 AU.
4 Vzajemné rychlosti ptiblizujicich se téles jsou ~ 5km/s kvili nenulovym e, I.
5 Hodnota vesc Plyne ze zakona zachovani energie: v co je Ex = Eg = 0, ¢ili %mmojevgscf
M =0 a Vesc = \/% = \/%nGp-R o R. Pro Ceres je: R = 500km,
M =102 kg = 5-10710 Mg a vesc = 500 m/s. Pro malé kilometrové planetky vSak vychazeji
spise jednotky metra za sekundu.

2
6 Kruhova (keplerovska) rychlost vgepr = 4/ %, protoze m¥- = GATI—;", konkrétné

. /6,7.10-11.2.1030 B
Vkepl = 7275_1’5_1011 m/s = 20km/s
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Pro planetku o pruméru D = 1km s geometrickym albedem py = 1 sta-
tisticky vychézi H = 15,648 mag [8]. Je-li planetka vét$i a tmavsi, pomér
£ — ( D )2 BY tudiz Hy — H1 = —2,5(21log[D]xm + logpy) a po tpraveé:

Ey Tkm
0,4[H]mag + 2log[D]xm + logpy = 6,259. (1)

Vztah samoziejmé nefunguje obecné, zvlasté ne pro SiSaté planetky a velké
fazové thly, kdy dochézi ke stinéni.”

Zaznamenavame-li zdanlivé hvézdné velikosti planetky v Case, ziskame své-
telnou krivku. 7Z jeji amplitudy LV miZeme ihned odhadovat ,SiSatost* pla-
netky: predstavime si, ze planetka je trojosy elipsoid; odpovidé-li rotacni osa
ose ¢, vidim stfidavé plochy elips tac a mbc; plocha je pfitom timérna energii
odrazeného zareni, podle Pogsonovy rovnice tedy musi byt:

LV = —2,510g% . 2)

Typické amplitudy pozorovanych svételnych kiivek jsou 0,1 az 0,3 mag, cemuz
odpovida ¢ ~ 1,1 az 1,3.

Zakladni perioda svételné kiivky odpovida rotacni periodé planetky. Statis-
tiku period pro asteroidy hlavniho pasu a blizkozemni objekty miizeme nahléd-
nout na obr. 5. Zakladnimi pozorovanymi fakty jsou: i) prakticky neexistuji
velké rychle rotujici planetky; ii) existuje skupina vyrazné pomalych velkych
rotdtort a také iii) rychlych malych rotatoru.
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Obr. 5 — Zavislost rota¢ni frekvence w (v otackéch za den) na velikosti pro planetky hlav-
niho pésu a blizkozemni objekty. Ctverecky je odlisena skupina rotatort rychlych, krouzky
skupina pomalych. Pfevzato z [2].

7 Pro Ceres je H = 3,34mag a A = 0,12, takze D = 10%:5(6,259-0,4:3,34~10g 0,12) |y =
835km. Rovnikovy a polarni priamér podle pfimého zobrazeni HST je 975 a 909 km (Rus-
sel aj., 2006).
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Vysvétleni prvého je jednoduché. Existuje totiz mezni frekvence otaceni,
pfi niz obvodova rychlost prekracuje tnikovou:

[12GM /
Vesc = GT = wcritRa Werit = gKGP X \/,5 (3)

Kupodivu nez4visi na rozméru! Pro kdmen s p = 2500 kg/m?® vychazi weiy =
(8:3:3,14-6,67-1071-.25-10%)%° rad-s7! = 10"3rad - s~ = 11 otacek/den.
Tento vypodet plati, pokud jsou planetky vazané pouze gravitaci (jsou to hro-
mady suti). Na prvni pohled by se mohlo zdat, Ze neexistence velkych rychlych
rotatort svédci o tom, Ze velké asteroidy museji byt hromadami suti. Podrob-
néjsi vipocty (Holsapple, 2005) se zapoctenim mohr—coulumbovské soudrznos-
ti realistickych materiali, ale ukazuji, ze elektromagnetické vazby v horninach
vibec nejsou schopné zadrzet rozpad velkych asteroidia. Nicméné alespor mala
télesa (pod 200m v priméru) tyto vazby udrZi tak, Ze mohou rotovat nadkri-
ticky.

Extrémné rychlé i pomalé rotatory maji pravdépodobné stejného piivodce
— YORP efekt, tedy moment sily vznikajici kvili neizotropni emisi tepelné-
ho zareni s povrchu planetky. YORP je schopen dlouhodobé zrychlovat nebo
zpomalovat rotaci, i ménit smér rotacni osy.

Tvar svételné kiivky pochopitelné tzce souvisi s tvarem planetky a jejim
aktualnim natocenim vzhledem ke Slunci a k Zemi. Vypocet zdanlivych hvézd-
nych velikosti m;, nebo energii E;, v danych ¢asovych okamzicich ¢; je v prin-
cipu jednoduchy primy problém:

orbitalni parametry poloha pdlu rozmeér, albedo
—_—~ ~ =~ —~=
E, = f(a,e, [,w,Q M, P N\o¢,T,V,A R, D ,py, cL,cLs, i), (4)
~~~ —_—— ——

perioda model tvaru zékon rozptylu

ovSem jenom pokud znam funkci f vCetné vSech parametri. Naproti tomu
nalezeni neznamych parametri funkce f je inverzni problém. Misto inverzni
bychom klidné mohli fict ,,08klivy nejednoznacény“. Orbitalni parametry sice
znam predem z astrometrie, periodu P mohu hledat nejdfive pomoci periodo-
gramu, polohu pélu (A, ¢) tfeba pomoci elipsoidalni aproximace, a pak je brat
jako neménné parametry. S ostatnimi parametry jsou ale potize. Rozmér D
a albedo py spolu tzce souviseji (1), bez zjisténi py jinym zptusobem (z in-
fracervenych méteni a tepelného modelu) nelze uréit absolutni velikost télesa.
Misto ,, T, V, A, R* si musim pfedstavit mnoho desitek parametri popisujicich
tvar: délky radiusvektort r;, amplitudy sférickych funkci P, nebo plochy
povrsek S;. Parametry f hledam takové, aby:

x2<T7v,A,R>=i(7E"‘f""’“>) )

o
i=1 v
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Obr. 6 — Konvexni tvar asteroidu (1862) Apollo odvozeny ze svételnych k¥ivek. Pfevzato
z Kaasalinen aj. (2007).

bylo minimélni. Minimalizace mnoharozmérné nelinearni funkce x2 je nume-
ricky naroc¢na tloha, ve které se ¢asto objevuji nejednoznacnosti. Naptiklad
nékdy neni mozné rozhodnout mezi polohami pdlu ¢ a (180°— ¢). Pro ne-
konvexni tvary je dokonce tloha Spatné definovana. Nastésti existuje teorém
o jednoznacnosti, ktery rikd, ze alespon pro konvexni tvary ma tuloha za ur-
¢itych predpokladi jednoznacné feSeni. Abychom byli schopni zjistit tvar té-
lesa (resp. jeho konvexni obalku), bjva potieba stovek fotometrickych méfeni
vhodné rozesetych béhem tii nebo vice opozic.

0.1.5 Spektra a barvy

Poridime-li spektrum planetky, zjistime, Ze se velmi podoba spektru Slunce.
Aby ne, kdyZ planetka zafi odrazenym sluneénim svétlem. P¥i podrobnéjsSim
pohledu vsak ve spektru uvidime vliv zemské atmosféry a také odrazivosti
planetky, kterd neni stejna pro vSechny vlnové délky, a praveé tato odrazivost
nas zajima. Zjistime ji tak, ze od spektra planetky odecteme spektrum Slunce
ziskané ovsem stejnym piistrojem. Protoze mifeni dalekohledu t¥idy Gemini
na Slunce by skonéilo katastrofou, vezmeme zavdék hvézdou Slunci podobnou,
naptiklad 16 Cygni B (obr. 7).
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Obr. 7 — Spektrum asteroidu (4) Vesta a reflekéni spektrum po redukci na sluneéni analog.
Prevzato z [8].
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Obr. 8 — Taxonomické klasifikace planetek podle tvart reflexnich spekter. Typ C se vyzna-
¢uje plochym spektrem bez absorpénich pasi; typ S ma naopak velky sklon spektra (odrazi
vice ¢ervenou barvu) a vyrazny pas na 1 mikronu; typ V odpovida planetce (4) Vesta a ji
pfibuznym télestim (Vestoidtum); typ D je charakteristicky vyrazné cervenym spektrem bez
jakékoliv absorbce (najdeme jej nejéastéji u Trojanl a zejména transneptunickych objektit).
Sipky nazna¢uji trendy pti vyvoji spekter kosmickym zvétravanim. Pievzato z [8].

Charakteristickymi znaky reflekéniho spektra jsou sklon neboli zéervenani
a absorpcéni ¢ary, respektive pdsy. Nejvyraznéjsi je na vlnové délce okolo 1 um,
zpusobeny pfitomnosti silikatt (pyroxenu a olivinu). Podle tvaru spektra roz-
lisujeme tazonomické typy (obr. 8) Hlavnimi typy jsou S, C, X, D, V; celkem
jich je asi 28. Zfetelna je také rtizné cetnost typi podle vzdalenosti od Slunce:

typ S (pfevazuje na 2,3AU) — C (3AU) — P (4AU) — D (5 AU a vice).

Pfitom bliz ke Slunci se obvykle nachézeji télesa se svétlejsim povrchem (vét-
§im albedem) a ve vétsich vzdéalenostech postupné tmavsi (s mensim albedem).

Protoze spekter neni nikdy dost, analyzuji se ¢asto alespon Sirokopasmo-
vé barvy, které jsou k dispozici pro velky pocet planetek z piehlidky Sloan
DSS. Tento dalekohled pofizuje snimky v péti filtrech u, g, r, i, z. Misto pé-
ti hodnot zdanlivych hvézdnych velikosti, ale pouzivame pro analyzu mensi
pocet proménnych, které nejsou tak korelované. Ziskame je metodou hlavnich
komponent (PCA).
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Obecny postup metody PCA je tento: i) pro dvojici proménnych x;, y; sSpoc-
teme kovarianci:®

i (i = ) (yi — 9)

n—1

cov(z,y) = cov(y,x) = ;
kde kladné znaménko kovariance naznacuje, Ze obé proménné rostou spolecné,
kdezto zédporné opak (kdyz x; rostou, y; klesaji). Pro tfi proménné bychom
mohli poéitat kovariance cov(z,y), cov(z, z), cov(y, z). VytvoFime tak symet-
rickou kovariancéni matici (o rozméru 3 x 3):

cov(z,z) cov(z,y) cov(x,z)

C= | cov(y,z) cov(y,y) cov(y,z)
cov(z,z) cov(z,y) cov(z,z)

il) vypocitame vlastni hodnoty X\ matice € a zejména vlastni vektory v. Ma-
tematicky vyznam vlastnich vektort kovariancéni matice spociva v tom, Ze se
jedna o vyznacné sméry ve t¥irozmérném prostoru (z,y, z), ve kterych se data
méni nejvyraznéji. Z definice splituji podminku:

Cxv=)\v,

neboli:
(C—A)xv=0,

kde I oznacuje matici s jednickami na diagondle. Z algebry vime, ze to je
ekvivalentni:

det|C— M| =0,
COZ rozepsano:
c11—A C12 C13
det| ca1 caa—A  caz | = (c11 —A)(c22 — A)(ca3 — A) + ca1c32c13 +
31 €32 C33—A

+ c31C12C23 — 013(022 - )\)031 - 623632(611 - /\) - (033 - )\)012621 =

=-)\+ (c11 + a2 + 033)/\2 + ,mnoho c¢“ - A + ,zbyld ¢“ =0

8 Tj. definice obdobn4 varianci (stfedni kvadratické odchylce na druhou):

Z?:l(a:i -2)?

n—1

s? = var(z) = s

ale uzpusobena pro dvé proménné.
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dava polynom 3. stupné pro A, respektive charakteristickou rovnici. Jejim fe-
Senim ziskdme t¥i hodnoty A1, A2, A3. Pro kazdou z nich musime jesté zjistit
soufadnice pfislusného vlastniho vektoru, coz spoéiva v feseni soustavy 3 li-

nearnich rovnic:
(c11 — AN)v1 + c12v2 + c13v3 =0,

c21v1 + (a2 — A)va + ca3v3 =0,
3101 + €32v2 + (c33 — N)vg =0,

které jest trividlni. Zbyva iii) sefadit A (spolu s normovanymi v) podle ve-
likosti, a vypoc¢itat nejvyznaméjsi hlavni komponentu (tzn. prvni soufadnici
v prostoru uréeném vlastnimi vektory):

PCy =vi(x; — ) +vays — Y) +vs(zi — 2),

pak pripadné druhou PCj5, atd. Vétsinou nema cenu pocitat vSechny t¥i, zvIas-
té kdyz vidime, ze pfislusné vlastni ¢islo je relativné malé. Pfi vétsim po-
¢tu Ngim proménnych (rozmért prostoru), je pochopitelné matice € o rozmé-
ru Ngim X Ndim, stupen charakteristického polynomu Ngiy, a maximalni pocet
hlavnich komponent Ngiy,. Pro hledani vlatnich hodnot a vektort se v takovém
pripadé uzivaji numerické itera¢ni metody.

Pro data z SDSS preventivné nepouzijme pét hvézdnych velikosti, ale jen
Ctyti barevné indexy (rozdily u—g, g—r, g—i, g—z), abychom piedesli pro-
blémim s absolutni kalibraci. Odecteme téz slune¢ni analog, majici indexy:
(u—9)e = 1,32 mag, (¢r)e = 0,45 mag, (r—i)e = 0,10 mag, (i—z)s = 0,04 mag.
a ziskdme tak nédsledujici dvé vyznamné hlavni komponenty (Ivezié aj., 2001):

PCy = 0,396 (u—g) + 0,553 (g— ) + 0,567 (g—1) + 0,465 (g— =) ,
PCy = —0,819 (u—g) 4+ 0,017 (9—7) 4+ 0,09 (9—1i) + 0,567 (g—=z).  (6)

Jaky maji hlavni komponenty fyzikalni vyznam? To ndm c¢isté matematicka
metoda PCA sama nefekne, ale kdyZ se na jednotliva spektra a ptislusné hod-
noty PC4, PCy podivame, proziime, ze v prvnim pfipadé jde o sklon spektra
a ve druhém o hloubku absorpéniho pasu na 1 um.

Na obr. 9 je dobfe vidét, Ze asteroidalni rodiny jsou si podobné i barevné,
coz je v souladu s teorii o jejich impaktnim ptvodu. Z téchto dat 1ze usuzovat
i na kosmické zvétrdvani, tady predpoklddané postupné zmény odrazivosti
povrchu ptisobenim kosmického zafeni. Vysvétluji se jim napiiklad nasledujici
jevy: i) planetky typu S jsou sice podobné obyéejnym chondritim, ale povrchy
planetek se jevi Cervenéjsi a maji méléi silikitovy absorpéni pas na 1 um; ii) na
povrsich detailné zkoumanych planetek (243) Ida, (951) Gaspra i (433) Eros
jsou zretelné odlisné barvy na svazich kratert nebo sesuvech, kde byl odkryty
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Obr. 9 — Graf vlastni velkd poloosa versus vlastni sklon s barevné kédovanymi hlavnimi
komponentami PCy a PCsy. Clenové asteroidalnich rodin jsou si podobni nejen drahami, ale

i barevné.

mladsi povrch; iii) stafi asteroiddlnich rodin (uréené z dynamiky) koreluje
s taxonomickymi typy (obr. 10). Suma sumérum: s plynoucimi miliény let
spektra Cervenaji a absorpéni pasy se zeslabuji.
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Obr. 10 — Korelace mezi hlavni komponentou PC1 (zéervenanim reflexniho spektra) a sta-
fim rodin taxonomického typu S. Rodina je vzdy oznacena ¢islem nejvétsiho asteroidu. Pre-
vzato z Nesvorny aj. (2005).

0.1.6 Vnit¥ni struktura

Vnitfni strukturu nepriuhlednych planetek 1ze poznavat dost obtizné. Pritom
je velmi dulezita pro pochopeni dlouhodobého vyvoje planetek, zejména pro
modelovani jejich vzajemnych srazek.

My se budeme nejprve ptat, jaky je tlak uvnit¥ planetky? Gravitacni sila
musi byt v rovnovaze s elektromagnetickymi silami, jez modelujeme jako gradi-
ent tlaku. Sila pusobici na objemovy element ve tvaru kulové vrstvy (obr. 11)
je dpdS + GW = 0, kde m(r) = 3mr3p(r) je hmotnost koule uvnitf
(gravitaéni pusobeni kulové obédlky vné je nulové) a dm = dSdrp(r). Potom

d 4
d—f = —gnGrp2(r) . (7)
Problém je, Ze neznam stavovou rovnici materidlu p(p,T'), zahrnujici tfeba
fazové prechody horniny pii vysokych tlacich a podobné sloZitosti. Nastésti pti
malych p mohu pfedpoklddat primitivni stavovou rovnici p = konst. (Ostatné,
zkuste si na kdmen zatlacit.) Diferencialni rovnici pak integruji snadno:

Pe 4 0 4 r2]°
dp = ——Tpo2/ rdr, [plfc = —=nGp? {—]
/0 3 R 0 3 2 |
a vysledny centralni tlak je:
2
Pe = gnGp2R2. (8)
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Pro Ceres s R = 500km, M = 102! kg vychézi ¢iselné p, = 2 - 108 Pa, coz
bychom si mohli pfiblizit podminkami v pozemském ocednu (kde p = hpg)
jako tlak v hloubce 20 km pod hladinou. (Pro Zemékouli by ndm z jednoduché
teorie vysel tlak 2 - 10! Pa.)

V redlném piipadé bude zfejmé p(p, T') néjak riist s tlakem, takze p. vyjde
jesté vyssi. Pro Zemi vyplyva ze seismickych méfeni, jez jsou citlivd na profil
hustoty, realisti¢téjsi hodnota 3,6 - 10*2 Pa. To je mimochodem mnohem vic,
neZ jsme schopni doséhnout v laboratofi, tudiz p(p, T') nemizeme nijak snadno
mérit.

R r dr

Obr. 11 — Objemovy element pf#i integraci koule.

Jaké je pevnost Q* materidlu planetky? Aneb ,jak moc do ni musim pras-
tit“, aby se kousky rozletély do nekonecna? Nejprve se zabyvejme vlastni gravi-
tac¢ni pritazlivosti. Potencialni energie objemového elementu jako na obr. 11 je
dEg = —Gm, kde m(r) = 37r3p a dm = 4nr?drp. Vazebnou gravitaéni
energii homogenni sféry pak spoc¢teme integraci:

R 51 R
16 16 16
Ey = / —dEg = / 2GR = 2r2Gp? || = Z2r2GetRP . (9)
v o 3 3 50, 15

Tato energie normovana na jednotku hmotnosti se nazyva gravitacni pevnost
a vychazi:

« Ev 4 2 2
= == . 1
Q& ERTp 5nGpR x R (10)

Pro télesa mensi nez asi 200m jsou ale rozhodujici elektromagnetické sily
(pevnost materidlu), zde je pfiblizné:

Qi o R7%5. (11)
Divodem nepfimé timérnosti je, ze ve vétsich kusech horniny se néjak castéji
vyskytuji praskliny a lze je pak snadnéji rozlomit. (Ostatné, zkuste si rozlomit

maly kaminek a velky kdmen.) Celou zavislost mizeme vidét na obr. 12.
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Obr. 12 — Zavislost pevnosti Q* planetky na poloméru R, po¢itana (rtiznymi autory) pro

soudrzny materiadl. Pfechodova velikost, kde se méni charakter zavislosti, je okolo 100 m.

Pro nesoudrzné nebo sypké materidly mohou byt pevnosti vyrazné odlisné. Naptiklad pro

hromadu suti neni tfeba prekonavat elektromagnetické vazby v materidlu, coz by mohlo

naznacovat mensi pevnost télesa, ale praskliny a porozita zase efektivné brani Sifeni razové
vlny v télese, coz naopak pevnost zvétsuje. Prevzato z [8].

Hmotnosti, potazmo hustoty asteroidi, se urcuji tézko. Musime vyuzit pri-
lett sond okolo planetek, pfi kterych se méni heliocentrickd draha sondy, ne-
bo nepatrnych zmén drah pii ndhodnych pfiblizenich dvou planetek. Poméry
hmotnosti 1ze také odvozovat z méfeni obéznych period dvojplanetek.

Prekvapivé je, ze makroporozita, tzn. pomér pramérné hustoty télesa p = %
a hustoty pfedpoklddaného materidlu, z néhoz se planetka skladd (pkamene =~
2500kg/m3, preau =~ 1000kg/m3) vychdzi v nékterych pripadech az desitky
procent. Exeplarnim piikladem s vysokou porozitou je planetka (16) Psyche.

0.1.7 Blizkozemni objekty

Blizkozemni objekty (NEO) jsou planetky nebo komety obihajici Slunce, ale
priblizujici se k Zemi. Jsou definovany tak, Ze jejich perihelium ¢ < 1,3 AU
a zaroven afelium @ > 0,983 AU. Nejvétsi planetkami, které do této kategorie
spadaji, jsou (1036) Ganymed a (433) Eros (o praméru asi 7?7 a ???km).
Rozlisujeme tfi podskupiny: i) Apollo s a > 1 AU A ¢ < 1,017 AU (nebot eg =
0,017); ii) Aten a < 1AU A Q > 0,983 AU; iii) Amor 1,017AU < ¢ < 1,3AU.

Byva na né soustfedéna pozornost prehlidkovych dalekohledi, protoze pri-
padna srazka se Zemi pro nas predstavuje redlné nebezpeci. Predevsim jsou ale
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NEO mnohem bliz nez hlavni pas, coz umoziuje detailni prizkum malych téles
(az 10' m), v hlavnim pasu nepozorovatelnych. Mezi vyznamné piehlidky, ob-
jevujici asteroidy jako na bézicim pasu, patii Catalina, LINEAR, Spacewatch,
NEAT, LONEOS. V roce 2009 by mél zacit pracovat jesté o ¥ad vykonnéjsi
PanSTARRS.

Kazda draha planetky je znama pouze s urcitou chybou, kratce po objevu
byva chyba vétsi, naslednd astrometrickd pozorovani ji postupné zmensuji.
Obzvlasté pozorovani radarem, ktery méri pfimo vzdélenost a rychlost, mize
chybu zmensit velmi vyznamné.

Pokud pocitame pravdépodobnost srdzky se Zemi, muze se stat, ze zpocat-
ku vychézi mala nenulovd hodnota. Po zpfesnéni dréhy (tj. zmensSeni chybové
elipsy) se pravdépodobnost srazky (tj. vlastné pomér prifezu Zemé a plochy
chybové elipsy) mtize dokonce zvétsit! Po dal§im zpfesnéni drahy se vSak ob-
vykle chybové elipsa dostane mimo Zemi a pravdépodobnost tak sko¢i k nule.
Tedy alespon zatim vzdycky skocila k nule a ne k jednicce.

Nékdy se pro rozhodnuti, zda je draha kolizni ¢i nikoli, pouziva technika
virtudlnich impaktori: z chybové elipsy se vyberou drahy, které v budoucnu
konéi srdzkou se Zemi. Numericky se spocita jejich orbitalni vyvoj. V ptihod-
ném okamziku se vezme dalekohled a zkontroluje se, zda se na vypocitanych
mistech na obloze planetka opravdu nachazi. Kdyz ano, bude impakt. Kdyz
jsou vS8echna pozorovani negativni, k dopadu nedojde.

2de kontvoluji eblohu

ehybovi L
-
‘B -
3 ehybori
S dipsa
v impakin

z > vovink
éas

Obr. 13 — Virtudlni impaktory pohybujici se po kolizni draze se Zemi.

Dtilezité jsou nejen objevy, ale také znalost observacni nedostatecnosti,
abychom z pozorovaného poctu planetek mohli vypocitat jejich skuteény po-
Cet. Podle modelu populace NEO, které vytvorili Stuart (2001) na zékladé dat
LINEARu nebo Bottke aj. (2002) podle dat Spacewatch, vyplyva, Ze existuje
asi 1000 blizkozemnich objekti vétsich nez 1km. Z toho je zndmo pres 60 %
objekttl, do roku 2014 by to mélo byt 90 %.°

9 Bottke aj. (2002) postupovali takto: i) vzali v uvahu pét zdroji NEO: vnitini, stfedni
a vnéjsi hlavni pés, komety Jupiterovy rodiny a transneptunicky disk; ii) z dynamiky zjistili
ucinnost prenosu ze zdroje do blizkosti Zemsg; iii) vypoéitali, kolik kde kterych objekt bude
pozorovatelnych na obloze; iv) podle zndmé observa¢ni nedostateénosti statisticky rozhodli,
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Blizkozemni télesa maji krdtkou dynamickou Zivotni dobu — na draze kfizici
drahu Zemé setrvaji typicky 10 My. Nicméné podle datovanych kratert na
Meésici se zda, ze populace impaktort je v ustaleném stavu celé posledni tii
miliardy let! Proto musi existovat néjaky zdroj, konkrétné dva:

1. hlavni pas, odkud se planetky i meteoroidy posouvaji ve velké poloose Jar-
kovského jevem k rezonancim 3/1 s Jupiterem a vg se Saturnem, pak pi-
sobenim rezonanci rychle narostou excentricity planetek, ¢imz se stanou
blizkozemnimi (obr. 14);

2. vnitini hlavni pés, kde u¢inkuje chaotickd difuze v mnoha slabych rezonan-
cich (napf. s Marsem), ¢imz rostou excentricity a rovnou vznikaji kiizici
Marsu i Zemé;

Celkem tyto dva mechanismy poskytuji 80 az 90 % blizkozemnich téles.
Vnéjsi hlavni pas prispivé jen 8 % a zbytek poskytuje populace komet.

0.1.8 Binarni asteroidy

Asi 102 planetek se ukazalo byt dvojitych. Kupodivu se takové dvojplanetky
vyskytuji ve vSech populacich, od blizkozemni, pfes hlavni pas az po transnep-
tunickd télesa. Byly objevené v podstaté nadhodou, pfi priletu sondy Gali-
leo kolem planetky (243) Ida v roce 1993 se piekvapivé ukézalo, zZe ji obiha
mésicek (pojmenovali ho Dactyl). Dalsimi ptiklady mohou byt (90) Antiope
v hlavnim péasu, objevena pfimym zobrazenim adaptivni optikou, blizkozemni
(66391) 1994 KW, objevena radarem, (65803) Didymos, objevena podle své-
telné kiivky s patrnymi zakryty (obr. 15), nebo transneptunicky vicendsobny
systém (136108) Haumea (pfedbézné byl oznaceny 2003 ELg; ).

Ze vsech blizkozemnich asteroida je az 20 % binarnich. V celém hlavnim
pasu ¢ini podil binard nékolik procent, ale vnitini hlavni pas se zda znac¢né
podobny blizkozemni oblasti. Charakteristickymi vlastnostmi téchto binara
jsou: podil velikosti slozek 0,01 az 1, malé vzajemna vzdalenost (<10 Rprimaru ),
mald vystfednost obézné drahy, priméar mivéa kratkou rotaéni periodu (2-3h).

Dvojplanetky blizkozemni, i v hlavnim pasu, vznikaji nejspiSe pusobenim
radia¢niho YORP jevu, ktery postupné roztaci jednoduchou planetku na mez
jeji soudrznosti (3), az se rozpadne a vznikne dvojice. Svédéi o tom podobnost
binart v oblasti NEO a vnitinim hlavnim pasu. Z hlavniho pasu jsou asteroidy
dopravované do blizkozemni oblasti, a proto jsou si podobné i populace binar.
Na bindrnim asteroidu (66391) 1994 KW, byl dokonce radarem pozorovan

které z nich by mohl zachytit dalekohled Spacewatch; v) porovnali rtizné lineadrni kombinace
péti zdroju s rozdélenim NEO v prostoru orbitdlnich elementu, jak je Spacewatch skutecné
pozoroval. Vysledkem je odhad skutecné populace NEO, a také pét pravdépodobnosti, ze
dané blizkozemni té€leso pochazi z urcitého zdroje.
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Obr. 14 — Transport planetek z hlavniho pasu do blizkozemniho prostoru zndzornény na

grafu kumulativniho rozdéleni N (< H) absolutnich hvézdnych velikosti H. Sklon pozorované

populace NEO (y = 0,26 pro N(< H) ~ 107H) je strméjsi nez u hlavniho pasu (y =

0.35). Vysvétluje se to mechanismem pfenosu, Jarkovského/YORP jevem, ktery je zavisly

na velikosti jako %, takze z hlavniho pasu se k Zemi dostavaji malé asteroidy snaze nez
velké. Podle Morbidelli a Vokrouhlicky (2003).
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Obr. 15 — Dvouperiodickd svételnd k¥ivka planetky (65803) Didymos. Kratkd perioda
odpovid4 rotaci priméru, delsi perioda dobé vzajemného obéhu. Prevzato z [36].
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Obr. 17 — YORP jev pusobici na dvojplanetku. Sekudar je zde schematicky zakreslen
jako trojboky hranol, ktery obiha okolo primaru a pfitom rotuje vdzané. Slunicko jste vy,
zirajic na obrazek (pro jiné polohy Slunce vzhledem k dvojplanetce byla teplota sikmé plosky
mensi). Tepelnd emise ze sikmé plosky zptisobuje silovou reakci, ktera urychluje sekundar
v dréze, ¢ili vede ke vzdalovani a naslednému rozpadu dvojplanetky slapovymi silami Slunce.

rovnikovy hibet na primaru a sekundar obihajici pfesné v rovnikové roviné,
coz svédéi o odvrhovani hmoty pfi roztéceni (obr. 16).

View from +X

Obr. 16 — Model dvojplanetky (66391) 1994 KWy, odvozeny z radarovych odrazi. Radar

nezobrazuje pfimo obrys télesa, ale méri dobu mezi vyslanim a pfijmem radiové vlny a zménu

jeji frekvence Dopplerovym jevem. Doba je ovlivnéna tim, Ze ruzné ¢asti povrchu planetky

jsou ruzné daleko od radaru; frekvenéni spektrum je rozsifené proto, ze rtizné ¢asti povrchu

dvojplanetky maji raznou radialni rychlost, a to kvuli vlastni rotaci primaru, sekundaru
a jejich vzajemnému ob&hu. Pfevzato z Ostro aj. (2006).

Moment sily YORP se zd4a byt i pfi¢inou postupného rozpadavani dvojpla-
netek (obr. 17). Ostatné byly v hlavnim pésu objevené dvojice asteroid na
podobnych dréhéch, které maji pravdépodobné takovy spoleény ptavod (Vo-
krouhlicky a Nesvorny, 2008).

Drivéjsi hypotéza o vzniku binart ptisobenim gravitac¢nich slapovych sil
pfi tésnych priletech okolo Zemé se nepotvrdila. Tento mechanismus je podle
numerickych simulaci schopen vytvorit jen nékolik méalo procent dvojplanetek,
nikoli 20 %, a navic samoziejmé viibec nefunguje v hlavnim pésu.

Cast dvojplanetek, zejména v transneptunické oblasti, kde jsou povrchové
teploty nizké, infracervena emise nepatrnd a YORP jev zanedbatelny, vznika
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ziejmé srazkami planetek, pfi nichz ¢ast fragmenti ztistane na obézné draze
okolo materského télesa, a vytvori jeden nebo vice sateliti. Muze se pritom
jednat o katastrofické rozpady nebo jen o mensi kraterovani.
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