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Abstrakt: Cílem práce je zjistit, zda by bylo moºné pomocí rodin asteroid· v hlavním
pásu prokázat nebo vyvrátit existenci velkého pozdního bombardování (LHB), které se
ve slune£ní soustav¥ odehrávalo p°ibliºn¥ p°ed 4,1 aº 3,8 miliardami let .

Nejprve jsme nov¥ identi�kovali rodiny v �netknutém� pásu (relativn¥ prázdná oblast,
o které se p°edpokládá, ºe se b¥hem vývoje pásu asteroid· p°íli² nem¥nila) mezi 2,82
aº 2,96 AU za pouºití dat z katalog· AstDyS, WISE a SDSS. V orbitálních datech
jsme nalezli shluky t¥les (celkem 19) a vypo£etli jejich statistickou významnost metodou
Monte-Carlo i analyticky. Hierarchickou shlukovací metodou jsme pak vybrali £leny rodin
918 Itha, 709 Fringilla [.....] , aby polohou v prostoru vlastních element· a svým taxo-
nomickým typem reprezentovaly rozmanitý vzorek.

Provedli jsme simulace orbitálního vývoje pomocí numerického integrátoru Swift (Lev-
ison � Duncan (2013)). K porovnání rozd¥lení vlastních element· simulovaných a po-
zorovaných rodin jsme pouºili jednak Kolmogorov·v�Smirnov·v test, jednak po£ty t¥les
rozptýlených gravita£ními rezonancemi, pomocí nichº jsme ur£ili pravd¥podobná stá°í
rodin:

Pomocí kódu Boulder (Morbidelli et al. (2009)) jsme simulovali také kolizní vývoj
rodin. Po£áte£ní kumulativní rozd¥lení velikostí jsme volili podle výsledk· hydrodynam-
ických simulací rozpad· t¥les (Durda et al. (2007)). Porovnáním simulovaných rozd¥lení
s pozorovanými jsme získali nezávislé ov¥°ení stá°í rodin.

Na základ¥ provedených simulací [...LHB...]
.
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Úvod a motivace

Planetky (asteroidy) jsou malými t¥lesy, která obíhají kolem Slunce. Jsou nejpo£etn¥j²í
skupinou t¥les ve slune£ní soustav¥. V¥t²ina známých planetek jsou £leny hlavního pásu,
mezi drahami Marsu a Jupiteru. Dal²ími skupinami jsou blízkozemní objekty, Trojané
(planetky obíhající v oblastech Lagrangeových bod· L4 a L5 planet, v¥t²ina známých
je u Jupiteru), Kentau°i (na drahách mezi Jupiterem a Neptunem) a transneptunické
objekty.

Hlavní pás asteroid· je oblast p°ibliºn¥ 2,1 aº 3,5 AU od Slunce. V této oblasti se
nachází zhruba 95% známých planetek. Pás je rozd¥len na n¥kolik uº²ích Kirkwoodovými
mezerami (Moons � Morbidelli (1995)), které jsou zp·sobeny gravita£ními rezonancemi
Jupiteru. Ty d¥lí hlavní pás na následující oblasti:

� vnit°ní pás (mezi rezonancemi st°edního pohybu s Jupiterem 4:1 a 3:1; mezi 2,1 aº
2,5 AU),

� st°ední pás (mezi rezonancemi 3:1 a 5:2; mezi 2,5 aº 2,823 AU),

� �netknutý� pás (mezi rezonancemi 5:2 a 7:3; mezi 2,823 aº 2,956 AU),

� vn¥j²í pás (mezi rezonancemi 7:3 a 2:1; mezi 2956 aº 3,28 AU) a

� pás Cybele (za rezonancí 2:1; mezi 3,28 aº 3,5 AU).

Hlavní pás je také rozd¥len sekulárními rezonancemi1, zejména se projevuje rezonance
ν6, která odd¥luje t¥lesa s velkým sklonem, p°ibliºn¥ sin i & 0,3.

V této práci zkoumáme �netknutý� pás. D·vodem je, ºe se jedná o oblast, která je
relativn¥ prázdná, takºe m·ºe p°ipomínat hlavní pás p°ed vznikem velkých rodin aster-
oid·.

Rodinou asteroid· nazýváme skupinu t¥les, která mají podobné dráhy, konkrétn¥
vlastní velkou poloosu ap, vlastní excentricitu ep a vlastní sklon ip. Ostatní elementy se
mohou zcela li²it, protoºe t¥lesa se na svých drahách, r·zn¥ vzdálených od Slunce, rychle
rozejdou, protoºe dochází k precesi délky výstupného uzlu Ω a argumentu pericentra ω.

T¥lesa mívají podobné barevné indexy a re�ek£ní spektra. Na základ¥ t¥chto vlast-
ností se usuzuje, ºe v²ichni £lenové rodin mají stejný p·vod � jsou poz·statky kolizí
mezi planetkami a následného orbitálního vývoje, ovlivn¥ného gravita£ními perturbacemi
planet i negravita£ními jevy.

Prvním, kdo identi�koval n¥které z rodin, byl japonský astronom Kijocugu Hirajama
v roce 1918 (Hirayama (1918)). Podle n¥ho se n¥kdy místo termínu rodina asteroid·

1Rezonance mezi periodami precese
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pouºívá Hirajamova rodina. Také navrhl, ºe jsou poz·statkem katastro�ckých kolizí. Toto
vysv¥tlení je v²eobecn¥ uznáváno. A£koliv je pravd¥podobnost sráºky velmi nízká2, jedná
se o velmi dlouhý £asový úsek � dobu existence slune£ní soustavy (4, 5 Gyr).

V dne²ní dob¥ jsou identi�kovány desítky rodin (Zappalà et al. (1995); Nesvorný
(2012); Masiero et al.; Broº et al. (2013)), díky pokroku v mnoºství objevených asteroid·
a rozvoji po£íta£·, které pomáhají identi�kovat rodiny nap°íklad hierarchickou shlukovací
metodou. Rodiny se pojmenovávají dle asteroidu, který má nejniº²í katalogové £íslo.

Vzájemné rychlosti planetek v hlavním pásu bývají výrazn¥ vy²²í neº jejich únikové
rychlosti, takºe v¥t²ina kolizí má za následek rozpady asteroid· nebo alespo¬ vyvrºení
£ásti materiálu. Dal²í vývoj rodin je dán gravita£ními a elektromagnetickými zrychleními.
Konkrétn¥ zejména gravitací planet a Jarkovského/YORP efektem (Vokrouhlický (1998);
�apek � Vokrouhlický (2004)).

Vzhledem k rozdílným keplerovským rychlostem dochází velmi rychle k rozbíhání
poloh £len· rodin, takºe je není moºné pozorovat jako shluky t¥les. Mimoto tato t¥lesa
podléhají rozdílné rychlosti precese argument· pericentra i délek výstupných uzl·. Proto
se pro identi�kaci £len· pouºívá prostoru vlastních element· a také, pokud jsou tato data
k dispozici, i jejich spekter a barev.

P°esný po£et £len· rodiny není moºné ur£it p°esn¥. Jedním z d·vod· je observa£ní
nedostate£nost � p°íli² malé planetky nejsou dosud objeveny. Dal²ím d·vodem je to, ºe
okraje rodiny nebývají z°eteln¥ ohrani£eny a rodina se slévá s pozadím3. Také n¥která
t¥lesa nacházející se uvnit° rodiny mohou být jen náhodn¥ p°imísenými asteroidy.

Pozdní velké bombardování (LHB) je obdobím p°ed p°ibliºn¥ 4,1 aº 3,8 miliardami
let, kdy se na M¥sící i jných t¥lesech slune£ní soustavy vytvo°ilo velké mnoºství impak-
tních kráter· (Hartmann et al. (2000)). Hlavním d·kazem pro existenci této události je
radiometrické datování vzork· z M¥síce a lunárních meteorit· (Cohen et al. (2000), Hart-
mann et al. (2007)). Mimoto jsou pozorovány projevy této události jak na terestrických
planetách, tak na m¥sících ob°ích planet.

Protoºe velké pozdní bombardování nebylo pouze dozvukem primordiální akrece,
hledá se jiná p°í£ina (Weidenschilling 2000, Bottke et al. (2007)). Nejuznávan¥j²ím vysv¥tlením
je vznik dynamické nestability planetárního systému, která zp·sobila p°esun projektil· z
vn¥j²í £ásti slune£ní soustavy, zvaný model z Nice (Gomes et al. 2005).

Následkem tohoto bombardování by podle Broº et al. 2013 m¥lo v hlavním pásu
vzniknout velké mnoºství asteroidálních rodin s mate°ským t¥lesem v¥t²ím neº 100 km.
(obrázek 2). Dosud tam v²ak byla prokázána jen jedna � Koronis. To je d·vodem, pro£
se snaºíme najít n¥jaké dal²í. U vybraných rodin více metodami zji²´ujeme jejich stá°í,
zda mohly vzniknout p°i velkém pozdním bombardování.

2Vlastní pravd¥podobnost sráºky dvou t¥les v hlavním pásu je Pi = 3,1 · 10−18 km−2 yr−1 Dahlgren
(1998).

3Pozadím nazýváme v²echna t¥lesa, jeº nejsou £lenem ºádné rodiny
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Obrázek 2: Histogram o£ekávaného po£tu velkých rodin (DPB > 100 km) v �netknutém� pásu
vzniklých p°i velkém pozdním bombardování (Broº et al. 2013). Je vid¥t, ºe o£ekáváný po£et je
kolem osmi.

V první kapitole je popsán zp·sob, kterým jsme hledali rodiny asteroid·. Nejprve jsme
pouºili metodu �randombox�, která ve vlastních orbitálních elementech (velká poloosa
ap, excentricita ep a sklon ip) po£ítá statistickou významnost shluk· t¥les. Potom jsme
hierarchickou shlukovací metodou (HCM) vybrali £leny n¥kterých rodin.

Ve druhé kapitole jsme se v¥novali fyzikálním vlastnostem rodin. Vyuºili jsme albeda
t¥les z katalogu WISE pro vy°azení t¥les, která nepat°í do rodin. Sestrojili jsme rozd¥lení
velikostí £len· rodiny, které je pot°ebné pro srovnání pozorovaných rodin a model·. Ze
srovnání rozd¥lení velikostí pozorovaných rodin a syntetických rozd¥lení z hydrodynam-
ických model· (Durda et al. 2007).

Ve t°etí kapitole jsme provedli simulaci orbitálního vývoje vybraných rodin integrá-
torem Swift (Levison � Duncan (2013)). Pro porovnání vlastních element· simulovaných
a pozorovaných rodin jsme pouºili Kolmogorov·v�Smirnov·v test.

�tvrtá kapitola je v¥nována koliznímu vývoji rodin. K jeho modelování jsme pouºili
program Boulder (Morbidelli et al. (2009)). Vypo£tená rozd¥lení velikostí t¥les jsme s
pozorovanými srovnávali pomocí χ2.

V páté kapitole se diskutují výsledky této práce v souvislosti s velkým pozdním bom-
bardováním.

#záv¥r
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Obrázek 1: Planetky hlavního pásu v diagramech zahrnujících vlastní velkou poloosu, vlastní
excentricitu a vlastní sklon: (ap, ep), (ap, sin ip) a (ep, sin ip). Index p ozna£uje oskula£ní el-
ementy. Pouºité elementy jsou p°evzaty z Knezevic � Milani (2012). Z°eteln¥ viditelné jsou
nejvýznamn¥j²í rodiny asteroid· a Kirkwoodovy mezery p°íslu²ející gravita£ním rezonancím
st°edního pohybu s Jupiterem 4:1, 3:1, 5:2, 7:3 a 2:1. �Netknutý� pás, který zkoumáme v této
práci, leºí mezi rezonancemi 5:2 a 7:3.
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Kapitola 1

Identi�kace rodin

Nejprve bylo nutné identi�kovat co nejv¥t²í po£et rodin v �netknutém� pásu. K tomu jsme
pouºili nejprve metodu �randombox �, která po£ítá statistickou významnost shluk· t¥les
ve vlastních orbitálních elementech. Hierarchickou shlukovací metodou jsme pak vybrali
£leny n¥kterých rodin, aby polohou v prostoru vlastních element· a svým taxonomickým
typem reprezentovaly rozmanitý vzorek.

1.1 Metoda randombox

V �netknutém� pásu hlavního pásu asteroid· (ap = 2,823 až 2,956AU) jsme hledali moºné
nové rodiny metodou nazvanou �randombox�. Tato metoda vypo£ítává pravd¥podobnost,
ºe pom¥ry po£t· objekt· v ur£itých oblastech jsou náhodné. Toto se aplikuje na malé
kvádry, kterými se pokryje celá zkoumaná oblast ve trojrozm¥rném prostoru vlastních
element·. Velikost box· se volí empiricky podle p°edpokládané velikosti hledaných rodin.
Jako oblast s �podez°ele� vysokou koncentrací t¥les se ozna£í taková, která vykazuje z
celkového mnoºství náhodných pokus· (nap°íklad 10 000), jen velmi malý po£et p°ípad·
(volíme obvykle nejvý²e 1), kdy je po£et náhodn¥ rozd¥lených t¥les v¥t²í neº pom¥r
pozorovaných.
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Obrázek 1.1: Výsledky pouºití metody �randombox�, vypo£ítává pravd¥podobnost, ºe pom¥ry
po£t· objekt· v ur£itých oblastech jsou náhodné. Na (ep, sin ip) diagramu (vlastní excentricita a
sklon) jsou body vyzna£ena t¥lesa leºící v �netknutém� pásu, u kterých známe vlastní elementy.
Pro p°ehlednost je zobrazen jen vý°ez. �íslem jsou ozna£eny jiº d°íve známé rodiny. Zvýrazn¥ny
jsou rodiny 709 Fringilla, 918 Itha a 15477, kterým se v této práci budeme v¥novat. K°íºky zna£í
polohu boxu spl¬ující podmínku, ºe nejvý²e v jednom p°ípad¥ z daného po£tu pokus· je po£et
náhodných t¥les v¥t²í neº pozorovaných. První obrázek je sestrojen pro velikost boxu ap : ep : ip
rovnou 0,03 AU : 0,01 : 0, 01◦ a 100 000 pokus·. Druhý obrázek znázor¬uje výsledek pro 0,04
AU : 0,02 : 0, 02◦ a 200 000 pokus·.
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Obrázek 1.2: Obrázek ilustruje jakým zp·sobem jsou p°i pouºití metody �randombox�
procházeny kvádry v prostoru vlastních dráhových element·.
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Obrázek 1.3: Diagram (ep, sin ip) (vlastní excentricita a sklon), na kterém jsou body vyzna£ena
t¥lesa leºící v �netknutém� pásu (ap = 2, 82 až 2, 96 AU), u kterých známe vlastní elementy.
Kandidáti na nové rodiny objevení metodou �randombox� (ta vypo£ítává pravd¥podobnost, ºe
pom¥ry po£t· objekt· v ur£itých oblastech jsou náhodné). jsou vyzna£eny velkým £íslem, d°íve
známé rodiny malým.

1.2 Hierarchická shlukovací metoda

Pro posouzení, zda ur£itá skupina t¥les pat°í do jedné rodiny, pouºíváme hierarchickou
shlukovací metodu HCM (angl. Hierarchical Clustering Method) (Broº � �olc). P°i pouºití
této metody se nejprve v prostoru vlastních orbitálních element· (ap, ep, ip) zvolí metrika
(s rozm¥rem rychlosti):

v = nap

√
Ca

(
∆ap

ap

)2

+ Ce(∆ep)2 + Ci(∆ sin ip)2 , (1.1)

kde ap ozna£uje pr·m¥rnou vlastní velkou poloosu dvou t¥les a ∆ap jejich rozdíl, obdobn¥
pro ∆ep a ∆ sin ip. Poté se vybere jedna planetka jako první, a hledají se v²echny, jejichº
v, tedy vzájemná vzdálenost od dosud identi�kovaných £len· rodiny, je men²í, neº jistá
hrani£ní hodnota vcutoff . Ta se dá odhadnout z tvaru závislosti po£tu t¥les N na vcutoff

pro nalezená t¥lesa.
Z vý²e uvedeného je z°ejmé, ºe spolehlivost ur£ení, zda dané asteroidy pat°í do rodiny,

je dána zejména volbou vcutoff , jejíº hodnotu £asto m·ºe být obtíºné odhadnout. Metodu
také nelze pouºít v p°ípad¥ dvou promísených rodin. K posouzení toho, zda n¥jaké t¥leso
není pouze náhodn¥ p°imíseno, je také moºno srovnávat jejich barvy a spektra.
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Obrázek 1.4: P°íklad pouºití hierarchické shlukovací metody (HCM) � po£et t¥les pro r·zné
hodnoty vcutoff pro £leny rodiny Itha. Hodnota vcutoff je vzdáleností t¥lesa v prostoru vlastních
element· od ostatních dosud identi�kovaných t¥les. Od vcutoff = 180 km·s−1 jiº nedochází k
nalézání nových t¥les rodiny, proto je v tomto p°ípad¥ vhodné rozhodnout se pro tuto vzdálenost.

1.3 Nalezené rodiny

Metodou �randombox� byly nov¥ identi�kovány shluky znázorn¥né v obrázku 1.3. Je
d·leºité zd·raznit, ºe tyto nalezené shluky jsou pouhými kandidáty na rodiny a je t°eba
jinou metodou ov¥°it, zda tomu tak je. K tomu jsme pouºili metodu HCM. Pomocí ní
jsme n¥které shluky zavrhli, protoºe nalezla jen velmi malý po£et t¥les.

Dal²ím krokem bylo zobrazení vzdálenosti v v prostoru vastních element· nalezených
planetek a následn¥ ur£ení vhodného vcutoff , na základ¥ tvaru rozd¥lení. Obecn¥ platí, ºe
pokud je rozd¥lení pro ur£ité vy²²í hodnoty v jiº ploché, pak tyto asteroidy jiº pat°í do
pozadí. Toto v²ak tak°ka nikdy nelze p°esn¥ ur£it.

Z nalezených rodin jsme vybrali 3 takové, ºe svým spektrálním typem a polohou v
prostoru vlastních element· reprezentují rozmanitý vzorek. Jedná se o následující: 709
Fringilla, 918 Itha a 15477. Jejich fyzikální vlastnosti jsou shrnuty v tabulce 1.1. [.........]
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Tabulka 1.1: Rodiny asteroid·, kterým se budeme v¥novat. N zna£í po£et t¥les nalezených
HCM, vcutoff je zvolená maximální vzdálenost v HCM, pv geometrické albedo, tax. je taxo-
nomický typ, DPB ozna£uje pr·m¥r mate°ského t¥lesa, LR/PB je pom¥r objem· nejv¥t²ího
zbytku k mate°skému t¥lesu a q1 a q2 sklon rozd¥lení velikostí t¥les rozd¥lený na dv¥ £ásti
v¥t²ích a men²ích t¥les, v p°ípad¥ rodiny 15477 hraje roli observa£ní nedostate£nost (Broº et al.
(2013)).

Ozna£ení N vcutoff [m/s] pv tax. DPB [km] LR/PB q1 q2

719 Fringilla 60 140 0,047 X 38 0,931 -6,2 -1,7
918 Itha 63 (139) 140 (190) 0,23 S 99 0,157 -2,7 -1,5
15477 144 110 ? S 19 0,067 ? -5,1
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Kapitola 2

Fyzikální vlastnosti rodin

V této kapitole se budeme v¥novat fyzikálním vlastnostem rodin. Znalost albed jsme
pouºili pro vy°azení n¥kterých t¥les, která jej m¥la p°íli² odli²né od ostatních. Rozd¥lelní
velikostí a jejich srovnání s výsledky model· rozpadu t¥les je d·leºité pro nastavení
po£áte£ních podmínek orbitálního integrátoru Swift (Levison � Duncan (2013)) i kolizního
kódu Boulder (Morbidelli et al. (2009)).

2.1 Albeda asteroid·

V databázi druºice WISE (Masiero et al. 2011) je kaºdému asteroidu p°i°azeno geomet-
rické albedo v infra£erveném (pIR) a viditelném (pV) oboru a jejich nejistoty. Tato data
jsou uºite£ná pro výb¥r t¥les, která pat°í do rodiny, protoºe t¥lesa s p°íli² odli²ným albe-
dem nemohou pat°it do jedné rodiny. Nevýhodou je, ºe katalog obsahuje men²í po£et
t¥les neº katalog AstDyS, takºe nemáme informaci o albedu mnoha t¥les.
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Obrázek 2.1: Barevné schéma, pomocí kterého jsme pro ú£ely obrázk· 2.4 aº 2.4 asteroid·m
p°i°adili barvu odpovídající pom¥ru albeda v infra£erveném a viditelném oboru.
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Obrázek 2.2: Vý°ez diagramu vlastní excentricita a sklon (ep, sin ip) oblasti rodiny Itha. Aster-
oidy jsou vyzna£eny kruhy, jejich velikost je úm¥rná magnitud¥, £ím jasn¥j²í t¥leso, tím je kruh
v¥t²í. Barva odpovídá pom¥ru albeda v infra£erveném a viditelném oboru, jak je znázorn¥no
na obrázku 2.1. �edá t¥lesa jsou asteroidy, které katalog WISE neobsahuje a jsou obsaºeny
jen v databázi AstDyS, takºe není známo albedo. �ern¥ obtaºená t¥lesa jsou £lenové rodiny
Itha nalezeni hierarchickou shlukovací metodou. Je z°etelné, ºe £lenové rodiny mají geometrické
albedo pV & 0,08.
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Obrázek 2.3: Vý°ez diagramu vlastní excentricita a sklon (ep, sin ip) oblasti rodiny Fringilla.
Popis viz obrázek 2.4. Je z°etelné, ºe £lenové rodiny mají geometrické albedo pV . 0,08.
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Obrázek 2.4: Vý°ez diagramu vlastní excentricita a sklon (ep, sin ip) oblasti rodiny 15477. Popis
viz obrázek 2.4. Rodina je sloºena z malých t¥les, u mnoha z nich není známo albedo.
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2.2 Rozd¥lení velikostí rodin

V práci Durda et al. (2007) byly publikovány výsledky modelování sráºek asteroid·,
konkrétn¥ závislosti po£tu fragment· na jejich velikosti. V jejich hydrodynamickém mod-
elu byl p°edpokládán asteroid (ter£) o pr·m¥ru 100 km, do kterého naráºely bazaltové
projektily r·zného pr·m¥ru, v r·zných úhlech dopadu a r·znou rychlostí. Výsledná kumu-
lativní rozd¥lení velikostí (N(>D)) je poté moºné srovnávat s pozorovanými rozd¥leními
známých rodin asteroid· a odhadnout tak velikost DPB jejich mate°ského t¥lesa a p°í-
padn¥ i dal²í vlastnosti dané rodiny.

Rozd¥lení byla vypo£tena pro projektily o pr·m¥rech 10 aº 46 km, pro úhly dopadu
15◦ aº 75◦ a vzájemnou rychlost 2,5 aº 7 km/s. D¥je je moºno orienta£n¥ rozd¥lit podle
typu sráºky na:

� kráterování (z mate°ského t¥lesa unikne výrazn¥ mén¥ neº polovina materiálu);

� katastro�cké impakty (unikne kolem poloviny materiálu);

� superkatastro�cké impakty (unikne výrazn¥ více neº polovina).

Toto je v rozd¥lení N(>D) moºno rozpoznat zejména dv¥ma základními zp·soby:

� podle pom¥ru velikostí nejv¥t²ího a druhého nejv¥t²ího t¥lesa;

� tím, ºe rozd¥lení rodiny vzniklé kráterováním je konvexní a výsledkem katastro�ck-
ého rozpadu je rozd¥lení konkávní.

N
(>
D
)

D

Konkávní

Konvexní

Obrázek 2.5: Ilustrace konvexního a konkávního tvaru kumulativního rozd¥lení velikostí aster-
oid·. V p°ípad¥ konvexního tvaru je ve skupin¥ asteroid· velké mnoºství malých t¥les a jen
n¥kolik velkých. U konkávního je rozdíl po£tu malých a velkých t¥les mnohem men²í.
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Obrázek 2.6: Výb¥r n¥kterých kumulativních rozd¥lení velikostí asteroid· podle (Durda et al.
(2007)). Ve výb¥ru jsou r·zné kombinace vzájemné rychlosti p°i sráºce, úhl· dopadu a rozm¥ru
projektilu. V²echny jsou vypo£teny pro pr·m¥r mate°ského t¥lesa DPB = 100 km. Jednotlivá
rozd¥lení jsou se°azena vzestupn¥ podle speci�cké energie sráºky. Je z°eteln¥ vid¥t, ºe p°i nízkých
energiích dochází ke kráterování a p°i vysokých ke katastro�ckým rozpad·m.

Rodina vzniklá kráterováním vykazuje konvexní rozd¥lení, protoºe se skládá z velkého
nejv¥t²ího zbytku o relativn¥ velkém pr·m¥ru v porovnání s ostaními £leny a ostatní t¥lesa
jsou výrazn¥ men²í. Naproti tomu v rodin¥ vzniklá katastrofálním rozpadem je n¥kolik
srovnateln¥ rozm¥rných velkých objekt·. Jak je moºné o£ekávat, ke katastro�ckým roz-
pad·m dochází s v¥t²ím projektilem, p°i vy²²ích rychlostech a p°i men²ích dopadových
úhlech.

Na tvar pozorovaného rozd¥lení v²ak mají vliv i dal²í jevy � dlouhý orbitální vývoj
má za následek odstran¥ní men²ích t¥les, stejn¥ tak observa£ní nedostate£nost zplo²´uje
pozorované rozd¥lení.

2.3 Ur£ení velikosti mate°ského t¥lesa

Na základ¥ dat z katalogu AstOrb (Ast (2013)) a dat z druºice WISE (Masiero et al.
(2011)) jsme vytvo°ili kumulativní rozd¥lení velikostí £len· rodin. Tato pozorované rozd¥lení
jsme porovnávali s rozd¥leními z model· Durda et al. 2007, abychom ur£ili moºnou ve-
likost p·vodního t¥lesa a její nejistotu.

Postup byl následující: rozd¥lení se v grafu ²kálovalo posouváním, aº se dosáhlo co
nejlep²í shody zejména u dvou nejv¥t²ích t¥les. Dal²ím d·leºitým hlediskem byl sklon
rozd¥lení, zejména £ást v oblasti nejv¥t²ích £len·. Na sklon rozd¥lení u malých t¥les
nebyl dán velký d·raz, protoºe ta jsou mnohem více ovlivn¥na orbitálním vývojem a
observa£ní nedostate£ností.
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Vºdy existuje moºnost chybného p°i°azení n¥kterého z asteroid· pozadí do rodiny. To
má p°i srovnávání rozd¥lení vliv zejména u n¥jv¥t²ích t¥les. Proto jsme srovnali i rozd¥lení
s vynecháním r·zného po£tu n¥kterých nejv¥t²ích £len·. Ukázalo se, ºe toto nem¥lo na
výb¥r odpovídajícího modelového rozd¥lení podstatný vliv.

Pro srovnání je nejd·leºit¥j²í pom¥r velikostí dvou nejv¥t²ích t¥les a sklon rozd¥lení,
hlavn¥ v oblasti nejv¥t²ích t¥les � v tomto by se rozd¥lení syntetická a pozorovaná
m¥la li²it co nejmén¥. Proto jsme sestrojili χ2, který v zadaném rozsahu velikostí t¥les
porovnával pozorovaná a syntetická rozd¥lení.

Rozd¥lení pozorované rodiny se od model· li²í mnohem plo²²í závislostí v oblasti
malých t¥les (D < 5 aº 10 km), coº je zp·sobeno observa£ní nedostate£ností i tím, ºe
b¥hem vývoje rodiny docházelo k dal²ím sekundárním sráºkám a rozpad·m, a odstra-
nování t¥les b¥hem orbitálního vývoje vlivem Jarkovského/YORP jevu a orbitálních re-
zonancí.
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Obrázek 2.7: Srovnání pozorovaných kumulativních rozd¥lení velikosti vybraných rodin
(tu£ná £ára) s n¥kterými syntetickými (Durda et al. 2007). Rozd¥lení jsou normována na
velikost nejv¥t²ího £lena rodiny. Je z°ejmé, ºe se mohou velmi li²it.
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2.3.1 Rodina Itha

Pozorovaným dat·m nejlépe odpovídají následující dva modely:

� rychlost sráºky 6 km/s, úhel 45◦, rozm¥r mate°ského t¥lesa 100 km

� rychlost sráºky 5 km/s, úhel 30◦, rozm¥r mate°ského t¥lesa 80 km
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Obrázek 2.8: Dv¥ syntetická kumulativní rozd¥lení velikostí t¥les nejlépe se v uvaºované oblasti
(D > 10 km) shodující s pozorovaným rozd¥lením. Pro men²í t¥lesa se rozd¥lení zna£n¥ li²í,
coº je zp·sobeno orbitálním vývojem pozorované rodiny a observa£ní nedostate£ností. První
rozd¥lení bylo vypo£teno pro rychlost sráºky 6 km/s, úhel 45◦ a rozm¥r mate°ského t¥lesa 100
km, druhé pro rychlost sráºky 5 km/s, úhel 30◦ a rozm¥r mate°ského t¥lesa 80 km. Syntetická
rozd¥lení jsou p°evzata z hydrodynamických simulací Durda et al. (2007).
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2.3.2 Rodina Fringilla

Následující dva modely nejlépe odpovídají pozorovaným dat·m:

� rychlost sráºky 3 km/s, úhel 45◦, rozm¥r mate°ského t¥lesa 120 km

� rychlost sráºky 5 km/s, úhel 15◦, rozm¥r mate°ského t¥lesa 135 km
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Obrázek 2.9: Dv¥ syntetická kumulativní rozd¥lení velikostí t¥les nejlépe se v uvaºované oblasti
(D > 10 km) shodující s pozorovaným rozd¥lením. První rozd¥lení bylo vypo£teno pro rychlost
sráºky 3 km/s, úhel 45◦ a rozm¥r mate°ského t¥lesa 120 km, druhé pro rychlost sráºky 5 km/s,
úhel 15◦ a rozm¥r mate°ského t¥lesa 135 km. Více viz obrázek 2.8.
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2.3.3 Rodina 15477

Pozorovaným dat·m nejlépe odpovídají následující dva modely:

� rychlost sráºky 4 km/s, úhel 45◦, rozm¥r mate°ského t¥lesa 40 km

� rychlost sráºky 7 km/s, úhel 30◦, rozm¥r mate°ského t¥lesa 70 km
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Obrázek 2.10: Dv¥ syntetická kumulativní rozd¥lení velikostí t¥les nejlépe se v uvaºované oblasti
(D > 5 km) shodující s pozorovaným rozd¥lením. První rozd¥lení bylo vypo£teno pro rychlost
sráºky 4 km/s, úhel 45◦ a rozm¥r mate°ského t¥lesa 40 km, druhé pro rychlost sráºky 7 km/s,
úhel 30◦ a rozm¥r mate°ského t¥lesa 70 km. Více viz obrázek 2.8.
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Kapitola 3

Simulace dynamického vývoje

Pro ur£ení stá°í rodin jsme provedli simulaci dynamického vývoje. Nejprve jsme pomocí
integrátoru Swift simulovali dynamický vývoj vybraných rodin po dobu 4 Gyr a poté jsme
porovnávali vývoj vlastních orbitálních element· (velké poloosy, excentricity a sklonu)
syntetických rodin s rodinami pozorovanými. Pro kvantitativní srovnání jsme pouºili
Kolmogorov·v�Smirnov·v test.

3.1 Integrátor Swift

Numerický symplektický integrátor Swift byl vytvo°en pro integraci pohybu testovacích
£ástic pod vlivem gravita£n¥ interagujících t¥les (Slunce a planet). Byl napsán M. Dun-
canem a H. Levisonem (Levison � Duncan (1994), Levison � Duncan (2013)). Vyuºívá
£ty°i r·zné zp·soby integrace. První z nich je symplektická integrace se smí²enými prom¥n-
nými (MVS). Ta rozd¥luje Hamiltonián pohybu simulované £ástice na dv¥ £ásti:

H = HKepler +Hperturbace, (3.1)

na £ást odpovídající Keplerovskému pohybu a na £ást popisující vzájemné perturbace,
kde ob¥ £ásti jsou integrabilní. Podmínkou je, aby Hpert bylo malé, coº není spln¥no
p°i blízkých vzájemných p°iblíºeních. To °e²í regularizovaná symplektická integrace se
smí²enými prom¥nnými (RMVS). Pouºitý algoritmus v tomto p°ípad¥ nahradí Keplerovskou
£ást pohybem kolem odpovídající planety namísto Slunce.

#dv¥ dal²í
Pouºitá verze je modi�kovaná, oproti p·vodní obsahuje navíc

� digitální �ltry pro výpo£et vlastních element· (�idlichovský � Nesvorný (1996)),

� dochází ke kolizní reorientací rota£ních os (Farinella et al. (1998))

� a je zahrnut Jarkovského/YORP efekt (Vokrouhlický (1998); Vokrouhlický � Farinella
(1999); �apek � Vokrouhlický (2004)).
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3.2 Parametry modelu

Model vyuºívá fyzikální vlastnosti materiálu t¥les odpovídající výzkumu meteorit· [???].
Jedná se o:

� termální vlastnosti materiálu � tepelnou kapacitu C a vodivost κ,

� IR emisivitu εIR,

� ú£innost YORPu cYORP,

� a objemovou ρ a povrchovou σ hustotu.

3.3 Po£áte£ní podmínky integrací

V souboru spin.in je obsaºen po£et testovacíh £ástic a pro kaºdou v °ádku t°i kartézské
sou°adnice orientace rota£ních os a úhlová rychlost [rad · s−1].

D_astorbifexists.dat je soubor obsahující rozm¥r kaºdé testovací £ástice.
Soubor pl.in obsahuje po£áte£ní podmínky pro Slunce a £ty°i ob°í planety: hmotnost

a heliocentrické kartézské sou°adnice poloh a rychlostí. Pouºitá jednotka pro délku je AU,
pro £as den, gravita£ní konstanta je rovna jedné. Obdobný soubor tp.in obsahuje totéº
pro zvolený po£et testovacích £ástic.

Nastavení souboru param.in, jeho obsah je v Tabulce 3.1:

� t0: po£áte£ní £as; tstop: £as zastavení integrace; dt £asový krok #jednotky?;

� dtout: £asový interval mezi výstupy; dtdump: £asový interval mezi uloºením aktuál-
ního stavu;

� logické p°epína£e T/F (true/false): L1: True: zapo£tení gravita£ních moment· Slunce
J2 a J4; L2: true: Odstra¬ování £ástic, které se dostanou p°íli² daleko nebo blízko
Slunci; L3: true: Výpo£et Jakobiho integrálu £ástic; L4: true: Výpo£et energie a mo-
mentu hybnosti £ástic; L5: true: Zápis heliocentrických orbitálních element· v²ech
£ástic; L6: true: Zápis heliocentrických orbitálních element· v²ech £ástic v úsporné
form¥;

� rmin: heliocentrická vzdálenost, p°i které je £ástice p°íli² blízko Slunci (p°i -1 ig-
norováno); rmax: heliocentrická vzdálenost, p°i které je £ástice p°íli² daleko od
Slunce (p°i -1 ignorováno); rmaxu: heliocentrická vzdálenost, p°i které £ástice p°es-
tane být vázána ke Slunci (p°i -1 ignorováno); qmin: heliocentrická vzdálenost, p°i
které je £ástice p°íli² blízko centrálnímu t¥lesu (p°i -1 ignorováno); lclose: logický
p°epína£ T/F: true: Kontrola blízkých p°iblíºení k planetám;

� binary_outputfile: soubor pro zápis orbitálních element· v £asovém kroku z
prvního °ádku.
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Tabulka 3.1: Obsah souboru param.in

obsah souboru ozna£ení
.0d0 365.25d5 10.0d0 t0 tstop dt

365.25d1 365.25d1 dtout dtdump

F T F F T F L1 L2 L3 L4 L5 L6

4.68d-03 100.0 -1.0 4.68d-03 F rmin rmax rmaxu qmin lclose

bin.dat binary_outputfile

Soubor collision.in obsahuje parametry vztahu pro reorientaci rota£ních os sráºkami
(Broº et al. (2011)):

τreor = B

(
ω

ω0

)β1 ( D

D0

)β2
, (3.2)

kde ω je úhlová frekvence rotace t¥lesa a D jeho pr·m¥r.

Tabulka 3.2: Obsah souboru collision.in

obsah souboru vysv¥tlení

1.0d3 £asový krok reorientace v [yr]
84.5e3 B

0.83333 β1

1.33333 β2

2.0d0 D0

3.4906585d-4 ω0 odpovídající period¥ 5 hodin
1.0d10 £asový krok rozpadu v [yr]
16.79d6 st°ední doba mezi rozpady v [yr]
1 1 1 1 ????
2.5 9 rozsah period po reorientaci
-1 -1 rozsah st°edních velkých poloos (p°i -1 ignorováno)

T výpis souboru reorient.out

T výpis souboru disrupt.out
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Tabulka 3.3: Obsah souboru filter.in

obsah souboru vysv¥tlení

4

AAAB

10 10 5 3

80 0.024d0 10.0d0

80 0.10d0 20.0d0

365.25d0

bin.filter.dat

T

F

F

-2

2

1

Soubor genveld.in obsahuje nastavení pro vytvo°ení rozd¥lení rychlostí po rozpadu.

Tabulka 3.4: Obsah souboru genveld.in

obsah souboru vysv¥tlení

70 rychlost t¥lesa velikosti D5 po rozpadu [m/s]
5 charakteristický rozm¥r t¥lesa D5 [km] po rozpadu
0 minimální rychlost po rozpadu [m/s]
250 maximální rychlost po rozpadu [m/s]
100 ????
2500 hustota t¥lesa [kg ·m−3]
-1 £íslo pro inicializaci generátoru pseudonáhodných £ísel

D_astorbifexists.dat soubor obsahující rozm¥ry testovacích £ástic

Soubor yorp.in (tabulka 3.5) obsahuje parametry t¥les pro výpo£et p·sobení YORP
efektu. Pouºívá soubory *.y, které obsahují vypo£tené momenty na r·zné Gaussovské
sféry zp·sobené YORP efektem.
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Tabulka 3.5: Obsah souboru yorp.in

obsah souboru vysv¥tlení

630 po£et £ástic (podle po£tu t¥les v souboru D_astorbifexists.dat)
1.0d3 £asový krok integrátoru YORP [yr]
1.0d5 £asový krok pro výstup [yr]
200 po£et Gaussovských sfér v adresá°i fg_functions
7 ???

30.0 krok ve sklonu osy [◦]
2.5 referen£ní hodnota velké poloosy [AU]
1.0d3 referen£í polom¥r [m]

2500.d0 referen£í hustota[kg ·m−3]
2.9088821d-4 úhlová rychlost odpovídající period¥ 6 hodin [rad/s]

0.33d0 efektivita YORPu
T ???

../fg_functions_K1e-3/ soubory *.y

Soubor yarko.in obsahuje po£et testovacích £ástic a pro kaºdou z nich údaje uvedené
v Tabulce 3.6. R zna£í polom¥r £ástice v km, ro_b hustotu v kg ·m−3, ro_s povrchovou
hustotu v kg ·m−2, K tepelnou vodivost v W ·m · K, c tepelnou kapacitu v J · kg · K� A
Bondovo albedo a eps infra£ervenou emisivitu.

Tabulka 3.6: Obsah souboru yarko.in

R ro_b ro_s K c A eps

V souboru makein.sh se nastavuje geometrie po rozpadu.

Tabulka 3.7: Obsah souboru makein.sh
obsah souboru vysv¥tlení

F= pravá anomálie f
OMEGA= argument pericentra ω

3.3.1 Nastavení pro rodinu Itha

V prvé integraci bylo kumulativní rozd¥lení velikostí testovacích £ástic zvoleno tak, ºe se
kaºdá £ástice z rozd¥lení pozorovaných £len· rodiny vynásobila deseti. V p°ípad¥ druhé
integrace padesáti.

Tabulka 3.8: Obsah souboru makein.sh pro rodinu Itha
obsah souboru vysv¥tlení

F=90 pravá anomálie f
OMEGA=0 argument pericentra ω
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Tabulka 3.9: Obsah souboru yarko.in pro rodinu Itha

R ro_b ro_s K c A eps

... 2500 1500 0.001 680 0.1 0.9

3.3.2 Nastavení pro rodinu Fringilla

V integraci bylo kumulativní rozd¥lení velikostí testovacích £ástic zvoleno tak, ºe se kaºdá
£ástice z rozd¥lení pozorovaných £len· rodiny vynásobila deseti.

Tabulka 3.10: Obsah souboru makein.sh pro rodinu Fringilla
obsah souboru vysv¥tlení

F=0 pravá anomálie f
OMEGA=30 argument pericentra ω

Tabulka 3.11: Obsah souboru yarko.in pro rodinu Fringilla

R ro_b ro_s K c A eps

... 1300 1300 0.01 680 0.02 0.95

3.3.3 Nastavení pro rodinu 15477

V integraci bylo kumulativní rozd¥lení velikostí testovacích £ástic zvoleno tak, aby odpoví-
dalo rozd¥lení syntetickým rozd¥lením z kapitoly 2.3. Celkový po£et £ástic je 580.

Tabulka 3.12: Obsah souboru makein.sh pro rodinu 15477
obsah souboru vysv¥tlení

F=90 pravá anomálie f
OMEGA=90 argument pericentra ω

Tabulka 3.13: Obsah souboru yarko.in pro rodinu 15477

R ro_b ro_s K c A eps

... 2500 1500 0.001 680 0.1 0.9
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3.4 Porovnání modelu a pozorování

Poté, co jsme provedli simulace orbitálního vývoje, bylo nutné vlastní orbitální ele-
menty syntetických i pozorovaných rodin kvantitativn¥ porovnat. K tomu jsme pouºili
Kolmogorov·v�Smirnov·v test (Press et al. (1993)).

3.4.1 Kolmogorov·v-Smirnov·v test

Tento statistický test se pouºívá k posouzení, zda dva soubory dat mohou pocházet ze
stejného rozd¥lení. Tato rozd¥lení musí být funkcí jedné nezávislé prom¥nné. Dv¥ kumu-
lativní distribu£ní funkce se shodují v krajních bodech a to, co je odli²uje, je chování mezi
t¥mito body. KS test hledá nejv¥t²í vzdálenost mezi dv¥ma kumulativními distribu£ními
funkcemi:

DKS = max |SN1(x)− SN2(x)|, (3.3)

kde DKS je Kolmogorova�Smirnova statistika a SN(x) jsou dv¥ kumulativní distribu£ní
funkce.

Nulová hypotéza znamená, ºe oba vzorky pocházejí ze stejného rozd¥lení. Je moºné
také vypo£íst pravd¥podobnost, s jakou je moºné potvrdit platnost nulové hypotézy
(Press et al. (1993)).

Tento test jsme aplikovali na srovnání kumulativních rozd¥lení vlastních element·
pozorovaných rodin a rodin simulovaných, a to zvlá²´ pro velkou poloosu, excentricitu a
sklon.

#zmínit vícerozm¥rný!!!

Obrázek 3.1: Ilustrace Kolmogorova�Smirnovova (KS) testu. V zobrazeném p°ípad¥ se jedná
o srovnání empirického kumulativního rozd¥lení SN (x) a referen£ního rozd¥lení P (x). V na²em
p°ípad¥ jsme srovnávali dv¥ empirická rozd¥lení. Parametr DKS ukazuje nejv¥t²í vzdálenost mezi
t¥mito rozd¥leními.
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3.4.2 Orbitální vývoj rodin

Pomocí integrátoru Swift jsme provedli simulae orbitálního vývoje rodin Itha, Fringilla
a 15477 po dobu 4 Gyr (kapitola 3). V p°ípad¥ rodiny Itha jsme nejprve pouºili 630
testovacíh £ástic, podruhé jiº 3150, protoºe v prvním p°ípad¥ poklesl ke konci integrace
po£et simulovaných £ástic pod po£et skute£ných £len· rodiny.

V prvé integraci bylo kumulativní rozd¥lení velikostí testovacích £ástic zvoleno tak, ºe
se kaºdá £ástice z rozd¥lení pozorovaných £len· rodiny vynásobila deseti. V p°ípad¥ druhé
integrace padesáti. Toto v²ak zp·sobilo velký p°ebytek nejv¥t²ích t¥les oproti syntetickým
kumulativním rozd¥lením velikostí plynoucím z hydrodynamických simulací (Durda et al.
(2007)). Proto jsme následn¥ vybrali jen taková t¥lesa, jejichº rozd¥lení nejlépe odpoví-
dalo syntetickým rozd¥lením vybraným v kapitole 2.3. Toto výsledné rozd¥lení bylo poté
pouºito pro Kolmogorov·v�Smirnov·v test.

V p°ípad¥ rodiny Fringilla jsme pouºili stejný postup. Kumulativní rozd¥lení velikostí
testovacích £ástic jsme vytvo°ili desetinásobným zmnoºením v²ech pozorovaných t¥les
rodiny Frngilla, konkrétn¥ jsme pro simulaci pouºili 600 testovacích £ástic.

Pro simulaci vývoje rodiny 15477 jsme pouºili rozd¥lení odpovídající syntetickým
rozd¥lením z kapitoly 2.3, s celkovým po£tem £ástic 580.
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Obrázek 3.2: Na obrázku je £ernou £arou vyzna£eno kumulativní rozd¥lení velikostí t¥les rodiny
Itha. �erven¥ je vyzna£eno rozd¥lení t¥les po padesátinásobném zvý²ení po£tu kaºdého z nich.
Tyrkysová £ára znázor¬uje rozd¥lení upravené tak, aby odpovídalo syntetickým rozd¥lením
(Durda et al. (2007)), viz obrázek 2.8. Toto výsledné rozd¥lení bylo poté pouºito pro
Kolmogorov·v�Smirnov·v test.
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Obrázek 3.3: Kumulativní rozd¥lení velikostí t¥les rodiny Fringilla. Popis viz obrázek 3.2.
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Rozdělení pro integraci

Obrázek 3.4: Kumulativní rozd¥lení velikostí t¥les rodiny 15477 je vyzna£eno £ernou £arou.
�erven¥ je vyzna£eno rozd¥lení, kde byl po£et t¥les navý²en tak, aby odpovídal výsledk·m hy-
drodynamických model· rozpadu Durda et al. (2007). Toto rozd¥lení bylo pouºito pro integraci.

�leny pozorovaných rodin pro srovnání s modelovanými jsme vybírali dv¥ma zp·soby:

� hierarchickou shlukovací metodou

� a nebo jsme pouºili kvádr ve vlastních orbitálních elementech.
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Z nalezených t¥les jsme v n¥kterých p°ípadech vyjmuli ta t¥lesa, jejichº geometrické
albedo se výrazn¥ li²ilo od ostatních t¥les. Dal²í t¥lesa byla vy°azena metodou aH
(obrázek 3.5). Ta °íká, ºe jasná t¥lesa (tudíº velká) se nemohla ve velké poloose p°íli²
vzdálit od nejv¥t²ího t¥lesa rodiny. �áry vyzna£ené na obrázku 3.5 jsou de�novány:

H = log |ap − ac

C
|, (3.4)

kde H je absolutní magnituda, ap zna£í vlastní velkou poloosu, ac je vlastní velká poloosa
nejv¥t²ího £lena rodiny a C volená konstanta. Na obrázku 3.5 jsou vyzna£eny £ty°i r·zné
hodnoty C r·znobarevnými £arami.
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Obrázek 3.5: Ukázka pouºití metody aH pro vy°azování p°imísených t¥les. �ervenými
k°íºky jsou vyzna£eny polohy t¥les (v tomto p°ípad¥ rodiny Itha, nalezené hierarchickou
shlukovací metodou) v diagramu vlsatní velká poloosa (a) versus absolutní magnituda
(H). Barevné £áry odpovídají rovnici 3.4. T¥lesa, kterým v této rovnici odpovídá p°íli²
velké C, nemohou být £leny rodiny, protoºe takto velká t¥lesa nemohla tak výrazn¥ zm¥nit
velkou poloosu. #jak to napsat mén¥ vágn¥???

V následujích sekcích (3.4.3, 3.4.4 a 3.4.5) jsou na obrázcích vyzna£eny polohy ve
vlastních elementech (ap, ep) a (ap, sin ip) pozorovaných £len· rodin s vlastními orbitál-
ními elementy z katalogu AstDyS (zelen¥) a syntetických t¥les (£erven¥) v r·zných £asech
vývoje simulace � po£áte£ní stav simulace, po 2 Gyr a po 4 Gyr. Znázorn¥ny jsou r·zné
varianty podle volby t¥les, která povaºujeme za £leny pozorovaných rodin.

�lene rodin jsme vybírali bu¤ hierarchickou shlukovací metodou nebo jako v²echny
t¥lesa v kvádru ve vlastních elementech. Jednotlivé p°ípady se li²í velikostí boxu a za-
po£tením t¥les bez známého geometrického albeda.

Na spodních obrázcích pak je £asový vývoj DKS Kolmogorova�Smirnovova testu pro
srovnání vlastních element· ap, ep a sin ip syntetických a pozorovaných rodin. Sou£asn¥
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je vyzna£ena pravd¥podobnost, s jakou je moºné potvrdit platnost nulové hypotézy, tedy,
ºe ob¥ rozd¥lení jsou shodná.

Pro srovnání kumulativních rozd¥lení vlastních element· jsme pouºili p¥t r·zných
mnoºin t¥les, která povaºujeme za £leny pozorované rodiny. První z nich je hierarchická
shlukovací metoda (HCM). Druhou je zahrnutí v²ech t¥les v r·zn¥ velkém kvádru ve
vlastních elementech, p°ípadn¥ jen t¥les s podobným albedem.

3.4.3 Orbitální vývoj rodiny Itha

Na obrázku 3.10 jsme zvolili velikost pouºitého kvádru co nejv¥t²í tak, aby do n¥j neza-
sahovala ºádná dal²í rodina, konkrétn¥ kvádr ap = 2, 824 až 2, 957 AU, ep = 0, 12 až 0, 25
a sin ip = 0, 18 až 0, 24. Do výb¥ru jsme zahrnuli v²echna t¥lesa s výjimkou t¥ch, která
mají v katalogu WISE albedo pv men²í neº 0,08.

Na obrázku 3.7 je totoºný kvádr, zde v²ak byla navíc vyjmuta v²echna t¥lesa, která
neobsahuje katalog WISE, a tudíº není známé albedo.

V p°ípad¥ obrázku 3.8 jsme zvolili velikost pouºitého kvádru odpovídající rozsahu
vlastních element· t¥les nalezených hierarchickou shlukovací metodou, konkrétn¥ ap =
2, 824 až 2, 957 AU, ep = 0, 13 až 0, 17 a sin ip = 0, 2 až 0, 24. Op¥t jsme do výb¥ru
zahrnuli v²echna t¥lesa s výjimkou t¥ch, která mají v katalogu WISE albedo pv men²í
neº 0,08.

Na obrázku 3.9 je totoºný kvádr, zde v²ak byla navíc vyjmuta v²echna t¥lesa, která
neobsahuje katalog WISE, a tudíº není známé albedo.

Na obrázku 3.10 jsou £lenové pozorované rodiny vybráni hierarchickou shlukovací
metodou s vcutoff = 190 m · s−1.
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Obrázek 3.6: První obrázek znázor¬uje polohy pozorovaných £len· rodiny Itha s polohou simulo-
vaných t¥les ve vlastních elementech v r·zných £asech � konkrétn¥ po£átek, po 2 Gyr a po 4
Gyr. Zelen¥ jsou vyzna£ena t¥lesa rodiny. Ta byla zvolena tak, ºe to jsou v²echna t¥lesa z kat-
alogu AstDyS v kvádru ap = 2, 824 až 2, 957 AU, ep = 0, 12 až 0, 25 a sin ip = 0, 18 až 0, 24 s
výjimkou t¥ch, která mají v datech WISE geometrické albedo pv men²í neº 0,08. �erv¥n¥ jsou
vyzna£ena simulovaná t¥lesa. V horních obrázcích je zobrazena dvojice vlastních element· velká
poloosa a excentricita (ap, ep), v dolních velká poloosa a sklon (ap, sin ip). Z°etelné je ubývání
modelovaných t¥les v pr·behu vývoje, zejména drift ve velké poloose a p°ítomnost rezonancí
st°edního pohybu s Jupiterem na ap = 2,82 AU (5:2), 2,9 AU (dvojice 17:7 a 12:5) a 2,96 AU
(7:3). První a poslední z nich ohrani£uje celý �netknutý� pás. V horní £ásti druhého obrázku
je znázorn¥na hodnota vzdálenosti DKS Kolmogorovova-Smirnovova testu postupn¥ pro vlastní
elementy ap, ep a sin ip. V dolní £ásti je vynesena pravd¥podobnost, s jakou je moºné potvrdit
platnost nulové hypotézy, £arou je odd¥lena zvolená hladina 0,05.
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Obrázek 3.7: Tento obrázek se od obrázku 3.6 li²í tím, ºe obsahuje pouze t¥lesa obsaºená v
katalogu WISE.
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Obrázek 3.8: Tento p°ípad je podobný obrázku 3.6. Li²í se tím, ºe je pro výb¥r t¥les rodiny
pouºit men²í kvádr, odpovídající rozsahu vlastních element· £len· rodiny nalezených hier-
archickou shlukovací metodou, konkrétn¥ ap = 2, 824 až 2, 957 AU, ep = 0, 13 až 0, 17 a
sin ip = 0, 2 až 0, 24.
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Obrázek 3.9: V tomto p°ípad¥ jsme pouºili stejný kvádr jako v p°ípad¥ 3.8, ale vynechali jsme
v²echna t¥lesa neobsaºená v katalogu WISE. V²e ostatní viz obrázek 3.6.
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Obrázek 3.10: V tomto p°ípad¥ jsme pouºili £leny rodiny nalezené hierarchickou shlukovací
metodou z t¥les katalogu AstDyS. V²e ostatní viz obrázek 3.6.

Na horních obrázcích je b¥hem vývoje jasn¥ patrná p°ítomnost rezonancí st°edního
pohybu s Jupiterem na ap = 2,82 AU (5:2), 2,9 AU (dvojice 17:7 a 12:5) a 2,96 AU (7:3).
Zejména tyto rezonance spolu s Jarkovského/YORP jevem jsou zodpov¥dné za úbytek
v¥t²iny t¥les b¥hem vývoje � z po£áte£ních 3150 jich po 4 Gyr zbylo 484. Z°etelný je
také drift v excentricitách (k v¥t²ím hodnotám) a ve sklonu (k niº²ím hodnotám).

Hodnota DKS pro velkou poloosu se pro v²echny p°ípady s výjimkou t¥les vybraných
HCM v £ase p°íli² nem¥ní, z·stává mezi hodnotami 0,05 a 0,25. Stejn¥ tak pravd¥podost
zamítnutí nulové hypotézy (dále jen �pravd¥podobnost�) je ve v²ech p°ípadech (s malými
výjimkami v p°ípad¥ vylou£ení t¥les bez známého albeda) od £asu 0,5 aº 1 Gyr vy²²í neº
zvolená hladina 0,05. Tudíº je toto moºné interpretovat jako indicii, ºe je rodina stará
minimáln¥ ∼1 Gyr.

DKS pro excentricitu po v¥t²inu vývoje mírn¥ klesá, s minimem u ∼3 Gyr a poté
stagnuje, op¥t s výjimkou p°ípadu HCM, kde je p°ibliºn¥ konstantní po celou dobu, ale i
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zde je minimum u ∼3 Gyr. V p°ípad¥ v¥t²ího boxu je pravd¥podobnost vy²²í neº 0,05 od
∼3 Gyr, v p°ípad¥ men²ího boxu jiº od ∼2,5 Gyr, stejn¥ tak i pro p°ípad t¥les vybraných
HCM (tam ale posléze op¥t klesá). Tato sobrá shoda v²ech p°ípad· indikuje stá°í &2,5
Gyr.

V p°ípad¥ sklonu nebyly nikdy (s výjimkou HCM) hodnoty pravd¥podobnost vy²²í
neº 0,05, takºe shoda rozd¥lení velikostí sklonu simulovaných a pozorovaných t¥les je
zamítnuta. Toto je zp·sobeno nevhodn¥ zvolenou po£áte£ní geometrií simulace: pravá
anomálie f = 90◦ a argument pericentra ω = 0◦. Na základ¥ toho se podle jedné z
Gaussových rovnic (Broº � �olc)

dI

dt
∼ cos(ω + f) (3.5)

m¥ní sklon v £ase v p°ípad¥ cos(ω+f)→ 0 velmi málo. D·sledek pomalého vývoje sklonu
je ilustrován na obrázku 3.11.
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Obrázek 3.11: Normované kumulativní rozd¥lení vlastních sklon· pozorovaných a simulovaných
t¥les rodiny Itha po vývoji po dobu 2 Gyr. Jedná se o p°ípad v¥t²ího kvádru (obrázek 3.6). Je
patrné, ºe sklony v¥t²iny simulovaných t¥les z·stávají blízké po£áte£ní hodnot¥ kolem ∼ 0, 21.

Hypotézu, ºe je neshoda u sklonu zp·sobena nastavením po£áte£ní geometrie, jsme
ov¥°ili spu²t¥ním dal²í integrace s nastavením f = 90◦ a ω = 90◦. Tuto simulaci jsme
pouºili pouze pro výpo£et sklonu krátce po po£átku vývoje. Skute£n¥, po 6 Myr je DKS

sklonu 0,23 a pravd¥podobnost 0,15, tedy nad hladinou 0,05.
#preferovat hcm/box?
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3.4.4 Orbitální vývoj rodiny Fringilla

V prvním p°ípad¥ (obrázek 3.12) jsme zvolili velikost pouºitého kvádru co nejv¥t²í tak,
aby do n¥j nezasahovala ºádná dal²í rodina, konkrétn¥ kvádr ap = 2, 824 až 2, 957 AU,
ep = 0, 05 až 0, 13 a sin ip = 0, 27 až 0, 3. Do výb¥ru jsme zahrnuli v²echna t¥lesa s
výjimkou t¥ch, která mají v katalogu WISE albedo pv v¥t²í neº 0,08.

V p°ípad¥ obrázku 3.13 je totoºný kvádr, zde v²ak byla navíc vyjmuta v²echna t¥lesa,
u nichº není známé albedo, protoºe nejsou obsaºeny v katalogu WISE.

Na obrázku 3.14 jsme zvolili velikost pouºitého kvádru odpovídající rozsahu vlastních
element· t¥les nalezených hierarchickou shlukovací metodou, konkrétn¥ ap = 2, 824 až 2, 957AU,
ep = 0, 06 až 0, 095 a sin ip = 0, 28 až 0, 3. Op¥t jsme do výb¥ru zahrnuli v²echna t¥lesa
s výjimkou t¥ch, která mají v katalogu WISE albedo pv v¥t²í neº 0,08.

V dal²ím obrázku 3.15 je totoºný kvádr, zde v²ak byla navíc op¥t vyjmuta v²echna
t¥lesa, která neobsahuje katalog WISE.

Na obrázku 3.16 jsou £lenové pozorované rodiny vybráni hierarchickou shlukovací
metodou s vcutoff = 140 m · s−1.

41



0

0.1

0.2

0.26

0.28

0.3

0.32

2.8 2.85 2.9 2.95 2.8 2.85 2.9 2.95 2.8 2.85 2.9 2.95

a [AU]

t = 0 Gyr t = 2 Gyr t = 4 Gyr

e
s
in

 i

0

0.1

0.2

0.3

0.4

0.5

0

0.1

0.2

0.3

0 1 2 3 4 0 1 2 3 4 0 1 2 3 4P
ra

v
d
ě
p
o
d
o
b
n
o
s
t

D
K

S

ea [AU] sin i

t [Gyr]

Obrázek 3.12: První obrázek znázor¬uje polohy pozorovaných £len· rodiny Fringilla s polohou
simulovaných t¥les ve vlastních elementech v r·zných £asech � konkrétn¥ po£átek, po 2 Gyr a
po 4 Gyr. Zelen¥ jsou vyzna£ena t¥lesa rodiny. Ta byla zvolena tak, ºe to jsou v²echna t¥lesa z
katalogu AstDyS v kvádru ap = 2, 824 až 2, 957 AU, ep = 0, 05 až 0, 13 a sin ip = 0, 27 až 0, 3

s výjimkou t¥ch, která mají v datech WISE geometrické albedo pv v¥t²í neº 0,08. V horních
obrázcích je zobrazena dvojice vlastních element· velká poloosa a excentricita (ap, ep), v dolních
velká poloosa a sklon (ap, sin ip). Z°etelné je ubývání modelovaných t¥les v pr·behu vývoje,
zejména drift ve velké poloose a p°ítomnost rezonancí st°edního pohybu s Jupiterem na ap =

2,82 AU (5:2), 2,9 AU (dvojice 17:7 a 12:5) a 2,96 AU (7:3). První a poslední z nich ohrani£uje
celý �netknutý� pás. V horní £ásti druhého obrázku je znázorn¥na hodnota vzdálenosti DKS

Kolmogorovova-Smirnovova testu postupn¥ pro vlastní elementy ap, ep a sin ip. V dolní £ásti
je vynesena pravd¥podobnost, s jakou je moºné potvrdit platnost nulové hypotézy, £arou je
odd¥lena zvolená hladina 0,05.
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Obrázek 3.13: Tento obrázek se od obrázku 3.12 li²í tím, ºe obsahuje pouze t¥lesa obsaºená v
katalogu WISE.
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Obrázek 3.14: Tento p°ípad je podobný obrázku 3.12. Li²í se tím, ºe je pro výb¥r t¥les rodiny
pouºit men²í kvádr, odpovídající rozsahu vlastních element· £len· rodiny nalezených hierar-
chickou shlukovací metodou, konkrétn¥ ap = 2, 824 až 2, 957 AU, ep = 0, 06 až 0, 095 a
sin ip = 0, 28 až 0, 3.
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Obrázek 3.15: V tomto p°ípad¥ jsme pouºili stejný kvádr jako v p°ípad¥ 3.14, ale vynechali
jsme v²echna t¥lesa neobsaºená v katalogu WISE. V²e ostatní viz obrázek 3.12.
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Obrázek 3.16: V tomto p°ípad¥ jsme pouºili £leny rodiny nalezené hierarchickou shlukovací
metodou z t¥les katalogu AstDyS. V²e ostatní viz obrázek 3.12.

Na horních obrázcích je b¥hem vývoje, stejn¥ jako v p°ípad¥ rodiny Itha, patrná
p°ítomnost rezonancí st°edního pohybu s Jupiterem na ap = 2,82 AU (5:2), 2,9 AU
(dvojice 17:7 a 12:5) a 2,96 AU (7:3), v tomto p°ípad¥ na obrázku mén¥ z°etelná kv·li
men²ímu po£tu t¥les v simulaci. Zejména tyto rezonance spolu s Jarkovského/YORP
jevem jsou zodpov¥dné za úbytek v¥t²iny t¥les b¥hem vývoje � z po£áte£ních 600 jich
po 4 Gyr zbylo jen 49. Z°etelný je také drift v excentricitách k v¥t²ím hodnotám.

DKS pro velkou poloosu v p°ípad¥ v¥t²ího kvádru nejprve klesá a poté pomalu roste,
v p°ípad¥ men²ího kvádru po velkém poklesu op¥t výrazn¥ roste a u t¥les nalezených
HCM po poklesu stagnuje. Pravd¥podobnost po nár·stu nad hladinu 0,05 po 0,5 aº 1
Gyr výrazn¥ �uktuuje.

#Jak toto interpretovat?
Hodnota DKS pro excentricitu ve v²ech p°ípadech po v¥t²inu vývoje stagnuje, po ∼3

Gyr výrazn¥ roste. Pravd¥podobnost prudce nar·stá a p°ekro£í 0,05 (s výjimkou t¥les
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nalezených HCM, tam z·stává stále nízká) po ∼3 Gyr. Toto dob°e indikuje stá°í rodiny
&3 Gyr.

DKS sklonu ve v²ech p°ípadech stagnuje. Pravd¥podobnost se ve v²ech p°ípadech nad
zvolenou hladinu 0,05 prudce zvý²í po ∼3,5 Gyr, coº ukazuje na stá°í rodiny &3,5 Gyr.

#preferovat hcm/box?

3.4.5 Orbitální vývoj rodiny 15477

47



Kapitola 4

Simulace kolizního vývoje

Pro nezávislé ur£ení stá°í rodin jsme simulovali jejich kolizní vývoj. Pomocí programu
Boulder (Morbidelli et al. (2009)) jsme modelovali vývoj kumulativního rozd¥lení velikosti
t¥les. Jako po£áte£ní rozd¥lení jsme pouºili výsledky hydrodynamických model· rozpadu
(Durda et al. 2007), jak bylo vysv¥tleno v kapitole 2.3.

4.1 Program Boulder

Program Boulder (Morbidelli et al. (2009)) se pouºívá pro modelování kolizního vývoje
t¥les. Program vyuºívá Monte-Carlo metodu pro výpo£et po£tu a pravd¥podobnosti
sráºek mezi t¥lesy. Modeluje vývoj rozd¥lení velikostí více populací t¥les. P°i sráºkách
dochází k rozpad·m t¥les s ur£itou vlastní pravd¥podobnost sráºky a vzájemnou rychlostí.
Program vyuºívá ²kálovací zákony � vztah mezi speci�ckou energií pot°ebnou k rozp-
týlení poloviny mate°ského t¥lesa Q∗

D a jeho velikostí D (Benz � Asphaug (1999)). Také
jsou v n¥m obsaºeny relace: velikost nejv¥t²ího zbytkuMLR(Q/Q∗

D), nejv¥t²ího fragmentu
MLF(Q/Q∗

D) a sklonu rozd¥lení q(Q/Q∗
D) ke speci�cké energii sráºky.

Program funguje následujícím zp·sobem: distribuce t¥les ve velkých poloosách se
rozd¥lí na soust°edné pásy, ve kterých je populace t¥les reprezentována hmotnostním
rozd¥lením. To je rozd¥leno na dynamicky se vyvíjející biny. V kaºdém z bin· je zazna-
menáván po£et t¥les, jejich celková hmotnost a st°ední excentricita a sklon. V²echny tyto
veli£iny se vyvíjejí na základ¥ model· sráºek a vzájemné dynamické interakce.

V kaºdém kroku jsou provedeny tyto operace:

� výpo£et relativní rychlosti sráºky a vlastní pravd¥podobnosti vzájemných sráºek
pro v²echny páry bin· a pás·,

� poté je na základ¥ gravita£ní fokusace vypo£ten celkový po£et kolizí,

� na základ¥ hydrodynamických model· je vypo£tena hmotnost nejv¥t²ího poz·s-
tatku MLR, nejv¥t²ího fragmentu MLF a sklon rozd¥lení fragment·,

� nejv¥t²í zbytek a fragmenty jsou rozd¥leny do hmotnostních bin· a je aktualizována
celková hmotnost a po£et t¥les v jednotlivých binech,

� spo£te se evoluce excentricity a sklonu
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� a nakonec jsou p°ede�novány biny.

4.1.1 Nastavení programu

P°i sráºkách dochází k rozpad·m t¥les, vlastní pravd¥podobnost sráºky v hlavním pásu
je Pi = 3,1 · 10−18 km−2 yr−1 p°i rychlosti vimp = 5,28 km · s−1 (Dahlgren (1998)), to je
obsaºeno v souboru collprob.dat. Dále se v souboru param.dat zadává po£áte£ní £as,
£asový krok a kone£ný £as. Soubor phys_par.dat (tabulka 4.1) obsahuje ²kálovací zákon
(Benz � Asphaug 1999):

Q∗
D =

1

qfact

(
Q0r

a +Bρrb
)
, (4.1)

kde Q∗
D je speci�cká energie pot°ebná k rozptýlení poloviny mate°ského t¥lesa, qfact

(dividing factor), Q0 [erg · g] (Q0) a B [erg · g] (B) jsou normaliza£ní parametry.
a (a) a b (b) popisují sklon mocninné závislosti a ρ (rho) je hustota v g · cm−3. V
souboru gen_ic.in se zadává po£et populací, tedy v na²em p°ípad¥ dv¥ � celý pás aster-
oid· a zkoumaná rodina.

Tabulka 4.1: Obsah souboru phys_par.in

rho QO a B b dividing factor
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4.2 Kolizní vývoj rodiny Itha

Jako po£áte£ní kumulativní rozd¥lení velikostí t¥les jsme pouºili výsledky hydrodynam-
ických simulací rozpadu (Durda et al. 2007), viz obrázek 2.8.
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Obrázek 4.1: Kolizní vývoj kumulativního rozd¥lení t¥les modelovaný programem Boulder.
�lut¥ jsou vyzna£ena pozorovaná rozd¥lení v²ech t¥les hlavního pásu, zelen¥ pak pozorované
rozd¥lení £len· rodiny Itha. Mod°e je vyzna£en vývoj rozd¥lení t¥les celého hlavního pásu aster-
oid· a £ervený je vývoj rozd¥lení £len· rodiny Itha. Po£áte£ní rozd¥lení rodiny Itha je vybráno
z hydrodynamických model· rozpad· asteroid· (Durda et al. 2007) v kapitole 2.3. V tomto p°í-
pad¥ se jedná o rychlost sráºky 5 km/s, úhel 30◦ a rozm¥r mate°ského t¥lesa 80 km. Modelován
byl vývoj po dobu 4 Gyr. Na obrázcích je znázorn¥na situace na po£átku vývoje, po 1,22 Gyr,
po 2,6 Gyr a po 4 Gyr. V £ase t = 1,22 Gyr se pozorované rozd¥lení v rozsahu velikostí t¥les
D > 4 km na základ¥ optimalizace χ2 nejlépe shoduje s modelovaným.
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Obrázek 4.2: Kolizní vývoj kumulativního rozd¥lení t¥les modelovaný programem Boulder.
Popis viz obrázek 4.1. V tomto p°ípad¥ se jedná o rychlost sráºky 6 km/s, úhel 45◦ a rozm¥r
mate°ského t¥lesa 100 km. Modelován byl vývoj po dobu 4 Gyr. Na obrázcích je znázorn¥na
situace na po£átku vývoje, po 2,12 Gyr, po 3,5 Gyr a po 4 Gyr. V £ase t = 2,12 Gyr se
pozorované rozd¥lení v rozsahu velikostí t¥les D > 4 km na základ¥ optimalizace χ2 nejlépe
shoduje s modelovaným.
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4.3 Kolizní vývoj rodiny Fringilla
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4.4 Kolizní vývoj rodiny .....
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Kapitola 5

Diskuse velkého pozdního
bombardování
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Záv¥r
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