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Abstrakt: Cilem prace je zjistit, zda by bylo mozné pomoci rodin asteroidi v hlavnim
pasu prokazat nebo vyvratit existenci velkého pozdniho bombardovani (LHB), které se
ve slune¢ni soustavé odehravalo priblizné pied 4,1 az 3,8 miliardami let .

Nejprve jsme nové identifikovali rodiny v, netknutém® pasu (relativné prazdna oblast,
o které se predpoklada, 7e se béhem vyvoje pasu asteroidi piilis neménila) mezi 2,82 az
2,96 AU za pouziti dat z katalogi AstDyS, WISE a SDSS. V orbitélnich datech jsme nale-
zli shluky téles (celkem 19) a vypocetli jejich statistickou vyznamnost metodou Mont—
Carlo i analyticky. Hierarchickou shlukovaci metodou jsme pak vybrali ¢leny rodin 918
Itha, 709 Fringilla a 15477, aby polohou v prostoru vlastnich elementi a svym taxo-
nomickym typem reprezentovaly rozmanity vzorek.

Provedli jsme simulace orbitalniho vyvoje pomoci numerického integratoru Swift (Lev-
ison and Duncan (2013)). K porovnéni rozdéleni vlastnich elementi simulovanych a po-
zorovanych rodin jsme pouzili jednak Kolmogoroviv—-Smirnoviiv test, jednak pocty téles
rozptylenych gravita¢nimi rezonancemi, pomoci nichz jsme urcili pravdépodobné staii
016 181 Ho PPN

Pomoci kodu Boulder (Morbidelli et al. (2009)) jsme simulovali také kolizni vyvoj
rodin. Poc¢ate¢ni kumulativni rozdéleni velikosti jsme volili podle vysledkii hydrodynam-
ickych simulaci rozpadu téles (Durda et al. (2007)). Porovnanim simulovanych rozdéleni
s pozorovanymi jsme ziskali nezavislé ovéfeni staii rodin.

Na zakladé provedenych simulaci |...LHB.. |
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Abstract: The aim of this thesis is to determine whether it would be possible to confirm
or disprove the existence of large heavy bombardment (LHB), which occurred in the solar
system approximately 4.1 to 3.8 billions years ago, by means of asteroid families.

At first, we have newly identified families in ,pristine” zone (relatively empty area,
which have presumably not very changed during the asteroid belt evolution) between
2.83 and 2.96 AU, using data from catalogues AstDyS, WISE and SDSS. In the orbital
data, we found clumps of bodies (total 19) and calculated their statistical significance
by Monte—Carlo method and also analytically. Using the hierarchical clustering method
we chose members of 918 Itha, 709 Fringilla and 15477 families in such a way, that they
represent a varied sample in the proper elements space and according to their taxonomic
type.

We performed simulations of the orbital evolution using numerical integrator Swift
(Levison and Duncan (2013)). To compare the distribution of proper elements of the
simulated and observed families, we used Kolmogorov-Smirnov test and also an amount
of bodies, scattered by gravitational resonances, which we used to determine likely age
of families:

Using Boulder code (Morbidelli et al. (2009)) we simulated also the collisional evolu-
tion of the families. We selected the initial cumulative distribution of sizes according to the
results of hydrodynamic simulations of disruptions (Durda et al. (2007)). By comparing
the simulated distributions with observed ones we obtained an independent verification
of the families age.
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Uvod a motivace

Planetky (téZ nazyvané asteroidy) jsou malymi t&lesy, opticky pozorovatelnymi (tim se
lisi od prachu), nevykazujicimi kometarni aktivitu, ktera obihaji kolem Slunce. Jsou
nejpocetnéjsi skupinou téles ve slune¢ni soustaveé. VétSina znamych planetek nélezi do
hlavniho pdsu, v oblasti mezi drahami Marsu a Jupiteru. Dalsimi skupinami planetek
jsou blizkozemni objekty kiizici drahu Zemé&, Trojané (planetky obihajici v oblastech La-
grangeovych bodu L, a Ls planet, znamy u Jupiteru a Neptunu), Kentaufi (na drahéch
mezi Jupiterem a Neptunem) a transneptunické objekty (Plutina, Kubewana a objekty
rozptyleného disku).

Hlavni pés asteroidu lezi ptiblizné mezi 2,1 az 3,5 AU od Slunce. V této oblasti se
nachazi zhruba 95 % znamych planetek. Pas muZe byt rozdélen na nékolik uzsich Kirk-
woodovymi mezerami (Moons and Morbidelli, 1995), ve kterych jsou télesa odstariovana
gravita¢nimi rezonancemi Jupiteru. Pas délime na nasledujici oblasti:

e vnitini pas (mezi sekularni rezonanci vg a rezonanci stiedniho pohybu s Jupiterem
3:1; tzn. od 2,1 do 2,5 AU),

e stiedni pas (mezi rezonancemi 3:1 a 5:2; mezi 2,5 a7z 2,823 AU),

e ,netknuty” pés (mezi rezonancemi 5:2 a 7:3; mezi 2,823 az 2,956 AU),
e vnéjsi pas (mezi rezonancemi 7:3 a 2:1; mezi 2,956 a7 3,28 AU) a

e oblast Cybele (za rezonanci 2:1; mezi 3,28 az 3,5 AU).

Hlavni pas je také ovivnén sekuldrnimi rezonancemi, zejména se projevuje rezonance g
(rezonance pericenter mezi astroidy a Staurnem) nebow;g, které tvoii hranici na pfiblizné
sint ~ 0,3 a oddéluje populace na nizkych a vysokych sklonech.

V této praci se zamérujeme na ,netknuty” pas. Duvodem je, Ze se jedna o oblast, ktera
je relativné méné populovana (a obsahuje jen jednu velkou rodinu — Koronis), takze jeho
struktura snad mize pripominat hlavni pas pfed vznikem velkych rodin asteroidiu (Broz
et al., 2013).

Rodinou asteroidd nazyvame skupinu téles, kterda maji podobné drahy, konkrétné
vlastni velkou poloosu a,, vlastni excentricitu e, a vlastni sklon 4, (vlastni orbitalni
elementy jsou takové, ve kterych jsou vystfedovany kvaziperiodické zmény z pisobené
perturbacemi ostatnich téles a precesi, takze tyto elementy zlistavaji dlouhodobé kon-
stantni) Ostatni elementy se mohou lisit, protoZe v nich télesa se na svych drahéach,
rizné vzdalenych od Slunce, mohou velmi vzdalit, protoze dochéazi k precesi délky €2
vystupného uzlu a w argumentu pericentra.



Télesa v rodinach mivaji podobné reflekéni spektra a barevné indexy — jejich rozdélent
byva spojité a mivaji mensi rozptyl nez populace v pozadi. Na zakladé téchto vlastnosti
se usuzuje, ze vSichni ¢lenové rodin maji stejny puvod — jsou pozustatky srédzek mezi
planetkami, rozpadi mateiskych téles i projektilli, a nasledného orbitalniho i kolizniho
vyvoje, ovlivnéného gravitacnimi perturbacemi planet i negravita¢nimi jevy.

Prvnim, kdo identifikoval nékteré z rodin (Eos, Koronis a Themis), byl japonsky as-
tronom Kijocugu Hirajama v roce 1918 (Hirayama, 1918). Podle ného se nékdy misto
terminu rodina asteroidu pouziva termin Hirajamouva rodina. Také navrhl, Ze jsou pozis-
tatkem katastrofickych rozpadi. Toto vysvétleni je vSeobecné uznévano.

V dnesni dobé jsou identifikovany desitky rodin (Zappala et al., 1995; Nesvorny, 2012;
Masiero et al. 2013; Broz et al., 2013) a jejich pocet neustale narasta — v praci Masiero
et al. 2013 jich bylo identifikovano 76, v praci Broz et al. (2013) 91. Rodiny se obvykle
pojmenovavaji dle asteroidu, ktery mé nejnizsi katalogové ¢islo.

Vzajemné rychlosti planetek v hlavnim péasu byvaji vyrazné vyssi nez jejich tinikové
rychlosti, takze vétsina srazek ma za néasledek rozpady asteroidi nebo alespont vyvrzeni
casti materialu. Dalsi vyvoj rodin je dan gravita¢nimi a elektromagnetickymi zrychlenimi,
konkrétné gravitaci Slunce, planet a Jarkovského/YORP jevem (Vokrouhlicky, 1998; Ru-
bincam, 2000; Capek and Vokrouhlicky, 2004; Bottke et al., 2006).

Vzhledem k rozdilnym keplerovskym rychlostem dochéazi velmi rychle k ,rozbihani”
poloh ¢lenti rodin, takze je neni mozné pozorovat piimo jako shluky téles. Mimoto télesa
vykazuji rozdilné rychlosti precese argumenti pericentra i délek vystupnych uzli. Proto se
pro identifikaci ¢lenu pouziva vlastnich elementu a také, pokud jsou tato data k dispozici,
i spekter a barev asteroid.

Pocet clent rodiny neni mozné urcit zcela piesné. Jednim z divodu je observacni
nedostatecnost — piilis malé planetky (D < 1 km) vétsinou nejsou dosud objeveny.
Dalsim divodem je skutecnost, ze okraje rodiny nebyvaji zfetelné ohrani¢eny a rodina
se sléva s pozadim (pozadim nazyvame vSechna télesa, jez nejsou ¢lenem zadné rodiny).
Také néktera z téles formélné nalezejicich do rodiny mohou byt jen ndhodné piimisenymi
asteroidy.

Ke srazkdm asteroidu dochazi po celou dobu vyvoje slunecni soustavy, my se chceme
zabyvat zejména témi, které mohly probihat béhem Pozdniho wvelkého bombardovdni. To
slune¢ni soustavy vytvorilo velké mnozstvi impaktnich kratera (Hartmann et al., 2000).
Hlavnim dukazem pro existenci této udalosti je radiometrické datovani vzorku z Mésice
(Cohen et al., 2000) a lunarnich meteoriti ( Hartmann et al., 2007). Mimoto jsou po-
zorovany projevy této udalosti jak na terestrickych planetich, tak na mésicich obiich
planet (Barr and Canup, 2010).

Protoze velké pozdni bombardovani nebylo pouze dozvukem primordialni akrece (Wei-
denschilling, 2000; Bottke et al., 2007), hleda se jina pfic¢ina. Jednim z moznych vysvétleni
je vznik dynamické nestability planetarniho systému, ktera zpusobila pfesun transnep-
tunickych projektild z vnéjsi ¢asti slunecni soustavy, zvany model z Nice (Gomes et al.
2005; Morbidelli et al., 2007; Morbidelli et al., 2010; Nesvorny, 2011; Bottke et al., 2012).

Nésledkem tohoto bombardovani by podle Broz et al. (2013) mélo v hlavnim pasu
vzniknout velké mnozstvi asteroidalnich rodin s materskym télesem vétsim nez 100 km
(obrazek 2). Dosud tam vSak byla prokdzana jen jedna, a to Koronis. To je diivodem,



pro¢ se snazime nové identifikovat dalsi rodiny, p¥icem7z vyuzivame nejnovéjsi observacni
data z prehlidek SDSS (Parker et al., 2008) a WISE (Masiero et al. (2011)). U vybranych
rodin vicero metodami zjistujeme jejich stari, a tedy zda mohly vzniknout pii velkém
pozdnim bombardovani.
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Obrazek 2: Histogram oc¢ekavaného poctu velkych rodin (Velikosti matefskych t&les Dpp >
100 km) v ,netknutém” péasu vzniklych pii velkém pozdnim bombardovani (Broz et al. 2013).
V préci byl pouzit model orbitadlni nestability obiich planet, kterda méla za néasledek piesun
transneptunickych téles do vnitfni ¢asti sluneéni soustavy. Na zakladé rozdé&leni velikosti téchto
projektilii z prace Gomes et al. (2005) bylo koliznimi modely zjistovano, kolik rodin mohlo vzni-
knout srazkami s témito projektily. Tento histogram vznikl tak, Ze se v modelu nechalo rozpad-
nout nahodnych 100 téles hlavniho pasu s prumérem D > 100 km a zjistoval se vysledny pocet
vzniklych rodin v ;netknutém” pasu. Toto se opakovalo 1000 x. Cilem bylo odhadnout maximalni
pocet rozpadt béhem velkého pozdniho bombardovéani. Je vidét, ze nejc¢asté&ji v ,netknutém” pasu
vzniklo 8 takovychto rodin.

Struktura této prace je nasleujici: v prvni kapitole je popsan zpiisob, kterym jsme
hledali rodiny asteroidii v ,netknutém” pasu. Nejprve jsme pouzili metodu nazvanou
,2;andombox a potom jsme hierarchickou shlukovaci metodou vybrali ¢leny zvolenych tii
reprezentativnich rodin.

Ve druhé kapitole jsme se vénovali fyzikadlnim vlastnostem rodin. Vyuzili jsme pfitom
hodnoty albeda z katalogu WISE Masiero et al. (2011) pro vyfazeni pfimisenych téles,
ktera nepatii do rodin. Sestrojili jsme rozdéleni velikosti ¢lenii rodiny, které je uzitec¢né
pro srovnani pozorovanych rodin a hydrodynamickych modela (Durda et al., 2007).

Ve tieti kapitole jsme provedli simulace orbitalnitho vyvoje vybranych rodin integré-
torem Swift (Levison and Duncan, 2013). Pro porovnani vlastnich elementt simulovanych
a pozorovanych rodin jsme vyuzili Kolmogorova-Smirnova testu.

Ctvrta kapitola je vénovana koliznimu vyvoji rodin. K jeho modelovani jsme pouzili
kod Boulder (Morbidelli et al., 2009). Vypoc¢tena rozdéleni velikosti téles jsme s po-
zorovanymi srovnavali pomoci zavedené metriky.

V paté kapitole se diskutuji vysledky této prace v souvislosti s modelovanim velkym
pozdnim bombardovanim (Broz et al., 2013).
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Obrazek 1: Planetky hlavniho pasu v diagramech zobrazujicich vlastni velkou poloosu ap, vlastni
excentricitu e, a vlastni sklon sinip: (ap,ep), (ap,siniy) a (ep,siniy). Barevné jso vyznacCena
télesa s rtiznym albedem (viz obrazek 2.1). Hodnoty pouzitych elementi jsou pievzaty z databaze
AstDyS (Knezevit and Milani, 2012), albed z WISE (Masiero et al., 2011). Zfetelné viditelné jsou
nejvyznamnéjdi rodiny asteroidt a Kirkwoodovy mezery, pfisluSejici gravita¢nim rezonancim
stfedniho pohybu s Jupiterem 4:1, 3:1, 5:2, 7:3 a 2:1. ,Netknuty” pas, ktery zkoumame v této
praci, lezf mezi rezonancemi 5:2 a 7:3.
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Kapitola 1

Identifikace rodin planetek

Nejprve jsme identifikovat rodiny asteroidu v ,,netknutém” pasu. K tomu jsme pouzili ne-
jprve metodu ,,randomboz”, ktera pocita statistickou vyznamnost shluki téles v prostoru
vlastnich orbitalnich elementi. Hierarchickou shlukovaci metodou jsme pak vybrali ¢leny
nékterych rodin, aby svou polohou v prostoru vlastnich elementii a svym taxonomickym
typem reprezentovaly rozmanity vzorek.

1.1 Metoda randombox

V ,netknutém” pasu hlavniho péasu asteroidu (rozsah vlastnich velkych poloos a, =
2,823 az 2,956 AU) jsme hledali mozné nové rodiny metodou nazvanou randombox. Tato
metoda funguje néasledujicim zptisobem:

1. zvolime kvadr ve trojrozmérném prostoru vlastnich elementi. Velikost se voli em-
piricky podle predpokladané velikosti hledanych rodin,

2. vygeneruji se t¥i kvadry vedle sebe (obrazek 1.2) a spocte pocet pozorovanych téles
v kazdém z nich,

3. vygeneruje se ndhodné rozdéleni téles v téchto tiech kvadrech, aby celkovy pocet
téles byl stejny jako pozorovany. Takovychto rozdéleni se vytvori velké mnozstvi
(naptiklad 10 000),

4. urdi se v kolika pripadech je poc¢et ndhodné generovanych téles v prostiednim kvadru
vétsi nez pozorovanych,

5. Takto se pokryje cel4 prohledavana oblast.

Jako oblast s vyznamnou koncentraci téles se oznaci takova, kterd vykazuje z celkového
mnoZstvi ndhodnych pokusii jen velmi maly pocet piipadi (volime obvykle nejvyse 1),
kdy je pocet ndhodné rozdélenych téles vétsi nez pocet pozorovanych.

Timto zpusobem se ndm v ,netknutém” péasu podafilo identifikovat 19 rodin (viz
tabulka ..... a obrazek 1.3) vétSina z nich je vyznalena také na obrazku 1.1.
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Pro urceni pravdépodobnosti p, ze je shluk ndhodny, mozeme pouzit také pouzit
analyticky vzorec (ref??777777):

n n n! n—=k
- Zk:ng C(n, k)V'(npox — 1,n — k) - Zk:nz (n—k:)!k! (Mbox — 1)
o V’(nbox, n) B ngox

p . (1)

kde n je celkovy pocet téles, ny, no, ng pocet téles v jednotlivych kvadrech, nyo. znaci
pocet kvadra (pouzivame 3), C(n, k) jsou kombinace bez opakovani a V'(n, k) variace s
opakovanim.
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Obréazek 1.1: Na diagramu vlastni excentricita e, a vlastni sklon siniy jsou body vyznaena
télesa lezici v ,netknutém” pasu, u kterych znadme vlastni elementy. Pro pfehlednost je zobrazen
jen vyfez, ve kterém se nicméné nachézi vétsina téles. Cislem jsou oznaleny jiz dfive znamé
rodiny. Zvyraznény jsou rodiny 709 Fringilla, 918 Itha a 15477, kterym se v této praci budeme
vice vénovat. Kiizky znaci polohu boxu, ktery spliiuje podminku, Ze nejvyse v jednom piipadé z
daného pocétu pokusti je pocet ndhodné generovanych téles vétsi nez pozorovanych. Prvnf obrazek
je sestrojen pro velikost boxu ay, : e : ip rovnou 0,03 AU : 0,01 : 0,01° a 100 000 pokusi. Druhy
obrazek znazornuje vysledek pro velikost 0,04 AU : 0,02 : 0,02° a 200000 pokusi. V pravych
dolnich rozich je vyznaéena velikost pouzitého boxu.
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Obrazek 1.2: Obrazek ilustruje, jakym zptisobem jsou pii pouZiti metody ,randombox”
prochézeny kvadry v prostoru vlastnich drahovych elementi: vytvoii se tfi kvadry vedle sebe a
spocte pocet pozorovanych téles v kazdém z nich, potom se vygeneruje ndhodné rozdéleni téles
v téchto tfech kvadrech, aby celkovy pocet téles byl stejny jako pozorovany.Takto se pokryje
celd prohledavand oblast.
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Obréazek 1.3: Obdoba obrazku 1.1, oviem se v&tsim rozsahem vlastnich elementti. Kandidati na
nové rodiny objeven{ metodou ,randombox” jsou vyznaceny velkym ¢islem, diive znamé rodiny
malym.

Tabulka 1.1: Tabulka vlastnich orbitalnich elementt a absolutnich hvézdnych velikosti aster-

vvvvv

and Milani, 2012). Nové nalezené rodiny jsou vyznaceny tuc¢né.

Oznaceni ap |[AU] €p sin i, H [mag]
81 Terpischore 2,8540696 0,1805125 0,1431997 8,48
158 Koronis  2,8687750 0,0452243 0,0375398 9,13
293 Brasilia  2,8617610 0,1295553 0,2577889 10,09
386 Siegena 2,8962335 0,1457052 0,3349164 7,58
627 Charis 2,8997387 0,0472878 0,1000041 9,75
709 Fringilla ~ 2,9143480 0,0892798 0,2883089 9,09
845 Naéma  2,9395575 0,0359464 0,2078778 10,12
918 Itha 2,8656990 0,1584854 0,2133716 10,48
1189 Terentia  2,9316848 0,0725774 0,1930591 9,86
1585 Union 2,9305023 0,2148878 0,4616585 10,18
4997 Ksana 2,8688639 0,2529661 0,5477475 12,58
5567 Durisen  2,9428028 0,1868977 0,2794050 11,29
5614 Yakovlev 2,8706719 0,2866009 0,1394573 13,37
10811 Lau 2,9291446 0,1936578 0,1106253 12,40
12573 - 2,9398675 0,0792338 0,2187689 13,04
15454 - 2,8684337 0,2207885 0,2760416 12,71
15477 - 2,8502387 0,0806469 0,0883773 13,24
18405 - 2,8477566 0,1059961 0,1589754 12,87
36256 - 2,9391870 0,1185637 0,1858930 12,25
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1.2 Hierarchicka shlukovaci metoda

Hierarchickou shlukovaci metodu (angl. Hierarchical Clustering Method, zkracené HCM)
(Zappala et al., 1995) pouzivame jako dalsi metodu pro hledani ¢lenti rodin. P¥i pouziti
této metody se nejprve v prostoru vlastnich orbitalnich elementi (ap, e, sini,) zvoli
metrika (s rozmérem rychlosti):

2
v = nap\/Ca (Aaap> + Ce(Aep)? + Ci(Asini,)?, (1.2)
p

kde n je stfedni pohyb, @, oznacuje primérnou vlastni velkou poloosu dvou téles a Aa,
jejich rozdil, obdobné pro Ae, a Asini,, C,, Ce a C; jsou vahovaci faktory, pouzivame
C,= g, C. =2 a C; = 2. Poté se vybere jedna planetka jako prvni, a hledaji se vSechny,
jejichz v, tedy vzadjemnéa vzdalenost od dosud identifikovanych ¢lent rodiny, je mensi nez
jista hrani¢ni hodnota veuog. Tu je potieba vhodné zvolit; k tomu je uzitecné vykreslit
si zavislost poctu téles N na veypon pro nalezena télesa (obrazek 1.4). .

140 T T T T T T T T

120

100 -

Pocet téles
3 3

N
o
T

N
o
T

O T T 1 1 1 1 1
0 20 40 60 80 100 120 140 160 180

Veutoft (KM 'S_l)

Obrazek 1.4: Priklad pouziti hierarchické shlukovaci metody (HCM) — pocet ¢lend rodiny pro
rizné hodnoty veutof pro rodinu Itha. Hodnota veutor je vzdalenosti télesa v prostoru vlastnich
element® od ostatnich dosud identifikovanych téles. Od veytog = 170 km-s~! je z¥etelny prudky
narist poctu téles, tedy mozné zahrnuti velkého mnozstvi téles z pozadi.

Z vySe uvedeného je zfejmé, ze spolehlivost urceni, zda dané asteroidy patii do rodiny,
je dana zejména volbou veutofr, j€jiz hodnotu c¢asto miize byt obtizné odhadnout. Metodu
také nelze pouzit v pripadé dvou rodin, které se prekryvaji. K posouzeni toho, zda néjakeé
téleso neni pouze ndhodné primiseno, je také mozno srovnavat jejich barvy a spektra.
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1.3 Nalezené rodiny

Metodou ,randombox” byly nové identifikoviny shluky znazornéné v obrazku 1.3. Je
dilezité zduraznit, ze tyto nalezené shluky jsou pouhymi kandidaty na rodiny a je vhodné
pouzit dalsi metodu pro nalezeni ¢lent rodin. K tomu jsme pouzili metodu HCM.

Dalsim krokem bylo zobrazeni vzdalenosti v v zavislosti na poctu téles a nésledné
urc¢eni vhodného veuox na zakladé tvaru rozdéleni. To je tfeba vhodné zvolit, obvykle
se pro urcitou hodnotu v zaCne pocet téles rychle zvysovat, protoze je nalezeno velké
mnozstvi téles okolniho pozadi, toto veuior pak zvolime.

7 nalezenych rodin jsme vybrali 3 takové, ze svym spektralnim typem a polohou
v prostoru vlastnich elementi reprezentuji rozmanity vzorek. Jednd se o nésledujici:
709 Fringilla, 918 Itha a 15477. Jejich fyzikalni vlastnosti jsou shrnuty v tabulce 1.2.
Obsahuje pocet ¢lenii nalezenych hierarchickou shlukovaci metodou, jejich geometrické
albedo (pramér hodnot albeda u téles, kde jej zname; v piipadé rodiny 15477 jen odhad),
taxonomicky typ, pramér matefského télesa (uréen ze souc¢tu objemu znamych ¢leni, coz
vzhledem k tomu, Ze nezndme piedpokladand mensi télesa, neni prili§ spolehliva metoda,
déle v praci pouzijeme i jiné metody), pomér objemu nejvétsiho zbytku k mateiskému
télesu a g1 a g9 sklony rozdéleni velikosti téles.

Hodnota albeda p, = 0, 15, kterou jsme pouzili pro urceni velikosti ¢lent, byla zvolena
jesté pred zvefejnénim dat WISE. Na zakladé téchto novéjsich dat (obrazek 2.7) je ziejmé,
7e neni spravna a vhodnéjsi by byla hodnota p, = 0, 1.

Tabulka 1.2: Urcené fyzikalni parametry rodin asteroidii, kterym se budeme vénovat. N znaci
pocet téles nalezenych HCM, veytofr zvolenou maximalni vzdélenost v metrice 1.2, p, geometrické
albedo (primér hodnot u téles, kde je znamo; v piipadé rodiny 15477 odhad), tax. oznacuje
taxonomicky typ, Dpp pramér materského télesa (urcen ze souftu objemi znamych ¢lent),
LR/PB pomér objemi nejvétsiho zbytku k matefskému télesu a ¢ a g2 sklony rozdéleni velikosti
téles pro mensi a vétsi telesa (hranice je ur¢ovana jednotlivé pro kazdou rodinu), v piipadé rodiny
15477 hraje roli observaéni nedostatec¢nost, protoze se jedna o rodinu slozenou z relativné malych
téles, neni sklon v oblasti mengich téles (< 5 km) znam. Pfevzato z Broz et al. (2013).

Oznaceni N Ucutorf p. tax. Dpg LR/PB ¢ o
[m/s] [km]

719 Fringilla 60 140 0,047 X 38 0931 —6,2 —1,7

918 Itha 63 140 0,23 S 99 0,157 —=2,7 —-1,5

15477 144 110 0,15 S 19 0,067 ? -5,1

Y
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Kapitola 2

Fyzikalni vlastnosti rodin

V této kapitole se budeme nejprve vénovat fyzikalnim vlastnostem vybranych rodin v
yJhetknutém” pasu. Znalost albed vyuzijeme pro vyfazeni nékterych téles ze shluku téles
podezrelych z toho, Ze jsou ¢leny rodiny. Vyradime takova, jejichz albedo se pfili§ lisi od
ostatnich, k tomu to ucelu volime urc¢itou hodnotu albeda ve viditelném oboru. Rozdélelni
velikosti a jejich srovnani s vysledky hydrodynamickych modelt rozpadu téles je pak
dulezité pro nastaveni pocéte¢nich podminek nasich orbitélnich koliznich modelu (viz
kapitola 3 a 4).

2.1 Albeda asteroidu

V databazi druzice WISE (Masiero et al. 2011) je kazdému asteroidu piifazeno geomet-
rické albedo v infracerveném (pir) a viditelném (py) oboru a jejich nejistoty. Tato data
jsou uzite¢néa zejména pro vybér téles, kterd patii do rodiny, protoze predpokladame, ze
mateiska télesa nebyla diferencovana, takze asteroidy s prili§ odliSnym albedem nemohou
pattit do jedné rodiny. Nevyhodou je, Ze katalog obsahuje mensi pocet téles nez katalog
AstDyS (Knezevit and Milani, 2012) a AstOrb (Bowell, 2009). Na obrazcich 2.2, 2.4 a 2.6
jsou znazornéna albeda ¢lent zkoumanych rodin v prostoru vlastni excentricity a vlast-
niho sklonu (ep,sind,). Obrazky 2.3, 2.5 a 2.7 jsou histogramy rozlozeni geometrického
albeda py téles rodin.
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Obrazek 2.1: Barevné schéma, pomoci kterého jsme pro acely obrazki 2.6 az 2.6 asteroidim
z databaze WISE pfitadili barvu odpovidajici albediim v infracerveném a viditelném oboru.
Vyrazné gikméa c¢ara je zptisobena tim, ze u mnoha téles nejsou tato albeda zndma nezévisle.
Cernou svislou ¢arou je vyznacena hodnota py = 0,08, kterou oddélujeme rodiny s nizkym a
vysokym albedem ve viditelném oboru.
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Obrazek 2.2: Diagram vlastni excentricita a vlastni sklon (ep,sinip) pro oblast rodiny Itha.
Asteroidy jsou vyznaceny kruhy, jejichz velikost je imérna absolutni hvézdné velikosti H (¢im
jasné&jsi téleso, tim je kruh vétsi). Barva odpovida albedu v infracerveném a viditelném oboru,
jak je zmdzornéno na obrazku 2.1. Seda télesa jsou asteroidy, které katalog WISE neobsahuje a
jsou obsaZeny jen v databazi AstDyS (KneZevi¢ and Milani). Cerné obtazens t&lesa jsou ¢leny
rodiny Itha nalezeni hierarchickou shlukovaci metodou (kapitola 1.2).
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Obrazek 2.3: Histogram hodnot geometrického albeda ¢leni rodiny Itha z dat druzice WISE.

Z histogramu je zietelné, ze ¢lenové rodiny maji geometrické albedo py € [0,8;0,36]. Télesa s
niz8im alebedem mohou byt pfimisena.

Obrézek 2.4: Diagram vlastni excentricita a vlastni sklon (ep,sinip) pro oblast rodiny Fringilla.
Symboly a barvy jsou tytéz jako na obrazku 2.6.
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Obrazek 2.5: Histogram hodnot geometrického albeda ¢lenti rodiny Fringilla. Z histogramu je
patrné, ze ¢lenové rodiny maji geometrické albedo py € [0,2;0,8].
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Obrézek 2.6: Diagram vlastni excentricita a vlastni sklon (ep, siniy) pro rodinu 15477. Symboly
a barvy jsou tytéz jako na obrazku 2.6. Rodina je slozena z malych téles, u mnoha z nich nenf{
znamo albedo.
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Obrazek 2.7: Histogram hodnot geometrického albeda ¢lent rodiny 15477. Z histogramu
znamych albed je zfetelné, 7e ¢lenové rodiny maji geometrické albedo py € [0,05;0,18]. Pro
vétsinu téles ovSem albedo znédmo neni.

2.2 Rozdéleni velikosti rodin

Na zakladé dat z druzice WISE (Masiero et al. 2011) jsme uréili priumérnou a medianovou
hodnotu geometrického albeda py ¢leni rodin. V pifipadé rodiny Itha byly obé hodnoty
py = 0,23, pro rodinu Fringilla py = 0,047 a u rodiny 15477 byla zvolena hodnota 0,15,
protoze u vice nez poloviny ¢lent neni albedo znamo. Poté jsme podle (Bowell et al.,
1989) spocetli priméry D jednotlivych téles rodin:

D = 1(05(6259—logpy—04H) (2.1)

kde H je absolutni hvézdna velikost. Z priméru ¢lent rodiny jsme vytvorili kumula-
tivni rozdéleni velikosti (obrazek 2.8). Tato pozorované rozdéleni jsme poté porovnavali s
rozdélenimi z modelti Durda et al. 2007, abychom urcili velikost mateiského télesa a jeji
nejistotu.
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Obrazek 2.8: Pozorované kumulativni rozdéleni velikosti vybranych rodin. Rozméry téles byly
vypocteny z prumérného albeda ¢lenti rodiny a jejich absolutni hvézdné velikosti.

V praci Durda et al. (2007) byly publikovany vysledky hydrodynamickych modelu
(SPH) srazek asteroidi, konkrétné zavislosti kumulativniho po¢tu fragmenti na jejich
velikosti. V jejich hydrodynamickém modelu byl predpokladéan asteroid (terc) o pruméru
100 km, do kterého narazely bazaltové projektily rizného pruméru, v riznych thlech
a riiznou rychlosti. Vyslednd kumulativni rozdéleni velikosti (N (> D)) je poté mo7né
srovnavat s pozorovanymi rozdélenimi znamych rodin asteroidii, odhadnout tak velikost
Dpg jejich mateiského télesa, pripadné i dalsi vlastnosti rodiny.

Bylo vypocteno 150 rozdéleni pro projektily o primérech 10 az 46 km, pro uhly
dopadu 15° az 75° a vzajemnou rychlost 2,5 a7z 7 km/s. Dé&je je moZno orienta¢né rozdélit
podle typu srazky na:

1. kraterovani (z matefského télesa se oddéli méné nez polovina materialu);
2. katastrofické impakty (unikne polovina materialu);
3. superkatastrofické impakty (unikne vice nez polovina).
Toto je v rozdéleni N(>D) mozno rozpoznat zejména dvéma zékladnimi zptsoby:
1. podle poméru velikosti nejvétsiho a druhého nejvétsiho télesa;

2. rozdéleni rodiny vzniklé kraterovanim je spise konvexni a vysledkem katastrofického
rozpadu je rozdéleni konkavni (obrazek 2.9).
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Obrazek 2.9: Priklad konvexniho a konkavniho tvaru kumulativnfho rozdéleni velikosti rodin
asteroidn.
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Obrazek 2.10: Vybér nékterych kumulativnich rozdéleni N(> D) velikosti asteroidi z prace
Durda et al., 2007. Celkem bylo v prici provedeno 150 simulaci pro projektily o priamérech 10
a7z 46 km, pro ahly dopadu 15° az 75° a vzajemnou rychlost 2,5 a7 7 km/s. Ve vybéru jsou
rizné kombinace vzajemné rychlosti pfi srazce, ihli dopadu a rozméru projektilu. VSechny jsou
vypocteny pro prumér mateiského télesa Dpp = 100 km. Jednotlivd rozdéleni jsou sefazena
vzestupné podle specifické energie srazky. Je zietelné vidét, Ze pfi nizkych energiich dochéazi ke
kraterovani, kdezto p¥i vysokych ke katastrofickym rozpadim.

Rodina vznikla kraterovanim vykazuje konvexni rozdéleni, sklada se z velkého ne-
jvétsiho zbytku, o relativné velkém priuméru v porovnani s ostanimi ¢leny, a ostatni télesa
jsou vyrazné mensi. Naproti tomu v rodiné vzniklé katastrofickym rozpadem je nékolik
srovnatelné rozmérnych velkych objekti. Jak je mozné ocekavat, ke katastrofickym roz-

23



padim dochazi s vétsim projektilem D,,.;, pii vySSich rychlostech v, a pii mens$ich
dopadovych thlech icop.

Na tvar pozorovaného rozdéleni velikosti vSak maji vliv i dalsi jevy — zejména
dlouhodoby orbitalni vyvoj mé za nasledek odstranéni mensich téles vlivem Jarkovského/YORP
jevu, orbitalnich rezonanci a blizkych pftiblizeni k planetam. Projevuje se také observacni
nedostate¢nost — mensi, tedy méné jasna télesa, nejsou doposud pozorovatelni. Pod-
statny vliv méa také kolizni vyvoj.

2.3  Urceni velikosti materského télesa

Postup byl nésledujici: syntetické rozdéleni z prace Durda et al. (2007) se v grafu pramér
versus kumulativni pocet téles skalovalo posouvanim ve velikostech, az se dosahlo co
nejlepsi shody sklonu a velikosti zejména dvou nejvétsich téles. Dulezité také je, aby zadné
téleso ze syntetického rozdéleni nelezelo pod pozorovanym. Na sklon rozdéleni u malych
téles nebyl kladen zadny diraz, protoze ta mohou byt podstatné ovlivnéna orbitalnim
vyvojem a observacni nedostatec¢nosti.

Existuje moznost chybného piitazeni nékterého z asteroidi pozadi do rodiny. To ma
pri srovnavani rozdéleni vliv zejména u néjvétsich téles. Proto jsme srovnali i rozdéleni s
vynechdnim rizného poctu nékterych nejvétsich clent. Ukazalo se vSak, Zze toto nemélo
na vybér odpovidajictho modelového rozdéleni podstatny vliv.
hlavné v oblasti nejvétsich téles — v tomto by se rozdéleni syntetickd a pozorovana méla
ligit co nejméné. Proto jsme definovali vhodnou metriku pseudo — x?, kterd v zadaném
rozsahu velikosti téles porovnéavala pozorovana a syntetickd rozdéleni. Metrika je predep-
sana vztahem:

N 2

Xf)seudo _ Z (w(syn)i ;2x(obs)i) , (2.2)
P i

kde z(syn); oznacuje synteticka data (vysledky hydrodynamickych modela), z;(obs) po-

zorovana data a o ,nejistotu”. Tuto ,nejistotu” vSak nezname, je nutno ji volit, ¢im# se

n4s postup lisi od bézného 2.

Rozdéleni pozorovanych rodin se od modelia lisi tim, Ze je mnohem plossi v oblasti
malych téles (D < 5 az 10 km), coz je zpusobeno zejména observaéni nedostate¢nosti i
tim, Ze béhem vyvoje rodiny dochézelo k dalsim sekundarnim srazkam a rozpadim, a
odstrafiovani téles béhem orbitalniho vyvoje vlivem Jarkovského/YORP jevu, orbitalnich
rezonanci a blizkych pfiblizeni k planetam.

Pouzili jsme také jednoduché nezavislé postupy, jak urcit dolni hranici rozméru materskych
téles. Nejjednodussi je soucet priméru dvou nejvétsich téles, to je minimalni pramér
matefského télesa, aby se tam obé vesla. Dalsim moznym zpiisobem je secist objemy
v8ech ¢lent rodiny (predpokladame kulovy tvar) a spocitat pramér télesa takovéhoto ob-
jemu. Timto zpisobem jsme urcili minimalni prumér matetskych téles zkoumanych rodin
nésledovné:

1. Itha: soucet dvou nejvétsich Dpg > 48 km, z objemu ¢lenti Dpg > 38 km,

2. Fringilla: Dpg > 114 km, z objemu ¢lentt Dpg > 99 km,
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3. 15477: Dpg > 13,6 km, 7z objemu ¢lentt Dpg > 18,7 km.

Existuji i dalsi zpisoby urceni velikosti mateiského télesa, naptiklad geometrickd metoda
(Tanga et al., 1999), kterd zjistuje vztah mezi tvarem rozdéleni velikosti, rozmérem
mateiského télesa a nejvétsiho zbytku cisté geometricky — poklada télesa vedle sebe
tak, aby se nepfiryvaly ani nepiesehovaly mateiské téleso.

2.3.1 Rodina Itha

Pozorovanym datiim nejlépe odpovidaji pro télesa D > 10 km (pro mensi se velmi lisi)
nasledujici dva modely (obrazek 2.13):

e rychlost srazky 6 km/s, thel 45°, rozmér matetského télesa 100 km,
e rychlost srazky 5 km/s, thel 30°, rozmér mateiského télesa 80 km.

V nésledujici praci nepreferujeme zadné z nich a pouzivime obé. Na obrazku 2.12 jsou
znazornény hodnoty pseudo — x? pro riizné velikosti impaktoru a rychlosti srazky pii
konstatnim thlu srazky i.on = 30°.

10000 Rozdélenf rodiny Itha —
Voi=6km/s, Uhel 45°, Dpg=100 kmn —
Vc0||=5km/s, Uhel 30°, DszBO km

01000 i

A l

= :

oD 1

2 l
o

wn [ 1

® 1

@ i

> 1

g 1

10

i i

1

1

1

1 l AN
1 10

Pr&mér D Tkm]

Obrazek 2.11: Dvé syntetickd kumulativni rozdéleni velikosti t&les nejlépe se v uvazované
oblasti (D > 10 km) shodujici s pozorovanym rozdélenim rodiny Itha. Pro mengi t&lesa se
rozdéleni zna¢né lisi, coz je zplsobeno orbitalnim vyvojem pozorované rodiny a observacni ne-
dostate¢nosti. Prvni rozdéleni bylo vypoéteno pro rychlost srazky 6 km/s, thel 45° a rozmér
mateiského té&lesa 100 km, druhé pro rychlost srazky 5 km /s, thel 30° a rozmér mateiského télesa
80 km. Synteticka rozdéleni jsou prevzata z hydrodynamickych simulaci Durda et al. (2007).
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Obréazek 2.12: Zavislost pseudo — x? pro srovnani syntetické rodiny (Durda et al., 2007) a
pozorované rodiny Itha na velikosti projektilu D a rychlosti srazky veon. Uhel srazky je ponechan
konstantni 7., = 30°

2.3.2 Rodina Fringilla

Nasledujici dva modely nejlépe odpovidaji pro télesa a D > 10 km pozorovanym datim
(obrazek 2.13):

e rychlost srazky 3 km/s, thel 45°, rozmér matetského télesa 120 km,
e rychlost srazky 5 km/s, ihel 15°, rozmér mateiského télesa 135 km.

Opét nepreferujeme ani jedno a pouzivame obé. Obrazek 2.14 znazornuje hodnoty pseudo—
x? pro riizné velikosti impaktoru a rychlosti srazky pii zachovani konstatniho tihlu srazky
Teon = 30°.
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Obrazek 2.13: Dvé synteticka kumulativni rozdéleni velikosti t&les nejlépe se v uvazované oblasti
(D > 10 km) shodujici s pozorovanym rozdélenim. Prvni rozdéleni bylo vypocteno pro rychlost
srazky 3 km/s, thel 45° a rozmér mateiského télesa 120 km, druhé pro rychlost srazky 5 km/s,
thel 15° a rozmér mateiského télesa 135 km. Vice viz obrazek 2.13.
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Obréazek 2.14: Zavislost pseudo — x? pro srovnani syntetické rodiny (Durda et al., 2007) a po-
zorované rodiny 15477 na velikosti projektilu D a rychlosti srazky veon. Uhel srazky je ponechan
konstantni 7., = 30°

2.3.3 Rodina 15477

Pozorovanym datim pro télesa a D > 5 km nejlépe odpovidaji nasledujici dva modely
(obréazek 2.15) :

e rychlost srazky 4 km/s, thel 45°, rozmér matetského télesa 40 km,
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e rychlost srazky 7 km/s, ihel 30°, rozmér mateiského télesa 70 km.

Proto budeme nadéle pouzivat oba. Na obrazku 2.16 jsou hodnoty pseudo — x? pro riizné
velikosti impaktoru a rychlosti srazky pii zachovani konstatniho thlu srazky i..n = 30°.
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Obrazek 2.15: Dvé synteticka kumulativni rozdéleni velikosti t&les nejlépe se v uvazované oblasti
(D > 5 km) shodujici s pozorovanym rozdélenim. Prvni rozdéleni bylo vypo&teno pro rychlost
srazky 4 km/s, thel 45° a rozmér mateiského télesa 40 km, druhé pro rychlost srazky 7 km/s,
thel 30° a rozmér mateiského télesa 70 km. Vice viz obrazek 2.11.
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Obréazek 2.16: Zavislost pseudo — x? pro srovnani syntetické rodiny (Durda et al., 2007) a
pozorované rodiny Itha na velikosti projektilu D a rychlosti srazky veon. Uhel srazky je ponechan
konstantni i.o,n = 30°
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Kapitola 3

Simulace dynamického vyvoje

Pro urceni staif rodin jsme provedli nékolik simulaci dlouhodobého dynamického vyvoje.
Nejprve jsme pomoci integratoru Swift simulovali dynamicky vyvoj vybranych rodin po
dobu 4 Gyr a poté jsme porovnavali vyvoj vlastnich orbitalnich elementi (velké poloosy,
excentricity a sklonu) syntetickych rodin s rodinami pozorovanymi. Pro kvantitativni
srovnani jsme pouzili Kolmogoroviiv—Smirnoviv test.

3.1 Integrator Swift

Numericky symplekticky integrator Swift byl vytvofen pro integraci pohybu testovacich
¢astic pod vlivem gravitacné interagujicich téles — Slunce a planet (Levison and Dun-
can, 1994, Levison and Duncan, 2013). Je mozno vyuzit ¢tyii ruzné zpusoby integrace.
Prvni z nich je symplektickd integrace se smiSenymi proménnymi (MVS). Ta rozdéluje
Hamiltonian pohybu simulované ¢astice na dvé ¢asti:

H = HKepler + Hperturbace7 (3 1)

tj. na c¢ast odpovidajici keplerovskému pohybu a na ¢ast popisujici vzajemné pertur-
bace. Podminkou ovSem je, aby Hperturbace Pylo Vi€l Hiepler malé, coZ nebyva splnéno pii
blizkych vzajemnych priblizenich k perturbujicim télesim.

To fedi regularizovana symplektickd integrace se smiSenymi proménnymi (RMVS).
Pouzity algoritmus v tomto piipadé nahradi keplerovskou c¢ast pohubu kolem Slunce
pohybem kolem odpovidajici planety.

Tteti metodou je TU4 algoritmus ctvrtého tadu, také vyuzivajici separace Hamil-
tonidnu (Gladman et al., 1991).

Posledni metodou je Bulirschova—-Stoerova metoda integrace diferencidlnich rovnic
(Stoer and Bulirsch, 2002).

Nami pouzita verze je modifikovana, oproti ptivodni obsahuje navic:

1. digitalni filtry pro vypodet vlastnich elementi (Sidlichovsky and Nesvorny, 1996a),
2. dochézi ke kolizni reorientaci rotacnich os (Farinella et al., 1998),

3. je zahrnuto Jarkovského zrychleni (Vokrouhlicky, 1998; Vokrouhlicky and Farinella,
1999)
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4. a YORP efekt (Capek and Vokrouhlicky, 2004).

3.2 Pocatecni podminky a parametry modelu

Nyni detailné popiSeme pocatecni podminky naseho modelu a jeho parametry. Obsahem
kapitoly jsou nejen ndmi zadané hodnoty, nybrz i popis soubori, kde se nastavuji, ¢imz
se tato kapitola mize trochu podobat ,manualu”.

Pocate¢ni podminky

Poc¢ate¢ni podminky se nastavuji v souborech D.dat, pl.in, tp.in, makein.sha spin.in.

D.dat je soubor obsahujici rozmér kazdé testovaci ¢astice.

Soubor pl.in obsahuje poc¢atecni podminky pro Slunce a ¢tyfi ob#i planety: hmotnost
a heliocentrické kartézské soutadnice poloh a rychlosti. Pouzita jednotka pro délku je AU,
pro ¢as den, gravita¢ni konstanta je rovna jedné.

Obdobny soubor tp.in obsahuje polohy a rychosti pro zvoleny pocet testovacich
Castic.

V souboru makein.sh se nastavuje geometrie po rozpadu (prava anomaélie f a argu-
ment pericentra w).

V souboru spin.in je obsazen pocet testovacih Castic a pro kazdou v radku tii
kartézské souradnice orientace rota¢nich os (pouzito izotropni rozdéleni) a ihlova rychlost
(Maxwellovské rozdéleni, rozsah (1,45-107%8,8 - 107%) rad - s71).

Parametry modelu

Soubory, param.in, collision.in, genveld.in, filter.in , proper.in , yarko.in a
yorp.in obsahuji parametry modelu.

Nastaveni souboru param.in a jeho obsah je v piiloze A, jeho obsahem je zejména
nastaveni ¢asového kroku integrace a volba ukladani vystup.

Soubor collision.in obsahuje charakteristickou dobu 7 pro reorientaci rota¢nich os
srazkami (Farinella et al. (1998)):

B1 B2
w D
reor — Bl — y 3.2
" <w0) (DO) (3-2)

kde w oznacuje thlovou frekvenci rotace télesa a D jeho primér. Nastaveni parametru
vztahu 3.2 je v tabulce 3.1.
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Tabulka 3.1: Obsah souboru collision.in

obsah souboru vysvétleni
1.0d3 ¢asovy krok reorientace v [yr|
84.5e3 B
0.83333 A
1.33333 Ba
2.0d0 Dy
3.4906585d-4 wp odpovidajici periodé 5 hodin
1.0d10 tasovy krok rozpadu v [yr]
16.79d6 stfedni doba mezi rozpady v [yr|
1111 skalovani Hillovych sfér plaet
259 rozsah period po reorientaci v hodinach
—-1-1 rozsah stfednich velkych poloos pro vyfazovani ¢astic
T vypis souboru reorient.out
T vypis souboru disrupt.out

Soubor genveld.in (tabulka 3.2) obsahuje nastaveni pro vytvoreni rozdéleni rychlosti
po rozpadu dN (v)dv, které je v nekoneénu nasledujici (Milani et al., 1994):

AN (v)dv = Co(v? + v2,) @)/ 2dy, (3.3)

kde C' oznacuje normaliza¢ni konstantu, v.s. tinikovou rychlost z matefského télesa (dané

jeho velikosti a hustotou) a « je volny parametr.

Tabulka 3.2: Obsah souboru genveld.in

obsah souboru vysvétleni
70 rychlost télesa o velikosti Ds [m/s]
5 nominélni rozmér té&lesa Dy [km)|
0 minimalni rychlost po rozpadu [m/s]
250 maximalni rychlost po rozpadu [m/s]
100 Polomér mateiského télesa [km)|
2500 hustota télesa [kg - m ™3]
-1 ¢islo pro inicializaci generatoru pseudondhodnych éisel
D.dat soubor obsahujici rozméry téles

Soubor filter.in obsahuje nastaveni digitdlniho filtru pro vypocet vlastnich ele-
mentt. Pouzity filtr je zaloZzen na Kaiserové okné (Quinn et al., 1991):
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Tabulka 3.3: Obsah souboru filter.in

obsah souboru vysvétlent
4 pocet filtra
AAAB sekvence filtri (oznaceni podleQuinn et al., 1991)
10105 3 decimacni faktory

80 0.024d0 10.0d0 nastaveni filtru A (oznaceni podleQuinn et al., 1991)
80 0.10d0 20.0d0  nastaventi filtru B (oznaceni podleQuinn et al., 1991)

365.25d0
bin.filter.dat vystupni soubor
T zapis oskula¢nich elementti ve formatu real*8
F z4pis stfednich elementt ve forméatu real*4
F zapis stfednich elementi ve forméatu real*8

V souboru proper. in je detailni nastaveni FMFT (Frequency Modified Fourier Trans-
form) filtru (Sidlichovsky and Nesvorny, 1996b).

Soubor yarko.in obsahuje pocet testovacich ¢astic a pro kazdou z nich néasledujici
tidaje: R znadi polomér ¢astice v km, p, hustotu v kg - m=3, p, hustotu povrchové vrstvy
v kg - m™3, K tepelnou vodivost v W -m~! - K}, ¢ tepelnou kapacitu v J - kg - K1, A
Bondovo albedo a ¢ infracervenou emisivitu.

Soubor yorp.in (tabulka 3.4) obsahuje parametry téles pro vypocet ptsobeni YORP
efektu. Pouziva soubory *.y, které obsahuji vypoc¢tené momenty na ruzné gaussovské
stéry zptisobené YORP efektem (éapek and Vokrouhlicky, 2004).

Tabulka 3.4: Obsah souboru yorp.in

obsah souboru vysvétleni
630 pocet ¢astic (podle poc¢tu té&les v souboru D astorbifexists.dat)
1.0d3 tasovy krok integratoru YORP [yr]
1.0d5 Casovy krok pro vystup |yr|
200 pocet gaussovskych sfér
7 pocet udaju v kazdém souboru *.y
30.0 krok ve sklonu osy [°]
2.5 referen¢ni hodnota velké poloosy [AU]
1.0d3 referendi polomér [m]
2500.d0 referen¢i hustota, [kg - m ™3]
2.9088821d-4 uhlova rychlost odpovidajici periodé 6 hodin [rad/s|
0.33d0 skalovaci faktor YORP momentu (Hanus et al., 2013)

../fg_functions Kle-3/ adresaf se soubory *.y, pfifazeni gaussovskych sfér testovacim ¢asticim
3.2.1 Nastaveni pro rodinu Itha

V integraci bylo kumulativni rozdéleni velikosti testovacich ¢astic zvoleno tak, Ze se kazda
castice z rozdéleni pozorovanych ¢lent rodiny vynasobila padesati.
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V souboru makein.sh jsme nastavili geometrii po rozpadu nasledujicim zpilisobem:
prava anomdlie f = 90° a argument pericentra w = 0°.

Nastaveni souboru yarko.in bylo nasledujici: hustota téles 2500 kg - m~3, hustota
povrchové vrstvy 1500 kg - m™3, tepelnd vodivost 0,001 W -m~! - K~!, tepelna kapacita
680 J - kg - K, Bondovo albedo 0,1 infracervena emisivita 0,9.

3.2.2 Nastaveni pro rodinu Fringilla

V integraci bylo kumulativni rozdéleni velikosti testovacich ¢astic zvoleno tak, ze se kazda
¢astice z rozdéleni pozorovanych ¢lent rodiny vynasobila deseti.

Geometrii pro rozpadu jsme v souboru makein. sh nastavili nasledovné: prava anomalie
f =0° a argument pericentra w = 30°.

Soubor yarko.in jsme nastavili nasledujicim zptisobem: hustota téles 1300 kg - m—3,
hustota povrchové vrstvy 1300 kg - m™3, tepelna vodivost 0,01 W - m~! - K=1, tepelna
kapacita 680 J - kg - K=!, Bondovo albedo 0,02 infracervena emisivita 0,95.

3.2.3 Nastaveni pro rodinu 15477

V integraci bylo kumulativni rozdéleni velikosti testovacich ¢astic zvoleno tak, aby odpovi-
dalo rozdéleni syntetickym rozdélenim z kapitoly 2.3. Celkovy pocet ¢astic je 580.
Geometrii pro rozpadu jsme v souboru makein.sh nastavili nasledujicim zptsobem:
prava anomélie f = 90° a argument pericentra w = 90°.
Nastaveni souboru yarko.in bylo nasledujici: hustota téles 2500 kg - m~3, hustota
povrchové vrstvy 1500 kg - m™3, tepelnd vodivost 0,001 W -m~! - K~!, tepelna kapacita
680 J - kg - K, Bondovo albedo 0,1 infracervena emisivita 0,9.
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3.3 Porovnani modelu a pozorovani

Poté, co jsme provedli simulace orbitdlniho vyvoje, bylo nutné vlastni orbitalni ele-
menty syntetickych i pozorovanych rodin kvantitativné porovnat. K tomu jsme pouzili
Kolmogoroviv-Smirnoviv (KS) test (Press et al., 1993).

3.3.1 Kolmogoroviv—Smirnoviv test

Tento statisticky test se pouziva k posouzeni, zda dva soubory dat mohou pochézet ze ste-
jného statistického rozdéleni. Tato rozdéleni museji byt funkci jedné nezavislé proménné.
Dvé normalizované kumulativni distribu¢ni funkce se vzdy shoduji v krajnich bodech.
To, co je odlisuje, je chovani mezi témito body. KS test hleda nejvétsi vzdalenost mezi
dvéma kumulativnimi distribu¢nimi funkcemi:

Dgs = max |Sy, (x) — S, ()], (3.4)

kde Dggs oznacuje Kolmogorovu—Smirnovu statistiku a Sy, (z) a Sn,(x) jsou dvé kumu-
lativni distribuéni funkce.

Nulova hypotéza tika, Ze oba vzorky pochazeji ze stejného rozdéleni. Je mozné také
vypocist pravdépodobnost, s jakou je mozné potvrdit, Zze hodnota Dgs neni ndhodné
(Press et al., 1993).

Tento test jsme aplikovali kumulativni rozdéleni vlastnich element pozorovanych
rodin a rodin simulovanych, a to zvlast pro vlastni velkou poloosu, excentricitu a sklon.

Existuje také dvourozmérny Kolmogoroviiv—Smirnovuv test (Press et al., 1993), ve
kterém se porovnavaji dvé dvourozmérné rozdéleni. To je v nasem pfipadé srovnani syn-
tetckych a pozorovanych dat soucasné pro dva rizné vlastni orbitalni elementy. Protoze
neni mozné vytvofit dvourozmérné kumulativni rozdéleni, pouzije se jiny zptisob urceni
Dxks: Dany bod v roviné dvou rozdéleni se pouzije jako stifed kvadrantii a poté se spocte
relativni pocet bodu v kazdém kvadrantu, a to jak pro referen¢ni, tak pro srovnévaci
rozdéleni. Dkg je pak rozdilem téchto dvou hodnot. Test pak prohledava jednotlivé body
v roviné dvou rozdéleni a hledd maximalni Dgg.
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Obrazek 3.1: Tlustrace Kolmogorova—Smirnovova (KS) testu. V zobrazeném p¥ipadé se jedna
o srovnani empirického kumulativniho rozdéleni Sy (z) a referen¢niho rozdéleni P(x). V nagem
piipadeé jsme srovnévali dvé empirické rozdéleni. Parametr Dkg ukazuje nejvétsi vzdalenost mezi
témito rozdélenimi.

3.3.2 Orbitalni vyvoj rodin

Pomoci integratoru Swift jsme provedli simulace orbitalniho vyvoje rodin Itha, Fringilla
a 15477 po dobu 4 Gyr. Kumulativni rozdéleni velikosti testovacich ¢astic bylo zvoleno
tak, ze kazda castice z rozdéleni pozorovanych ¢lentu rodiny byla vynasobena ¢iselnym
faktorem. Ackoliv toto zpusobilo velky piebytek nejvétsich téles oproti syntetickym ku-
mulativnim rozdélenim velikosti plynoucim z hydrodynamickych simulaci (Durda et al.
(2007)), umoztje to statisticky posuzovat i velkd télesa, ktera se vyvijeji pomalu. Pro
statistické zpracovani celé rodiny jsme proto rozdéleni prevzorkovali tak, aby rozdéleni
nejlépe odpovidalo syntetickym rozdélenim vybranym v kapitole 2.3 (obrazek 3.2 znéa-
zoriuje ukazku pro rodinu Itha).

Pro simulaci vyvoje rodiny 15477 jsme rovnou pouzili rozdéleni odpovidajici tém
syntetickym rozdélenim z kapitoly 2.3, kteréd jsme v kapitole 2.3 urcili jako nejpodobnéjsi.
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Obrazek 3.2: Na obrazku je ¢ernou ¢arou vyznaceno pozorované kumulativni rozdéleni velikosti
téles rodiny Itha. Rozdéleni t&les po padesatindsobném zvyseni poc¢tu kazdého z nich je vyz-
naceno cervend. Modra ¢ara znazornuje rozdéleni upravené vybérem testovacth ¢astic tak, aby
odpovidalo syntetickym rozdélenim (Durda et al., 2007), ktera jsme v kapitole 2.3 uréili jako
nejpodobnéjsi rodiné Itha, viz obrazek 2.11.

Jak bylo zminéno v kapitole 1, vybér ¢lenti rodiny ma fadu uskali. My jsme volili nésle-
dujicih pét riznych zplisobt hledani téles, kterd budeme porovnavat se simulovanymi:

1. pouzili jsme ,kvadr” v prostoru vlastnich orbitalnich elementi, aby do néj neza-
sahovali ¢lenové zadné dalsi znamé rodiny. Do néj jsme zahrnuli vSechna télesa v
dané oblasti s vyjimkou téch, ktera se vyrazné liSila od priimérného albeda rodiny
(metoda 1).

2. Z tohoto ,kvadru” jsme vyjmuli ta télesa, u kterych neni znamo albedo (metoda 2).

3. Pouzili jsme ,kvadr” v prostoru vlastnich elementii svou velikosti odpovidajici rozsahu
vlastnich elementu téles nalezenych hierarchickou shlukovaci metodou a opét jsme
do néj zahrnuli v8echna télesa v dané oblasti s vyjimkou téch, ktera se vyrazné lisila
od primérného albeda rodiny (metoda 3).

4. 1 7z tohoto  kvadru” jsme vyjmuli ta télesa, u kterych neni znamo albedo (metoda
4).

5. Télesa nalezena hierarchickou shlukovaci metodu (metoda 5).

Néktera télesa byla vyfazena metodou aH (obrazek 3.3): linie vyznacené na obrazku 3.3
jsou definovany parametrickym vztahem (Vokrouhlicky et al. (2006a)):

ap — Qe
H:10g10| £

Y B (3.5)
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kde H oznacuje absolutni magnitudu, a, vlastni velkou poloosu, a. je ,st¥ed” rodiny (ten
volime tak, aby na obou stranach od néj bylo pod liniemi podobné mnozstvi téles) a C
volena konstanta. Pro tuto konstantu podle Vokrouhlicky et al. (2006b) plati:

C = /by (%) Tcose, (3.6)

0

kde py znaci geometrické albedo, (da/dt), rychlost zmény velké poloosy Jarkovského
jevem, T ¢as, za ktery téleso dorazi do bodu definovaného vztahem (a,H) a e sklon
rota¢ni osy télesa. Télesa, jejichz poloha v (a,H) je piili§ vzdalena od shluku ostatnich,
jsou vytazena.

Existuji téz alternativni metody rozliSeni ¢lenii rodin v pozorovanych datech. Jednou
z nich je porovnavani poméru poctu téles ve vnotenych boxech ve vlastnich elementech,
béhem c¢asového vyvoje Broz and Morbidelli, 2013. Tato metoda je vSsak vhodna pouze
pro rodiny, jejichz spektralni typ je dostatecné odlisny od pozadi.

18

16

14 |

12

H [mag]

10

2.82 2.84 2.86 2.88 2.9 2.92 2.94 2.96
a [AU]

Obrazek 3.3: Ukazka pouziti metody aH pro vyfazovani pravdépodobné pfimisenych téles.
éervenymi k¥izky jsou vyznaceny polohy téles v diagramu vlastni velk& poloosa a versus
absolutni magnituda H. Barevné linie odpovidaji rovnici 3.5. V pravém dolnim rohu jsou
hodnoty parametru C'. Télesa, kterd nejsou ¢leny rodiny, maji velmi velké C', vyrazné
vy$si, nez shluk ostatnich.

V nasledujich sekcich jsou na obrazcich vyznaceny polohy ve vlastnich elementech
pozorovanych ¢lent rodin s vlastnimi orbitdlnimi elementy z katalogu AstDyS a syn-
tetickych téles v riiznych ¢asech vyvoje simulace. Znazornény jsou rizné varianty podle
volby téles, kterd povazujeme za ¢leny pozorovanych rodin.

Také je zobrazen casovy vyvoj Kolmogorova-Smirnovova testu pro srovnani vlast-
nich elementi syntetickych a pozorovanych rodin. Ze syntetickych dat byla odstranéna
télesa s velkou poloosou mimo ,netknuty” pas, protoze pozorovana data mame také jen z
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néj. Soucasné je vyznacena pravdépodobnost, s jakou je mozné potvrdit platnost nulové
hypotézy, tedy, Ze obé rozdéleni jsou shodna.

3.3.3 Orbitalni vyvoj rodiny Itha

V této podkapitole nejprve popiSeme konkrétni nastaveni pro metody hledani téles v
pozorovanych datech a poté budeme diskutovat srovnani pozorovanych a simulovanych
dat Kolmogorovym-Smirnovovym testem.

Pro metody 1 a 2 jsme zvolili velikost pouzitého kvadru a, = 2,824 az 2,957 AU,
ep = 0,12 a2 0,25 a sini, = 0,18 az 0,24 (obrazky 3.4 a 3.5).

Pro metody 3 a 4 to bylo a, = 2,824 az 2,957 AU, e, = 0,13 az 0,17 a sini, =
0,2 az 0,24 (obrazky 3.6 a 3.7).

V metodé 1 a 3 jsme vyfadili vSechna télesa, kterd méla v katalogu WISE geometrické
albedo mensi nez 0,08. V metodach 2 a 4 navic jesté ta, u kterych neni znamo albedo.

V piipadé metody 5 byli ¢lenové pozorované rodiny nalezeni hierarchickou shlukovaci
metodou $ Veytor = 190 m - 571 (obrézek 3.8).

Na hornich radach obrazki je béhem vyvoje jasné patrna pritomnost rezonanci stfed-
niho pohybu s Jupiterem na a, = 2,824 AU (5:2), 2,9 AU (dvojice 17:7 a 12:5) a 2,956
AU (7:3). Zejména tyto rezonance spolu s Jarkovského jevem jsou zodpovédné za ubytek
vétSiny téles béhem vyvoje — z pocatecnich 3150 jich po 4 Gyr zbylo 484. Zietelny je
také vyvoj excentricit (pfevazné k vétsim hodnotam) a sklond (k niz8im hodnotam).

Vzhledem k mnozstvi téles pfitomnych v oblasti rezonance 5:2 na pocatku vyvoje
syntetické rodiny a toho, Ze v pozorovanych datech nejsou, je mozné zamitnout moznost,
ze rodina Itha je velmi mlada.

Hodnota Dxkg pro velkou poloosu se pro vSechny piipady s vyjimkou metody 5 v Case
piilis neméni, zustava mezi hodnotami 0,05 a 0,25. Stejné tak pravdépodost zamitnuti
nulové hypotézy (déle jen ,pravdépodobnost”) je ve vSech ptipadech (s malymi vyjimkami
v ptipadé metod 2 a 4) od ¢asu 0,5 az 1 Gyr vyssi nez zvolena hladina 0,05. TudiZ toto
muZeme interpretovat tak, Ze je rodina stard =1 Gyr.

Dgs pro excentricitu po vétSinu vyvoje mirné klesid, s minimem u ~3 Gyr a poté
stagnuje, opét s vyjimkou metody 5, kde je ptiblizné konstantni po celou dobu, ale i zde
je minimum u ~3 Gyr. V piipadé vétsiho boxu je pravdépodobnost vyssi nez 0,05 od ~3
Gyr, v pripadé mensiho boxu jiz od ~2,5 Gyr, stejné tak i pro pripad téles metody 5
(tam ale posléze opét klesa). Tato dobra shoda p¥ipadi metod 1 az 4 indikuje staii 22,5
Gyr.

Pti¢inou toho, 7Ze se vysledky pro velkou poloosu od ¢asu 1 Gyr piili§ neméni, je to,
7e rodina je od tohoto okamziku jiz ,vyvinuta” a nésledné dniky téles do oblasti mimo
yShetknuty pas” jiz na jeji tvar ve velké poloose nemaji vliv.

V piipadé sklonu nebyly nikdy (s vyjimkou metody 5) hodnoty pravdépodobnost
vyssi nez 0,05, takze shoda rozdéleni velikosti sklonu simulovanych a pozorovanych téles
je zamitnuta. Toto je zptisobeno nevhodné zvolenou pocatecni geometrii simulace: prava
anomalie f = 90° a argument pericentra w = 0°. Na zékladé toho se podle Gaussovy
rovnice pro sklon:

df an T
— = —————cos(w + 3.7
T S (w+f) (3.7)
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kde a, je normalova slozka zrychleni, n stfedni pohyb, a velka poloosa a e excentricita,
v piipadé cos(w + f) — 0 méni sklon velmi malo. Dusledek pomalého vyvoje sklonu je
ilustrovan na obrazku 3.9, na kterém je vidét, ze i po 4 Gyr je polovina simulovanych
téles v pocatec¢nim rozsahu sklont.

Vysledktim pro metodu 5, tedy pro télesa nalezena hierarchickou shlukovaci metodou,
nepiikladdme velkou véhu. Tato metoda trpi fadou nedostatki (viz kapitola 1.2) a velmi
rozptylené ¢leny rodiny nenajde. Z analyzy vyvoje velkych poloos a excentricit plyne
metodami 1 az 5 plyne, ze stari rodiny Itha je minimalné 2,5 Gyr. Pro analyzu sklonu
by bylo tfeba provést simulaci s vhodnéji nastavenymi pocatecnimi podminkami pravé
anomaélie a argumentu pericentra. Vysledky takovéto kratkodobé simulace jsou disku-
tovany v nésledujici kapitole.
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Obrazek 3.4: Metoda 1. Prvni dva fadky znazorhuji polohy pozorovanych ¢lenti rodiny Itha
s polohou simulovanych téles ve vlastnich elementech v rtznych ¢asech — konkrétné podcatek,
po 2 Gyr a po 4 Gyr. Zelené jsou vyznacena pozorovand télesa z katalogu AstDyS v kvadru
ap = 2,824 az 2,957 AU, e, = 0,12 az 0,25 a sini, = 0,18 az 0,24 s vyjimkou téch, kterd maji v
datech WISE geometrické albedo p, mensi nez 0,08. Cervéns jsou vyznacena simulované télesa.
V hornim fadku je zobrazena dvojice vlastnich elementti velka poloosa a excentricita (ap, ep), v
druhém radku nize velkd poloosa a sklon (ap,siniy). Zietelné je ubyvani modelovanych téles v
prabéhu vyvoje, zpisobené zejména driftem ve velké poloose a piitomnosti rezonanci stfedniho
pohybu s Jupiterem na a, = 2,823 AU (5:2), 2,9 AU (dvojice 17:7 a 12:5) a 2,956 AU (7:3). Prvni
a posledni z rezonanci ohranicuje cely ,netknuty” pés. V tfetim fadku je znazornéna hodnota
vzdalenosti Dks Kolmogorovova—Smirnovova testu postupné pro vlastni elementy ay,, epa sinip.
V poslednim fadku je vynesena pravdépodobnost Pkg, s jakou je mozné potvrdit platnost nulové
hypotézy; modrou carou je oddélena zvolenéd hladina 0,05.
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Obrazek 3.6: Metoda 3. Tento ptipad je podobny obrazku 3.4. Lisf se tim, Ze je pro vybér téles
rodiny pouzit mensi kvadr, odpovidajici rozsahu vlastnich elementt ¢lentt rodiny nalezenych
hierarchickou shlukovaci metodou, konkrétné a, = 2,824 az 2,957 AU, ¢, = 0,13 az 0,17 a
sinip = 0,2 az 0,24.
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Obrazek 3.7: Metoda 4. V tomto pripadé jsme pouzili stejny kvadr jako v p¥ipadé 3.6, ale
vynechali jsme vSechna télesa neobsazend v katalogu WISE. Ve ostatni viz obrazek 3.4.
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Obrazek 3.8: Metoda 5. V tomto pifpadé jsme pouzili ¢leny rodiny nalezené hierarchickou
shlukovaci{ metodou z téles katalogu AstDyS. VSe ostatni viz obrazek 3.4.
P0zorovana s Simulovana
1 t =0 Gyr t =2 Gyr t=4Gyr
08 1t 1t -
E06 1F 1t .
Z 04 + 4 L 4 L i
02| 1t 1t .
O L 1 1 1 1 1
0.18 0.2 0.22 0.24 0.18 0.2 0.22 024 0.18 0.2 0.22 0.24
sini

Obrazek 3.9: Normované kumulativni rozdéleni vlastnich sklonii pozorovanych a simulovanych

téles rodiny Itha b&hem vyvoji po dobu 4 Gyr. Jedna se o pfipad vétsiho kvadru (obrazek 3.4).
Je patrné, ze sklony vé&tSiny simulovanych téles ztistavaji blizké pocateénim hodnotam vétsiny

téles: (0,2;0,22), i po 4 Gyr je kolem poloviny téles v tomto rozsahu.
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3.3.4 Vliv inicidlni geometrie

V predchozi kapitole (3.3.3) jsme ukazali, Ze se rozdéleni vlastnich elementii simulované
rodiny béhem celého vyvoje neshoduje s pozorovanym. Také jsme nalezli moznou pri¢inu
— nevhodné nastaveni pocatecni geometrie.

Hypotézu, ze je neshoda u sklonu zplisobena nastavenim pocatecni geometrie po roz-
padu, jsme ovérili spusténim dalsi simulace s nastavenim pravé anomélie f = 90° a
argumentu pericentra w = 90°, diky ¢emuz se podle rovnice 3.7 bude sklon ménit rych-
leji. Tuto simulaci jsme pouzili pouze pro vypocet sklonu kratce po pocéatku vyvoje.
Skutec¢né, jiz po 6 Myr je Dks sklonu 0,23 a pravdépodobnost 0,15, tedy nad hladinou
0,05. Toto tedy indikuje, ze ani sklony nemusi byt ve sporu s vysledky pro velkou poloosu
a excentricitu.

3.3.5 Vliv velikosti materského télesa

#pocita se
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3.3.6 Orbitalni vyvoj rodiny Fringilla

Nyni nejprve popiSeme konkrétni nastaveni pro metody hledani téles v pozorovanych
datech rodiny Fringilla a poté budeme diskutovat srovnani simulovanych a pozorovanych
dat Kolmogorovym—Smirnovovym testem.

Pro metody 1 a 2 jsme zvolili velikost pouzitého kvadru a, = 2,824 az 2,957 AU,
ep = 0,05 az 0,13 a sini, = 0,27 az 0,3 (obrazky 3.4 a 3.5).

Pro metody 3 a 4 to bylo a, = 2,824 az 2,957 AU, e, = 0,13 az 0,17 a sini, =
0,2 az 0,24 (obrazky 3.6 a 3.7).

V metodé 1 a 3 jsme vytadili vSechna télesa, kterda méla v katalogu WISE geometrické
albedo vétsi nez 0,08. V metodéach 2 a 4 navic jesté ta, u kterych neni znamo albedo.

V pripadé metody 5 byli ¢lenové pozorované rodiny nalezeni hierarchickou shlukovaci
metodou s Veytor = 140 m - s71 (obrazek 3.8).

V této kapitole je uveden pouze jeden obréizek, ostatni jsou v piiloze C.

Na hornich obrazcich je béhem vyvoje, stejné jako v piipadé rodiny Itha, patrna
pritomnost rezonanci stfedniho pohybu s Jupiterem, v tomto ptfipadé na obrazku méné
zietelnd kvuli mensimu poctu téles v simulaci. Béhem vyvoje doslo k ibytku téles — z
pocate¢nich 600 jich po 4 Gyr zbylo jen 49 (viz kapitola 3.3.3). Pozorovatelny je vyvoj
excentricit prevazné k vétsim hodnotam.

Dxs pro velkou poloosu v pripadé vétstho kvadru nejprve klesa a poté pomalu roste,
v ptipadé mensiho kvadru po velkém poklesu opét vyrazné roste a u metody 5 po pok-
lesu stagnuje. Pravdépodobnost po naristu nad hladinu 0,05 po 0,5 az 1 Gyr vyrazné
fluktuuje.

Hodnota Dkg pro excentricitu ve vSech pripadech po vétsinu vyvoje stagnuje, po ~3
Gyr vyrazné roste. Pravdépodobnost prudce narista a prekroci 0,05 (s vyjimkou metody
5, tam zistava stale nizka) po ~3 Gyr. Toto by mohlo indikovat staii rodiny 23 Gyr,
spise je to vSak zpiisobeno malym poc¢tem zbyvajicich téles v simulaci.

Dxs sklonu ve vSech pripadech stagnuje. Pravdépodobnost se ve vSech piipadech nad
zvolenou hladinu 0,05 prudce zvysi po ~3,5 Gyr, coz by mohlo ukazovat na staii rodiny
23,5 Gyr. Opét je to vSak zpiisobeno spise malym poctem zbyvajicich téles.

Pti¢inou toho, 7Ze se vysledky pro velkou poloosu od ¢asu 1 Gyr piili§ neméni, je stejné
jako v piipadé rodiny Itha to, ze rodina je od tohoto okamziku jiz ,yyvinuta” a nasledné
uniky téles do oblasti mimo ,netknuty pas” jiz na jeji tvar ve velké poloose nemaji vliv.

Vysledktim pro metodu 5, tedy pro télesa nalezena hierarchickou shlukovaci metodou,
nepiikladame opét velkou vahu. Tato metoda trpi fadou nedostatki (viz kapitola 1.2) a
velmi rozptylené ¢leny rodiny nenajde. Z analyzy vyvoje velkych poloos, excentricit a
sklonu plyne metodami 1 az 5 plyne, Ze rodina Fringilla by neméla byt mladsi nez 3
Gyr. Situace pro staii (3;4) Gyr neni mozné posoudit, protoze pro prikazné statistické
zpracovani zbylo malo syntetickych téles.
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Obrazek 3.10: Prvni obrazek znézorhuje polohy pozorovanych ¢lenti rodiny Fringilla s polo-
hou simulovanych téles ve vlastnich elementech v riznych ¢asech. Zelené jsou vyznacena
télesa rodiny. Ta byla zvolena tak, Ze to jsou v8echna télesa z katalogu AstDyS v kvadru
ap = 2,824 az 2,957AU, e, = 0,05 az 0,13 a sini, = 0,27 az 0,3 s vyjimkou téch, kterd maji v dat-
ech WISE geometrické albedo p, vétsi nez 0,08. V hornich obrazcich je zobrazena dvojice vlast-
nich elementt velka poloosa a excentricita (ap, ep), v dolnich velka poloosa a sklon (ap, sinip). V
horni ¢asti druhého obrazku je zndzornéna hodnota vzdalenosti Dkg Kolmogorovova-Smirnovova
testu postupné pro vlastni elementy ap, epa sini,. V dolni ¢asti je vynesena pravdépodobnost, s
jakou je mozné potvrdit platnost nulové hypotézy, ¢arou je oddélena zvolena hladina 0,05. Vice

viz popis obrazku .3.4.

3.3.7 Orbitalni vyvoj rodiny 15477
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Kapitola 4

Simulace kolizniho vyvoje

Abychom nezavisle uréili staii rodin, simulovali jsme jejich kolizni vyvoj — srazky a roz-
pady. Pomoci kodu Boulder (Morbidelli et al., 2009) jsme modelovali vyvoj kumulativniho
rozdéleni velikosti téles. Jako pocatecni rozdéleni jsme pouzili vysledky hydrodynamick-
ych modeli rozpadu (Durda et al. 2007), jak bylo diskutovano v kapitole 2.3.

4.1 Program Boulder

Ko6d Boulder (Morbidelli et al., 2009) jsme pouZili pro modelovani kolizniho vyvoje téles.
Modeluje vyvoj rozdéleni velikosti vice populaci téles. Pii srazkédch dochazi k rozpadim
téles s urcitou pravdépodobnosti a vzajemnou rychlosti. Pro rozhodovani, zda dojde
k rozpadu velkého télesa, ¢ nikoli, vyuziva kod Monte-Carlo metodu (malych téles je
mnoho a rozpadne se jich odpovidajici mnozstvi vétsi nez 1). Dale kod pouziva gkalo-
vaci zdkon — vztah mezi specifickou energii potfebnou k rozptyleni poloviny mateiského
télesa Q) a jeho velikosti D (Benz and Asphaug, 1999). Také jsou v ném obsaZeny nésle-
dujici relace: velikost nejvétsiho zbytku Mg (Q/Qp), nejvétsiho fragmentu Mip(Q/Qp)
a sklonu rozdéleni ¢(Q/Q7,) ke specifické energii srazky.

Program funguje nésledujicim zptlisobem: populace téles je reprezentovina hmotnos-
tnim rozdélenim; to je rozdéleno na biny. V kazdém z bintu je zaznamendvan pocet téles,
jejich celkova hmotnost a stfedni excentricita a sklon. VSechny tyto veli¢iny se vyvijeji
na zakladé modelu srazek a vzajemné dynamické interakce.

V kazdém kroku jsou provedeny tyto operace:

1. se zohlednénim gravitac¢ni fokusace je vypocten celkovy pocet kolizi,

2. na zékladé vysledkt hydrodynamickych modelt je vypoc¢tena hmotnost nejvétsiho
pozustatku Mg, nejvétsiho fragmentu Mpr a sklon ¢ rozdéleni fragmenti,

3. nejvétsi zbytek a fragmenty jsou rozdéleny do hmotnostnich bint a je aktualizovana
celkovd hmotnost a pocet téles v jednotlivych binech,

4. nakonec jsou pfedefinovany biny, pokud jsou dva biny pfili§ blizko, dojde k jejich
spojeni; pokud prilis daleko, vytvoii se novy bin.
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4.2 Parametry modelu

Jako vlastni pravdépodobnost srazky! v hlavnim pasu pouZivame hodnotu P, = (3,10 4
0,02) - 107 ¥ km =2 yr~! pii pramérné rychlosti vy, = 5,28km - s™! (Dahlgren, 1998).
Existuji i alternativni modely, ze kterych plynou mirné odlisné vysledky, naptikalad v
praci Dell’Oro et al. (2001). to je obsaZeno v souboru collprob.dat. Dale se v souboru
param.dat zadava pocatecni cas, Casovy krok a konecny cas. Ve vSech piipadech jsme
pouzili po¢atecni ¢as 0 yr, asovy krok 1-107 yr a kone¢ny ¢as 4-10°. Soubor phys_par .dat
obsahuje skalovaci zakon (Benz and Asphaug 1999):

* 1 a
B = (Qor® + Bpr®) , (4.1)
act

kde @) oznacuje specifickou energii potfebnou k rozptyleni poloviny mateiského télesa;
Iract, Qo |erg-g™!| a B [erg-g~!| normalizaéni parametry; @ a b popisuji sklon mocninné
zéavislosti a p znadi hustotu v g - cm™3. V souboru gen_ic.in se zadava pocet populaci,
tedy v naSem piipadé dvé — cely pas asteroidi a zkoumana rodina.

4.3 Porovnani modelu a pozorovani pomoci x?

Pro srovnani kumulativniho rozdéleni velikosti téles pozorovanych a simulovanych jsme
definovali vhodnou metriku pseudo — x?, predepsanou vztahem

N

2
L(syn)i — L(obs)i
xiseudozz((”az(b)), (4.2)

kde @ (gyn); oznacuje syntetickd data (vysledky hydrodynamickych modelt (Durda et al.,
2007), (obs)i POzZOrovana data a o?  nejistotu”. Stejné jako v p¥ipadé kapitoly 2.3 tuto
Jhejistotu” vSak nezname a je nutno ji volit, ¢im¥ se nas postup lisf od bé&Zného x2.

x? se pocitd pro vsechna rozdéleni béhem kolizniho vyvoje syntetickych rodin, s
krokem odpovidajicim nagemu nastaveni kédu Boulder, tedy 1-107 yr. Rozsah velikosti,
které se do vypoctu zahrnuji, zadavame tak, abychom se vyhli malym télesim, kde je
tvar pozorovaného rozdéleni ovlivnén observa¢ni nedostate¢nosti.

4.4 Kolizni vyvoj rodiny Itha

Jako pocatecni kumulativni rozdéleni velikosti téles jsme pouzili vysledky hydrodynam-
ickych simulaci rozpadu (Durda et al., 2007), viz obrazek 2.11. Parametry modelu (soubor
phys_par.dat) jsme volili nasledovné (odpovida Basaltu viz Benz and Asphaug (1999)):
Gract = 1, Qo = 7-107erg-g™, B=21erg-g7}, a = —045, b=1,19a p = 3g-cm™>. K-
dem Boulder jsme vypocetli kolizni vyvoj simulovanych téles po dobu 4 Gyr a hledali, v
kterém cCase jsou si pozorovana a simulovana rozdéleni nejpodobnéjsi, a tedy odpovidajici
x? je nejmensi. K tomu doglo pro

! Pravdépobobnost srazky zélezici jen na orbitalnich elementech
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e rychlost srazky 5 km/s, thel 30° a rozmér mateiského télesa 80 km po 1,22 Gyr,
pokud zahrneme télesa s D > 4 km; pokud uvazujeme télesa D > 1 km, pak m4 y?
nejmensi hodnotu po 2,6 Gyr,

e pro rychlost srazky 6 km/s, uhel 45° a rozmér materského télesa 100 km po 2,12
Gyr, pokud zahrneme télesa s D > 4 km; pokud uvazujeme télesa D > 1 km, pak
méa x? nejmensi hodnotu po 3,5 Gyr.

#jak diskutovat, ze se tak lisi?

1000005 B ST # T t=t122Gyr
10000 | RN * | Y

1000 | N S S

100 | Ny ) N
10 %&k E%a& N“*K\ “‘%%
10000(1)§ | %\ | t=2:,66yr | &K | t=:4GYrm
10000 [ ‘LK . ‘L&%ﬁ

1000 f N s, \ S

100 b e ™ . ey

1 F

Pocdet asteroid® N (>D)

0.1 1 10 100 0.1 1 10 100 1000
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Obrazek 4.1: Kolizni vyvoj kumulativniho rozdéleni téles rodiny Itha modelovany programem
Boulder. Zluts jsou vyznacena pozorovand rozdéleni v8ech téles hlavniho pasu, zelené pak po-
zorované rozdélen{ ¢lentd rodiny Itha. Modie je vyznacen vyvoj rozdéleni téles celého hlavniho
péasu asteroidli a erveny je vyvoj rozdéleni ¢lent rodiny Itha. Pocateéni rozdéleni rodiny Itha
bylo vybrano z hydrodynamickych modeli rozpadi asteroidi (Durda et al. 2007) v kapitole
2.3. V tomto p¥ipadé se jedna o rychlost srazky 5 km/s, thel 30° a rozmér mateiského télesa
80 km. Modelovan byl vyvoj po dobu 4 Gyr. Na obrazcich je zndzornéna situace na pocatku
vyvoje, po 1,22 Gyr, po 2,6 Gyr a stav ve 4 Gyr. V Case t = 1,22 Gyr se pozorované rozdéleni
v rozsahu velikost{ t&les D > 4 km na zakladé hledani minimalni hodnoty x? nejlépe shoduje s
modelovanym. Pokud zvolime velikosti D > 1, pak se rozdéleni nejlépe shoduji v ¢ase t = 2,6
Gyr.
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Obrazek 4.2: Kolizni vyvoj kumulativniho rozdéleni téles rodiny Itha modelovany programem
Boulder. Popis viz obrazek 4.1. V tomto pfipadé se jedna o rychlost srazky 6 km/s, thel 45°
a rozmér materského télesa 100 km. Modelovan byl vyvoj po dobu 4 Gyr. Na obréazcich je
znizornéna situace na pocatku vyvoje, po 2,12 Gyr, po 3,5 Gyr a po 4 Gyr. V ¢ase t = 2,12 Gyr
se pozorované rozdéleni v rozsahu velikosti téles D > 4 km na zakladé optimalizace x? nejlépe
shoduje s modelovanym. Pokud zvolime velikosti D > 1, pak se rozdéleni nejlépe shoduji v case

t = 3,5 Gyr.
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4.5 Kolizni vyvoj rodiny Fringilla

Jako pocéatecni kumulativni rozdéleni velikosti téles jsme pouzili vysledky hydrodynam-
ickych simulaci rozpadu (Durda et al., 2007), viz obrazek 2.13. Parametry modelu (soubor

#tady nemam y?!
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phys_par.dat) se od rodiny Ttha lisi jen hustotou p = 1,5¢g - cm™3.
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Obrazek 4.3: Kolizni vyvoj kumulativniho rozdéleni té&les rodiny Fringilla modelovany pro-

gramem Boulder. Popis odpovida obrazku 4.1. V tomto pfipadé se jedna o rychlost srazky 3
km /s, thel 45° a rozmér matetského télesa 120 km. Modelovan byl vyvoj po dobu 4 Gyr. Na

obrazcich je zndzornéna situace na pocatku vyvoje, po 1 Gyr, po 1,5 Gyr a stav ve 4 Gyr. #opét

neméam x?!
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Obrazek 4.4: Kolizni vyvoj kumulativniho rozdéleni t&les rodiny Fringilla modelovany pro-
gramem Boulder. Popis viz obrazek 4.1. V tomto p¥ipadé se jedna o rychlost srazky 5 km/s,
ithel 15° a rozmér materského télesa 135 km. Modelovan byl vyvoj po dobu 4 Gyr. Na obrazcich
je znazornéna situace na pocatku vyvoje, po 1 Gyr, po 2 Gyr a po 4 Gyr. #opét nemam Y2!
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4.6 Kolizni vyvoj rodiny 15477

Jako pocate¢ni kumulativni rozdéleni velikosti jsme pouzili vysledky hydrodynamickych
simulaci rozpadu téles, viz obrazek 2.15. Parametry modelu (soubor phys_par.dat) jsou
stejné jako v ptipadé rodiny Itha. Kédem Boulder jsme opét vypocetli kolizni vyvoj
simulovanych téles po dobu 4 Gyr a hledali, v kterém ¢ase jsou si pozorovana a simulovan
rozdéleni nejpodobnéijsi, a tedy odpovidajici x? je nejmensi. K tomu doslo pro

e rychlost srazky 4 km/s, thel 45° a rozmér mateiského télesa 40 km po 0,2 Gyr,
pokud zahrneme télesa s D > 2 km,

e pro rychlost srazky 7 km/s, tthel 30° a rozmér mateiského télesa 70 km po 2,12
Gyr, pokud zahrneme télesa s D > 4 km; pokud uvazujeme télesa D > 1 km, pak
méa x? nejmensi hodnotu po 3,5 Gyr.

Obéma uvedenym simulovanym rozdélenim soucasné odpovida stari 0,35 4+ 0,15 Gyr.

t=0,2 Gyr
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Obrazek 4.5: Kolizn{ vyvoj kumulativniho rozdélent t&les rodiny 15477. Popis odpovidé obréazku
4.1. V tomto pFipadé se jedna o rychlost srazky 4 km/s, tthel 45° a rozmér matetského télesa
40 km. Modelovan byl vyvoj po dobu 4 Gyr. Na obrézcich je znazornéna situace na pocatku
vyvoje, po 0,2 Gyr, po 2 Gyr a stav ve 4 Gyr. V Case t = 0,2 Gyr se pozorované rozdélen{ v
rozsahu velikosti téles D > 2 km na zékladé hledani minimalni hodnoty x? nejlépe shoduje s
modelovanym.
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Obrazek 4.6: Kolizni vyvoj kumulativniho rozdéleni téles modelovany programem Boulder.
Popis viz obrazek 4.5. V tomto pfipadé se jedna o rychlost srazky 7 km/s, thel 30° a rozmér
matefského télesa 70 km. Modelovan byl vyvoj po dobu 4 Gyr. Na obrazcich je zndzornéna
situace na pocatku vyvoje, po 0,5 Gyr, po 2 Gyr a po 4 Gyr. V ¢ase t = 0,5 Gyr se pozorované
rozdéleni v rozsahu velikosti téles D > 2 km na zakladé optimalizace x? nejlépe shoduje s

modelovanym.
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Kapitola 5

Diskuse velkého pozdniho
bombardovani
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Priloha A

Nastaveni souboru param.in integratoru Swift

Obsah souboru param.in je v tabulce 5.1. Popis jednotlivych parametri je nasledujici:

t0: pocateCni Cas; tstop: Cas zastaveni integrace; dt casovy krok v dnech;

dtout: ¢asovy interval mezi vystupy; dtdump: ¢asovy interval mezi uloZzenim aktuéal-
niho stavu;

logické prepinace T/ (true/false): L1: T: zapoc¢teni gravita¢nich momentt Slunce
J2 a J4; L2: T: Odstranovani ¢astic, které se dostanou piilis daleko nebo blizko
Slunci; L3: T: Vypocet Jakobiho integralu ¢astic; L4: T: Vypocet energie a momentu
hybnosti ¢éstic; L5: T: Zapis heliocentrickych orbitdlnich elementii vSech ¢éstic; L6:
T: Zapis heliocentrickych orbitalnich elementu v8ech ¢éstic v isporné formé;

rmin: heliocentrickd vzdélenost, pii které je ¢astice piili§ blizko Slunci; rmax: helio-
centrickd vzdélenost, pii které je castice povazovana za piilis vzdalenou od central-
niho télesa; rmaxu: heliocentrickd vzdalenost, pri které castice prestane byt vazana k
centralnimu télesu; gmin: heliocentrickd vzdalenost, pti které je ¢astice piili§ blizko
centralnimu télesu (u vSech prechozich paramtri plati, Ze je ¢astice po prekonéani
dané hranice odstranéna (pii nastaveni -1 ignorovano) ; lclose: logicky piepinac
T/F: F: Kontrola blizkych piiblizeni k planetam;

binary_outputfile: soubor pro zapis orbitdlnich elementi v casovém kroku z
prvniho radku.

Tabulka 5.1: Obsah souboru param.in

obsah souboru oznaceni
.0d0 365.25d5 10.0d0 t0 tstop dt
365.25d1 365.25d1 dtout dtdump
FTFFTF L1 L2 L3 L4 L5 L6
4.68d-03 100.0 -1.0 4.68d-03 F  rmin rmax rmaxu gmin lclose
bin.dat binary outputfile
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Priloha B

kod ks test
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Priloha C

Obrazky prislusejici orbitalnimu vyvoji
a jeho diskusi

rodiny Fringilla
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Obrazek 5.1: Tento obrazek se od obrazku 3.10 ligi tim, %e obsahuje pouze télesa obsaZena v

katalogu WISE.
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Obrazek 5.2: Tento piipad je podobny obrazku 3.10. Lisi se tim, Ze je pro vybér téles rodiny
pouzit mensi kvadr, odpovidajici rozsahu vlastnich elementi ¢lentt rodiny nalezenych hier-
archickou shlukovaci metodou, konkrétné a, = 2,824 az 2,957 AU, e, = 0,06 az 0,095 a
sinip = 0,28 az 0,3.
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Obrazek 5.3: V tomto pfipadé jsme pouzili stejny kvadr jako v pripadé 5.2, ale vynechali jsme
vSechna télesa neobsazend v katalogu WISE. VSe ostatni je popsano u obrazku 3.10.
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Obrazek 5.4: V tomto piipadé jsme pouzili
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metodou z téles katalogu AstDyS. V8e ostatni viz obrazek 3.10.
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