
Rodiny planetek 0.1

0.1 Rodiny planetek

Rodiny planetek jsou vlastně shluky podobných drah. V třírozměrném prostoru
vlastní velká poloosa ap, vlastní excentricita ep a vlastní sklon Ip je patrných
přibližně 40 rodin. Pojmenovány jsou vždy po asteroidu, který má nejnižší číslo
v katalogu.

Rodiny nejsou vidět přímo jako shluky na obloze, zejména proto, že jejich členy
mají různé velké poloosy a, tedy i úhlové rychlosti n

.
=
√
GM�a

−1,5, a na obloze
se jaksi „rozejdouÿ. Navíc frekvence precese argumentů pericenter ω i výstupných
uzlů Ω citlivě závisejí na a, dráhy členů jsou pak různě natočené v prostoru a ve vý-
sledku jsou planetky rozprostřené v pásu, jehož šířka zhruba odpovídá dvojnásobku
sklonu.

Je prakticky jisté, že rodiny vznikly srážkami planetek a následným orbitálním
vývojem, zapříčiněným gravitací planet a Jarkovského/YORP jevem. Porovnáme-li
objem největšího člena rodiny a všech členů dohromady, obdržíme poměry LF/PB
od 0,01 do skoro 1. To znamená, že se jednalo buď o katastrofický rozpad mateřského
tělesa, nebo o pouhé kráterování, anebo cokoliv mezi tím.

0.1.1 Pravděpodobnost kolize

Protože planetky jsou rozptýlené v obrovském prostoru, vzájemné srážky jsou velmi
málo pravděpodobné. V hlavním pásu je příslušná pravděpodobnost vlastně „nulaÿ
(Dahlgren 1998):

Pi '
N

npTR2
.
= 3,1 · 10−18 km−2 ·yr−1 , (1)

kde N je počet přiblížení na vzdálenost menší než R za dobu T , přičemž počet párů
np, které se mohou potkat, je prostě n(n−1). Naštěstí máme dostatek času — střed-
ní doba mezi katastrofickými rozpady (v hlavním pásu) je přibližně (Farinella aj.
1998):1

τdisr ' 16,8 Myr
√

[R]m , (2)

kde R značí poloměr planetky. Kolize, která nestačí na rozpad, ale na změnu směru
rotační osy ano, nastává v průměru za:

τreor ' 15,0 Myr
√

[R]m . (3)

Všimněme si, že pokud za τdisr dosadíme 4,5 Gyr, vyjde R ' 70 km. To znamená, že
největší planetky, jako Ceres nebo Vesta, pravděpodobně zůstaly od svého vzniku
netknuté.

1 Jednoduchý algoritmus Monte-Carlo pro modelování kolizí může vypadat následovně. Na-

stane během následujícího časového kroku ∆t rozpad? Spočtu pravděpodobnost p = 1 − e−
∆t
τ ;

vygeneruji náhodné číslo x ∈ 〈0; 1〉; jestliže x < p nastane rozpad, jinak ne.
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Chceme-li vypočítat kolizní frekvenci pro jinou situaci, musíme kromě Pi vědět,
jak velký projektil je třeba k roztříštění terče? Podle Bottke aj. (2005) je:

ddisrupt =

(
2Q?D
V 2

imp

)1/3

Dtarget ,

kde Q?D je pevnost planetek (diskutovaná v kap. ??), Vimp typická dopadová rychlost
a Dtarget velikost terče. Frekvence, s jakou se tělesa daného rozměru rozpadají, je
pak:

fdisrupt = Pi
D2

target

4
nprojectntarget ,

kde nproject a ntarget označují počty projektilů a terčů, jež jsou k dispozici.

0.1.2 Hierarchická shlukovací metoda

Abychom mohli nějak posoudit, které planetky náležejí k sobě, používáme hierar-
chickou shlukovací metodu (HCM, Zappalà aj., 1990). Její princip je jednoduchý:
(i) zvolíme si metriku (tj. míru vzdálenosti mezi dvěma planetkami v prostoru
vlastních elementů; ap = (ap1 + ap2)/2):

v = nap

√
Ca

(
∆ap

ap

)2

+ Ce∆e2
p + Ci(∆ sin ip)2 , (4)

váhy mohou být třeba Ca = 5
4 , Ce = 2, Ci = 2. Obvykle se rozměr rychlosti

AU/den převádí na m/s; (ii) zvolíme jeden asteroid jako prvního člena rodiny, třeba
(221) Eos, a nějakou hraniční rychlost vcutoff , třeba 50 m/s; (iii) testujeme všechny
ostatní asteroidy z katalogu, které nejsou členy rodiny, když mají vzdálenost od
kteréhokoliv člena rodiny v < vcutoff , přiřadíme je do rodiny (tento algoritmus má
složitost N2); (iv) opakujeme (iii), dokud nějaké členy rodiny přibývají.

Identifikace členů rodiny a jejich počet samozřejmě závisejí na zvolené mezní
rychlosti. Příklad závislosti N(vcutoff) je na obr. 1.
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Obrázek 1: Závislost počtu N členů rodiny Eos na zvolené hraniční rychlosti vcutoff . Členy Eosu
přibývají s rostoucí rychlostí neustále, neboť v okolí je mnoho asteroidů pozadí. Naproti tomu
rodina Veritas je od pozadí dobře oddělená, v intervalu vcutoff ∈ (40; 70) m/s je počet členů
skoro konstantní. Při rychlosti 78 m/s Eos a Veritas splynou dohromady. Převzato z Vokrouhlic-

ký aj. (2005).

Členy takto zjištěných rodin mívají zároveň podobná spektra a barvy (Ivezic̀ aj.,
2001), což jen potvrzuje, že planetky původně tvořily jedno těleso. Můžeme si ta-
ké sestrojit kombinovanou metriku, která zahrne i vzdálenost v prostoru spekter.
Nicméně spekter není k dispozici tolik, kolik je známých drah. Pokud se mezi čle-
ny vyskytne nějaký s výrazně odlišným spektrem, pokládáme jej za přimísenou
planetku (interloper), která se pouze náhodou vyskytuje v prostoru rodiny.

Metoda samozřejmě není stoprocentně spolehlivá. Selhává, když se dvě rodiny
překrývají, když se planetky pozadí nabalují na okraje rodiny a není apriori zřejmé,
jakou vcutoff vlastně zvolit, atd.

0.1.3 Rozdělení velikostí populací
Důležitou charakteristikou skupiny planetek je rozdělení velikostí jejich členů. Mů-
žeme sestrojovat celkem dva druhy histogramů pro dvě různé veličiny:

diferenciální/kumulativní pro absolutní hvězdnou velikost/průměr.

Tyto čtyři histogramy četnosti pro jednu a tutéž rodinu Eos jsou ukázány na obr. 2.
Velmi často se plochá šikmá část kumulativního histogramu aproximuje mocninnou
závislostí N(>D) = C[D]γkm, tedy přímkou na grafu (logD, logN(>D)). Pro abso-
lutní hvězdné velikosti používáme aproximaci N(<H) = C ′10α[H]mag , neboli přímku
na grafu (H, logN(<H)). Za předpokladu, že všechny členy mají stejné albedo, pla-
tí mezi indexy vztah γ = −5α. Diferenciální histogramy dN(D) mají indexy sklonu
o 1 menší než kumulativní histogramy N(>D).

Vztah mezi D a H plyne z Pogsonovy rovnice:

H2 −H1 = −2,5 log
E2

E1
= −2,5 log

D2
2

D2
1

= −5 log
D2

D1
.
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Obrázek 2: Histogramy četnosti dN(H), N(<H), dN(D), N(>D) pro rodinu Eos, zjištěnou hie-
rarchickou shlukovací metodou s vcutoff = 55 m/s.

Pro naše účely jej přepíšeme jako H −H1 km = −5 log[D]km a odvodíme logN(<H):

logN(>D) = log(C[D]γkm) =

rovnice přímky︷ ︸︸ ︷
logC + γ log[D]km = logC −

γ

5
(H −H1 km)

=

C′︷ ︸︸ ︷
logC +

γ

5
H1 km

+α︷︸︸︷
−
γ

5
H = logN(<H) .

Diferenciální rozdělení dN(D) je vlastně derivací N(>D), čili:

dN

dD
= Cγ [D]γ−1

km ,

tudíž není divu, že dN(D) = Cγ [D]γ−1
km dD má nižší sklon.

Zdánlivý úbytek těles pro malá D (velká H) je důsledek observační nedostateč-
nosti , malé planetky prostě zatím nebyly objevené. Za určitých předpokladů však
můžeme plochou část histogramu prodloužit a odhadnout tak, kolik malých (nepo-
zorovaných) planetek v populaci je.2

2 Pro odhad velikosti mateřského tělesa se započtením malých nepozorovaných těles můžeme
použít tuto jednoduchou metodu: (i) sečteme pouze objemy pozorovaných těles větších než před-
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Kolizní rozpady obvykle produkují strmá rozdělení velikostí fragmentů (γ ' −4).
Další vývoj srážkami jej „zplošťujeÿ a po určité době, při γ ' −2,5, nastává ustálený
stav, kdy se rozbité planetky doplňují rozbíjením větších, takže sklon rozdělení
N(>D) se dále nemění, jen klesá celková populace (Dohnanyi, 1969). Sekundární
kolize mohou na rozdělení způsobovat „vlnyÿ.

Rozdělení velikostí dynamicky nestabilních populací může být ovlivněno trans-
portním mechanismem, který je závislý na velikosti. Například Jarkovského drift
velké poloosy je nepřímo úměrný velikosti, jako D−1, což může způsobit rozdíl o −1
mezi rozděleními N(>D) zdroje a cíle, protože malá tělesa se přemisťují rychleji.

0.1.4 Rychlostní pole po rozpadu
Numerické modelování srážek hydrodynamickými metodami (SPH) i laboratorní
experimenty škálované na rozměr planetek nám říkají, že fragmenty po srážce od-
letují rychlostmi řádu vrel ' 101 m/s (Asphaug aj., 2002; Michel aj., 2001; Durda
aj., 2006).

Vzhled rychlostního pole fragmentů může být různý: pro kolize s větším poměrem
LF/PB bývá pole izotropní; pro katastrofické rozpady má spíše vzhled úzkého kužele
(obr. 3). Pro izotropní rychlostní pole lze použít třeba model Farinelly aj. (1993):

dN(v) = Cv (v2 + v2
esc)(κ+1)/2 , (6)

kde dN(v) je počet fragmentů s rychlostmi v intervalu (v, v + dv), C konstanta,
vesc =

√
2GM/R úniková rychlost z povrchu mateřského tělesa, a κ = 3,25 zvolený

exponent mocninného rozdělení. Jedná se o rychlosti „v nekonečnuÿ, tzn. že byla
započtena vzájemná přitažlivost fragmentů, kterou bylo třeba překonat.

Obrázek 3: Nákres rychlostního pole po impaktu s různým poměrem LF/PB hmotnosti největšího
fragmentu a mateřského tělesa.

pokládaný limit observační úplnosti Dcomplete (Vcomplete =
∑

i
p
6D

3
i ); (ii) aproximujeme kumu-

lativní rozdělení velikostí mocninnou závislostí (logN(>D) = α log[D]km + β); (iii) prodloužíme
ji od Dcomplete do Dmin = 0, vypočítáme celkový objem mateřského tělesa (samozřejmě je-li
α > −3):

VPB = Vcomplete +
p

6
10β

α

α+ 3

[
Da+3

min −D
a+3
complete

]
. (5)

Výsledek je DPB = 3
√

6
p
VPB.
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0.1.5 Gaussovy rovnice a změny elementů

Jak se mění keplerovské orbitální elementy, když působí určité zrychlení? To po-
pisují Gaussovy rovnice. Zrychlení a = (R, T,W) vyjádříme ve složkách radiální,
transverzální a normálové, a pak:

da
dt

=
2

n
√

1− e2
[T + e(T cos f +R sin f)] , (7)

de
dt

=

√
1− e2

na
[R sin f + T (cos f + cosE)] , (8)

dI
dt

=
W

na
√

1− e2

r

a
cos(ω + f) , (9)

a podobně pro další elementy; n značí střední pohyb (vypočítaný z Keplerova zá-
kona n2a3 = GM), f pravou anomálii, E excentrickou anomálii, cosE = e+cos f

1+e cos f .

Všimněme si, že hlavně transverzální složka mění velkou poloosu, neboť lime→0
da
dt =

2T
n . Rovnice se zejména hodí pro popis negravitačních nekonzervativních zrychlení,

jako jsou tření o atmosféru nebo Jarkovského jev.
Co když se náhle změní rychlost o ∆v = (∆vR,∆vT ,∆vW)? (Tj. situace, která

může nastat při impaktu.) Protože n
2 da = T dt = 1

m
d(mvT )

dt dt = dvT , vidíme, že
místo časových derivací da

dt a zrychlení T musíme v Gaussových rovnicích prostě
psát změny elementů ∆a a změny rychlostí ∆vT .

Typickým výsledkem izotropního impaktu jsou dráhy vyplňující elipsu na grafu
(a, e), nebo dokonce „úsečkuÿ v případě, že f → 0◦ (obr. 4).
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Obrázek 4: Izotropní pole rychlostí ve složkách (vR, vT ), vytvořené podle (6), a jeho obraz v rovině
(a, e) získaný Gaussovými rovnicemi (7)–(8). V tomto případě byla hodnota f = 20◦ a ω+f = 0◦.

V následujícím budeme studovat, jak se orbitální elementy mění dynamickým
vývojem. Jedná se o tři postupné fáze: (i) keplerovská diferenciální rotace; (ii) dife-
renciální precese uzlů a pericenter; (iii) Jarkovského/YORP jev a chaotická difuze.
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0.1.6 Keplerovská diferenciální rotace
Orbitální vývoj drah krátce po impaktu je určen především rozdílným středním
pohybem n planetek. Již za několik tisíc oběhů mají planetky střední anomálie
M = n(t − t0) „rozesetéÿ náhodně v intervalu 〈0, 360◦). Obdobně působí veškeré
gravitační poruchy planet, nejvíce se uplatňují právě ve střední anomálii.

Jednou z velmi mladých rodin, které jsou v této fázi vývoje, je Datura (Nesvorný
aj., 2006; obr. 5). Byla nalezena v pětirozměrném prostoru oskulačních elementů,
nikoli vlastních (ty není možné spočítat pro krátké časové škály). Konvergence úhlů
Ω, $, M pro členy Datury je nejtěsnější v čase (450± 50) ky před současností, což
zřejmě odpovídá okamžiku rozpadu mateřského tělesa. Aby při zpětné integraci
nastala konvergence i ve střední anomálii, je nutné započítat vliv Jarkovského jevu
na velkou poloosu.

Obrázek 5: Konvergence úhlů Ω a $ pro tři členy rodiny Datura (vzhledem k asteroidu (1262) Da-
tura) a histogram možných stáří rodiny určený z 1 miliónu zpětných integrací drah. Jednotlivé
pokusy se liší v rámci nejistoty určení dráhy a velikosti Jarkovského jevu. Rodina vznikla nejprav-

děpodobněji před (450± 50) ky. Převzato z Nesvorný aj. (2006).

0.1.7 Diferenciální precese uzlů a pericenter
V důsledku gravitačních poruch planet precedují dráhy planetek, tzn. že úhly Ω a $
rostou nebo klesají s časem. Rychlosti precese jsou přitom závislé na vzdálenosti
planetek od rušících planet, čili Ω̇(a) i $̇(a) jsou funkcemi velké poloosy. Řádo-
vě za milión let od rozpadu mateřského tělesa se rozdělení úhlů stává prakticky
rovnoměrným na intervalu 〈0, 360◦).

V tomto stavu se nacházejí například rodiny Karin, Veritas, Iannini (Nesvor-
ný aj., 2003). Jejich stáří lze odhalit zpětnou integrací drah v čase, právě kvůli kon-
vergenci úhlů (viz tab. 1). Jarkovského drift ve velké poloose pochopitelně ovlivňuje
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i konvergenci úhlů, a to skrze závislosti Ω̇(a), $̇(a). Nesvorný a Bottke (2004) ob-
jevili, že konvergence drah může být podstatně zlepšena, pokud pro každého člena
rodiny Karin předpokládají určitou hodnotu driftu da

dt (rozptyl Ω a $ v okamžiku
impaktu klesne ze 40◦ na 5◦, což je podle Gaussových rovnic v mnohem lepším
souladu s pozorovaným rozptylem vlastních a, e, i; viz obr. 6). Tyto hodnoty driftu
da
dt , odvozené z konvergence drah, jsou v souladu s obvyklou velikostí Jarkovského
jevu pro planetky dané velikosti.

Tři zmiňované mladé rodiny souvisejí s prachovými pásy , které pozorovala druži-
ce IRAS v infračerveném oboru — rodiny a odpovídající pásy mají velmi podobné
sklony k ekliptice. Při rozpadu mateřského tělesa na fragmenty zřejmě zároveň
vzniklo velké množství prachu, který pak působením Poyntingova–Robertsonova
jevu spiráluje ke Slunci a přitom vyzařuje tepelné záření.

Část prachu je zachycena atmosférou Země a pomalu sedá až na zemský povrch.
Farley aj. (2006) prokázali, že zvýšený obsah lehkého hélia 3He (vzácného izotopu,
u nějž se předpokládá meziplanetární původ) v mořských usazeninách starých (8,2±
0,1) Myr přímo souvisí se vznikem velké rodiny Veritas.

rodina věk/Myr prachový pás
Karin (5,8± 0,2) 2,11◦

Veritas (8,3± 0,5) 9,38◦

Iannini < 5 asi J/K (12,11◦)

Tabulka 1: Mladé rodiny planetek, u kterých se objevuje konvergence délek perihelií a délek
uzlů (jakožto známka srážky, která rodinu vytvořila). Stáří bylo určeno přímými N-částicovými
integracemi. Uveden je též střední sklon odpovídajícího prachového pásu pozorovaného družicí

IRAS.

Obrázek 6: Dráhy členů rodiny Karin na grafech délka perihelia a délka uzlu versus čas. Vlevo: bez
jakýchkoliv negravitačních sil (rozptyl Ω a $ v čase −5,8 Myr je ∼ 40◦). Vpravo: se započtením
Jarkovského driftu velké poloosy (rozptyl drah je jen ∼ 5◦). Současný rozměr rodiny Karin ve
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velké poloose činí ∼ 10−2 AU; Jarkovského drift řádu 10−4 AU je zřetelně viditelný pouze na
grafech Ω(t), $(t). Převzato z Nesvorný a Bottke (2004).

0.1.8 Jarkovského jev a chaotická difuze
Na dlouhodobém vývoji asteroidálních rodin se podílejí zejména Jarkovského jev,
který způsobuje systematickou změnu velké poloosy, a gravitační poruchy planet,
které v místech překrývajících se rezonancí způsobují chaotickou difuzi excentricit
a sklonů.

Co je třeba k výpočtu Jarkovského/YORP jevu? Abychom správně vypočítali
teplotu na povrchu planetky (a poté již snadno infračervenou emisi, sílu a případně
moment síly), musíme znát její dráhu (tj. polohu zdroje záření), velikost a tvar,
orientaci rotační osy a periodu, hmotnost, hustotu povrchových vrstev, albedo,
tepelnou vodivost, kapacitu a infračervenou emisivitu materiálu.

To je mnoho neznámých parametrů. V „nejhoršímÿ případě (a pro velkou větši-
nu planetek) máme pouze dráhu a širokopásmovou fotometrii (ze které lze „hádatÿ
přibližné albedo, velikost a tepelné parametry). Jak překonat tento akutní nedo-
statek fyzikálních parametrů? V případě rodin planetek můžeme použít kolektivní
dynamiku — studovat celou skupinu těles a považovat tepelné parametry za statis-
tické veličiny, tedy zvolit pro ně rozumné rozdělení pravděpodobnosti a přiřadit je
jednotlivým tělesům náhodně.

Na příkladu rodin Koronis a Eos (Bottke aj., 2001; Vokrouhlický aj., 2005) uká-
žeme tři obecné procesy, jak Jarkovského drift spolu s gravitačními rezonancemi
dramaticky ovlivňují celkový tvar rodiny. Můžeme ony procesy nazvat: „ohraniče-
níÿ, „průchodÿ a „záchytÿ.

Za prvé si všimněme tvaru rodiny Eos (obr. 7): je ostře ohraničen na malé hod-
notě vlastní velké poloosy ap, na větších ap je evidentní menší počet planetek,
zejména těch velikých, a rodina je poněkud protáhnutá ve směru k nižším ap, niž-
ším ep a nižším Ip. Tyto pozorované tvary krásně lícují s analyticky spočtenými
hranicemi rezonancí, jmenovitě s rezonancí středního pohybu 7:3 s Jupiterem na
2,955 AU, s rezonancí 9:4 na 3,03 AU a se sekulární rezonancí z1 = g − g6 + s− s6.

Pozorování vysvětlujeme takto: původně, po rozpadu mateřského tělesa, byla ro-
dina kompaktnější; planetky driftovaly Jarkovského jevem směrem k nižším velkým
poloosám a setkaly se se silnou rezonancí 7:3, která rozptyluje jejich excentricity
a sklony nebo je dokonce posílá na dráhy křížící dráhy planet, a tudíž žádný člen ro-
diny není viditelný za rezonancí. Rezonance 7:3 proto ohraničuje rodinu Eos (obr. 7,
vlevo).

Planetky driftující opačným směrem, k větším velkým poloosám, potkaly slabší
rezonancí 9:4. Některé byly schopné jí projít, ale některé byly rozptýlené. Tento
průchod vysvětluje, proč je za rezonancí 9:4 méně planetek a také proč je úbytek
závislý na velikosti — menší planetky totiž driftují rychle a rezonanci překročí na
nízkých excentricitách a sklonech (obr. 7, vlevo).

Mnoho členů rodiny Eos je zachycených v sekulární rezonanci z1; driftují ve
velké poloose působením Jarkovského jevu a zároveň jsou nuceny sledovat librační
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centrum rezonance, jehož poloha však závisí na všech třech orbitálních elementech
ap, ep, Ip. Ve výsledku se nemění pouze velká poloosa, ale i excentricita a sklon,
čímž vzniká jakýsi proud planetek směřující k malým hodnotám ap, ep, Ip, tedy
protáhlý tvar rodiny (obr. 7, vpravo).

Obrázek 7: Rodina Eos ve třírozměrném prostoru vlastních elementů ap, ep a sin Ip. Tři rezonance,
J7:3 a J9:4 (vlevo) a z1 (vpravo) jsou zakresleny spolu s příklady těles driftujících Jarkovského

jevem a interagujících s těmito rezonancemi. Podle Vokrouhlický aj. 2006.

V případě rodiny Koronis je situace trochu odlišná. Rodina je rozdělená na dvě
části, přičemž každá má jinou střední hodnotu vlastní excentricity (ale stejný střední
sklon). Jejich rozdělení koresponduje s polohou sekulární rezonance g + 2g5 − 3g6.
Podrobnější studie ukazuje, že na rozdíl od Eosu zde nejsou možné dlouhodobé
záchyty v rezonanci, ale driftující dráhy přes ni nutně přeskakují. Během tohoto
procesu se jejich ep vždy zdvihnou o ∼0,025, což je přesně pozorovaný rozdíl mezi
středními ep dvou částí rodiny Koronis (obr. 8). Protože rezonance nezahrnuje
frekvence s, sklony sin Ip zůstávají zcela netknuté.
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Rodiny planetek 0.1

Obrázek 8: Simulovaný vývoj 210 planetek (modré čáry) působením Jarkovského jevu, v porovnání
s pozorovanou rodinou Koronis (žlutými tečkami). Interakce se sekulární rezonancí g + 2g5 − 3g6

je zcela zřetelná jako skok v excentricitách poblíž 2,92 AU. Rodina Koronis je také ohraničená
silnými rezonancemi středního pohybu J5:2 a J7:3. Doba trvání simulace je 700 Myr (méně než

pravděpodobné stáří rodiny). Převzato z Bottke aj. (2001).

0.1.9 Vliv YORPu
Na vzhledu rodin se podílí i moment síly vznikající emisí tepelného záření pla-
netek, neboli YORP. Moment síly totiž mění sklon rotační osy a periodu (skrze
dL/dt = M), a tímto prostřednictvím i velikost Jarkovského driftu ve velké poloose.
YORP obvykle rotační osu sklápí kolmo k rovině dráhy na časové škále 101 Myr
(pro kilometrovou planetku), hodnoty obliquity jsou pak blízké γ ' 0◦ nebo 180◦;
Jarkovského denní jev je v takovém případě maximální.

Například pro rodinu Merxia je ovlivnění YORPem dobře viditelné na grafu
velká poloosa – absolutní hvězdná velikost (Vokrouhlický aj. 2006; obr. 9). Typický
tvar do ‘V’ je způsoben jednak počátečním rozpadem a jednak Jarkovského jevem
— obojí může malé fragmenty (s velkým H) více rozprostřít ve velké poloose.

YORP je příčinou zvýšené koncentrace malých planetek na okrajích rodiny (a je-
jich úbytku ve středu), protože Jarkovského jev je YORPem (narovnáním osy)
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vlastně zesílen. Podrobnější analýzou rozložení planetek v rovině (ap, H), respek-
tive v jednorozměrném parametru C = ∆ap/100,2H , kde ∆a je vzdálenost tělesa
od středu rodiny, je možné odlišit, jak mnoho byla tělesa rozptýlena počátečním
rozpadem a jaký rozptyl získala postupně Jarkovského jevem. Odtud lze odvozovat
i stáří rodiny; pro Merxii vychází 238+52

−23 Myr.
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Obrázek 9: Rodina Merxia (identifikovaná metodou HCM pro rychlost vcutoff = 80 m/s) zobra-
zená na grafu velká poloosa – absolutní hvězdná velikost. Planetky vně tvaru ‘V’ (šedé tečky)
jsou pravděpodobně přimísené a nesouvisejí s rodinou. (1327) Namaqua má ostatně potvrzený

spektrální typ X, odlišný od typu S ostatních členů rodiny. Převzato z Vokrouhlický aj. 2006.

Pro probíhající vývoj působením YORPu existují i další důkazy, například v ro-
dině Koronis je skupina planetek, které mají dvojaké rozdělení sklonů rotačních os
(Slivan aj. 2003; obr. 10). Prográdní skupina má periody 7,5 až 9,5 h, obliquity
42◦ až 50◦ a dokonce podobné ekliptikální délky pólů soustředěné v rámci 40◦.
Hodnoty pro retrográdní skupinu jsou P < 5 h nebo P > 13 h a γ ∈ (154◦, 169◦).
Toto pozorování bylo velmi překvapivé, protože kolize by měly vytvářet náhodné
rozdělení rotačních stavů, rozhodně ne bimodální.
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Rodiny planetek 0.1

Obrázek 10: Modely tvaru a rotační osy deseti planetek rodiny Koronis (vlevo) a polární graf
perioda – obliquita pro tutéž skupinu (vpravo). Upraveno podle Slivan aj. (2003).

Příčinou tohoto stavu je zvláštní souhra YORPu a spin-orbitální gravitační rezo-
nance (Vokrouhlický aj., 2003). Vývoj od nějakého náhodného rozdělení rotačních
os je zprvu určován YORP jevem, který γ snižuje a P zvětšuje. Po asi 1 Gyr, když
frekvence precese dosáhne hodnoty ' 26 ′′/yr, je rotační osa zachycená ve spin-
orbitální rezonanci s6 („se Saturnemÿ) a tato posouvá γ k 50◦, P k 8 h, a také
vynucuje rovnoběžnou orientaci os v prostoru. Okolo času 2,5 Gyr, což je přibližný
věk rodiny Koronis, je soulad modelu s pozorováním výborný. Obdobně je možné
vysvětlit i existenci retrográdní skupiny. Zde není žádná významná spin-orbitální
rezonance, takže rotační osy se vyvíjejí YORPem volně, až k asymptotickému stavu.

Obrázek 11: Polární graf perioda – obliquita zobrazující Slivanovu prográdně rotující skupinu. Po-
zorované planetky jsou označené trojúhelníčky, počáteční stav numerického modelu (s obliquitami
γ ∈ (0◦, 90◦) a periodami P = 4–5 h) šedými kroužky a konečný stav po 2,5 Gyr černými kroužky.
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Čárkovaná čára se šipkou znázorňuje dynamický vývoj a dvě fáze, kterým dominuje: i) YORP;
ii) záchyt v rezonanci. Upraveno podle Vokrouhlický aj. (2003).

0.1.10 Rodiny v rezonancích
Rodiny byly objeveny i mezi rezonančními asteroidy. V rezonanci středního pohybu
3:2 s Jupiterem, přesněji v její stabilní oblasti, jsou to rodiny Schubart a Hilda.
V rezonanci 1:1, tedy mezi Trojany, je zřetelná například rodina Eurybates.

Obecně je dynamika v rezonancích odlišná, určuje ji zejména gravitační vliv Ju-
pitera. V rezonancích prvního řádu (např. ve 3:2) velká poloosa planetky vykonává
rychlé oscilace okolo libračního centra, ale jinak je „zamknutáÿ Jupiterem. Namísto
obvyklého Jarkovského driftu ve velké poloose zde funguje rezonanční Jarkovského
jev , který systematicky mění excentricity planetek. V případě malé tepelné vodivos-
ti a prográdní rotace planetek se excentricita zvětšuje, u retrográdních se zmenšuje
(Brož a Vokrouhlický, 2008; obr. 12).
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Obrázek 12: Vlevo: pozorované planetky v rezonanci 3:2 s Jupiterem na grafu rezonanční velká
poloosa – rezonanční sklon. Dvě rodiny, Schubart a Hilda, jsou zřetelné díky malému rozpty-
lu sklonů. Vpravo: vývoj excentricit syntetické rodiny rezonančním Jarkovského jevem na grafu
(a, e), v porovnání s pozorovanou rodinou Schubart. Obrázek zachycuje situaci v čase 1,7 Gyr po
simulovaném vzniku rodiny, kdy je rozptyl excentricit v dobré shodě s pozorováním; šedivé linie

naznačují vývoj až do 4 Gyr. Převzato z Brož a Vokrouhlický (2008).

14



Literatura

Učebnice

[1] Beatty, J. K., Petersen, C. C., Chaikin, A.: The New Solar System. Cambridge: Cam-
bridge University Press, 1999. ISBN 0521369657.

[2] Bertotti, B., Farinella, P., Vokrouhlický, D.: Physics of the Solar System. Dordrecht:
Kluwer Academic Publishers, 2003. ISBN 1402014287.

[3] Bottke, W. F., Cellino, A., Paolicchi, P., Binzel, R. P. (editoři): Asteroids III. Tuscon:
The University of Arizona Press, 2002. ISBN 0816522812.

[4] Canup, R. M., Righter, K. (editoři): Origin of the Earth and Moon. Tuscon: The Univer-
sity of Arizona Press, 2000. ISBN 0816520739.

[5] Fernández, J. A.: Comets. Nature, dynamics, origin and their cosmogonical relevance.
Dordrecht: Springer, 2005. ISBN 1402034903.

[6] Festou, M. C., Keller, H. U., Weaver, H. A. (editoři): Comets II. Tuscon: The University
of Arizona Press, 2004. ISBN 0816524505.

[7] Murray, C. D., Dermott, S. F.: Solar System Dynamics. Cambridge: Cambridge Univer-
sity Press, 1999. ISBN 0521575974.

[8] de Pater, I., Lissauer, J. J.: Planetary Sciences. Cambridge: Cambridge University Press,
2010. ISBN 0521853710.

[9] Seidelman, P. K. (editor): Explanatory Supplement to the Astronomical Almanac. Wa-
shington: U. S. Naval Observatory, 2005. ISBN 1891389459.

Reference

[10] Alvarez, L. W., Alvarez, W., Asaro, F., Michel, H. V.: Extraterrestrial cause for the
Cretaceous Tertiary extinction. Science, 208, s. 1095, 1980.
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