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Toto je castecné sylabus a ¢astecné zaznam prednasky, ktery budu postupné
dopliiovat a upfesnovat. Obrazky vétsinou nejsou zarazeny piimo zde, ale vysta-
veny na webu vyse. Kapitoly s * jsme na prednédsce explicitné neprobirali (ale
byla by skoda o nich nevédét, ze). Verze 31. 1. 2006.

Jak vlastné vypadaji planetky na obloze? Jako malé ,hvézdicky“, které se
vzhledem ke vzdalenym hvézdam pomérné rychle pohybuji, typicky o jednu thlo-
vou minutu za hodinu od vychodu k zdpadu a okolo opozice o ptil ’ zpétné.

A kde jsou na obloze? Vlastné vsude, ale vétSina se soustiedi podél ekliptiky
(obr. 1).12
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Obr. 1 — Hammerova stejnoplocha projekce oblohy v rovnikovych souradnicich s polohami
asteroidti v okamziku 15. 12. 2005 0 h UT; zvyraznéna jsou blizkozemni télesa a Trojané (skupina
obihajici pred Jupiterem se nékdy nazyva Rekové).

I Uvédomme si orientaci svétovych stran a polohu ekliptiky pravé ted (v prosinci). Veder zaii
vysoko nad jihem Pegastiv ¢tverec a pod nim podzimni ekliptikalni souhvézdi Ryb, asi 40° nad
obzorem. Na jihozapadé mizi letni Stfelec a na severovychodé se objevuje Byk s Plejadami,
pobliz kterych ekliptika prochazi.

Pro zobrazeni oblohy muZzeme pouzit Hammerovu stejnoplochou projekci definovanou jako:
= 2R+\/2 cos ¢ sin % R\/2sin ¢
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Asteroidy jsou nejpocetnéjsi skupinou téles ve sluneéni soustave, pocet pozo-
rovanych je asi 3 - 105, z toho oé¢islovanych (majicich piesné orbity) je 105.

Co o nich vétsinou vime? Ne mmnoho: drdhu a absolutni hvézdnou velikost.
(a tedy periody otadeni a amplitudy svételnych zmén), z toho asi u 102 bylo
mozné odvodit polohy rotac¢nich os pripadné modely tvaru. Spektra byla pofizena
pro 102 téles, pro 10° téles mame alespoii fotometrii v Sirokopasmovych filtrech.
5 asteroid (Gaspru, Idu, Mathildu, Eros a Itokawu) navstivily kosmické sondy,
takze zname jejich detailni topografii, rozlozeni kraterd na povrchu apod.

95 % katalogizovanych asteroidii se nachézi v hlavnim pdsu mezi 2,1 a 3,3 AU;
nékdy se popularné tika ,mezi Marsem a Jupiterem®, ale za Marsem a pred Ju-
planet a 1600 patii mezi blizkozemni asteroidy, které kiizi dradhu Zemé nebo se
k ni alespon pfiblizuji a mohou se v budoucnu stat potencialné nebezpecénymi.

Mezi zbyvajicimi 5 % jsou Trojané, skupiny asteroidi obihajicich po podobné
draze jako Jupiter, v okoli Lagrangeovych bodt L4 a Ls, tzn. asi 60° pied a za
Jupiterem. Kentauri, obihajici v oblasti mezi Jupiterem a Neptunem, znadme asi
10%, a transneptunickyjch objektii (TNO) 103. Nebudeme se na né soustiedit, nés
zajima hlavni pés.

Skute¢ny pocet vSech asteroidti hlavniho pasu vétsich nez 1km (véetné dosud
nepozorovanych) je 10°. Trojant je kupodivu vice, 107, pozorujeme jich méné jen
proto, zZe jsou vzdalenéjsi a ponékud tmavsi nez asteroidy hlavniho pasu. Kentaurt
a TNO je mimochodem jesté vic (viz obr. 2).
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Obr. 2 — Diferencialni rozdéleni cetnosti absolutnich hvézdnych velikosti rtznych populaci
asteroidi, véetné odhadu observac¢ni nedostatecnosti.

Jak vypadaji excentricity a sklony drah? Vétsinou diky ptisobeni Jupitera a Sa-
turna dost osciluji, Ae ~ 0,1 a7 0,3, Ai ~ 5° az 10°, s periodami Fadu 10! aZ
10%y.

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

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

— ,rozmazani“ struktur = zavadime vlastni elementy stabilni po ~ 10 My, po-
¢itané analyticky, numericky (viz Milani a Knezevi¢ (1994)); my pouzivame
vicestupriovy konvoluéni filtr (Kaiserova okna) dle Quinn aj. (1991) = stfedni
elementy, na né aplikujeme zpiesnénou Fourierovu transformaci (Nesvorny a Si-
dlichovsky (1997)), zahodime planetarni frekvence a jejich kombinace (protoze
jejich amplitudy jsou Gmérné e, Iyjanety a nejsou vlastni planetce) = vlastni ele-
ment je amplituda nejvétsiho ze zbyvajicich ¢lent; pri filtrovani se uzivaji nesin-
gularni elementy a, h = ecosw, k = esinw, p = sin é cos (2, g = sin % sin 2.

— obr. (ap, ep), (ap, sin I,): malo asteroidii v rezonancich, shluky = rodiny, hranice
hlavniho pésu, e, I jsou veliké < pro¢ to tak vypada?
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— hranice kiizeni drah planet ¢ = a(1 —¢e), Q = a(1 + ¢e), kdyZ ¢ = Qmarsu =
1,66 AU nebo Q = gyupitera = 4,61 AU = hyperboly na grafu e(a)

— rychlosti: orbitalni® ~ 20km/s, relativni ~ 5km/s (kvili nenulovym e, I),
tnikové? < 0,5km/s = pii kolizich dochazi k rozpadiim

— celkova hmotnost 5-107%4 Mg, = 1,5-107% M, >99% tbytek hmotnosti v pro-
toplanetarnim disku na obr. o(r) (,rozprostfeni“ hmoty planet a ,doplnéni“
o tékavé plyny) = ziejmé divoka historie, dynamické ,zahfati

Kde ziskat orbitalni data a absolutni hvézdné velikosti? (Tato slova dejte

hledat Googlovi.) MPC (Minor Planet Center) — i efemeridy; AstOrb Lowell;

JPL Horizons — i efemeridy; NeoDyS AstDyS — vlastni elementy; Sloan Digital

Sky Survey Moving Object Catalogue.

Kde ziskat svételné kfivky? MPC (Minor Planet Center); NASA ADS —
jednotlivé asteroidy; Petr Pravec NEO.

Kde ziskat spektra (barvy)? SMASS; S30S2; SDSS MOC.

Mezery a hranice < rezonance.

— Kirkwoodovy mezery (Kirkwood, 1850) odpovidaji rezonancim stfedniho po-
hybu s Jupiterem 3/1, 5/2, 2/1, ...; naopak ve 3/2 je shluk

— sekuldrni rezonance vg = (g — g6 = 0) (precese w probiha stejné rychle jako

u Saturnu)

Koincidence mezi strukturami hlavniho pasu a spoc¢tenymi hranicemi rezonanci
byla zifejmé, ale dlouho se nevédélo, pro¢ tam jsou mezery nebo dokonce shluky;
dnes vime, zZe kdyzZ se rezonance prekryjvaji, vede to k chaosu a velkoskalové difuzi
e, I. (To ale samo o sobé& nestaci na vysvétleni mezer, protoze ,nahote“ zadné
asteroidy nejsou.)

Mezery vznikaji az kvtili kizeni s drahami planet, pfi ndhodném blizkém pribli-
zeni se totiz méni takiikajic skokem velka poloosa, tudiz i stfedni pohyb a asteroid
se dostava mimo rezonanci. (Pozoruhodné je, ze ki{zi¢h pozorujeme v soucasnosti
v okoli Zemé docela dost; na blizkozemnich drahach mohou ale vydrzet jen asi
10 My, takze zfejmé musi byt odnékud dopliiovani.)

Dopliuje je Jarkovského/YORP negravitacni sila, jez pomalu méni velké polo-
osy asteroidi a posouva je do rezonanci. Sice nestaci zaplnit mezery, ale udrzuje
populaci blizkozemnich asteroidd po miliardy rokt v ustadleném stavu, coz odpo-
vida poc¢tu a staii mésic¢nich kraterti, kde mame kolize zaznamenany.

2
Yk

3 Kruhovou keplerovskou rychlost si spo¢tu snadno: m—jpl = G—Af;", Vkepl = GTM =
6,7-10—11.2.1030 -
\/TTIH/S = 20km/s.
4 Unikova rvchl . ‘e B = Eo — 1 2 GMplanetky Mmoje  _
nikova rychlost vesc: v oo je Fx = EFp = 0 = 5MmojeVesc — — L po s = 0=

Vese = /2 = | /81Go- R o R. Pro Ceres: R = 500km, M = 10*' kg = 510710 Mg, =
Vesc = 500 m/s; pro malé planetky vychazeji ~ 1 m/s.
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— miru chaosu lze popsat LCE

— oscilace elementt v rezonancich vysvétluji Lagrangeovy rovnice
obr. a(t), e(t), i(t) mimo a uvnit¥ rezonance
obr. pocet vs. stafi mési¢nich krateri

— nazvy nékterych populaci: J2/1 Zhongguo a Griqua (Broz aj., 2005), J3/2
Hilda, J4/3 Thule.

— rezonance pqu, fad rezonance je p (tomuto éislu byvaji tmérné perturbace)

— kriticky thel o = %)\J — %)\ — w, cirkulace, librace

a3

g T2

— Kdyz chci zjistit polohu sekuldrni rezonance: numericky spoc¢tu frekvence g a s
v celém hlavnim pasu a podivam se, kde jsou rovny frekvencim planet gs, gg,
..., Sg, ...a jejich kombinacim = izoplochy v prostoru (ap, ep, Ip,)

3
— Jak zjistit pfibliznou polohu rezonance stfedniho pohybu? 3. KZ: % =

g5 4,26 /yr

ge 28,25

gr 3,09

gs 0,67

s5 neexistuje
s¢ —26,34
s7  —2,99

sg  —0,69

Tab. 2 — Hodnoty zakladnich frekvenci planetarniho systému (takto preceduji planety, protoze
pusobi na sebe navzijem; takto jsou rozestavény). Frekvence ss neexistuje, protoze Jupiterav
uzel drahy necirkuluje. Pfepocet na periodu cirkulace v rocich je snadny: 360 - 3 600" /gs.

— nékdy mohou byt podstatné i rezonance t¥i téles (Jupiter—Saturn—planetka),

»zbésilé* kombinace (napf. s — s4 — sg + ), spin orbitdlni rezonance, ...
*Lyapunovuv charakteristicky exponent (LCE): méjme dynamicky systém
X = F(X) s feSenim X (t); V(t) je feSeni variacni rovnice V = %(X(t))V
(tj. linearizované pohybové rovnice, popisujici, jak roste rozdil dvou trajektorii),
pricemz X je pocatecni orbita a V[ pocateéni podminka variac¢ni rovnice. LCE
X(Xo, Vo) = limy— oo @; ~v(t) = In |“/‘§;‘)| Normalné numericky integruji variacni
rovnice, ukladam si hodnoty v a ¢t po néjaky dostatecné dlouhy ¢as, pak provedu
linedrni fit v = xt metodou nejmensich ¢tverci a sklon x je (pfiblizné) LCE.
Lyapunoviiv ¢as Ti, = <. Pro vicerozmérné systémy nelze snadno vizualné rozlisit
regularni a chaotické trajektorie, takze LCE je uzite¢nou pomtckou.

— rozdil mezi lokalnim chaosem a velkoskalovou nestabilitou

obr. LCE(a)
*Lagrangeovy planetarni rovnice, aneb jak se méni elementy planetky pt-
sobenim konzervativnich zrychleni a = —VR, kde R je potencidl nazyvany po-

ruchovd funkce? Pro¢ je tento popis vhodnéjsi pro vzajemné pusobeni Slunce,
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planet a planetky nez Gaussovy rovnice? Jednak vyuiijeme silu hamiltonovského
formalismu a jednak je R o = Jednodu551 funkei nez |F| < =. Mym cilem je tedy
popsat pohyb pomoci hamlltonlanu

Gm

H=Hy+R= 2——+R

1
2P
kde Hy je keplerovskd ¢ast hamiltonidnu, snadno integrovatelnd (jak uz vime
z problému 2 téles). NapiSu rovnou jeden vysledek. Lagrangeova rovnice pro velkou
poloosu a je:

lda 2 OR (1)
adt  na? o
Podobné jako v rovnicich pro %, % zde vystupuji parcidlni derivace R podle

. / N < v dQ dw d IR
tihlovych elementt drdhy @, (2,0 oc A. (A opacné, v 57, <77, 57 jsou 57, ...)

Jak ale vypada to zahadné R? Spoctéme si jej pro tii télesa indexovana 0,
1, 2 (®, planetu a néjakou planetku). Zrychleni @ zndme dobie z Newtonova
II pohybového a gravitaéniho zdkona. V tézistovém systému, ktery je inercialni,
miizeme pro vSechna télesa psat jednoduse II. pohybovy a gravitacni Newtontv

zakon:

a; = ~GM
dt2 Z j|R R|3

Ovsem kvuli nasemu R musime pf"ejit do heliocentrického r; = R; — Ry. Tam uz
to nebude tak pékné, protoze je neinercidlni a objevi se ndm tak dalsi (zdanlivé)
sily, resp. zrychleni. Pro planetku ¢. 2 pi8i (a snazim se vSude za R; — R; dosadit
r; — r;, davajic pozor na znaménka):

d2r2 B d2R2 d2R0

de2 — de2 dt2
—GMO

—n

—GM, - ( aM, L — G, _'2> -

Ir \ r \3 Leli

rz r
= —G(My+ M GMy | ———=— 3| -
(Mo + 2) + 1(|r1_r2|3 ri”)

|"2 —rf?

Prvni ¢len s Myre vyjadiuje primé ptisobeni Slunicka 0 na planetku 2. Druhy ¢len
Morsy je pusobeni planetky 2 na Slunicko 0 jez se v heliocentrickém systému jevi
jako odstfedivé zrychleni. (Dohromady by zptsobily pohyb po elipse, obdobny
problému dvou téles.) Tteti ¢len ri — ro vyjadiuje pfimé plisobeni planety 1 na
planetku 2. Nesmime zapomenout na ¢tvrty ¢len, kde figuruje r;. Co déla poloha
planety 1 (vzhledem ke ®) v pohybové pro planetku 27 I planeta 1 totiz ptisobi na
Slunicko, ¢imz se ndm Sine pocatek souradnicové soustavy a vznika tak odstiedivé
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(,zdéanlivé*) zrychleni na planetku 2. Cleny s M; (tj. poruchy ptisobené planetou 1
na planetku 2) jsem si logicky seskupil.

Ceho je to gradient? Kdyz si vapomenu®, ze Vr-¢c = c a V% = — 13, je ziejmé,
ze onen gradient (vzhledem k ry; ry je zde konstanta) vychazi takto:

d2r2

1 1 r
W = —V,2 |:—G(M0 + Mg)f — GM1 ( r ;>:|

T2 R

a vSechno, co souvisi s planetou 1, zahrnu do R:

1 r
Ro1 = —GM; < r ;)

T

To jsou tedy primé plus nepiimé gravitacni poruchy planety 1 na planetku 2
vyjadiené jako potencidl. Staci je pfipocitat ke keplerovskému hamiltonidnu H
: P dp;
a Hamiltonovy rovnice % = gfi , &= ,gg '
fadnice s ¢asem (vlastné feknou jen jak vypadaji ¢asové derivace soufadnic ¢*
a hybnosti p;, integraci podle ¢asu budu muset jesté provést). Samoziejmé bych
2

byl schopen napsat i pohybovou rovnici ddt';l pro planetu ¢. 1 a piislusnou Rqo;
ostatné jsou spolu tzce provazané, ze. Také bychom mohli problém zobecnit tfeba
na N téles, ale to bychom misto jednickovych proménnych v Ro; museli psat
Zi:l..N,i;&Q blabla. . .

Je hezké, ze mam R jako funkci r;, ale v Lagrangeovych rovnicich (1) jsou par-
cidlni derivace podle elementii. Proto bych potieboval R jako funkci (a1, e1, i1, 1,
w1, A1, a2, . ..), abych mohl v klidu derivovat. Obvykly postup: R je periodickou

funkci uhla, takze ji rozvinu do Fourierovy fady jako

mi pak feknou, jak se méni sou-

Ro1 = Z Ciji cos(i1 A1 +i2Ae + j1w1 + jowa + k11 + k2 s) .
1,5,k

»Maly* problém: uréit C;;;. (Vétsinou se pouzivaji mocninné rozvoje v e, i; alge-
braické manipuldtory jsou pfitom schopné v paméti udrzet mnoho miliéni ¢leni.)
Pro¢ tam jsou jen kosiny? Ro; je preci suda funkce neménici znaménko pii za-
méné znamének vSech hlt (aneb ,planety se nezacnou odpuzovat, ani kdyz se

1
5 Kdo nevéri, at si parcidlni derivace sam spocte: r = (z,y, 2), % = (@2 +y2+22)"2,Vf=

(2,95, 91) or _
Oz’ dy’ 0z )’ dx




na hlavu postavim®).% Nakonec budu integrovat dle Lagrange. P¥itom se jisté vy-
skytne situace ,, [, &al‘iﬁﬁ = koef .%m“, coz muzZe byt zajimavé, kdyz
argument — 0, protoze pak je kaoref veliké, vznikaji tedy velké oscilace a, e nebo i,
neboli dochéazi k rezonanci. Piisobeni planety 1 rozkyva drahu planetky 2 obdobné

jako v pripadé nucenych kmit tlumeného harmonického oscilatoru.

Shluky < kolize.

Shluky neboli Hirayamovy rodiny (Hirayama, 1918) — pozistatky srazek, pti
nichz jsou vzajemné rychlosti < orbitalni (o srazkach spekuloval jiz Olbers (1802),
hned po objevu 2. planetky)

— zname asi 40 rodin (pojmenovany po asteroidu s nejniz$im ¢islem)

— energie kolizi: od povrchového kraterovani po katastrofické rozpady

— odhad stfedni doby mezi katastrofickymi kolizemi v hlavnim pasu (Farinella aj. .
1998): 7aisr = 16,8 My+/[R].n, pouhd reorientace rotaéni osy v priméru po
Treor 15,0 My+/[R]m- (Jednoduchy Monte-Carlo model: Nastane v nésledujicim
casovém kroku dt rozpad? Spoc¢tu p = 1 — exp f%; vygeneruji ndhodné ¢islo
x € (0;1); jestlize < p = rozpad, reorientace.)

— shluky (wve1) jsou prilis veliké na to, aby vznikly ,&istou® kolizi (numerické
modelovani i skalované laboratorni experimenty nam fikaji, ze rodiny vznikaji
mensi, nez je dnes pozorujeme) < Jarkovského/YORP efekt, chaoticka difuze

— viz HCM, tlak pc, Vimpact > Vesc, Pevnost @

— viz animace rodiny Eos (negravita¢ni vyvoj vs. rezonance J7/3, J9/4, g — g6 +
s — S¢)

Hierarchicka klastrovaci metoda (HCM) (Zappala aj., 1990):

— studium shluki asteroidti v prostoru vlastnich elementii, které asteroidy spolu
néjak souvisi?

2
— metrika v = nap\/Ca (Aap> + CeAe2 + Ci(Asiniy)?, volise Cy = 2, C, = 2,

ap
C; = 2, rozmér rychlosti AU/den — m/s
— asteroid patfi do rodiny, kdyz ma alespon k jednomu asteroidu vzdalenost mensi
nez Vcutoff

6 Jak tedy vypadé vyslednd funkce? V ptipadé, kdy je planetka 2 pobliz rezonance 3:1 s pla-

netou 1, tzn. ze kriticky argument o = 32 — A\; — 2ww2 se méni pomalu, vsechny rychlé oscilace
v R se vystifeduji a necham pouze podstatné ¢leny s velkou amplitudou, pak:

GM;

az

Ro1 = —

[Fs(a)eg + Fr(a)ez cos cr}

al

kde a = @ @ F () jsou pomalu se ménici funkce fadu 1. Kdybych to dosadil do Lagrangeovych
rovnic, ziskdm pro o rovnici typu harmonicky oscildtor a zjistim také, ze oscilace az(t) a ea(t)
jsou spolu sprazené.



— jak vypada N (veutosr) pro rostouci mezni rychlosti; spektrélni podobnost rodin
(Ivezi¢ aj., 2001)

Jaky je tlak p. uvnitt planetky? Gravitacni sila je v rovnovéze s elektromag-

netickymi silami, jez modelujeme jako gradient tlaku. Sila na objemovy element je

dpdS + Gm(:?zdm =0, kde m(r) = 37ro(r) je hmotnost koule uvnitt (gravita¢ni

plisobeni kulové obalky vné je nulové) a dm = dSdro(r). Potom

dp 4 2
e gTEGTQ (r).

Problém je, Ze neznam stavovou rovnici materidlu o(p,T) (zahrnujici t¥eba fa-
zové prechody kamene pii vysokych tlacich a podobné slozitosti). Nastésti pri
malych p. mohu predpokladat primitivni stavovou rovnici ¢ = konst. (Ostatné,
zkuste si zatla¢it na kdmen.) Diferencidlni rovnici pak integruji snadno: fop “dp =

0
4 2 0 Pe 4 2 | r2 .
-G dr, = —znG [ } ledek
31Go er r, [plh 31Go® |5 Ravyse e

2
Do = gnngRg.

Pro Ceres s R = 500km, M = 102! kg vychéazi ¢iselné p. = 2 - 108 Pa, coz bychom
si teoreticky mohli pfiblizit podminkami v pozemském ocednu (kde p = hog) jako
tlak v hloubce 20 km pod hladinou. (Pro Zemékouli by ndm z jednoduché teorie
vysel tlak 2 - 10! Pa.)

V redlném piipadé bude ziejmé o(p,T) néjak rist s tlakem, takze p. potom
vyjde jesté vyssi. Pro Zemi vyplyva ze seismickych méfeni, jez jsou citlivd na
profil hustoty, realisti¢t&jsi hodnota 3,6 - 1012 Pa. To je mimochodem mnohem vic,
nez jsme schopni doséhnout v laboratofi, takze si o(p, T') nemtizeme néjak snadno
mérit.

Jaka je pevnost Q planetky aneb ,,jak moc do ni musim prastit“, aby se kousky
rozletély do co? Nejprve se zabyvejme gravitaci. Potencidlni energie objemového
elementu je dEg = —GLT)dm, kde m(r) = %m“?’g; misto dm mohu vzit celou
slupku 4nr2drp. Vazebnou gravita¢ni energii homogenni sféry pak spoc¢tu integraci

' 517 2
16 16 r 16 3GM
by = dEg = 172G R = 712G 02 — 24,2p5 _ ° .
/v G /0 3Tch 3TCGQ 51, 15TEGQR—5

Tato energie na jednotku hmotnosti, neboli gravita¢ni pevnost, vychazi

Ev = é1'[GQR2 x R?.

@= ITR% 5
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Pro télesa mensi nez asi 200 m je naopak rozhodujici pevnost materidlu (elek-
tromagnetické sily) a @ o ﬁ, protoze ve vétsich kusech se néjak castéji vyskytuji
praskliny a lze je tak snadnéji rozlomit. (Ostatné, zkuste si rozlomit maly kaminek
a velky kdmen.)

obr. pevnost vs. rozmér

obr. makroporozita’” vs. rozmér

Blizkozemni objekty (NEO, ¢ < 1,3AUAQ > 0,983 AU):

— 3 skupiny: typ Apollo a > 1AU A g < 1,017AU (nebot eg = 0,0167), Aten
a<1AUAQ > 0,983 AU, Amor 1,017AU < ¢ < 1,3 AU

— prehlidkové dalekohledy objevujici asteroidy (nejen NEO): 1. LINEAR (10krat
vice nez 2.), 2. Spacewatch, 3. NEAT, 4. LONEOS, 7. Catalina, ... PanSTARRS
v roce 2006!

— dileZité jsou nejen objevy, ale také zndmé observacni nedostateénosti (neznamé
totiz ohrozuji pfesnost odhadu skuteéné populace)

— modely populace NEO: Stuart (2001) — LINEAR, Bottke aj. (2002) — Spa-
cewatch = asi 1000 objektd > 1km;

— Bottke aj. (2002): 5 zdroji NEO: vnitini, stfedni a vnéjsi hlavni pas, komety Ju-
piterovy rodiny, transneptunicky disk — dynamika ptfenosu do blizkosti Zemé
— rozdéleni na obloze — observac¢ni nedostatecnosti teleskopu — lineadrni kom-
binace — porovnani se pozorovanym rozdélenim NEO v prostoru orbitalnich
element = odhad skute¢né populace NEO, pravdépodobnosti, ze dané NEO
pochéazeji z urc¢itého zdroje

— dynamicka zivotni doba 10 My, ale ustéleny stav (viz mésiéni kratery) < zdroje:
1) hlavni pés, Jarkovského jev a rezonance J3/1, v4; 2) vnitini MB, chaoticka
difuze ve slabych rezonancich (s Marsem), kiizi¢i Marsu; Y, 80 az 90 %, vné&jsi
pés jen 8 %, zbytek komety

— potencidlné nebezpecné objekty (PHO): H < 22mag (~200m), vzdilenost od
drahy @ < 0,05 AU, znamo asi 60 % objektid > 1km, do roku 2014 > 90 %

— zpfesnéni predpovédi impaktu na @: 1) dalsi pozorovani (hlavné radarova),
2) virtudlni impaktory (a negativni pozorovéni).

Rozdéleni velikosti ruznych populaci asteroidu.
obr. ¢ty¥i druhy histogramit: (diferencialni/kumulativni) (absolutni hvézdna

velikost /primér) a vztahy mezi nimi (rozdil indext ,,4+1% a nasobeni ,—5%)

— fitovéni rozdéleni N(>D) oc DY nebo N(<H) x 10-%27H piimkami v grafech
(log D,log N) nebo (H,log N)

— pocatecni kolize dvou velkych planetek produkuji strmé rozdéleni velikosti frag-
mentt (y ~ —4)

7 Hmotnosti asteroida urcujeme z prileti sond, poméry hmotnosti ze zmén drah pri ndhodnych
priblizeni dvou asteroidd anebo z métreni obéznych period dvojplanetek.
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— dalsi kolizni vyvoj jej ,zplostuje” na v ~ —2,5 (Dohnanyi, 1969)

— observacni nedostatecnost = zdanlivy ubytek malych téles

— sekundarni kolize = ,vlny*

— ovliviiuji jej téz negravitacni sily (mala télesa unikaji rychleji) = rozdil ,—1¢
Vztah mezi absolutni hvézdnou velikosti H,® geometrickym albedem A
a prumérem D v kilometrech:

2
E[H]mag + 2log[D]yxm + log A = 6,259

(z Pogsonovy rovnice, energie zafeni oc D2, oc A) Samoziejmé nefunguje obecné,
zvI4sté ne pro Sisaté planetky a velké fazové thly, kdy dochazi ke stinéni. Pro Ceres
je vastorbu H = 3,34 mag a A = 0,12, takze D = 10%-5(6:259-0,4:3,34—10g0,12) Jpyy =
835 km. Rovnikovy a polarni pramér podle pfimého zobrazeni HST je 975 a 909 km
(Russel aj., 2005).

Negravitacni sily: obecné interakce elektromagnetického pole s planetkou; uzi-
tecné rozlisit neékolik zplisobi, jak interakce probiha: napf. pfimy tlak zafeni,
Poyntyngtiv-Robertsontv jev, denni a ro¢ni Jarkovského jev (model koule s ob-
liquitou 0° a 90°), YORP efekt (model mlynku).

obr. denniho a ro¢niho Jarkovského jevu

obr. teplota vs. cas na Golevce
— viz prehledovy ¢lanek v angli¢tiné
Jaka je zhruba teplota 7., na povrchu? Predpokladam kouli v TD rovnovaze
vyzarujici podle Planckova zakona; pak ZZE fika:

L
2 o 2 _d
TR*(1 - A) e anR0T,, . (2)
Ta 4 je tam proto, ze absorpce zafeni je prurezem a emise povrchem. R se ale
zkrati a zustane nam pouze r, tedy vzdalenost od Slunicka:

Pro Ceres je a = 2,77AU ~ r, A = 0,12 takze rovnovazna teplota vychédzi Toq =

26 0.25
1643.,14-55,163;%33)8.-32’28,3;71249,6-109)2} K = 160 K. Mimochodem, pro & s A = 0,3 je

T = 254 K. Kdy# vynechame 4, zjistime subsoldrni teplotu T, = /2T ,v poledne

vvvvvv

1
1—-—A)L,1* 1
7 [0=Ao

16mor?

8 Absolutni hvézdna velikost H pro planetku je kdyz: r = 1AU od ®, A = 1 AU od ¢ a fazovy
thel o = 0° (OP®) = divam se na planetku ,ze stfedu ©.
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Diferencialni rovnice vedeni tepla pro vypocet Jarkovského jevu:

oT
V- (KEVT) = oC—, (3)
ot
s okrajovou podminkou na povrchu:
(K8T> +eoT* = (1— AF(t)-n, . (4)
or povrch

7 integrace pies objem a Gaussovy véty vidim, Ze fv V- (KVT) = fs KVTdS =
fv QC%—thdV, tedy tok energie pies povrch odpovidda zméné teploty materidlu.
(Musi tam byt samoziejmé néjaky gradient teploty, jinak zadné teplo nikam ne-
potece.) V kartézskych soufadnicich, jednorozmérném piipadé a homogennim ma-
teridlu je to parabolicka parcialni diferencialni rovnice:

oT o*T
e k@ ; (5)

kde k = Q% je difuzivita materialu.

material Obulk  Osurf K C A
kg/m? kg/m® W/m/K  J/kg/K

soudrzny bazalt 3500 0,5-2,5 680 0,1-0,16

bazalt pokryty regolitem 3500 1500 0,001-0,01 680

zelezity 8000 ~ 40 500 0,09-0,11

typ C (kdmen a led) 1000 0,1-1 1500 0,03-0,08

Tab. 3 — Priklady materidlovych parametri pouzivanych pro vypocet tepelnych sil. g1 0zna-
Cuje prumérnou hustotu v objemu télesa, gsuf hustotu povrchové vrstvy, K tepelnou vodivost,
C mérnou tepelnou kapacitu, A Bondovo albedo. IR emisivitu bereme £ = 0,9.

Numericky vypocet Jarkovského sily uz je pak primocary: IR zarfeni odnasi
hybnost ze vsech povrchovych elementti = sila %@ na opacnou stranu (pfi
Lambertové vyzatfovacim zdkonu”) = celkova sila a moment.

— Pro kouli lze Jarkovského silu vypocitat analyticky, a to linearizaci okrajové

podminky a feSenim v podobé sférickych funkci; pro roé¢ni silu je t¥eba rozvoja

9 Lamberttv zékon tikd, ze tok zareni vyzafovaného z roviny pod thlem « je dF' o F4S cosa.
Jaky je celkovy tok ve sméru kolmém k roviné? Ziejmé musim stfedovat pres polokouli a vzit

kolmé slozky elementarnich toka: F| = fon F"mg’;% cosasina = fon F cos? asinada =
3 2 . . . d dF w F,dSs
F[-5-2JF = 2F. Pro fotony je E = pc a velikost sily |F| = ¢ = $£ = = = ===,

absolutné Sedé téleso pritom produkuje tok zafeni F' = eoT?.
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v e (Vokrouhlicky, 1999). Slozit&jsi situace, kdyZz zndm model tvaru asteroidu,
se Tesi numericky.
— viz odhad teploty na povrchu
— nenulovy thel mezi ®, planetkou a maximem teploty na povrchu = transver-
zalni slozka sily (jeji dynamicky t¢inek — viz Gaussovy rovnice)
*Jak se podita Jarkovského jev? Zkusim rovnici vedeni tepla vyfesSit pro
jednoduchoucky jednorozmérny pripad, kdy na kus planetky (poloprostor) dopada
periodicky tok zafeni F(t) = Fy + Fy ™! vyjadiujici ,néco jako“ st¥idani dne
a noci. (Fyzikdlni vyznam méa samoziejmé pouze redlnd ¢ast Re{F'} = Fy +
Fy cos2nft.) Obecné chei najit teplotu T'(z,t) jako funkci hloubky a ¢asu.
Protoze F(t) je harmonickd funkce, hAddm, ze ustdleném stavu bude odezva T
obdobn4 a zkusim tedy najit feseni ve tvaru T'(z,t) = Ty + T (z) 2™/t (Ty(x)
muze byt komplexni funkce, coz by znamenalo fazovy posun teploty vuci dopa-
dajicimu zafeni.) Pak se z diferencialni rovnice parcidlni (5) stane oby¢ejna pro
T (x):
a1

= (2) i2nf

= Ty (=),

jejiz nedivergujici feseni najdu snadno:

Ti(z) = Tl(o)e—\/i%f/xx — Tl(o)e—(1+i)\/ﬂf/x:c .
Vidim tedy, Ze s hloubkou klesaji zmény teploty jako e~% a hloubka proniku
tepelné viny je fadu § = \/x/(nf). (A navic vznikd néjaky ten fazovy posun.)

Stale neznam teplotu 7(0,¢) na povrchu! Zde vyuziji okrajovou podminku (4),
do niz mohu dosadit znamou derivaci 2L (z,t) = (1 +1)y/nf/x T1(z) €2/, takze

K1 +i)y/mf/x T1(0) €2 +eo(Ty + T1(0) €2™1)* = (1 — A)(Fo + F1 /7).

Mocnit na ¢tvrtou, nerkuli to fesit, by bylo dosti strastiplné, a proto budu doufat,
ze T1(0) < Ty (zmény teploty jsou malé viici stiedni teploté), a provedu linearizaci
dle vzoru:

(To + Th)* = To + AT3Ty + O(T7) .

Cleny s Ty a Fy ode¢tu (piesné odpovidaji rovnovazné teploté To, dle (2)), e'2#/1
vydélim a zbyva mi krasné linedrni rovnice pro T3 (0):

(L+1)\/nfKCoTy(0) + eoT3 T1(0) = (1 — A)Fy .
Teplotu na povrchu pak vyjadiim snadno:

(1 _ A)F1 ei2nft
(1+i)VrfKCo+ 40Ty,

—13 —
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Jmenovatelem je komplexni ¢&islo (tzn. fdzovy posun); staci rozsifeni komplexné
sdruzenym a pér algebraickych tprav, abych vidél, ze:'°

1— A)F 1
T(O,t):Teq—i—( L

ei(2nft+89th)
deoT3, 202 +20 +1 ’

kde tepelny parametr © a fazovy posun ¢y, jsou:

VifKCo ©
=3 8Pm=-———x-
dneaTy, 1+06

— velikost radiacni sily pii vyzarové,ni z plosky dS = 1m? pii teploté 160K:

2 50T4d5 =2 0,9, 6731%; 16001\ = 107N, (Samoziejmé, vysledna celkova
transverzalnl sﬂa bude tmérna pouze odchylkdm teplot od Ty, tepelnému zpoz-

F 1
déni sin @, a plose celého asteroidu; zrychleni a = 2~ o< %.)

— viz grafy v Gnuplotu a animace v Matlabu

*Gaussovy rovnice, aneb jak se méni orbitalni elementy, kdyZ ptisobi zrychleni
(R, T, W), uzitetné rozlozené na slozky radidlni, transverzalni a normalni?

da 2
— =——+——|T+e(Tcos f+ Rsin ,
G = s [T+ e(Teos £+ Rsin )]

de E [Rsin f + T'(cos f + cosu)] ,

dt - na
dr _ chos(w—i—f)
dt  navl—ecZa

atd. pro dalsi elementy. n znaci stiedni pohyb (z KZ n?a® = GM), f excentrickou

P _ e+cos f es
anomalii, u = == Tecosf Pravou anomalii.
da 2T

— hlavné transverzdlni slozka méni velkou poloosu, nebot lim,_ g T =5

— hodi se tfeba pro negravita¢ni sily (jsouce nekonzervativni), jako je tfeni o at-
mosféru, Jarkovského jev

10 pyg uplnost miizeme napsat i teplotu v hloubce (ne, Ze by na ni zalezelo, protoze dynamické
uc¢inky urcuje pouze T(0,t)):

T(z,t) = Teq + 1-Amn 1 el @rfttoin—Vnf/x @) o—Vrf/xz
4e0T3, 202 +20 +1
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— Co kdyz se nahle zméni rychlost o (Avg, Avr, Avw)? Nebof & da = Tdt =

d Cre , o . ]
%%dt = dovp, vidim, ze misto ¢asovych derivaci i—‘; a zrychleni T musim

v Gaussovych rovnicich prosté psat zmény elementt Aa a zmény rychlosti Avp
Svételné krivky a rotace:
obr. frekvence vs. rozmér pro asteroidy hlavniho pasu a NEA.
— Mezni frekvenci otaceni rozumime takovou, pii niz obvodova rychlost prekra-
¢uje tnikovou:

[2GM /8
Vesc = T = WcritR = Werit = gTEGQ X \/E

Kupodivu to nezavisi na rozméru! Pro kdmen s o = 2500 kg/m3 vychazi weri; =
\/g 3,14-6,67-10-11.2,5.10% = 103 rad - s~ = 11 rev/day.

— Holsapple (2005): rotujici elipsoidy z elasto—plastického materidlu bez tieni
(nejen pouhd nestlacitelnd kapalina, ale mohr—coulumbovsky model) = ani
kdyz zadny velky asteroid nerotuje rychleji nez 11 %, neznamend to, ze vét-
$ina je nesoudrznou hromadou suti, protoze ani télesa s nenulovou pevnosti
nemohou rotovat rychleji nez tento limit.

— pomalé a rychlé rotatory — souvislost s YORP efektem

Odhad sisatosti planetky z amplitudy svételné krivky LV: odpovida-li
rotacni osa ose ¢ trojosého elipsoidu, vidim plochy elips mac a whe, plocha o energii
odrazeného zafeni, z Pogsonovy rovnice je LV = —25log 7. Typické amplitudy
pozorovanych svételnych kfivek jsou 0,1 mag.

Analyza Sirokopasmovych barev metodou hlavnich komponent (PCA)
(Ivezi¢ aj., 2001): Katalog SDSS MOC obsahuje 10° asteroidt fotometrovanych
v b5 filtrech w, g, 7,4, z; pro porovnavani asteroidu ale nejsou vhodné piimo tyto
hodnoty hvézdnych velikosti, protoze barvy jsou na sobé zavislé (zejména ty
blizké). Pouzivime mensi pocet proménnych, které nejsou tak korelované, a ¥i-
kame jim hlavni komponenty. Pro sloansky katalog poskytla analyza PCA dvé:

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

obr. (a,e,sini) vs. PC' = asteroidalni rodiny jsou si podobné i barevné

Spektra asteroidt: Slunicko plus atmosféra plus samotny asteroid, porovnani

s analogem ® (napf. 16 CygB) = relativni odrazivost asteroidu

— charakteristické znaky: sklon (zfervenani) a absorpéni ¢ary (pasy) — nejvyraz-
néjsi je na 1 pm, zpisobeny piitomnosti silikat (pyroxenu a olivinu)

— taxonomické typy: hlavni S, C, X, D, V, ... celkem 28
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obr. taxonomicka klasifikace a tvary spekter
obr. taxonomické typy vs. vzdalenost od ®

Kosmické zvétravani (Nesvorny aj., 2005):

— S-typy jsou podobné oby¢ejnym chondritim, ale povrchy asteroidii jsou ¢erve-
néjsi a maji méléi silikadtovy absorpéni pas na 1 um

— zmény barev na (243) Ida, (951) Gaspra a (433) Eros, kde byly ze sond vidét de-
taily kratert a sesuvi odkryvajicich mladsi povrch, zhruba odpovida ¢asovym
zménam mésiéniho povrchu, kde mame absolutni radiometrické datovani

— ostatni typy (V- a C-) vykazuji jen malé zmény

— staff asteroidélnich rodin (uréené z dynamiky) koreluje s taxonomickymi typy
= spektra Cervenaji a absorp¢ni pasy se zeslabuji

Naméty pro ulohy, aneb co byste si mohli sami zkusit:

— Bude Vesta zitra veéer dobte pozorovatelna?

— Které asteroidy jsou blizko 2:1 rezonance s Jupiterem?

— Kolik malych téles zname k dnesnimu datu a kolik jich méa pfesné orbity?

— Obihaji Trojané pred Reky nebo opaéné?

— Jak se lisi oskulacni a vlastni elementy a, e, ¢ pro Eos?

— Jaka je absolutni hvézdna velikost pro 10 nejjasnéjsich asteroidu?

— Kdy nastane dalsi pfizniva opozice Golevky a jak velky teleskop potiebuji pro
jeji fotometrii?

— Kterda Kirkwoodova mezera je hodné obsazena? (Konstrukce histogramu roz-
déleni ¢etnosti velkych poloos.)

— Které asteroidy tvoii shluk Karin? (Pouziti programu hcluster.)

— Jak vypad4 spektrum pro (221) Eos a jaka je jeho taxonomické klasifikace?

— Souhlasi 5 barev pro planetku Eos z katalogu SDSS MOC s detailnim spektrem
SMASSII?

— Jaka je asi velikost Golevky (soudé podle A a H z astorbu)?

— Jaka je zivotni doba Golevky vzhledem ke koliznimu rozpadu?
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Poznamka o programu Gnuplot a awk. Gnuplot pro Linux i pro Windows si muzete stdhnout
z adresy (http://www.gnuplot.info). Mimo jiné umi podle kratkych programku kreslit grafy
a zobrazovat data z textovych soubort (viz dokumentaci nebo piiklady na domovské strance
kurzu). Princip je pfimocary: do souboru soubor.plt napiste:
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http://www.gnuplot.info

plot "soubor.dat" using 2:3

pause -1
a spustte gnuplot soubor.plt. V Linuxu navic funguje uZiteénd kombinace s awk, programem
pro fadkové zpracovani textu. Ve skriptech se pron pisi piikazy jako (podminka pro ¥adek
textu){ co se ma udélat }. Podminkou muze byt reguldrni vyraz (napf. vynechani komentara
zajistime !'/~#/{ print; }). Cely fadek textu méme uloZzen v proménné $0 a jednotlivé slou-
pecky (oddélené mezerami) v $1, $2, atd. Z katalogu astorb.dat vykreslime 3-D graf (a, e, sin )
takto:

set angles degrees

splot "<awk ’{ a=substr($0,171,10); e=substr($0,158,10); i=substr($0,147,10);

print a,e,i; }’" using 1:2:(sin($3))

pause -1
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