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Abstrakt

Tato diplomova prace se zabyva detekci planetkovych part v oblasti hlavniho pasu.
Vychazi z jiz existujici metody (Pravec & Vokrouhlicky 2009), kterd predpokladd uni-
formni rozloZeni drah planetek v okoli studovaného paru. Hlavnim tikolem bylo zobecnéni
této metody, ¢ehoZ bylo dosaZeno lokdlnim popisem gradientu hustoty drah v prostoru
drdhovych elementl ve vymezeném okoli paru. Ukdzalo se, Ze pfiblizné v poloviné z 36
piipadl se hustota pozadi vyrazné¢ nezméni (relativni zména je do 10%). Objevily se
ovSem i oblasti s vyznamné vychylenymi hodnotami koeficientii gradientu hustoty od nuly
(predpokladané hodnoty), u kterych bylo nasledné provedeno jejich podrobné studium. To
posléze odhalilo zasah rodin planetek do studované oblasti, vyskyt rezonance v okoli part,
nebo se par nachazel v t€sné blizkosti roviny ekliptiky. Z deseti oblasti s nejvyraznéjSimi
gradienty hustoty drah byl vytvofen seznam rodin, které okoli nékterého z paru vyznamné
ovliviiovaly. Clenové tdchto rodin byli ndsledné vyfazeni a stfedni hodnoty jednotlivych
koeficientli byly prepocitany a porovnany s pfedchazejicimi hodnotami. Nové vysledky se
vice priblizily k nule a jejich smérodatné odchylky se znatelné zmenSily.

Abstract

This diploma thesis deals with detection of asteroid pairs in the main belt region. It
is based on an already existing method (Pravec & Vokrouhlicky 2009), which assumes
uniform distribution of asteroid orbits in the nearby area of a studied pair. The main goal
was generalization of this method, which was achieved by local description of orbit density
gradient in the space of orbital elements in a defined neighborhood of a pair. It turned out
that approximately in half of the 36 cases, the background density does not significantly
change (the relative change is under 10%). Some areas with significantly deviated values of
gradient coefficients (from zero — expected value) were discovered and further examined.
The examination revealed interference of asteroid families into studied area, presence of
resonance nearby studied pair, or the pair was located very close to the ecliptic plane. A
list of families that significantly influence density gradient around pairs was established
from ten areas with the strongest gradients. Members of these families were excluded and
a new mean value of each coefficient was recalculated and compared with the original
value. New results are closer to zero and their standard deviations are much smaller.
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Uvod

Mezi drahami planet Marsu a Jupiteru, v oblasti tzn. hlavniho pésu, se vyskytuje velmi
pocetna populace planetek. Na tyto planetky gravitacné piisobi (kromé Slunce, kolem
kterého obihaji) i jind télesa (napf. planety), ktera zpasobuji jisté nestability na urcitych
drahéch. Ptikladem mohou byt rezonance stfedniho pohybu s Jupiterem nebo-li Kirkwoo-
dovy mezery. I tyto vlivy zapfi€inuji vzajemné kolize mezi planetkami. Pfi fyzické sraZzce
dvou planetek miize dojit pouze ke kraterovani (napf. je-li jedno z t€les podstatné mensi
nez druhé) nebo miiZe dojit k roztfisténi planetek i na tisice kust a vzniku tzn. rodiny (napf.
rodina Vesta obsahuje pies 16 tis. ¢lentl). Pfi hledani téchto rodin hierarchickou shlukovani
metodou se ukdzalo, Ze se v populaci planetek vyskytuji osamocené, velice t€sné dvojice,
které maji o fad blizsi (podobnéjsi) drahy, nezZ je v rodindch bézné. Ddle se ukazalo, Ze
téchto tésnych dvojic je celd fada a nemohli tak vzniknout pouhou ndhodou.

Momentdlné se ndm jako nejpravdépodobnéjsi pricina vzniku téchto tésnych dvojic
jevi roztrZzeni nesymetrické matetské planetky vlivem urychlovani jeji rotace. Za pfi¢inu
urychlovani rotace planetky se povazuje YORP efekt (viz kapitola 2). Pfi tomto jevu dojde
k rozpadu planetky na mensSi kusy, které relativné kriatkou dobu (typicky do jednoto roku)
obihaji kolem spole¢ného téZist€ a poté se od sebe vzdali nizkou rychlosti (podstatné niZsi,
nez je tomu pii vzniku rodiny). Takto vyniklé dvojice oznacujeme jako planetkové pary.

Mozny zpusob, jak lze hledat tyto planetkové dvojice, je upraveni metody pouZité k
hledani rodin a rozsiteni o odhad pravdépodobnosti vyskytu konkrétnich tésnych drah v da-
ném okoli. Tuto metodu pouZili Pravec & Vokrouhlicky (2009) a oznacili tak kandidaty na
planetkové pary (viz kapitola 4). Tato metoda vSak ma sv4 jistd omezeni a jednim podstat-
nym omezenim je pfedpoklad lokaln€ uniformniho rozlozeni drah v prostoru drahovych
elementt kolem studovaného paru. Ukolem této diplomové préce je analyza rozloZeni
drah v okoli zkoumanych dvojic a navrzeni lokdlniho popisu distribuce drah, ktery by
1épe odpovidal skutecnosti. Ze znalosti lokdlniho rozloZeni drah 1ze nasledné vylepSit me-
todu identifikace planetkovych pari a Ize dosdhnout presnéjsich odhadt pravdépodobnosti
nahodného vyskytu tésnych drah.

—IX—



Kapitola 1

Popis drah planetek

Zpisobu, jak popsat drahu planetek ve Slunecni soustavé je nékolik. Jednou z nejjedno-
dussich moZnosti je vyuziti Newtonovych pohybovych zdkond a Newtonova gravitacniho
zakona a aplikovat tyto zdkony na problém dvou téles (planetka a Slunce). Timto zpisobem
obdrzime Keplerovsky popis drdhy pro danou planetku.

Samotnou drdhu a polohu planetky miZeme matematicky popsat pomoci Sesti draho-
vych element.

Argument Sifky/pericentra

— .y

Referencni smér

Sklon drahy

Viestupn\'f uzel

Obrazek 1.1: Vyznaceni thlovych drahovych elementt.

e Velka poloosa a - vyjadiuje stiedni vzdalenost télesa od hmotného stiedu soustavy

e Excentricita e - uddva tvar obézné dréhy, pro e = 0 je draha kruZnice, 0 <e < 1
elipsa, e = 1 parabola a e > 1 hyperbola

e Inklinace i - vyjadfuje sklon obéZzné drahy télesa vzhledem k referencni roviné,
kterou byva ekliptika

e Délka vystupného uzlu € - uddva thlovou vzdalenost vystupného uzlu od referenc-
niho sméru, kterym byva jarni bod

_J]_



Kapitola 1. Popis drah planetek 2

(%

e Délka pericentra @ - je rovna souctu Q + m, pficemZ @ je argument §itky pericentra,
ktery vyjadiuje thlovou vzdalenost pericentrem a vystupnim uzlem

e Stfedni anomélie M - uddavé thlovou vzdélenost mezi sméry stfed drahy - pericentrum
a poloha objektu - pericentrum

1.1 Oskulacni drahové elementy

Jelikoz je ve Slunecni soustavé vice téles, jejichz hmotnost neni pfi popisu drah planetek
zanedbatelnd (napft. Jupiter), dochézi tak k pravidelnym oscilacim Keplerovskych draho-
vych elementd. To znamenad, Ze pro rizna, v Case vzdalend, pozorovani obdrZzime odlisné
drdhové elementy, coz je nepifijemné. Proto je pfi tomto popisu drah nutno pfidat dalsi
parametr a tim je epocha - Casovy okamzik, pro ktery jsou platné dané drdhové elementy.
Stru¢né feceno, oskulacni drahové elementy jsou takové drahové elementy, které by méla
planetka, kdyby na ni v dany okamzik (epochu) gravitacné ptisobilo pouze centrdlni té€leso
(Slunce).

Oskulaéni drahove elementy Oskulaéni drahové elementy

(2) (b)

Obrazek 1.2: Zobrazeni rozmisténi 150 000 planetek hlavniho pasu ve vybranych oskulac-
nich drdhovych elementech. V grafu (a) jsou patrné Kirkwoodovy mezery napiiklad okolo
2,5 AU. V grafu (b) nejsou ani ndznaky rodin.

1.2 Stredni drahové elementy

Dalsi moznosti, jak popsat drahu planetky, je analyza Castych perturbaci zpisobenych nej-
vétSimi planetami (Jupiter, Saturn). Tim, Ze odstranime tyto kratkoperiodické perturbace,
ziskame tak stfedni drahové elementy, které jsou uspokojivé pfesné na Casovych Skalach
az statisict let. JelikoZ predpokladame, Ze planetkové pary, které zkoumame, jsou rela-
tivné mladé (v porovndni s planetkovymi rodinami), jsou stieni drdhové elementy nejlepsi
volbou pro jejich hledani. Takto spocitali drahové elementy (které byly pouzity v této
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praci) Andrea Milani a Zoran KneZevi¢'. Jak autofi sami uvadi, pfesnost t&chto elementd
je uspokojiva pro vétSinu planetek v hlavnim pédsu a snizuje se v okoli hlavnich rezonanci
sttedniho pohybu? s planetami, pfedev§im v rezonanci 2:1.

Stfedni drahové elementy

Stredni drahove elementy

34 EL 8 008 (5] (X 020 [E3 030
e

(b)

Obrazek 1.3: Vyobrazeni 150 000 planetek hlavniho pédsu ve stfednich elementech. Porov-
nanim grafu (a) s grafem 1.2 (a) si miZeme vSimnout, Ze vyrazné shluky se zahustuji a
zmenSuji.

1.3 Vlastni drahové elementy

Kdybychom se chtéli zabyvat tim, jak vypadala distribuce asteroidii pfed nékolika de-
sitkami miliont let, zjistime, Ze ani stfedni elementy nejsou dostate¢né stabilni a jejich
pouzitim nedostaneme vérohodné vysledky. Problémem jsou dlouhoperiodické perturbace
zpusobené dal$imi hmotnymi télesy ve Slunecni soustavé. Odstranénim i téchto pomalu se
projevujicich poruch ziskdme drahové elementy, které jsou neménné na velice dlouhych
casovych Skalach. Tyto elementy nazyvame vlastni drahové elementy.

Jeden z hlavnich diivodi pro zavedeni vlastnich elementt je identifikace a dalsi zkou-
mani rodin planetek. Jak jiz bylo feceno, planetkové rodiny jsou mnohem starS$i nez
planetkové pary, které jsme schopni identifikovat. Staif rodin je v rozmezi od né€kolika
miliond az do né€kolika stovek miliont let.

Uhttp://hamilton.dm.unipi.it/astdys/index.php?pc=5
2oznaCovany jako n, stiedni Ghlova rychlost (béhem jednoho ob&hu) za jednotku Easu
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Vlastni drahové elemen

Vlastni drahové elementy

i’

-

w 32 X ELS
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(a) (b)

Vlastni dr_ah_ové elementy

30 EX] 34 36

Obrazek 1.4: Rozmisténi 150 000 planetek hlavniho pdsu ve vlastnich elementech. Na
grafu (b) jsou patrné rodiny planetek, které nebyly vidét ve stfednich asi oskulacnich
elementech.



Kapitola 2

Rozpady planetek

Vzhledem k velkym vzajemnym vzdalenostem mezi jednotlivymi planetkami, pfedevsim v
porovnani s jejich velikostmi, by se mohlo zdét, Ze se jedna o stdld, pozvolné rotujici télesa
obihajici kolem Slunce. To je pravda pro vétSinu planetek, ale najde se fada vyjimek a to
nejen na velkych ¢asovych délkich. Nenf t&7ké predstavit si, Ze v oblasti hlavniho pasu!
(kde zname vice nez 700 000 planetek), mtize Cas od Casu dojit ke vzdjemnym kolizim
mezi planetkami. Dnes jiZ také vime, Ze k rozpadu planetky mtiZze dojit i bez srazky s jinym
télesem a sice pouhym ptlisobenim slune¢niho zareni.

2.1 Srazky

Myslenka, Ze mezi planetkami dochdzi k fyzickym sraZkam je velice dobie podpofena uz
jen samotnym pohledem na grafy, na jejichZ osy vyneseme vlastni drédhové elementy. Vi-
ditelné shluky ukazuji podobnost drah jednotlivych planetek. Spektroskopickym méfenim
1ze odhadnout povrchové sloZeni planetek a tak potvrdit ¢i vyvratit jejich spole¢ny piivod.
Stiedni dobu mezi jednotlivymi katastrofickymi srdzkami pro danou planetku v oblasti
hlavniho pésu Ize odhadnout pomoci vztahu

T=16,8VR, 2.1)

kde R je polomér matefské planetky a 7 je v milionech let (Farinella et al. 1998).

Aby mohla vzniknout pocetnd planetkova rodina, je pfedev§im potieba, aby velikosti
planetek a jejich vzdjemna rychlost byla dostate¢nd. Kdybychom se pohybovali v soustavé
spojené s mateiskou (obvykle hmotnéjsi) planetkou, tak minimdlni velikost projektilu
(mensi planetky) nezbytnou k roztfisténi matefské planetky miizeme odhadnout vztahem

1/3
dy = ( 20p ) D 22)

vdopadu

kde Qp je specificka disperze? matefské planetky, vy, padu J€ Velikost rychlosti projektilu a
D,, je velikost matefské planetky (Broz & Solc 2013 FSS [str. 275]). Pokud je tato velikost

Oblast vyskytu velkého poétu planetek mezi drahami Marsu a Jupiteru.
ZPro planetky v&tsf nez 200 m lze napsat Qp = %np GR? (Broz & Solc 2013 Fyzika Slunecni soustavy
[str. 275] dale jen FSS)

_5_



Kapitola 2. Rozpady planetek 6

nebo rychlost nedostate¢nd, dochdzi pouze ke kraterovani matetské planetky. To ovSem
neznamend, Ze je vyloucen vznik rodiny. I pfi kraterovani dochédzi k uvolnéni a vyvrzeni
materidlu z povrchovych vrstev vétsi planetky. Pro takto vzniklé rodiny je typické, Ze v
celé roding je jedno dominantni téleso, které prevySuje ostatni télesa svou hmotnosti i
velikosti.

2.2 Jarkovského a YORP efekt

Dlouhou dobu se v popisu vyvoje planetek ve Slune¢ni soustavé uvazovaly pouze gravitani

13

a kolizni jevy. Tento ,klasicky* model ndm umozZniuje popsat historii hlavniho pasu a
vnitin{ &asti Slune&ni soustavy a to az nékolik miliard let zpét do minulosti. Ze tento model
neni piesnou reprezentaci reality zjistime, kdyZ za¢neme porovnavat nékteré predpovédi
modelu s napozorovanymi daty. Jednim z piikladd, které uvadi Bottke et al. (2000), je
prebytek rychle rotujicich a pomalu rotujicich malych planetek® (Pravec & Harris 2000)
v porovnani s Maxvellovskym rozdéleni, které bylo pfedpovézeno na zdkladé klasického
modelu (napf: Binzel et al. 1989).

Pomérné dlouho prehlizenym jevem, ktery je schopen vyfesit fadu problémi spojenych
s modelem uvazujictho pouze srdzky a gravitaci, je Jarkovského jev (popsédno niZe). Tento
jev neuvazuje pasobenti sily gravitaéni, ale sily termdlni, kterd také ovliviiuje vyvoj planetek

a neméla by byt opomijena.

2.2.1 Jarkovského efekt

Ivan Osipovich Jarkovsky (1844 - 1902) se ve svém volném Case zabyval otdzkami védy
(povolanim byl stavebni inZenyr) a pohrdval si s mySlenkou existence tepelného jevu, ktery
dnes nese jeho jméno i kdyZ sdm popis tohoto jevu nikdy vefejn€ nepublikoval. Jarkovsky
pouze sepsal brozurku, kterou si po jeho smrti precetl estonsky astronom Ernst J. Opik
(1893 - 1985), ktery upozornil na moZnou vyznamnost tohoto jevu, pfedev§im s aplikaci
na planetky (Opik 1951). Opik ddle sméroval sviij vyzkum timto smérem. Zna¢nou ddvku
pozornosti si ziskaly jevy Jarkovského typu v druhé poloviné minulého stoleti, kdy se jim
zabyvali védci pfedevSim v Rusku (napi: Radzievski, Katasev, Kulikova), ve Spojenych
stitech americkych (napi: Paddack, Rhee, O’Keefe) a v Austrdlii (napi: Olsson-Steel).
et al. (1999).

Jarkovského jev je v principu jakysi tah, ktery vznikd, kdyZ malé t€leso obihajici kolem
Slunce pohlti slune¢ni zdreni, zahteje se a ddle vyzaii ziskanou energii zpét do prostoru.
Dilezitym faktorem je kratké zpoZdéni mezi pohlcenim zafeni a jeho zpétnym vyzafenim
zpusobené tepelnou setrvacnosti. RozliSujeme dvé slozky Jarkovského jevu, které vedou
ke zméné hlavni poloosy planetky a to denni slozka a sezonni slozka.

Denni slozka

Zakladni myslenka stojici za Jarkovského jevem je vyzafovani energeti¢téjsich fotont z
teplejSi ¢4sti planetky. Uvazujme sférickou planetku a dale pro jednoduchost predpokla-

35 velikosti do 10 km
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L
e

WO

(a) (b)

Planetka

Slunce

Obrazek 2.1: Na obrazku (a) je naznacen vliv tepelné setrvacnosti. Velkd modra Sipka
vyznacuje smér pohybu planetky a mald modra Sipka ukazuje smér rotace. Elektromagne-
tické zafeni opoustéjici planetku md rozdilnou vinovou délku (tudiZ i hybnost) v zdvislosti
na jeji povrchové teploté. Na obrazku (b) je Zlutymi Sipkami vyznacen smér Jarkovské sily
pro danou konkrétni situaci. V tomto piipadé zptisobuje vzdalovani planetky od Slunce.

dejme, Ze osa rotace planetky je kolmd k roviné obéhu kolem Slunce. Slune¢ni zéreni
ohfiva cast planetky, kterd je zrovna ozafovdna. JelikoZ ma planetka nenulovou teplotu,
sama vyzafuje elektromagnetické vInéni (typicky v infracervené oblasti). JelikoZ cast,
ktera je nebo pravé byla zahfivana slunecnim svitem, je teplejsi nez ¢ast odvracenad, lisi se i
energie E vyzarovanych fotonil. Z nésledujicich vztaht je jasné, Ze dusledkem rozdilnosti
energii (vlnovych délek A) fotoni vyzafovanych z teplejsi a chladnéjsi ¢asti jsou rozdilné
i hybnosti p, které predavaji fotony planetce pii jejich vyzareni®.
_ he E h

E=hv =—==
2‘ ) p c A{?

(2.3)
kde & Planckova konstanta, v je frekvence elektromagnetického zéareni (fotonu) s energii
E a c je rychlost svétla ve vakuu. I kdyZz vysledny rozdil hybnosti pfedavany planetce
vyzafenymi fotony je velice maly, tak na dlouhych ¢asovych skaldch mtize zptisobit tento
tah zménu velké poloosy planetky. Smér tahu, Jarkovského sily, je opaény ke sméru
v némz jsou vyzafovany nejteplejsi fotony (viz obrazky 2.1). Kdyby planetky nemély
Zadnou tepelnou setrvacnost, doslo by k okamzitému vyzaieni energeti¢téjsich fotont a na
planetku by plsobil tah smérem piimo od Slunce. Ale vzhledem k tomu, Ze planetky maji,
jako kazdé jiné objekty, tepelnou setrvacnost, nedojde k okamZitému vyzéfeni z oblasti,
které jsou zrovna zahiivany Sluncem, ale dojde k casové prodlevé a to se v kombinaci
s rotaci planetky projevi tak, Ze planetka obecné neni tlaena pouze radidlnim smérem

4Jelikoz plati zdkon zachovani hybnosti dp — 0, tak hybnost, kterou si nese vyzareny foton musi dostat

dr
v opacném sméru i planetka.
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Obrazek 2.2: Vliv denni 1 sezonni slozky Jarkovského jevu (stiedni hodnota Aa) v zdvislosti
na priméru planetky pro riizné hodnoty tepelné vodivosti K (v jednotkach W m—! K1),
piicemz C, = 6801J kg_1 K1, Ppovrch = 1,78 cm 3, Ppodpovrchem = 2,58 cm ™3 a rotadni
perioda byla uréena z rovnice (2.4). Z ¢asti (a) je vidét, Ze u malych planetek je G¢inné;si
nizka hodnota K, nebot’ pro velké hodnoty K pronikne teplotni vina skrze celé celé téleso a
rozdil teplot neni tak veliky. V ¢4sti (b) je naznacena stfedni hodnota zmény velké poloosy
za typickou dobu mezi vzdjemnymi sraZkami (Bottke et al. 2005).

(pfimo od Slunce), ale také ve sméru ob&hu. Tepelna setrvacnost se projevuje i na Zemi a
to tak, Ze nejteplejsi ¢asti dne neni pravé poledne, ale doba pfiblizné tii hodiny po poledni.
Vzhledem k tomu, ze Jarkovského sila ma obecné nenulovou slozku ve sméru obéhu,
dochazi k postupnému zvétSovani nebo zmensovani hlavni poloosy a také, i kdyZ mnohem
méné, ke zméné excentricity. Zda se bude planetka od slunce vzdalovat nebo pfiblizovat
zalezi na sméru jeji rotace. KdyZ je rotace planetky progradni (ve stejném sméru jako
je smér obéhu kolem Slunce), bude dochazet ke zvétSovani hlavni poloosy. V opacném
ptipadé (retrogradni rotace) bude planetka zmenSovat svoji vzdalenost od Slunce. Zavislost
zmény hlavni poloosy na velikosti planetky a tepelné vodivosti je vidét na obrazku 2.2.
Nutno zopakovat, Ze tyto tivahy predpokladaji, Ze osa rotace planetky je kolméa k roviné
obéhu. Kdybychom pifedpoklddali druhy krajni pfipad a sice, Ze osa rotace lezi v roviné
obéhu, tak by se tato denni slozka Jarkovského jevu viibec neprojevila. Dal§imi faktory
ovliviiujicimi velikost denni slozky Jarkovského jevu je vzdalenost od Slunce, velikost,
tvar, tepelnd vodivost a rychlost rotace planetky. Zapocétenim vsech téchto parametrt,
muiZeme odhadnout velikosti planetek, pro které je tento efekt nejsilnéjsi. Je zifejmé, Ze
pro velké objekty, jako jsou napiiklad planety, je Jarkovského jev zanedbatelny kvuli
poméru plocha-hmotnost. Na druhou stranu velmi malé objekty (prachové ¢éstice) maji
pomér plocha-hmotnost pfiznivy, zde ovSem nevznika tak veliky teplotni rozdil mezi
teplou a chladnou oblasti (objekt je téméf izotermicky). Periodu rotace P vétSiny objektt
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ve Slunecni soustavé lze priblizné popsat vztahem

5D
P~ 2.4
= @4
kde D primér objektu v metrech a P je v sekundach (Bottke et al. 2006). S vyuZitim takto
ziskané periody rotace pro danou planetku zjistime, Ze denni slozka Jarkovského jevu je

nejvyznamné&jsi pro planetky s velikostmi od né€kolika centimetrd aZ po jednotky metrd.

Sezonni slozka

Za objevenim sezonni slozky Jarkovského jevu nepiimo stoji vesmirné druzice LAGEOS
(Laser Geodynamics Satellites), které byly vypustény> v druhé poloviné minulého stoleti.
Tyto druZce nemély za cil méfit uéinky Jarkovského jevu®, ale pétralo se po piicing, kterd
zpusobovala postupné snizovani vysky satelitd. Ukdzalo se (Rubincam 1987, 1988, 1990),
ze kromé denni slozky Jarkovského jevu existuje 1 dlouhodobégjsi jev, ktery nazyvame
sezénni slozkou. Tento efekt neptisobi pouze na druZice obihajici kolem Zemé, ale také na

planetky ve Slunec¢ni soustavé.

Slunce

Obrazek 2.3: Tlustrace sezonni slozky Jarkovského jevu, zpisobeného zahiivanim a po-
stupnym chladnutim severni a jizni polokoule idealizované planetky. Zlutymi $ipkami je
vyznacen smér Jarkovského sily. I kdyZz k nejvétSimu ohievu dochézi v bobech A a C,
vlivem tepelné setrvacnosti ma Jarkovského sila maximum v bodech B a D.

Myslenka sezonni slozky je naznaCena na obrazku 2.3, pficemZ opét uvazujeme sfé-
rickou planetku obihajici po kruhové draze kolem Slunce. Tentokrat ovSem osa rotace
planetky leZi v roviné obéhu, coZ je podstatné, jelikoZ za vznikem sezénni slozky stoji
sila pasobici ve sméru podél osy rotace. KdyZ je planetka v bodé€ A (viz obrazek 2.3), tak
slune¢ni zafeni sviti nejsilnéji na severni polokouli. Diky tomu, Ze kazd4 redlnd planetka

vvvvvv

>Druzice LAGEOS 1 byla vypusténa v roce 1976 a LAGEOS 2 v roce 1992.
6Jejich hlavnim t¢elem bylo pfesné méfeni tvaru Zemé, pohybu tektonickych desek a polohy satelitu
vzhledem k Zemi.
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jsou vyzareny az v bodé B. Podobné je tomu v bodé C, kdy je nejsilnéji ozafovana jizni
polokoule a k vyzéieni fotond s nejkratsi vinovou délkou dochézi v bodé D. Vzhledem
k tomu, Ze sila piisobici na planetku ma slozku, kterd vzdy plisobi v opacném sméru néz
je smér obéhu, dochazi ke zpomalovani planetky, kterd postupné zmensuje vzdalenost od
Slunce. Kdyby planetka neméla Zadnou tepelnou setrvacnost, tak by se sloZka sily ptisobici
ve sméru obéhu zprimérovala na nulu béhem jednoho ob&hu kolem Slunce.

Vzhledem k tomu, Ze pro drahy kruhové i mirn¢ eliptické pisobi zprimérovana sila
vzdy proti sméru obéhu, byl tento jev pivodné oznacovan jako brzdici termdlni tah (Ru-
bincam 1987). Na rozdil od denni slozky Jarkovského jevu, je tento efekt nezavisly na
sméru rotace planetky, ale zavisi predev§im na vzdalenosti od Slunce a sklonu rotacni
osy vzhledem k roviné obéhu. Kdyby osa rotace byla kolm4 k roviné obéhu, pak se se-
z6nni slozka viibec neprojevi. Podobné jako denni slozka, tak i sezonni slozka méni dalsi
drdhové elementy, napiiklad zmenSuje excentricitu (zakulacuje obéZnou drdhu planetky)
podobné jako atmosféricky tah (Rubincam 1995, 1998; Vokrouhlicky & Farinella 1998,
1999). Nejsilnéji pociti tento jev planetky vnitini Casti hlavniho pdsu s velikosti pfiblizné
deseti metrt’ (Farinella et al. 1998, Rubincam (1998).

Rovnice Jarkovského jevu

Pti hledani Jarkovského sily musime najit jednak rozloZeni teploty na povrchu télesa, ale
také odhadnout silu zpétného rdzu tepelného zareni. Budeme zde pouZivat stejnou notaci
jako pouzil Vokrouhlicky (2001).

Abychom spocitali povrchovou teplotu télesa, pouZijeme rovnici $ifeni tepla pro tok
energie v télese a sice

aT
a pro tok energie skrze povrch
(KVT -n,)+¢eoT* = ae, (2.6)

kde T je teplota, K je tepelnd vodivost, C,, je mérnd tepelnd kapacita za konstantniho tlaku,
p je hustota télesa, € je povrchové emisivita, o je Stefanova-Boltzmannova konstanta a
a =1—A, kde A je Bondovo albedo. V druhé rovnici n; je vnéjsi normalovy vektor,
kolmy na plo$ny element povrchu, a € je tok slunecniho zéfeni touto plochou. Jestlize
zname funkci € (zavisi na tvaru a rotaci) a parametry materidlu (K, C,, p), miZeme
rovnice (2.5) a (2.6) vyfesit numericky.

Z praktickych divodi je vhodné zredukovat pocet parametrli rovnic na co nejmensi
pocet, proto je vhodné zavést nové pomocné proménné a sice hloubku proniknuti teplotni
viny /, a teplotni parametr ®, (Farinella 1998) definované jako

K /KpC,v
ly = e, =Y Pt 2.7)
pCpv eoT;

kde T je subpolérni teplota uréend jako

eoT! = ae,, (2.8)

"Plati pro &edi¢ové planetky obihajici po kruhovych drahich.
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kde €, je tok slune¢niho zéfeni ve vzdalenosti télesa (planetky). Termdlni parametr ®, je

Yy /2

méfitkem relaxace mezi pohlcenim a znovu vyzarenim fotonu o frekvenci v.
Nyni se zaméfime na vypocet zpétného razu zptusobeného tepelnym zirenim (nékdy
oznacovany jako Jarkovského sila). Za predpokladu izotropni (Lambertovy) emise je od-

povidajici sila na jednotku hmotnosti ddna (Spitale & Greenberg 2001)

df= 25974 asuy) | f= / df, 2.9)
3 mc S
kde m je hmotnost télesa a integrace je pies cely povrch télesa S parametrizovany soufad-
nicemi (u,v).

Zavedeme-li si soufadnicovy systém, v némz bude osa z souhlasnd s osou rotace
planetky a osy x a y budou leZet v rovnikové roviné, pak 1ze rozdélit Jarkovského silu do
svou slozek. Prvni slozkou jsou komponenty denniho Jarkovského efektu f; a fy, které
zéavisi predevsim na frekvenci rotace ®. Druhd sloZka obsahuje komponentu sezénni slozky
[, ktera zavisi pouze na stfednim pohybu n. Tyto jednotlivé sloZky méni pfedevs§im velkou
poloosu planetky a. JelikoZ jsou tyto perturbace malé, obvykle se pocitd jejich celkovy
efekt za jeden obéh. Pro sféricky objekt s polomérem R a zanedbatelnou excentricitou plati,
Ze zprumérovany denni a sezénni Jarkovského efekt méni velkou poloosu nasledovné

da) 8 d .

— =———Fy(R,®)cosy+ Oe), (2.10)
(dt denni 9 n ©

d(l) 406@ / .2

— = ——F,(R,0)sin“y+ O (e). (2.11)
<dt sezonni 9 n "

kde « je albedo podobné jako v rovnici (2.6) (Vokrouhlicky & Bottke 2001), v je sklon
rotacni osy, P je klasicky tlak zafeni, pro ktery plati
R%¢
p="21% (2.12)

mc

Dile funkce Fy(R',®) je zédvisld na poloméru télesa Skdlovaného hloubkou proniknuti
teplotni viny® a na teplotnim parametru ®, pfi¢emz oba odpovidaji piisluiné frekvenci
v. AZ na rozdil ve frekvencich, kde pro denni slozku plati v = @ a pro sezénni v = n,
je funkce Fy stejnd. Jeji explicitni vyjadieni zavislosti na teplotnim parametru ® vypada
nasledovné:

K1 (R/)®v
1+2i(R")Oy + k3(R) O3

Fy(R,0) = — (2.13)

kde k; jsou analytické funkce R’'.

2.2.2 YORP efekt

Predchézejici dvahy o Jarkovského jevu mély spolecny predpoklad a to, Ze planetka je
sférickd. Jak ovSem predpokladdme a pozorujeme, tak planetky nejsou v drtivé vétSiné
piipadt dostate¢né hmotné na to, aby svou vlastni gravitaci vyznamné zakulatily sviij tvar.

SR' =R/l
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Diky tomuto nesymetrickému tvaru miZe na planetku piisobit slaby to¢ivy moment, ktery
ovliviiuje jeji rotaci (dhlovou rychlost rotace i sklon rotacni osy). Tento jev pojmenoval
Rubincam (2000) jako Yarkovsky—O’Keefe-Radzievskii—Paddack® efekt, zkracené YORP
efekt, na zdklad¢ prispévki jednotlivych védct. Diky tomu, ze YORP efekt je schopen
ovliviiovat rotaci a tim i velikost Jarkovského jevu, miZeme pomoci né&j vysvétlit fadu
nejasnosti jako napiiklad difive zminovany prebytek rychle a pomalu rotujicich malych
planetek. I kdyz je YORP efekt pomérn€ slaby, jsme schopni u vhodnych planetek tento
jev pfimo zaznamenat (Vokrouhlicky et al. 2004).

lw

Sluneéni zafeni

L D

Obrazek 2.4: Ilustrace sférické planetky s pevné pripevnénymi kliny pro vysvétleni YORP
efektu.

Jednim z moznych zpUsobi, jak ndzorné ukazat princip YORP efektu je ten, ktery
pouzil Rubincam (2000). Pfedstavme si opét sférickou planetku s rota¢ni osou kolmou k
roviné obéhu, ale tentokrat na jeji rovnik pevné ptfipevnime dva kliny orientované jako

s vz

na obrazku 2.4. Vyzarovani ze samotného povrchu sférické ¢asti planetky je k povrchu
kolmé (predpokladejme Lambertovu emisi), takze ve vysledku nevznikd Zadny moment.
To ovSem neplati pro jednotlivé kliny, protoze vyslednice sily zplisobend vyzafovanim z
jednotlivych stén ma nenulovou slozku leZici v roviné rovniku. Pokud geometrie soustavy
a smér rotace jsou orientovany jako na obrazku 2.4, dochézi k urychleni rotace planetky.
Pokud by planetka rotovala opaénym smérem, rotace by se zpomalovala. Aby se YORP
efekt mohl projevit, je tedy, mimo jiné, potieba, aby méla planetka vhodnou asymetrii

(nesoumérnost).

Rovnice YORP efektu

Stejné jako u Jarkovského jevu stoji za vznikem YORP efektu zpétny rdz zareni (at uz odraz
&i znovu vyzéteni). Element této sily df 1ze popsat rovnici (2.9)!°. Kdy? tento element sily
integrujeme pres cely povrch télesa ndsledovné

T:/rxf, (2.14)
S

dostaneme celkovy silovy moment T ptisobici na téleso. Vektor r udava polohu orientované
elementarni plochy dS (dS =n | dS).

9Radzievskii 1954; Paddack 1969, 1973; Paddack & Rhee 1975; O’Keefe 1976

19Pro ptipomenuti df = —3£T*n | dS(u,v)
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Oznacime-li si uhlovou rychlost rotace planetky jako @, jednotkovy vektor rotacni osy
e a moment setrvacnosti jako C, miZeme napsat rotaéni moment planetky!! L jako

L =Cwe. (2.15)

V inercidlni soustavé je ¢asova zména L rovna pisobicimu momentu T, neboli

dL
. 2.16
7 (2.16)
Predpokladame-li, Ze moment setrvacnosti je v ¢ase neménny, miZeme predesly vztah
rozepsat ndsledovné:

do T-e de T—(T-e)e

d C ' dr Co
V nékterych piipadech je uZiteCné parametrizovat vektor e pomoci sklonu rotacni osy &
(dhel mezi e a normdlovym vektorem N kolmym k roviné obéhu), precesi v délce y a
délkou vystupného uzlu Q. Jednotlivé slozky vektoru e pak vypadaji takto

(2.17)

e=e(g,y,Q) = (sinesin(y+Q),singcos(y+Q),cos€). (2.18)

Diky tomu miZeme napsat ¢asovy vyvoj parametrii € a Y a rozlozit tak T do slozek T; a
Ty
de . T-e; o T:

— = = 2.19
dt Cw Co’ (2.19)
dl[/ T- e, Tl[/
- = =_ 2.20
dt Co Co’ (2.20)
pficemz

N-e)e—N exN
e = L , €lp=———. (2.21)

sing Sin€

Za zminku stoji, Ze ve skutecnosti T obsahuje nejen sloZku zptsobenou YORP efektem,
ale také prispévek od gravitacniho a setrvacného tahu zplisobeného pohybem soustavy
pouzité k definici € a w (Vokrouhlicky & Capek 2002). Na dlouhych &asovych 8kalach je
nejvyraznéji prispivajicim ¢lenem k slozkam 7 a T, pravé YORP efekt a ostatni pfispévky
jsou zanedbatelné.

17a predpokladu, Ze planetka rotuje pouze kolem své nejkratif osy.



Kapitola 3

Popis vzdalenosti v prostoru drahovych
elementi

Pii studiu planetkovych systémi (at uZ rodin nebo parli) je velice uZiteCné zavést si
vhodny popis rozdilnosti orbitdlnich drah jednotlivych planetek. Jeden takovy, dnes velice
pouZzivany, popis predstavil Zappala et al. (1990) pfi klasifikaci a studiu asteroidalnich
rodin. Od té doby je tento popis hojné prebirdn a dale upravovan pro konkrétni aplikace.

3.1 Zappala 1990

Zpusob popisu, ktery pouzil Zappala (1990), je zaloZen na piedpokladu, Ze rodiny pla-
netek vznikaji tfiStivym rozpadem matefskych téles. Pro kazdé dvé ¢ésti vzdalujici se z
matefského télesa mizeme pouzit Gaussovy rovnice (viz Brouwer & Clemence 1961 [str.
299]). Pomoci téchto rovnic lze urcit vzajemné vztahy mezi rozdily dradhovych elementt
a vzdjemnymi rychlostmi, kterymi se fragmenty po srdzce pohybuji. Oznacime-li si d;
jako slozku vzajemné rychlost dvou vzniklych fragmentti ve sméru obéhu, d; jako radidlni
sloZzku vzdjemné rychlosti a d3 jako sloZzku vzdjemné rychlosti ve sméru kolmém na ro-
vinu ob&hu, miiZzeme pfi zanedbani vyrazi imérnych excentricité, napsat (Brower 1951;
Zappala 1984)

2d1 - 661
na  a’
& S:;(f> el Zsm = Se, G.1)
dycos(®+f) 5i
na

kde a, e, i a o jsou klasické oskulac¢ni drdhové elementy (viz kapitola 1), f je oskulaéni
pravd anomdlie', n je stfedni pohyb, takZe ¢len na vyznaéuje kruhovou rychlost. Epocha,
pro kterou jsou urceny oskulacni elementy, je totoznd s okamzikem rozpadu planetek.
Kdybychom znaly tihly f a (@ + f), pak bychom mohli spoéitat sloZky rychlosti d jako
rozdily vlastnich drahovych element misto oskulaénich? (Brower 1951). I kdy# jsou tyto

Y3

polohou planetky
2 Alespoii v ramci linedrni sekundarni poruchové teorie.

_]4_
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uhly nezndmé, miZeme stile pomérné presné odhadnout celkovou vzajemnou rychlost
vzdalovani fragmentd d pomoci funkce

< d )2 (561)2 2 N2
— | =ko| — ) +ke(8e)”+ki(5i), (3.2)
na a

kde a je primér hodnot a; a a; dvou vzdalujicich se fragmentd a k,, k. a k; jsou va-
hové koeficienty v fadech jednotek. Otdzkou ziistavd, jak zvolit jednotlivé koeficienty.
Zprumérovanim rovnic (3.1) pfes f a (@ + f) a dosazenim do rovnice (3.2) obdrZime

d = \/x(d}) +y(d3) +z(d3), (3.3)
pficemz
x = dky 2k ke ok (3.4)
= aKq e 5 Y= ) y = 7 .

Nevyhoda této metody spociva v tom, Ze pii volbé x =y = z = 1 nemliZeme dostat kladné
koeficienty k,,k.,k;. Proto musi byt zvoleny jiné hodnoty koeficientii jako standardni
metrika. B€Zné pouzivanymi hodnotami, které pouzil Zapalla (1990), jsou k, =5/4, k, =
ki = 2. Tim pddem x =9,y = 1,z =1 a sloZka k, tak dostava trojndsobnou vahu nez
slozky zbyvajici, coz je pomérné rozumné vzhledem k tomu, Ze tato komponenta je zcela
nezdvisla na neznamych dhlech f a (w + f) (viz prvni z rovnic (3.1)). Za ptedpokladu
izotropniho rozpadu rodiny, pro kterou platf (d?) = (d3) = (d3) piecefiuje vySe pouZitd
metrika vzajemné rychlosti faktorem /11/3 = 1.915.

Jako kontrolu, zda je moZné tuto metriku pouZit, byla vyzkouSena (pfi identifikaci rodin)
i metrika k, = 1/2,k, = 3/4,k; = 4, kterd je velice blizkd k k, = 1/4,k, =2/5,k; =2, coZ
je metrika odvozend z Gaussovych rovnic, zprimérovana opét pies thly f a (0 + f) a
predpoklddd (d?) = (d3). Obé tyto metriky dédvaji podobné vysledky pfi identifikaci rodin
(Zapalla 1990).

3.2 Doplnéni do 5D

Pii hleddni planetkovych systémd, které jsou relativné mladé (< 10° let) nereprezentuji
vlastni drdhové elementy redlné drahy, proto je vhodnéjsi pouZzit oskulaéni nebo stiedni
elementy. Pi{ hledani vzajemnych rychlosti pfi rozpadu matefskych téles d mizeme nas
popis rozsifit o dal$i dva drdhové elementy a sice Q a @. Vyslednd funkce pak miiZe
vypadat néasledovné (Nesvorny & Vokrouhlicky 2006):

2 2
(%) = kg <%) +ke (8e)? +k; (8sini)* + ko (6Q) + ke (60)?, (3.5)
kde koeficienty kq a kg jsou uréeny empiricky (typicky ko = kg = 1070 — 107%). Za
povsSimnuti také stoji, Ze misto samotné inklinace i se Casto pouZivé sini. Pro lepsi predstavu
je vhodnéjs$i pomyslet na funkci d jako na funkci, kterd reprezentuje vzdalenost dvou
planetek v tif nebo péti rozmérném prostoru drdhovych elementl. Vzhledem k tomu, Ze
rychlost precese v thlech Q i @ je v hlavnim pdsu nepfili§ odligna?, 1ze vznést rozumny

pozadavek, aby kq ~ kg.

37a predpokladu linedrni poruchové teorie je rychlost precese pro Q i @ shodnd (Brouwer & Clemence
1961)
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Identifikace kandidatu na planetkovy
par

Pti identifikaci a hledani novych planetkovych rodin pomoci hierarchické shlukovaci
metody se ukdzalo, Ze existuje celd fada dvojic planetek, které maji velice podobné drahy.
Typické vzdalenosti d v rodinch (at'uZ ve tfech nebo v péti rozmérech) jsou desitky m-s~!,
pfi¢em? tyto pary vykazuji vzdjemné vzdélenosti v fadech jednotek m-s~! nebo i méné.
V oblastech hlavniho pasu s niZsi hustotou planetek (pfedev§im mimo rodiny) mohou byt
vzdalenosti drah detekovanych par vétsi neZ jednotky m-s~! a to az ~ 36 m-s~! (Pravec
& Vokrouhlicky 2009).

Prvni ukazatel toho, Ze blizkych part je vice, nez kolik by jich mohlo vzniknout
ndhodné 1ze ilustrovat nisledovné. Pro kazdou planetku z databaze bychom si spocitali
vzdalenost d od jejitho nejblizsiho souseda (v prostoru drahovych elementd) a nasledné
vynesli do grafu, pfi¢emZ bychom na x-ové ose vynesli vzdalenost d a na y-ové ose celkovy
pocet planetek N(< d), které maji nejbliz§iho souseda ve vzddlenosti mensi nez d. Takto
to udé€lali Vokrouhlicky & Nesvorny (2008), pti¢emz pouZzili oskula¢ni drahové elementy
téméf 370 000 planetek a k, = 5/4,k, = ki = 2,kg = kg = 1075, Vysledek je vidét na
grafu 4.1. Pro hodnoty d > 30 m-s~! sleduje funkce N(< d) trend N(< d) o< d%, pfi¢em?
o ~ 4,7. Pro ndhodné rozloZeni drah v péti rozmérném prostoru se pfedpoklada o = 5.
Rozdil mezi hodnotami o 1ze vysvétlit tim, Ze koeficienty k, ddvaji riizné vahy riznym
drahovym elementim.

Pro d < 10 m-s~! pfevy3uje napozorovany polet tésnych drah predpoklad o ~ 60
dvojic. Jak sami autofi (Vokrouhlicky & Nesvorny 2008) vysvétluji, tak 15 dvojic je sou-
¢asti velice mladych rodin, kde hustota drah v prostoru drdhovych elementt je pomérné
vysoka a je pravdépodobnéjsi nalézt zde velice podobné obéZné drahy. Nekteré z dvojic
jsou souddsti rodin a nelze u nich dostatecné presvédciveé vyloudit, Ze vznikly ndhodou.
Vysledkem takovéhoto pocatecniho odhadu (Vokrouhlicky & Nesvorny 2008) je 22 pla-
netkovych dvojic, které nejsou soucdsti zddné rodiny a jejich vznik neni jasny. MoZnych
vysvétleni navrhli nékolik, napiiklad par vznikl ptisobenim YORP efektu nebo je soucasti
dosud neobjevené mladé rodiny. Také je mozZné, Ze se jednd pouze o planetky, které maji
shodou okolnosti téméf stejné drahy, ale nemaji spole¢ny ptvod. Statistické vyznamnosti
identifikovanych péru se budeme zabyvat dile.

_ 16—
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Obrazek 4.1: Graf distribu¢ni funkce planetkovych dvojic jako funkce N(< d). Redlné
hodnoty jsou body s oznacenim 1 (¢erné). Nejistoty bodl pod d < 10 m s—1 jsou odhadnuty
na zdklad€ nejistot urceni jejich drah. Body s oznacenim 2 (Sedé) reprezentuji 370 000
testovacich drah v rozmezi 1,7 - 3,6 AU. Cerné proloZena pifmka (nejlepii fit) testovacimi
hodnotami odpovid4 zdvislosti N(< d) o< d*°!. Mezi mnoZzinami bodd 1 a 2 je patrny

rozdil prod <20 m s~

4.1 Statisticka analyza

Ukolem statistické analyzy, v tomto konkrétnim piipadé, je odhadnout s jakou pravde-
podobnosti mohl vzniknout konkrétni planetkovy par pouhou ndhodou. Zpiisobt, jak 1ze
takového odhadu dosahnout je spousta, zde se zaméfime pouze na vyznamné metody, které
pouzili Vokrouhlicky & Nesvorny (2008) a Pravec & Vokrouhlicky (2009).

4.1.1 Simulace nahodného rozdéleni drah

Jednou z metod je ndhodné vygenerovani si vlastnich drah v prostoru drdhovych elementt.
V principu se jedné o velice jednoduchou metodu - vytvorime si vlastni (umélou) oblast
drah (napf: hlavni pds) s ndhodnymi drdhami a v ni hleddme vzniklé péry. Ddle porov-
name pocet vzniklych blizkych dvojic s témi, které jsme napozorovali z redlnych dat.
Samozfejmé je nutné zachovat velikost zkoumané oblasti a pocet planetek v této oblasti.
Pomérné komplikovanou zéleZitosti je samotnd hustota drah v prostoru drahovych ele-
mentl, kterd rozhodné neni konstantni. Pfikladem mohou byt Kirkwoodovy mezery, coz
jsou pro planetky velice nestabilni oblasti hlavniho pasu vzniklé rezonancemi s Jupiterem,
nebo samotné rodiny, kde mize byt hustota drah podstatné vétsi neZ je tomu v jejich
okoli. Proto je potfeba vzit tyto zmény hustoty drah v potaz pfi generovani drah umélych,
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tedy pseudondhodnych. Drobnou neptijemnosti je také fakt, Ze pocitate nejsou schopné
vygenerovat zcela ndhodnd ¢isla a tak nebude rozmisténi drah nikdy zcela ndhodné. To
lze pomérné jednodusSe vyftesit tim, Ze si nechame vygenerovat nas soubor drah vicekrat
a/nebo pouZzijeme rtizné algoritmy generujici ,,ndhodnd* ¢isla.

Tuto metodu (mimo jiné) pouZzili Vokrouhlicky & Nesvorny (2008) a dostali pomérné
jasné vysledky. Dle o¢ekavani sleduje pocet dvojic od sebe méné vzdalenych nez d trend
N(< d) o d (viz graf 4.1). Kdyby skute¢né platilo ndhodné rozd&leni drah, pak by se v
testovaném vzorku 370 000 planetek vytvofil v priméru jeden par se vzdalenosti d ~ 10
m-s~!. JelikoZ takovychto pari nalezli 60, je pravdépodobnost ndhodného vzniku jednoho
vybraného péru je pfiblizné 1,7 %. Tato pravdépodobnost strmé klesa pro mensi hodnoty
d, napiiklad pro d < 4,5 m-s~! je pravdépodobnost nahodného vzniku ~ 0,2%.

4.1.2 Pravdépodobnost vyskytu tésnych drah

Druhd metoda pouzitd Vokrouhlickym & Nesvornym (2008) spociva v hledani pravdé-
podobnosti vyskytu dostatecné podobnych drah v péti-rozmérném hyperkvadru o objemu
V = d°, kde d je d4no konkrétni dvojici planetek (viz rovnice (3.5)). Pocet drah v vysky-
tujici se v objevu V je dan jednoduSe vztahem

v=nV, “4.1)

pfiCemzn =n(a,e,i,Q,®) je lokdlni hustota drah v daném okoli. Pravdépodobnost p,(d),
7e nalezneme n drah v hyperkvadru o objemu d° je déna Poissonovym rozdélenim prav-
dépodobnosti

pu(d) = —e™, (4.2)

kde v naSem piipadé n = 2. Abychom se neomezovali pouze na konkrétni pomér jednot-
livych stran hyperkvadru, mtzeme zavést pravdépodobnost P,(d), kterd bude vyjadfovat
pravdépodobnost nalezeni n drah v jakékoliv boxu o objemu V. Tuto pravdépodobnost
ur¢ime jako soucet pravdépodobnosti p,(d) pies vSechny mozné hyperkvadry M. Vzhle-
dem k prakti¢nosti je suma pfes M nahrazena péti-rozmérnym integralem nasledovné

Vn_l n_—v
P,,(a’):%pn(d): — /ne av. 4.3)

JelikoZ v typicky nabyvé nizkych hodnot, 1ze pfiblizné piedpokladat, Ze e~Y = 1 a pravou
stranu pfedchozi rovnice 1ze zjednodusit do tvaru

Pn(d) ~ <77"> Vtrét

~ W’ (4.4)

pfi¢emz (n") je stiedni hodnota 1" hlavniho pdsu v péti-rozmérném prostoru drahovych
elementd, V; je celkovy objem hlavniho pasu a M =V}, /V. Vzhledem k tomu, Ze nelze
dost dobfe predpoklddat konstantni hustotu drah napfi¢ celym hlavnim pdsem planetek,
bylo nutno vzit do ivahy nerovnomérnost hustoty zptisobenou znamymi rodinami. Vzhle-
dem k tomu, Ze v rodinéch je rozdéleni Q a @ témé&f uniformni (n # f(Q, ®)), lze popsat
funkci 1 Cisté jako n = n(a, e,i). Samotny pribéh hustoty 1 (a, e, i) byl zjistén numericky
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vzorkovanim (vyhlazovanim) po urcitych intervalech dg, .- Prakticky lze vzorkovaci
frekvenci (resp. velikost jednotlivého krokti) Aa urcit jako

dsmooth
Aa = i 4.5)
kde dg00n j€ propojeno s Aa rovnici (3.5).

Pouzitim této metody bylo zjiSténo, Ze pti vzorkovani Aa = 0,1 AU je pravdépodobnost
nalezeni dvou drah ve vzddlenosti maximélng 5 m-s~! P5(5) ~ 1% a pfi pouZiti jemn&jiiho
vzorkovani Aa = 0,01 AU je P(5) ~ 3%. Je vidét, Ze pfi zjemnéni vzorkovani 10-krat
dojde k ndrtstu pravdépodobnosti 3-krat (alespori tedy pro piipad P>(5)), tim padem lze
predpoklddat, Ze nejpravdépodobnéjsi vznik ndhodného paru by mél byt ve velmi hustych
rodinach. T kdyZ je tato pravdépodobnost stile velice mald (P»(5) ~ 3%), je prozatim
rozumné vyhnout se hledani planetkovych paru uvnitf téchto systémd.

4.1.3 Studium lokalni hustoty drah kolem paru

Treti moznosti, kterou pouZzili Pravec & Vorkouhlicky (2009), jak odhadnout pravdépo-
dobnost vyskytu blizkych drah je metoda predpokladajici uniformni rozlozeni drah ve fixni
oblasti kolem studovaného péaru. Hlavnim rozdilem je zjiStovéni a testovani 71, coz je kri-
tickd veli¢ina pro dals$i odhady. Metoda spociva ve vytvoreni tii rizné velkych hyperkvadra
kolem studovaného paru, pficemz nejvétsi z nich méd rozméry dény nésledujicimi vztahy

-5 =5
aa= 1|02 A0=0,01780 , Ae= /0 "Aq = 0,014,
ka ke
- 1073 .
Asini=||——AQ=0,014 , AQ=AD=2m. (4.6)
i

JelikoZ se opét neptedpoklada Zadnd vyznamnd zavislost 1) na thlech Q a @, jsou velikosti
stran zvoleny v celém jejich moZném rozsahu. Zbylé dva boxy jsou mensi, pficemz stfedni
box ma polovi¢ni velikost kazdé strany velkého boxu a maly box ma ¢tvrtinovou velikost
kazdé strany velkého boxu. VSechny tfi boxy jsou centrovany na zkoupany pdr. Logicky
dalsim krokem je zjisténi poctu drah, které se vyskytuji v kazdém boxu. Na rozdil od pred-
chozi metody pouzité Vokrouhlickym & Nesvornym (2008) nés zajimaji pouze planetky,
které maji absolutni magnitudu H < H, + 0,5, kde H, je absolutni magnituda slabé&ji svi-
tici planetky z paru a prictend konstanta 0,5 je zvolena jako typicka nejistota pii ur¢ovani
absolutni magnitudy. Tato dopliiujici podminka je ptfiddna, protoZe pouze planetky stejné
nebo vétsi velikosti (jasnosti) jsou vyznamné pro dalsi statistické testy.

Otestovani, zda je pfedpoklad uniformniho rozdéleni drah v nejvétsim boxu splnén, je
provedeno pomoci boxt mensich a to nasledovné: spocitejme vSechny drdhy ve velkém
boxu N; (spliujici H < Hy 4+ 0,5) a vypoctéme z nich hustotu drah (stdle jsme v péti-
rozmérném prostoru drahovych elementi) 1 = N;/Vj, kde V| je objem nejvétsiho boxu.
Na zédkladé takto ziskané hustoty si vypoctéme pravdépodobnost P,, Ze v mensich boxech
nalezneme alespoti N, drah, kde index b = 1/2 pro box s polovi¢nimi délkami stran a
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b = 1/4 pro box se ¢tvrtinovymi délkami stran. Tato pravdépodobnost je ddna binomickym
rozdélenim nasledovné

No=2)=1 /a1 o
| : .
P=1- Y ( ; )p’V(l —py)N 4.7
i=0
pfi¢emZ py je pomér objemid mensich dvou boxl vzhledem k velkému, tedy py = b°

(pv = 1/32 pro stfedni box a py = 1/1024 pro maly box). Od veli¢in N, a N} jsou odeéteny
drahy part, protoZe nds zajima pravdépodobnost vyskytu minimalniho poc¢tu drah v okol{
paru, ne samotnd pravdépodobnost vyskytu péru. JestliZe je tato pravdépodobnost mala,
nespliiuje okoli paru predpoklad uniformniho rozdéleni drah a pér je vyfazen z dalSich
testd.

Pro pary, které prosly testem uniformity jejich okoli, miZeme opét odhadnout pravdé-
podobnost vyskytu dvou blizkych drah pfi urcité hustoté 1. Propojenim rovnic (4.1) a (4.2)
s predpokladem, Ze mame M boxu o stejném objemu V, miizeme vypocitat pfedpokladany
pocet parti v prostoru o objemu V je

2

P(V) = Mpa(V) =M e, (4.38)

coz je vhodné z praktickych divodd upravit, jelikoz M = N/v, kde N je celkovy pocet
drah v celém objemu vSech M boxtli. Dosazenim obdrZime

P(V) = ge—v 4.9)

UvaZzujeme-li péti-dimenziondlni hyperkouli o objemu V, pak jeji polomér d je

1

877:2 -3
d=|— 4.10
() @.10)
pak mtizeme pro konkrétni objem V' a hustotu 1 zavést charakteristickou vzdalenost mezi
objekty Ry jako
1
87[277 -3
Ry = . 4.11
0 ( 15 ) (4.11)
Vyjadfenim 1 a V z pfedchédzejicich dvou rovnic a dosazenim do rovnice (4.1), dostaneme
d\3
v=nV=|— 4.12
n (Ro) , (4.12)
coz v kombinaci s rovnici (4.9) vede ke vztahu
N/d\ (&)
Pz(V) =P2(d) = = (—) e (R()) . (4.13)
2 \ Ry

Pomoci této rovnice miiZzeme piimo zjistit pocet paru, ktery ocekavame v daném konkrét-
nim piipadé.
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Pii pouziti této metody na vzorek 342 444 planetek (Pravec & Vokrouhlicky 2009)
byly dosaZeny nasledujici vysledky. Z ptvodniho poctu 558 dvojic planetek jich bylo
281 vyrazeno, jelikoz se vyskytovaly v nékteré ze zndmych rodin. DalSich 62 dvojic
bylo vyfazeno, jelikoZ neprosly testem uniformniho rozloZeni drah v jejich okoli. Mezni
hodnoty pro P, byly 0,01 pro kandidaty s d < 10 m-s~! a 0,05 pro kandidéty s d > 10
m-s~!. Nutno podotknout, Ze jen protoZe néktera dvojice planetek neprosla nékterym z
testl, rozhodné neznamend, Ze se nejedna o skute¢ny par (vznikly YORP efektem). Tato
metoda jen neni schopna takovéto pary odhalit.



Kapitola 5

Prakticka c¢ast

Jednim ze zasadnich pfedpokladii metody identifikace planetkovych para pouZité Prav-
cem & Vokrouhlickym (2009) je lokaln€ uniformni rozloZeni drah v prostoru drahovych
elementii kolem studovaného paru. Mym tkolem je ovéfit kde a do jaké miry je tento
predpoklad splnén a jak je mozné piivodni metodu upravit. Nakonec se jako nejrozum-
néjsi postup ukdzalo zamitnuti pfedpokladu uniformniho rozloZeni drah ve studovaném
boxu a jeho nahrazen{ linearni zavislosti hustoty planetek v okoli parti (gradient hustoty).
Podrobny postup i s vysledky jsou rozebrany v této kapitole.

5.1 Pouzité databaze

Ke vSem vypoctim zahrnujici stfedni drahové elementy planetek a jejich jasnosti jsem
pouzil databdzi o¢islovanych planetek! Milani & KneZevié¢ (kvéten 1997), verze 8.3.1.
Tento seznam jsem déle roz§ifil o planetky, jejichz drdhy byly vypocteny z vice opozic,
ale zatim nedostaly své findlni oznaceni. Jedna se opét o databdzi vytvorenou Milani &
Knezevi¢ (kvéten 1997), verze 8.3.1. Dohromady tyto databaze obsahuji 503 373 planetek,
pficemz 397 313 jich je ocislovanych a 106 060 jich je multiopozi¢nich.

Abych mohl vyfadit kandidaty na planetkové pary, ktefi jsou situoviny v nékteré ze
zndmych rodin, pouzil jsem katalog rodin vytvofeny Nesvornym (2012) Nesvorny HCM
Asteroid Families V2.0. Tento katalog obsahuje 64 rodin, které celkem eviduji 137 620
¢lent.

Samotny seznam kandidatt jsem obdrZel od vedouciho této prace Petra Pravce, pfi¢emzZ
se jedna o aktualizovany seznam z ¢lanku Pravec & Vokrouhlicky (2009).

Pti pouziti hrani¢ni pravdépodobnosti vyskytu dvou konkrétnich blizkych drah (pro
zptsob urceni viz Pravec & Vokrouhlicky 2009) P»/N, = 0,05 jsem ziskal seznam 95
kandidatd. JelikoZ pivodni metoda neni schopna spolehlivé detekovat pary planetek v
nékteré z rodin, vyvaroval jsem se témto oblastem i v této préci. Pfi testovani, zda se néktera
planetka z paru nachazi v nékteré z evidovanych rodin, neproslo 38 dvojic kandidatt. U
péti dvojic se vzdy jedna planetka nenachézela v databézi®, ale vhledem k tomu, Ze l1ze
predpoklddat velice blizké drdhy, predpoklddal jsem identickou drahu, jako ma druhd

'Planetka dostava své definitivni oznadeni (&islo) aZ poté, co je jeji drdha znama s vysokou piesnosti.
%jednd se o planetky 2008FF88, 2001UU227, 2005QG179, 2006BT227, 2006X Y31

_22_
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planetka z dvojice. Jasnost planetky byla dohledana z jinych zdroji. Tim padem zistalo
57 dvojic planetek, které byly podrobeny dal$im testim.

5.2 Popis hustoty pozadi

U dvojic planetek, které proSly predchozim vybérem jsem popsal gradient hustoty drah
ve tfech slozkéch (a, e, i) péti-rozmérného prostoru stfednich drahovych elementi. Jelikoz
dochéazi pomérné k rychlému rozmazani elementti Q a @, je velikost stran kvadru konstantni
a sice AQ = A@w = 2x. Kolem kazdé dvojice planetek jsem vytvoril kvadr centrovany na
zkoumany par, pficemz pomér stran Aa,Ae,Ai pro dané dy,qn, je urcen z rovnice (3.5)

nasledovné
Ad — dstrana A dstrana Ai — dstrana (5.1)

Tk vk T mak

Velikosti stran (hodnota dsqnq) jsou zvoleny empiricky a to tak, aby kvadr obsahoval
minimalné 160 planetek a zaroven byl dostate¢né maly na to, aby se v ném mohl pred-
pokléadat linedrni gradient hustoty drah. PouZita byla hodnota d 4, = 700 m-s~! (1,75x
vétsi nez pouzili Pravec a Vokrouhlicky 2009). Timto testem neproslo 19 dvojic (v okoli
jejich drah se nachdzi méné nez 160 podobnych drah). Pii vytvafeni takovéhoto kvadru
miiZe nastat problém u part s velice nizkou excentricitou nebo inklinaci a sice, Ze kvadr
bude zasahovat do zapornych hodnot nékterého z drdhovych elementd. Toto nastalo ve

| «+. Evidovani v rodindch Singularita «+« Malo drah v boxu eoa Zbyli kandida’til
0.35 25
0.30} . : 1 ¢
. 20} N . ]
0.25} .t 1
0.20} CT 1 B L :
v ‘ (2
0.15} . <. 1 10l . |
’ e . ce .‘.
0.10} . Tt R 1 Lot
*»° wiee
0.05} CE 1 A
0.00 . . . . 0 L . R .
1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0 1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0
a [AU] a [AU]

Obrazek 5.1: Ukazka drahovych elementt dvojic, které neprosly nékterym z testl a plane-
tek, které testy progly. Cervené je vyneseno 38 planetek, které jsou zaevidované v nékteré z
rodin, oranZové jsou vyznacené 2 planetky u nichz sestavovany box zasahuje do zdpornych
hodnot inklinace a zelené je naznaceno 19 planetek, které ve svém okoli nemaji dostatecny
pocet porovnatelnych sousedi (< 160). Cerné je pak vyznaceno 36 planetek, které prosly
vSemi témito testy. Pozn.: Z kazdé dvojice je vzdy vynesen do grafli pouze jeden Clen.
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® Planetkova dvojice (a, &g ,ig)

1otAi
0TS

Obrazek 5.2: Nacrt roz¢lenéni velkého kvadru na osm menSich. Samotny par nebyl za-
pocitdm v Zadném.

dvou pfipadech, kdy box zasahoval do zaporné inklinace. Kandidéty, kolem kterych neSel
vytvofit takovyto kvadr (bez zasahovani do zdpornych hodnot), jsem z dalS§iho zkoumén{
vyradil. Nakonec tedy z ptivodniho seznamu 95 dvojic jich zbylo 36.

Dalsim krokem bylo rozdéleni velkého kvadru na osm mensich, stejné velkych kvadiika
(viz obrazek 5.2). Kazdy z téchto kvadiikti mél poloviéni velikost stran v a, e, i vzhledem
k velkému kvadru, tudiZ osminovy objem. Velikost stran v Q a @ zistala stejna. Pro kazdy
z osmi menS$ich boxl jsem urcil pocet planetek N, které do néj svou drahou spadaji a
nasledné jsem vypocital hustotu drah 1, jako

NMm =+~ (5.2)

pfi¢emz V}, je objem boxu v prostoru drdhovych elementii s jednotkou [m>-s ] a vypoéteme
ho nésledovné

A
V= d° = \/ka ke ki ko ke (na)® == Ae Ai AQ A®. (5.3)
a

Takto ziskame 8 hodnot hustoty pro velky kvadr v rdznych mistech. Pro kazdy box
miZeme napsat gradient hustoty 1,,

Nm(a,e,i) =No+A(a—ap) +Ble—ep) +C(i —ip), (5.4)

pficemz ay, eq, ip oznacuji stied velkého boxu (jsou to drdhové elementy studovaného paru),
a,e,i jsou proménné oznacujici stfed malych boxi a koeficienty 19,A, B,C jsou neznamé
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Obrazek 5.3: Porovnani ziskanych hodnot koeficientu 19 minimalizaci funkce (5.5) s
hodnotami ziskanymi za pfedpokladu uniformniho rozloZeni drah v celém boxu (Pravec
& Vokrouhlicky 2009).

konstanty. Takto dostaneme 8 rovnic pro okoli kazdého studovaného péru, pfi¢emZ mame
4 nezndmé konstanty. Ty jsem ndsledné vypocetl minimalizaci vyrazu

8
Y ()= Nmoder)” - (5.5)
=1

Podrobn&j§i popis metody nejmensich &tverci viz napt. Mikuldsek & Zejda Uvod do stu-
dia proménnych hvézd [str. 77 - 93]. Takto dostaneme sadu koeficientli (v¢etné odhadu
jejich nejistot), pomoci které miizeme presnéji popsat lokdlni hustotu drah kolem studo-
vaného paru. Porovnanim vypoctenych hodnot 1y s hodnotami ziskanymi predpokladem
uniformity (Pravec & Vokrouhlicky 2009) zjistime, Ze pfiblizné v poloviné piipadl jsou
vysledky téméf shodné (lisi se v fadech jednotek procent). Ve vétSiné zbylych pripadu
je relativni odchylka do 30%, v jednom pfipadé pfiblizné 45%. Aplikaci vySe popsaného
postupu na vSechny kandidaty obdrzime jednotlivé sady koeficientt, které miZzeme mezi
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(a) Rozmisténi koeficientti A a B.

|77 10 20 30 40 - = 60 i@ Vazeny pr.

-80 -60 -40 -20 0 20 40 60 80
Koeficient B-10"? [m™® - s°]

(¢) Rozmisténi koeficientti C a B.

Koeficient 410" [m™6.s°]

50 -- 60 @ Vazenyopr.

-1.5 —i.O . —6.5 0‘.0 0‘.5 . 1‘.0 1.5 2.0
Koeficient ¢-10'2 [m™® - s°]

(b) Rozmisténi koeficientd A a C.

Obrazek 5.4: Na grafech (a), (b), (c) jsou vynesené koeficienty A, B, C ve vzdjemnych
zavislostech. Koeficienty (tedy i jejich stfeni hodnota) se hromadi kolem nuly, cozZ bychom

v

také ocekavali. Vyskytuji se zde vSak i zna¢né odlehlé body. Carkované jsou vyznacené
nasobky smérodatné odchylky (o) pocitané pro A, B, C zvlast.

sebou porovnavat a déle je zkoumat. Pro jednotlivé koeficienty ze vSech sad vypoctl jsem
urc¢il jejich stfedni hodnotu (jako vaZeny primér) a jejich rozptyl. Zobrazime-li si postupné
zavislosti koeficienti A — B, A—C, B—C, zjistime, Ze vétSina bodl se nAm hromadi kolem
nuly, coZ bychom také ocekavali. Vyskytuji se zde 1 body, které jsou velmi odlehlé (i pfes
hranici 50). Nejodlehlejsi body jsou podrobeny dalsi kontrole.

Dals$i moZnym prozkoumdanim ziskanych koeficientli je jejich porovnani s normalnim
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(c) Distribu¢ni funkce koeficientu C.

Obrazek 5.5: Na jednotlivych grafech je vidét porovnani distribu¢ni funkce koeficienti s
distribu¢ni funkci normélniho rozdéleni. Pfedev§im u koeficientu A je vidét mirny nedo-
statek oblasti s nizkymi kladnymi hodnotami koeficientu (do 30).

(Gaussovym) rozloZenim. JelikoZ je k dispozici pomérné malo ziskanych hodnot (36),
provedl jsem porovndni pomoci distribu¢ni funkce, pficemz jsem na osu x vynesl hodnoty
jednotlivych koeficientli pod€lenou jejich smérodatnou odchylkou a na osu y jsem vynesl
pocet koeficientd, které maji hodnotu (po vydéleni o) mensi nebo rovnou hodnoté€ na ose x.
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Tabulka 5.1: Vypo¢itané stfedni hodnoty (1y,A, B,C) vdZenym primérem a jejich sméro-
datné odchylky.

Mom>s] | Ams1 | Bm?s] | Clm s’
(0,6340,47)-10" ‘ (—1,6+6,8)-10'2 ‘ (5,1+17,8)-10'2 ‘ (0,04+0,25) - 1012

5.3 Odlehlé koeficienty

Vzhledem k tomu, Ze se ve vysledcich objevuji koeficienty, které se nachdzi v oblasti za
hranici 30 (ve dvou piipadech i mimo 50), zaméfil jsem se detailnéji na tyto planetky,
celkem se jednd o deset dvojic. Vysvétlenim muzZe byt, Ze ackoliv ani jeden ¢len z dvojice
nepatii do Zadné rodiny, dvojice se nachazi velice blizko k nékteré z rodin a box vytvofeny
kolem nfi jiz do rodiny zasahuje. Proto jsem provedl dal$i test, ktery toto kontroluje a
pro porovnani jsem znovu vypocetl koeficienty (19,A,B,C), ale z boxu jsem postupné
vyloucil v§echny ¢leny rodin a sledoval jsem, jak se koeficienty zménily. DalSim moZnym
vysvétlenim muiZe byt fakt, Ze box zasahuje do nékteré z oblasti, kde se vyskytuje néktera
z rezonanci, napt: Kirkwoodovy mezery. Vysledky pro jednotlivé dvojice jsou uvedeny
niZe.

Planetky 69298 a 2012FF11

Planetky 69298 a 2012FF11 jsou umisténé na drahéch se sttednimi elementy drah a ~ 2,38
AU, e~ 0,11, i = 3,34°. Vzajemna vzdalenost d (v oskulac¢nich elementech) mezi nimi
je 13,02 &+ 0,01 m-s~! (Pravec & Vokrouhlicky 2009). Velikost stran velkého kvadru
vytvotreného kolem jich je Aa = 0,074 AU, Ae = 0,025 a Ai = 1,40°. Hodnota koeficientu
B z rovnice (5.4) je B = (59,14,37+5,2) - 10'2 [m—3-5], coZ se vyznamné 1i${ od nuly
a od vazeného priméru vsech 36 ziskanych sad koeficientli o 3,030. Pfi testu na vyskyt
¢lent rodin v kvadru se ukézalo, Ze z celkového poctu 740 planetek, jich 174 spada
do rodin Nysa a Polana, 38 do rodiny Flora a 23 do rodiny Clarissa (viz obrazek 5.6).
Predevsim rodiny Nysa a Polana znacné zvétSuji gradient hustoty drah v excentricité a
casteéné také v inklinaci (viz tabulka 5.2). Na druhou stranu pfitomnost rodin Flora a
Clarissa nijak vyznamné hodnoty koeficientti neovliviwuji (rodina Flora mirné ovliviiuje
C). Pro jednoduchost vZdy porovnavam hodnoty piepoctenych koeficientu vii¢i nasobkiim
puvodni smérodatné odchylky tj. z 36 sad se zapoctenim vSech rodin (viz tabulka 5.1).
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Tabulka 5.2: Vypoctené koeficienty pro okoli planetek 69298 a 2012FF11.

Mo - 1012 A-10'2 B-10'2 C-102
[m75.85] [mfﬁ_SS] [m*5-s5] [m75_55]
Se zapoctenim || 1,675 £ 0,73 + 59,14 + 0,065 +
vSech rodin 0,032 1,72 (0,34 o) | 5,2(3,03 o) 0,09 (0,1 o)
Bez rodin 1,281 + 2,44 + 13,31 £ 0,31 +
Nysa a Polana 0,035 1,87 (0,6 o) 5,67 (0,46 o) 0,1(1,09 o)
Bez rodiny 1,589 + 2,44 + 56,92 + -0,09 +
Flora 0,033 1,7 (0,6 o) | 5,39 (291 o) | 0,09 (-0,52 o)
Bez rodiny 1,623 £+ -2,07 £+ 56,55 + 0,006 £+
Clarissa 0,05 2,72 (-0,07 o) | 8,22 (2,88 o) | 0,14 (-0,13 0)
Po vylouceni 1,143 + 1,34 + 8,5+ 0,097 +
vSech rodin 0,035 1,9(0,430) | 576(0,190) | 0,1(0,23 0)

Planetky 69298 a

2012FF11
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Obrazek 5.6: Rozmisténi planetek v okoli dvojice 69298 a 2012FF11. Barevné jsou ozna-
¢eni ¢lenové rodin, Sedé planetky nepatfici do Zddné rodiny. Na prvni pohled je viditelny
vliv rodin Nysa a Polana zpasobujici gradient hustoty v excentricité, tedy koeficientu B.
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Planetky 334248 a 2011SG264

Planetky s ozna¢enim 334248 a 2011SG264 se nachdzeji na drahach se sttednimi elementy
draha~2,60 AU, e~0,21,i~ 1,88°. Vzajemnd vzdéalenost d (v oskulacnich elementech)
mezi nimi je 16,33 £+ 0,54 m-s~! (Pravec & Vokrouhlicky 2009). Velikost stran velkého
kvéadru vytvoreného kolem nich je Aa = 0,081 AU, Ae = 0,025 a Ai = 1,40°. V tomto
kvéadru bylo nalezeno 400 planetek. Hodnota koeficientu C z rovnice (5.4) je C = (1,11 +
0,21) - 102 [m=-s°], coZ se lif o 4,30 od stiedni hodnoty koeficientu C. Zavérecny
test ukazal, ze 31 z nich je evidovano v rodiné Misa, ale ani po vyrazeni té€chto planetek
se hodnota koeficientu C pfili§ nezménila (viz tabulka 5.3) a stéle lezi za hranici 30.
Pravdépodobnou pricinou tohoto gradientu hustoty je fakt, Ze v oblasti hlavniho pasu s
i ~ 0° se vyskytuje prirozeny gradient hustoty a tato oblast zasahuje i do okoli zkoumané
dvojice.

Tabulka 5.3: Vypoctené koeficienty pro okoli planetek 334248 a 2011SG264

Mo -10'? A-10"2 B-1012 C-10'2

[m75.55] [m76-85] [m75.35] [m75.85]

Se zapoctenim | 1,124 + -1,11 £ 3,67 £ 1,105 +
rodiny Misa 0,072 3,57(0,07 o) | 11,78 (-0,08 ¢) | 0,21 (4,31 o)

Po vylouceni 1,037 + -5,42 + -2,29 + 0,953 +
rodint Misa 0,044 2,18 (-0,56 ¢) | 7,21 (-0,410) | 0,13(3,69 o)

Planetky 334248 a 20115G264
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Obrazek 5.7: RozloZeni planetek v okoli dvojice 334248 a 2011SG264. Jelikoz pocet ¢lent
rodiny v boxu je maly, tak jejich odstranéni vyznamné neovlivni jednotlivé koeficienty.
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Planetky 26416 a 214954

dvojice planetek 26416 a 214954 se nachédzi na drahdch a ~ 2,34 AU, e =~ 0,05, i ~ 6,00°.
Vzijemna vzdélenost d (opét v oskula¢nich elementech) mezi nimi je 0,338 + 0,005 m-s~!
(Pravec & Vokrouhlicky 2009). Velikost stran velkého kvadru vytvoreného kolem jich je
Aa = 0,073 AU, Ae = 0,025 a Ai = 1,40°. Hodnota koeficientu B se zna¢né odchyluje
od nuly a nabyvé hodnoty B = (61,67 £9,57) - 10'2 [m—>-s°], coz odpovida vzdilenosti
3,170 od stiedni hodnoty. Ukézalo se, zZe z celkového poctu 538 drah, jich 382 nélezi
pocetné rodiné se jménem Vesta. Po odstranéni ¢lend rodiny z boxu se hodnoty koeficientu
B, ale 1 C podstatné priblizily k nule (viz tabulka 5.4).

Tabulka 5.4: Vypoctené koeficienty pro okoli planetek 26416 a 214954

no-10'? A-10"2 B-10"? C-10"?

[me.SS] [m*6-55] [me.SS] [me'SS]

Se zapoctenim || 1,168 + 7,14 + 61,67 + 0,557 +
rodiny Vesta 0,059 321(1,290) | 9,57(3,170) | 0,17 (2,09 o)

Po vylouceni | 0,339 £+ 3,81 + 5,67 + -0,025 +
rodiny Vesta 0,014 0,75 (0,8 o) | 2,24 (0,03 o) | 0,04 (-0,26 o)

Planetky 26416 a 214954
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Obrazek 5.8: RozloZeni planetek v okoli dvojice 26416 a 214954. Je vidét, Ze rodina Vesta
ovliviiuje predevsim koeficient spojeny s excentricitou (B) a v mensi mife s inklinaci C.
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Planetky 233771 a 2008UX299

Planetky 233771 a 2008UX299 se nachdzi na obéznych drahéch s elementy a ~ 2,169
AU, e = 0,10, i = 4,74°. Vzijemna vzdélenost d (v oskulacnich elementech) mezi nimi
je 0,634 1,72 m-s~! (Pravec & Vokrouhlicky 2009). Velikost stran velkého kvadru vy-
tvofeného kolem jich je Aa = 0,084 AU, Ae = 0,025 a Ai = 1,40°. Tentokrat hodnota
koeficientu A se vyznamné li§f od nuly a 0 4,946 mimo A. Kvédr kolem této dvojice obsa-
huje 894 drah planetek z nichZ 99 spadd do rodiny Merxia, dalSich 99 do rodiny Nemesis
a 13 do rodiny Padua. Pfedevsim rodiny Merxia a Nemesis svym zastoupenim vyznamné
ovliviiuji hodnotu koeficientu A, rodina Merxia 1 koeficient C. Rodina Padua ovliviiuje
vSechny koeficienty jen mirné. Pfi odstranéni vSech rodin se hodnota koeficientu A sniZila
pfiblizné na desetinu.

Tabulka 5.5: Vypoctené koeficienty pro okoli planetek 233771 a 2008UX299

No - 10"2 A-10"? B-10'2 C-10"?

[m—S.SS] [m_6~35] [m_S'SS] [m—S_SS]

Se zapoctenim || 2,743 + 31,93 + 9,02 + 0,087 +

vSech rodin 0,236 11,27 (494 o) | 38,53(0,22 0) 0,67 (0,2 0)

Bez rodiny 2,439 £+ 18,89 + 3,51 £ -0,166 +
Merxia 0,186 8,87 (3,02 0) | 30,34 (-0,09 o) | 0,53 (-0,83 o)

Bez rodiny 2,439 + 18,01 + 3,51 + 0,079 +
Nemesis 0,232 11,07 2,89 ) | 37,88 (-0,09 ) | 0,66 (0,16 o)

Bez rodiny 2,703 + 30,02 + 15,53 + -0,026 +=
Padua 0,206 9,85 (4,66 o) 33,7 (0,59 o) 0,59 (-0,26 o)

Po vylouceni 2,096 + 3,08 £ 4,51 + -0,289 +
vSech rodin 0,155 7,38 (0,69 ) | 25,23 (-0,03 0) | 0,44 (-1,32 0)

Planetky 233771 a 2008UX299
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Obrazek 5.9: RozloZeni planetek v okoli dvojice 233771 a 2008UX299. Na prvni pohled
je zcela evidentni vliv rodin zptisobujici gradient hustoty v hlavni poloose (koeficient A).
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Planetky 220015 a 2006UT69

dvojice planetek nesouci oznaceni 220015 a 2006UT69 obihd kolem Slunce se stfednimi
elementy drah a =~ 2,30 AU, e = 0,18, i =~ 1,76°. Vzdjemna vzdalenost d (opét v oskulac-
nich elementech) mezi nimi je 6,79 +0, 12 m-s~! (Pravec & Vokrouhlicky 2009). Velikost
stran velkého kvéadru vytvofeného kolem jich je Aa = 0,072 AU, Ae = 0,025 a Ai = 1,40°.
Hodnoty koeficientii A a C se podstatné lisi od nuly i od svych stiednich hodnot o 3,25¢
pro A a az 0 5,766 pro C. Z celkového poctu 763 planetek, jich je 198 zaevidovanych
v rodindch Nysa a Polana, 5 v rodiné Euterpe, 2 v rodiné Flora a 2 v rodiné¢ Massalia.
Po vylouceni rodin Nysa a Polana se gradient hustoty v hlavni poloose a inklinaci sniZi.
Vylouceni zbyvajicich tif rodin, pouhych 9 ¢lend, jiz koeficienty téméf neovlivni. ,,Zbyly*
gradient hustoty v inklinaci Ize pravdépodobné opét vysvétlit tim, Ze studovany par ma
nizkou inklinaci a nachdzi se v oblasti hlavniho pédsu s pfirozenym gradientem hustoty.

Tabulka 5.6: Vypoctené koeficienty pro okoli planetek 220015 a 2006UT69

Mo -10'? A-1012 B-10'2 c-10'2

[m75.55] [m76.85] [m75.55] [m75.55]

Se zapoctenim 1,576 + 20,44 + -3,71 + 1,466 +
vSech rodin 0,08 45(3,250) | 13,14(-0,49 ) | 0,23 (5,76 o)

Bez rodin 1,167 £ 9,36 + -11,13 + 0,83 +
Nysa a Polana 0,064 3,55(,620) | 10,37 (-091 0) | 0,18 (3,2 0)

Po vylouceni 1,149 + 8,78 £ -10,79 + 0,836 &
vSech rodin 0,066 3,71 (1,53 0) | 10,83 (-0,89 ¢) | 0,19 (3,22 0)

Planetky 220015 a 2006UT69

L~ Hranice boxu -+ . Rodina Nysa a Polana - +. Rodina Euterpe -+ . Rodina Flora Rodina Massalia
. 2&dna rodina
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I
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0.185} i 2.2f e : i
| .
20f G- |
0.180} 1 .
— 1.8 | .
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0.175} 1 16 |- .
b
14f |
0.170} 1 |
12 |
01657 I I I I \7 1'07 I I I I L]
2.26 2.28 2.30 2.32 2.34 2.26 2.28 2.30 2.32 2.34
a [AU] a [AU]

Obrazek 5.10: Rozlozeni planetek v okoli dvojice 220015 a 2006UT69. Clenové rodin
ovliviiuji gradient hustoty pfedevs§im v hlavni poloose (A) a inklinaci (C).
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Planetky 76111 a 354652

Planetky s oznac¢enim 76111 a 354652 se nachdzeji na drahich se stfednimi elementy drah
a~?2,72 AU, e = 0,05, i = 6,21°. Vzajemna vzdalenost d (v oskulac¢nich elementech)
mezi nimi je 2,297 40,007 m-s~! (Pravec & Vokrouhlicky 2009). Velikost stran velkého
kvadru vytvofeného kolem jich je Aa = 0,085 AU, Ae = 0,025 a Ai = 1,40°. V tomto
kvadru bylo nalezeno 1 348 planetek. Hodnoty koeficientli A a B se pohybuji na hranici
30, ale hodnota C = (—1,40+0,51) - 10'2 [m~>-s°] se nachdzi a7 ve vzdalenosti —5,80.
Pouhych 70 planetek z boxu nalezi rodiné Padua a 15 rodin€¢ Nemesis. Po jejich vyfazeni
klesne hodnota koeficientu C pod hranici 30, ale 1 tak je tato oblast pomérné neuniformni.
Gradient hustoty mtize byt zptisoben slabou rezonanci stifedniho pohybu s Jupiterem (8:3)
na poloze 2,71 AU.

Tabulka 5.7: Vypoctené koeficienty pro okoli planetek 76111 a 354652

no - 1012 A-10"2 B-10'? C-10"?

[miS'SS] [m76.55] [m75_s5] [mfs'SS]

Se zapoctenim || 4,238 £ 17,54 £ -48,25 + -1,398 +
vSech rodin 0,177 8,38 (2,82 0) | 28,96 (-2,99 5) | 0,51 (-5,81 o)

Bez rodiny 4,018 £+ 15,46 + -45,17 + -0,77 +
Padua 0,179 8,48 (2,52 ¢) | 29,28 (-2,82 0) | 0,51 (-3,27 ©)

Bez rodiny 4,191 £+ 15,6 + -539 £+ -1,263 +
Nemesis 0,157 7,44 (2,54 o) | 25,69 (-3,31 o) | 0,45 (-5,26 0)

Po vylouceni 3,971 + 13,52 £+ -50,82 + -0,636 +
vSech rodin 0,157 7,44 (2,23 o) | 25,69 (-3,13 0) | 0,45 (-2,73 o)

Planetky 76111 a 354652

. Z&dna rodina

"' Hranice boxu . Rodina Padua <+« Rodina Nemesis

T T T T T 7.0F T T T T T
. C. i - FE R sl
0.055} 1 el
0.050} 1 o4
v = 6.2
0.045} .
6.0
0.0401 1 5.8f
5.6F oo
0.035f 8 R DTN
2.68 2.70 272 274 2.76 2.68 2.70 272 274 2.76
a [AU] a [AU]

Obrazek 5.11: RozloZeni planetek v okoli dvojice 76111 a 354652. I pres maly pocet
planetek patfici do nékteré z rodin ovliviiuji tyto planetky gradient hustoty v inklinaci (C).

N 24

Na zbylé koeficienty nemaji vyznamnéjsi vliv.
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Planetky 383620 a 2008M X1

dvojice planetek 383620 a 2008MX1 se nachdzi na drahdch a ~ 2,63 AU, e~ 0,11, i~
13,03°. Vzdjemna vzdalenost d (opét v oskulacnich elementech) mezi nimi je 2,42 +0,05
m-s~! (Pravec & Vokrouhlicky 2009). Velikost stran velkého kvadru vytvoieného kolem
jich je Aa = 0,082 AU, Ae = 0,025 a Ai = 1,40°. Hodnota koeficientu B se opé€t vyrazné
odchyluje od nuly a jeji hodnota je B = (60,44 £ 12,06) - 10!? [m~-s°], coZ odpovida
vzdalenosti 3, 10 od stiedni hodnoty. Ukdzalo se, Ze z celkového poctu 824 drah, jich 320
nalezi rodiné Eunomia, 16 rodiné Maria a 4 rodiné¢ Adeona. Rodina Eunomia ovliviiuje
predevsim gradient v excentricité (B) a rodina Maria, i pfes pouhych Sestnact ¢lent, v
inklinaci (C). Po odstranéni vSech rodin z boxu se hodnoty koeficientti (A, B,C) pfiblizi
nule (viz tabulka 5.8).

Tabulka 5.8: Vypoctené koeficienty pro okoli planetek 383620 a 2008MX1

No- 1012 A-102 B-10'2 C-10?

[1’1’175-85] [1’1’176-85] [miS'SS] [m75_55]

Se zapoctenim || 2,383 £+ -2,26 + 60,44 + 0,56 +
vSech rodin 0,074 3,61(-0,10) | 12,06(3,10) | 0,21 (2,11 0)

Bez rodiny 1,458 + -0,0 £+ 17,94 + 0,461 +
Eunomia 0,055 2,68 (0,24 o) | 8,95(0,720) | 0,16 (1,71 ©)

Bez rodiny 2,308 £+ -3,96 + 60,44 + 0,363 +
Maria 0,084 4,09 (-0,350) | 13,68 (3,1 0) | 0,24 (1,31 0)

Po vylouceni 1,371 £ -1,41 + 16,05 + 0,297 +
vSech rodin 0,05 2,44 (0,03 0) | 8,14(0,61 o) | 0,14 (1,04 0)

Planetky 383620 a 2008MX1

- . Z&adnd rodina

L~ Hranice boxu +« Rodina Eunomia « Rodina Maria « . Rodina Adeona
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Obrazek 5.12: RozloZeni planetek v okoli dvojice 383620 a 2008M X 1. Zde rodiny ovliviuji
predevSim gradient hustoty v excentricité (B) a mirné v inklinaci (C)
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Planetky 165370 a 379550

dvojice planetek nesouci oznaceni 165370 a 379550 obih4d kolem Slunce se stfednimi ele-
menty draha ~ 2,43 AU, e~ 0,15,i~ 5,31°. Vz4jemnd vzdalenost d (opét v oskulanich
elementech) mezi nimi je 1,64 +0,17 m-s~! (Pravec & Vokrouhlicky 2009). Velikost stran
velkého kvadru vytvoreného kolem jich je Aa = 0,076 AU, Ae = 0,025 a Ai = 1,40°. Hod-
nota koeficientu A se 1i$i od nuly i od své stiedni hodnoty o —3,020. Z celkového poctu
787 planetek, jich je 127 zaevidovanych v rodiné Vesta, 11 v rodiné Flora a 6 v rodiné Eri-
gone. Rodina Vesta ovliviiuje predevsim koeficient C. Rodina Flora prakticky neovliviiuje
Zadny z koeficientti. Po vyfazeni vSech rodin se sice hodnota A sniZi na —2,270, ale rozdil
je vidét také v koeficientech B a C. Pfi¢inou gradientu hustoty v hlavni poloose muzZe byt
silnd rezonance ve stfednim pohybu (3:1 s Jupiterem) na poloze 2,5 AU.

Tabulka 5.9: Vypoctené koeficienty pro okoli planetek 165370 a 379550

No - 1012 A-10"2 B-10'? C-10'?

[miS'SS] [mfé.SS] [m*5-s5] [miS-SS]

Se zapoctenim || 1,883 £+ -22,08 + -21,49 + 0,702 +
vSech rodin 0,098 5,16(-3,020) | 1597 (-1,49 ¢) | 0,28 (2,68 5)

Bez rodiny 1,579 + -19,18 + -4,69 + -0,055 +
Vesta 0,068 3,59(2,590) | 11,1(-0,550) | 0,19 (-0,38 ©)

Bez rodiny 1,857 £ -20,69 + -21,88 + 0,736 +
Flora 0,101 5,33 (-2,810) | 16,5(-1,51 o) 0,29 (2,82 o)

Po vylouceni 1,539 + -17,03 + -7,42 + -0,02 +
vSech rodin 0,064 3,36 (-2,27 ) | 10,42 (-0,7 c) | 0,18 (-0,24 o)

Planetky 165370 a 379550

L= Hranice boxu . z&dné rodina . Rodina Vesta « Rodina Flora - Rodina Erigone
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Obrazek 5.13: Rozlozeni planetek v okoli dvojice 165370 a 379550. Na prvni pohled je
jasné, Ze ¢lenové rodin gradient hustoty v inklinaci (C) zvySuji a v excentricité (B) sniZuji.
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Planetky 320025 a 2007DP16

Planetky 320025 a 2007DP16 se nachdzi na obéZnych drahach s elementy a ~ 2,84 AU, e ~
0,11,i~15,07°. Vzdjemna vzdalenost d (v oskula¢nich elementech) mezi nimi je 1,02 +
0,89 m-s~! (Pravec & Vokrouhlicky 2009). Velikost stran velkého kvadru vytvofeného
kolem jich je Aa = 0,089 AU, Ae = 0,025 a Ai = 1,40°. Opét hodnota koeficientu A
se zna¢né lisi od nuly. Jeho hodnota je (A = 20,52 +3,95)-10'2 [m~©-s3], coZ je o
3,260 mimo vazeny pramér vSech koeficientli A. Kvadr kolem této dvojice obsahuje 241
drah planetek, ale ukdzalo se, Ze téméf polovina (114) jich spadd do rodiny Brasilia. Po
odstranéni téchto planetek se hodnota koeficientu snizila na 1,340. Z grafu 5.14 je patrné,
Ze dvojice se nachazi velice blizko Kirkwoodovy mezery, kde dochdzi k obéZné rezonanci
s Jupiterem v poméru 5:2.

Tabulka 5.10: Vypoctené koeficienty pro okoli planetek 320025 a 2007DP16

No- 1012 A-102 B-10'2 C-10'?

[m75_55] [mfﬁ_SS] [1’1’175~SS] [m*5-s5]

Se zapoctenim || 0,849 + 20,52 + 2473 + -0,311 +
rodiny Brasilia 0,087 3,95(3,26 o) | 14,26 (-1,67 o) | 0,25 (-1,42 o)

Po vylouceni 0,447 + 7,48 + -10,93 + -0,05 +
rodiny Brasilia 0,034 1,53 (1,34 o) 5,55(-0,9 o) 0,1 (-0,36 o)

Planetky 320025 a 2007DP16
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Obrézek 5.14: RozloZeni planetek v okoli dvojice 320025 a 2007DP16. Na prvni pohled
je zde ndpadna absence planetek okolo a = 2,82, cozZ je jedna z Kirkwoodovych mezer
(5:2). Koeficient (A) zde nemd informacni vyznam.
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Planetky 255780 a 388044

dvojice planetek nesouci oznaceni 255780 a 388044 obih4d kolem Slunce se stfednimi ele-
menty draha ~ 2,42 AU, e =~ 0,12,i~ 6,22°. Vz4jemnd vzdalenost d (opét v oskulanich
elementech) mezi nimi je 3,326 + 0,009 m-s~! (Pravec & Vokrouhlicky 2009). Velikost
stran velkého kvéadru vytvofeného kolem jich je Aa = 0,075 AU, Ae = 0,025 a Ai = 1,40°.
Hodnota koeficientu A se lisi od stiedni hodnoty o —3,196. Z celkového poctu 1 538 pla-
netek, jich je 733 zaevidovanych v rodiné Vesta, 24 v rodiné Sulamitis a 2 v rodiné Flora.
Rodina Vesta vyznamné ovliviiuje koeficienty A a B, kdezto rodina Sulamitis pfedevsim
koeficient C .Po vyfazeni vSech rodin se sice hodnota A podstatné sniZi a to na —0,450,
podobné se tak stane i u koeficientu B, ovSem stdlé zistava mirna odliSnost u C.

Tabulka 5.11: Vypoctené koeficienty pro okoli planetek 255780 a 388044

Mo - 10'2 A-10"2 B-10'? C-10?

[miS'SS] [m76.SS] [miS'SS] [miS'SS]

Se zapoctenim || 3,627 + -23,26 + 36,19 + -0,43 +
vSech rodin 0,109 5,77-3,19 (o) | 17,76 (1,74 o) | 0,31 (-1,9 0)

Bez rodiny 1,898 + -3,63 £+ 6,55 + -0,491 +
Vesta 0,083 441 (-030) | 13,58 (0,08 6) | 0,24 (-2,14 0)

Bez rodiny 3,57 + -24,51 + 41,58 + -0,269 +
Sulamitis 0,109 5,77 (-3,38 ¢) | 17,76 (2,05 o) | 0,31 (-1,24 ©0)

Po vylouceni 1,837 £ -4,63 &+ 12,71 £ -0,316 +
vSech rodin 0,095 5,02 (-0,45 0) | 15,44 (043 0) | 0,27 (-1,43 o)

Planetky 255780 a 388044

L Hranice boxu

. zadna rodina

+ . Rodina Vesta

« Rodina Sulamitis

« . Rodina Flora
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Obrazek 5.15: RozloZeni planetek v okoli dvojice 255780 a 388044. Velice husta oblast,

ve které rodina Vesta citelné ovliviiuje gradient hustoty pfedevsim v hlavni poloose (A).
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| i+  Boxy bez rodin Boxy se zasahujicimi rodinami
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Obrazek 5.16: Na grafech (a), (b), (c) jsou opét vyneseny koeficienty A, B, C, pricemzZ jsou
barevné odliSené. Zelené je vzdy vyznaceno 12 bodi, které odpovidaji boxim do kterych
nezasahuje Zadna rodina. OranZové je zvyraznéno zbylych 24 bodl odpovidajici boxiim

do nichz zasahuje alespon jedna rodina.
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5.4 Tabulky s vysledky
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Tabulka 5.12: Seznam vSech 95 dvojic planetek, které byly testovany. Znacka ,,0k* znaci,
Ze dvojice testem prosla, symbol ,,X* znaci, Ze dvojice testem neprosla a znak ,,-*“ znamena,
Ze dvojice nebyla ddle testovana. Pokud dvojice prosla vSemi testy, byl ji udélen kone¢ny

status ,,0k".

Planetkova Testy Koneény
dvojice rodiny  singularita  pocet v boxu status
21436 334916 ok ok ok ok
63440 331933 ok ok ok ok
195479 284765 ok ok ok ok
180906 217266 ok ok ok ok
88259 337181 ok ok ok ok
26416 214954 ok ok ok ok
92652 194083 ok ok ok ok
233771 2008UX299 ok ok ok ok
57202 276353 ok ok ok ok
13481 158395 ok ok ok ok
320025 2007DP16 ok ok ok ok
106700 263114 ok ok ok ok
165370 379550 ok ok ok ok
125887 197706 ok ok ok ok
76111 354652 ok ok ok ok
4765 350716 ok ok ok ok
383620 2008MX1 ok ok ok ok
136952 2010RB104 ok ok ok ok
255780 388044 ok ok ok ok
17198 229056 ok ok ok ok
84203 285637 ok ok ok ok
52773 279865 ok ok ok ok
101065 368313 ok ok ok ok
220015 2006UT69 ok ok ok ok
92336 143662 ok ok ok ok
174620 2006WE119 ok ok ok ok
45223 266505 ok ok ok ok
113643 361318 ok ok ok ok
69298 2012FF11 ok ok ok ok
182790 2010TY150 ok ok ok ok
52478 287685 ok ok ok ok
334248 2011SG264 ok ok ok ok
54211 287829 ok ok ok ok
145046 2007RB325 ok ok ok ok
2006BT227 381362 ok ok ok ok
174470 2011AZ20 ok ok ok ok
348452 2008FF88 ok ok X X
16815 2011GD83 ok ok X X
184300 200100227 ok ok X X
67982 317521 ok ok X X
358983 224801 ok ok X X
21028 2005SA135 ok ok X X
23998 205383 ok ok X X
209165 2005QG179 ok ok X X
25884 48527 ok ok X X
243984 299735 ok ok X X
106479 294315 ok ok X X
2110 44612 ok ok X X

pokracovdni na dalsi strané
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pokracovdni z predchdzejici strany

Planetkova Testy Koneény
dvojice rodiny  singularita  pocet v boxu status
2000SM320  2008TN44 ok ok X X
69142 127502 ok ok X X
4010 113774 ok ok X X
321238 2006XY31 ok ok X X
136216 2009SE342 ok ok X X
124236 2011HD23 ok ok X X
1390 2001TC253 ok ok X X
80218 213471 ok X - X
38184 221867 ok X - X
165389 282206 X - - X
54041 220143 X - - X
111962 280008 X - - X
95750 304873 X - - X
11842 228747 X - - X
99052 291788 X - - X
100440 2011SE164 X - - X
2897 182259 X - - X
10484 44645 X - - X
134789 267767 X - - X
237517 2007TN127 X - - X
122173 259585 X - - X
38707 32957 X - - X
233401 180856 X - - X
211569 2005UN161 X - - X
46162 323879 X - - X
15107 291188 X - - X
59184 293667 X - - X
70511 2007TC334 X - - X
92052 101376 X - - X
105247 200957267 X - - X
88604 60546 X - - X
2004VQ64 205153 X - - X
14806 2008SC9 X - - X
53537 2004ED107 X - - X
130909 179883 X - - X
30301 205231 X - - X
120969 2011UX161 X - - X
8306 2011SR158 X - - X
49791 2011CL97 X - - X
112249 261878 X - - X
2002RJ126 2008TS51 X - - X
81471 139526 X - - X
11879 81368 X - - X
65935 73724 X - - X
323465 2006RL1 X - - X
3985 17430 X - - X
38395 141513 X - - X

Tabulka 5.13

: Pokracovani tabulky 5.12.

41
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Tabulka 5.14: Tabulka ziskanych koeficienti (1g,A,B,C) pro 36 dvojic, které prosly
predeSlymi testy. Pro porovnani je uvedena i hodnota 1y vypoctena metodou Pravec &
Vokrouhlicky (2009) a také pocet planetek (drah), které se nachdzi v boxu vytvoreném
kolem kvadru. V zdvorkdch u koeficientd (A,B,C) jsou uvedené vzdélenosti od stfedni
hodnoty daného koeficientu v ndsobcich piislusné smérodatné odchylky.

Planetka 1 N0.Prav.- 102 planetek 1 -10'2 A-102 B-10'? C-10'?
Planetka 2 [m—3-s7] vboxu [m3-s7] [m0-s7] [m3-87] [m—3-s7]
21436 0.682 422 0.771 £ 16.53 + 8.35 £ -0.292 +
334916 0.041  239(270) 6.66(020) 0.116(-1.30)
63440 0.677 386 0.522 + -6.27 + -6.62 + 0.146 £
331933 0.025  1.63(-0.70) 4.02(-0.70)  0.070 (0.40)
195479 0.733 272 0.734 £ -4.07 + 2291 + 0.138 +
284765 0.022 1.10 (-0.40) 3.58 (1.00) 0.062 (0.40)
180906 0.876 377 0.729 + 4.77 + 8.52 + 0.259 +
217266 0.035 1.99 (0.90) 5.65(0.20) 0.099 (0.90)
88259 0.423 248 0.334 + -6.61 + 440 £+ 0.069 £
337181 0.015  1.00(-0.76) 247 (-0.06) 0.043 (0.10)
26416 1.400 538 1.168 + 7.14 £ 61.67 + 0.557 +
214954 0059  321(1306) 9.57(3.20) 0.167 (2.10)
92652 0.554 255 0.553 + -3.69 + 12.38 + 0.142 +
194083 0.041 2.24 (-0.30) 6.67 (0.40) 0.116 (0.40)
233771 2.257 894 2.743 + 31.93 + 9.02 + 0.087 +
2008UX299 0236  11.26 (4.90) 38.53(0.20) 0.672(0.20)
57202 2.509 1150 2.484 + -6.64 + 30.33 + 0.345 +
276353 0.052 2.83(-0.70) 8.42(1.40) 0.147 (1.20)
13481 1.948 664 1.824 + 9.87 £ -5.38 & 0.000 +
158395 0.111 554 (1.70) 18.14 (-0.60) 0.317 (-0.20)
320025 1.145 241 0.849 + 20.52 + -24.73 + -0.311 +
2007DP16 0.087 3953.30) 14.26(-1.70) 0.249 (-1.40)
106700 0.430 295 0.384 + 587 £ 9.14 £+ 0.041 £
263114 0.025 1.68 (1.16)  4.07(0.26)  0.071 (0.00)
165370 1.556 787 1.883 + -22.08 + -21.49 + 0.702 +
379550 0.098 5.16 (-3.00) 1597 (-1.50) 0.279 2.70)
125887 1.181 442 1.020 £+ -9.14 + -11.30 + 0.158 +
197706 0.053 2.82 (-1.10) 8.60(-0.906) 0.150(0.50)
76111 4.106 1348 4238 + 17.54 £ -48.25 + -1.398 +
354652 0.177 838 (2.80) 28.96(-3.00) 0.505 (-5.80)
4765 0.451 317 0.433 £+ -7.12 + 334 + -0.128 +
350716 0.034  228(-0.80) 5.63(-0.1c) 0.098 (-0.70)
383620 2.358 824 2.383 + -2.26 + 60.44 + 0.560 +
2008MX1 0.074 3.61 (-0.10) 12.06 (3.1c) 0.210(2.10)
136952 0.407 165 0.435 + 17.24 + -18.49 + -0.248 +
2010RB104 0.069 351 (2.80) 11.29(-1.30) 0.197 (-1.20)
255780 3.619 1538 3.627 + -23.26 + 36.19 + -0.430 +
388044 0.109  5.77(320) 17.76(1.76) 0.310 (-1.90)
17198 1.686 803 1.629 + 6.28 + 2947 + 0.665 +
229056 0.091 5.12 (1.20) 14.83 (1.40) 0.259 (2.50)
84203 0.312 218 0.303 + -6.56 + -591 + 0.000 +
285637 0.016 1.02 (-0.70) 2.55(-0.60) 0.045 (-0.20)
52773 0.768 429 0.813 £+ -0.11 + -18.26 + 0.329 +
279865 0.060  3.45(020) 9.74(-1.30) 0.170 (1.20)
101065 0.517 218 0.492 + 1.46 £ 295+ -0.026 +
368313 0.039  2.11(0.56) 6.37(-0.50) 0.111(-0.30)

pokracovdni na dalsi strané



Kapitola 5. Praktickd cdst

s vz

pokracovdni z predchozi strany

Planetka 1 No.prav.- 1012 planetek 1 -10'2 A-10'2 B-102 C-10'2
Planetka 2 [m3-87] vboxu [m7-87] [m—6-s7] [m-s7] [m3-87]
220015 1.409 763 1.576 + 20.44 + -3.71 £ 1.466 +
2006UT69 0.080 450 (3.30) 13.14(-0.50) 0.229 (5.80)
92336 0.251 189 0.262 + -3.18 + 2.49 + -0.138 +
143662 0.027 1.78 (-0.20) 4.43(-0.16) 0.077 (-0.70)
174620 0.656 361 0.808 + -2.79 + -1.10 = -0.389 +
2006WE119 0.023  124(-026) 3.75(-035) 0.065(-1.70)
45223 0.587 244 0.585 + -5.05 £ -13.30 + -0.355 +
266505 0.043  224(-050) 6.94(-1.00) 0.121 (-1.60)
113643 0.580 173 0.553 + 225+ 15.14 + -0.082 +
361318 0.041 1.93 (-0.10) 6.71 (0.60) 0.117 (-0.50)
69298 1.593 740 1.675 + 0.73 £+ 59.14 + 0.065 £+
2012FF11 0.032 1.72 (0.30) 5.20 (3.00) 0.091 (0.10)
182790 0.771 268 0.861 + 542 + -24.13 + 0.201 +
2010TY150 0.056  2.62(1.00) 9.12(-1.60) 0.159 (0.70)
52478 1.200 642 1.205 + 15.70 £ 6.13 £+ 0.000 £
287685 0.049 2.83 (2.60) 7.96 (0.10) 0.139 (-0.20)
334248 0.869 400 1.124 + -1.11 £ 3.67 + 1.105 £+
2011SG264 0.072 3.57(0.10) 11.78(-0.10) 0.206 (4.30)
54211 0.394 193 0.570 + -0.72 + 4293 + -0.261 =
287829 0.043  206(0.16) 694(22.16) 0.121 (-1.20)
145046 0.453 323 0.436 + -4.39 + -20.07 &+ 0.181 +
2007RB325 0.026 1.72(-040) 424(-1.40) 0.074 (0.60)
2006BT227 0.433 255 0.494 + 3.89 + -7.90 £ 0.590 £+
381362 0.056 3.19 (0.80) 9.08 (-0.70) 0.158 (2.20)
174470 0.410 394 0.505 + 8.33 + 9.21 + 0.015 £+
2011AZ20 0.033 2.25(1.50) 5.44 (0.20) 0.095 (-0.10)

Tabulka 5.15: Pokracovéni tabulky 5.14.
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Tabulka 5.16: Vypoc&itané stfedni hodnoty (19,A,B,C) a jejich smérodatné odchylky pro
pripad se zapoc¢tenim vSech rodin a s vyfazenim rodin, které prokazatelné ovliviiuji okoli
studovanych deseti dvojic v piedchozi ¢asti. Konkrétné se jedné o rodiny Nysa a Polana,
Misa, Vesta, Merxia, Nemesis, Padua, Eunomia a Maria.

| M0-10"2 m™5s5] | A-10" [m%s°] | B-10"2 [m %] | C-10" [m3§%]

Vsechny rodiny

(0,63 40,47)

(-1,6+6,8)

(5,1+17,8

(0,04 40,25)

Bez vybranych rodin

(0,56 40,37)

(—1,07+5,53)

(2,65+10,88)

(0,01+0,22)



Zaveér

Tato diplomova price je rozdélena do dvou Casti a sice do Casti teoretické a Casti praktické. V
teoretické Casti je Ctendf nejprve sezndmen s popisem drah planetek ve Slune¢ni soustaveé a
s rozdily mezi jednotlivymi drahovymi elementy. Ctenafi je také objasnéna volba stfednich
drahovych elementd.

V druhé kapitole je Ctendr sezndmen se zdkladnimi mechanismy rozpadu planetek -
vzniku planetkovych rodin a planetkovych part. Velka ¢ast kapitoly je zaméfena na Jarkov-
ského jev a jeho vliv na zménu drah planetek. Zdsadnim principem stojicim za vznikem
planetkovych part je YORP efekt. Tento efekt je schopen ménit rotaci planetek (sklon
rotaéni osy i rychlost rotace). Urychlovani rotace planetky miize vést k jejimu roztrzeni
- vzniku ndmi studovaného péru. Jelikoz si takto dnes vysvétlujeme vznik planetkovych
part, je tomuto jevu vénovan zbytek této kapitoly.

Tteti kapitola je vénovana stru¢nému odvozeni a popisu vzdalenosti planetek v pro-
storu drahovych elementi a to at’ ve tfech (vlastnich elementech) nebo v péti rozmérech
(oskulacni a stiedni elementy).

V posledni kapitole teoretické ¢asti je zminéno nékolik, jiz pouZzitych, metod identifi-
kace planetkovych pard. Tato kapitola obsahuje i seznam publikovanych praci a méla by
¢tendfe v prvni fadé presvédcit o tom, Ze planetkové pary nevznikaji ndhodnym vysky-
tem dvou geneticky nesouvisejicich planetek. Podstatné ¢ast kapitoly se zabyva odhadem
pravdépodobnosti vyskytu tésnych dvojic planetek v daném okoli. K tomu je ovSem po-
tfeba znat hustotu drah v okoli zkoumané dvojice. Dosavadni metody predpokladaly, Ze je
tato hustota konstantni. Tento pfedpoklad byl otestovan v praktické Casti této prace, kterd
navazuje na metodu Pravec & Vokrouhlicky (2009; viz 4.1.3).

Uvedené vysledky v praktické ¢4sti naznacuji, Ze predpoklad uniformniho rozloZeni
drah kolem studované dvojice (Pravec & Vokrouhlicky 2009) je splnén ptibliZzné u polo-
viny studovanych prfipadi a hodnota hustoty drah v péti-rozmérném prostoru drahovych
elementtl 1y se 1is{ o méné nez 10%. Tento rozdil také miiZze byt v malé mife zpisobeny
pouzitim novéjsi databaze drah planetek. Ve vétsiné zbylych piipadd se hodnoty pohybuji
v rozmezi 20-30%. Déle se ukdzalo, Ze rodiny planetek v oblasti hlavniho pésu jsou znaéné
rozptylené a nachazeji se v blizkosti vétSiny studovanych dvojic (zasahuji do 24 z 36 boxi).

Pro vSech 36 vybranych kandidatli na planetkovy par jsem spocital gradient hustoty
rozlozeni drah ve vymezené oblasti v okoli dvojic. Ziskal jsem tedy sady koeficientt 7,
ktery uddva samotnou hustotu drah, A, ktery uddvé gradient hustoty drah v hlavni poloose,
B, ktery udava gradient hustoty drah v excentricité a C, ktery uddva gradient hustoty
drah v inklinaci. O¢ekdvali bychom, Ze hodnoty koeficientd (A, B,C) se budou hromadit
kolem nuly, coZ se potvrdilo jen ¢astecné. Ve studovaném vzorku se nachizelo pomérné
velké mnoZstvi koeficientd zna¢né se odchylujicich od nuly i od stfedni hodnoty daného
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koeficientu. Celkem takto bylo nalezeno deset oblasti okolo dvojic, ve kterych se alespon
jeden z koeficienti odchyloval o vice nez 3¢ od jejich stfedni hodnoty, ve dvou piipadech
byla odchylka i pfes 5o. Témto oblastem jsem vénoval zvySenou pozornost.

Vv

U deseti odlehlych koeficientli jsem hledal pfi¢inu vyrazného gradientu hustoty drah.
U dvojice 334248 - 2011SG264 se jako pravdépodobna priCina gradientu hustoty drah jevi
nizkd hodnota inklinace i =~ 1,88°. V oblastech velice blizkych i roviné ekliptiky se vysky-
tuje pfirozeny gradient hustoty drah planetek. To samé vysvétleni plati i pro dvojici 220015
- 2006UT69, ktera se nachazi na draze s i = 1,76°. U dvojce 320025 - 2007DP16 doslo k
tomu, Ze studovand dvojce se nachdzi v bezprostiedni blizkosti vyznamné rezonance stfed-
niho pohybu s Jupiterem (5:2). JelikoZ tato rezonance zasahuje do velké ¢4sti studovaného
okoli (viz obrazek 5.14), je nepochybné pri¢inou (alespon z velké ¢asti) gradientu hustoty
drah. Stejné tak pusobi silnd rezonance opét s Jupiterem (3:1) na pozici 2,5 AU, kterd
pravdépodobné zplisobuje vyznamné odchyleni koeficientu A od nuly pro dvojici 165370
- 379550. V téchto dvou piipadech se jednalo o odchylku pouze koeficientu A, ale v okoli
dvojice 76111 - 354652 se odchyluji vSechny tfi koeficienty gradientu hustoty drah. I kdyz
byla nalezena slabd rezonance s Jupiterem (8:3), kterd leZi ve studovaném okoli (na poloze
a=2,71 AU), neni zcela jasné, zda je pri¢innou odchyleni vSech tif koeficientl. U zbylych
péti dvojic se podarilo vysvétlit pficinu gradientu hustoty rodinami, které zasahuji do stu-
dovanych oblasti. Postupnym vyfazovanim rodin ze zkoumaného okoli jsem zjistoval vliv
dané rodiny na jednotlivé koeficienty. Jak se ukdzalo, ne vSechny rodiny ovliviiuji hod-
noty koeficientti (alespoi tedy koeficientl (A, B,C)). Mezi takovéto rodiny patif napiiklad
rodiny Flora a Clarissa. Naopak mezi rodiny zna¢né ovliviiujici okoli zkoumanych dvojic
patii rodiny Nysa a Polana, Vesta, Merxia, Nemesis, Padua, Eunomia, Maria, Brasilia a
Misa. Po vyrazeni ¢leni téchto rodin z databdze a zopakovanim vSech testd se vSechny tfi
koeficienty gradientu hustoty pfibliZily nule a i jejich smérodatné odchylky se zmensSily
(viz tabulka 5.16).

Pfimym vysledkem této diplomové prace bude zdokonaleni metody identifikace pla-
netkovych part (Pravec & Vokrouhlicky 2009). Dalsim pokracovanim vyzkumu v oblasti
identifikace planetkovych systémil bude podrobnéjsi studium a klasifikace jednotlivych
rodin (v celém hlavnim péasu planetek) podle miry ovlivnéni hustoty drah ve svém okoli,
mohli bychom tak zobecnit metodu Pravec & Vokrouhlicky (2009) a tim rozsitit oblast
hledani planetkovych part i do oblasti (minimdlné okrajovych oblasti) rodin, kterym se
dosavadni metody vyhybaji. Takto vylepsend metoda detekce planetkovych part (bez pied-
pokladu uniformniho rozloZeni drah v okoli tésnych dvojic planetek) mizZe byt zakladem
pro hledani, zatim malo zndmych, planetkovych klastrti - malych skupin planetek (poctem
podobné velmi malym rodindm) s velice blizkymi drahami (jako planetkové pary).
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