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Anotace

Diplomovéa prace zkouma slapové piisobeni v soustavach binarnich asteroidi. Slapy
mohou byt jednim z mechanizmi, které vyznamné ovliviiuji dynamicky stav téchto
soustav. Nejdrive je vysvétleno, jak slapy vznikaji a jaké maji dusledky na rotaci

Vv

Vv

predpovédi tykajici se synhronniho stavu jsou potom porovnany s daty charakteri-
zujicimi binarni asteroidy.
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Annotation

This paper focuses on tides in binary asteroids. Tides represent one of the mecha-
nisms that could influence dynamical state of these asteroids. It is explained how
tide is raised on one body by another and what are the consequences of tides on
rotation and the orbit of bodies. A quantitative description of these effects is given
as well. Most of attention is paid to the synchronism in binary asteroids. Theoretical
predictions are then compared with binary asteroids dataset.
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Kapitola 1

Binarni asteroidy

Binarni asteroidy jsou velmi dobre zarizene vesmirné laboratore, ktere umoznuji zis-
kat jinak obtizne dostupné informace o fyzikdlnich vlastnostech a strukture asteroidi.
ProtoZe asteroidy predstavugi jisté velmi malé riziko pro zZivot na Zema, jsou pro nas
tyto informace uZitecné a je dileZité zabyvat se jejich interpretact.

Pojmem binarni asteroid oznacujeme soustavu dvou malych téles slunecni sou-
oznacujeme télesa jako primarni (to téz8i) a sekundarni, nebo zkracené jako primar
a sekundar. V nékterych pripadech je pomér hmotnosti obou téles maly a sekundarni
téleso lze nazvat satelitem.

Existence binarnich asteroidii je jiz pres deset let velmi presvédciveé dokladana ce-
lou fadou pozorovani nejriznéjsimi prfimymi i nepfimymi metodami. Piehled téchto
metod, historie vyzkumu binarnich asteroidii, argumenty pro jejich existenci i hypo-
tézy vzniku a vyvoje takovych soustav je mozné nalézt v prehledovém ¢lanku Merline
(2002).

Pravé vyvoj dynamiky binarnich asteroidti je predmétem této prace. Existuje né-
kolik moznych mechanizmii vzniku téchto soustav, ale je také zajimavé zkoumat, jaké
tyzikalni déje na né ptisobi dlouhodobé po vzniku. Odtud potom vychézi formulace
hypotéz vysvétlujicich rozlozeni rotacnich a obéznych period, velikosti velkych poloos
a dalsich elementii vzajemnych drah binarnich soustav, které v soucasnosti pozoru-
jeme. Tyto hypotézy je nasledné mozné ovéfit porovnanim s naméfenymi daty.



1. Binarni asteroidy

Prace je tzeji zaméfena na slapové piisobeni v binarnich asteroidech, snazi se
tedy uchopit jeden z dulezitych gravitacnich efekti, které se zde uplatnuji. Pro
odvozeni vztaht, které slapy popisuji, vyslovime nékolik predpokladii.

Rotace asteroidu

Prvni predpoklad se tyka rotace asteroidii. Vyjdeme z toho, Ze asteroidy rotuji
jako tuha télesa kolem své hlavni osy, vii¢i které maji nejvétsi moment setrvacnosti
(Burns, 1973). Tak se d& charakterizovat zakladni rotaéni stav a velmi pravdépo-
dobné se v ném nachézi vétsina asteroidi. Vyjimku tvoii tzv. tumbleri (tumblers,
non-principal axis rotators). Tyto asteroidy nerotuji jednoduse kolem jedné ze svych
hlavnich os, jsou v excitovaném rotacnim stavu.

Izolované soustavy

Dale budeme ptredpokladat, ze soustava binarniho asteroidu je izolovana, ptijde nam
predevsim o platnost zakona zachovani celkového momentu hybnosti v soustave.
Tento predpoklad bude platny, kdyz bude sekundarni téleso obihat relativné blizko
priméarniho télesa. Jak blizko to musi byt, popisuje tzv. Hillova sféra, coz je kulovy
prostor o poloméru Ry od primaru. Charakterizuje vzdalenost, ve které se vyrovnaji
slapové ucinky télesa, které rusi pohyb sekundarniho télesa, s pritazlivosti primar-
niho télesa. V nasem pripadé se na ruseni pohybu sekundaru nejvice podili Slunce.
Polomér Hillovy sféry je dan vztahem

Ml 1/3
= == 1.1
RH (M@) R7 ( )

kde M; je hmotnost priméarniho télesa, M hmotnost Slunce a R vzdalenost binar-
niho asteroidu od Slunce (Weidenschilling, 2002).

Protoze vétsina binarnich asteroidt ma poloosu vzajemné drahy vyrazné mensi
nez je polomér Hillovy sféry pro takovou soustavu, jsou dlouhodobé stabilni viici sla-
povému piisobeni Slunce (pfipadné Jupiteru), podrobnéji Chauvineau (1990). Pokud
se binarni asteroid nepfiblizi k jinému hmotnému télesu (napf. k Zemi v pfipadé téch
blizkozemnich), mizeme zanedbat vyménu momentu hybnosti s okolim a povazovat
soustavu za izolovanou.

Rocheova mez

Jestlize Hillova sféra vymezuje vnéjsi hranici existence stabilniho binarniho aste-
roidu, pak vnitini hranice je v prvnim pfiblizeni dana Rocheovou mezi. Ta kolem



1. Binarni asteroidy

primarnich téles vymezuje prostor, ve kterém nemtze stabilné obihat idealné te-
kuty satelit s vazanou rotaci, drzeny pohromadé jen vlastni gravitaci. Asteroidy
sice nejsou idealné tekuté, nicméné velkd cast asteroidit neni monoliticka, tvori je
mensi télesa (pak jsou oznacovéany jako tzv. rubble piles, viz nap¥. Richardson, 2002).
Struktura asteroidii je potom takova, ze pevnost v tahu je blizka nule, tedy tato té-
lesa drzi pohromadé jejich vlastni gravitace (a také tfeni, zpiisobené ,zaklinénim®
jednotlivych ¢asti asteroidu).
Rochetiv polomér aj, pro maly kulovy satelit je dan jako

30, 1/3 301 1/3
= Ry=|— R 1.2
ay, ( M2) 2 2 1, ( )
kde M; a My, p; a po a Ry a Ry jsou po fadé hmotnosti, hustoty a poloméry pri-

marniho a sekundarniho télesa (kdyz je budeme zjednodusené povazovat za koule).
Pro shodnou hustotu obou téles bude Rocheova mez

ar, ~ 1,44R1 . (13)
Pokud je satelit v hydrostatické rovnovaze, plati pro Rocheovu mez
ay, = 2,46 R, . (1.4)

Podrobnéjsi rozbor tohoto problému je mozné nalézt v Murray a Dermott (2000) a
pramenech tam uvedenych. Dolni mez odpovida pozorovanym binarnim soustavam,
viz Pravec a kol. (2006).

Vek asteroidu

Nakonec se zminime o jedné diilezité charakteristice binarnich asteroidi, a tou je
jejich typicky vék. Blizkozemni soustavy jsou stabilni po dobu nékolika desitek mi-
lionti let, pficemz hlavnim mechanizmem jejich rozruseni jsou blizké priilety kolem
terestrickych planet — Merline (2002).

Pro asteroidy v hlavnim péasu miizeme pouzit zavéry uvedené v Chauvineau
(1992). Za dominantni efekt ovliviiujici stabilitu téchto soustav je oznaceno sraz-
kové naruseni (angl. collisional disruption) a vék takovych soustav je srovnatelny
se stafim slunecni soustavy. Nicméné mohou se uplatnovat jesté dalsi efekty, které
typicky vék téchto soustav omezuji.

Nyni jiz prejdeme k problematice, ktera je tezistém této prace, slapovému ptliso-
beni v binarni soustavé a jeho disledkim.



Kapitola 2

Slapové piisobeni v soustavé dvou téles

Vv s

stavou, je ta gravitacni. Pri studiu dynamiky slunecni soustavy se obuvykle pracuje
s hmotnymi body. Co se ale stane, kdyZ tuto aproximaci opustime a mahradime
hmotné body télesy s nenulovymi rozméry?

V disledku zavislosti velikosti gravita¢niho zrychleni na poloze uvnitt téles ko-
necnych rozméri, dojde ke vzniku slapi. Tento efekt muzeme zanedbat, pokud jsou
rozméry téles mnohem mensi nez jejich vzajemné vzdalenosti. Bude vSak vyznamny,
kdyz pujde naptiklad o planetu a jeji satelit nebo binarni asteroid. Protoze praveé
slapy se budeme podrobnéji v této praci zabyvat, je namisté vysvétlit princip jejich
vzniku. Budeme pfitom postupovat podle Murray a Dermott (2000).

2.1 Vznik slapt

Mgjme tedy izolovanou soustavu dvou téles (planetu a satelit), kterd na sebe vza-
jemné gravitacné pusobi. Pro jednoduchost budeme predpokladat, ze se pohybuji

vy

obrazku (2.1).
Abychom celou situaci zjednodusili, budeme slapovou deformaci zkoumat od-
délené od ostatnich efektii. Predpokladejme, Ze planeta ani satelit viibec nerotuji.

10



2. Slapové piisobeni v soustavé dvou téles

planeta ~ _ .

Obrdzek 2.1 Tzolovana soustava dvou téles, ktera obihaji kolem spole¢ného tézisté O’ po
kruhovych drahach.

Potom se libovolny bod uvnitt planety pohybuje po kruznici o shodném poloméru.
Pro snazsi pochopenti je celd situace zachycena na obrazcich (2.2) a (2.3).

Zvolme si bod, ktery bude od stfedu hmotnosti planety libovolné posunuty
o vzdalenost § (pfitom ale zistane jejim vnitinim bodem). Pfi obéhu planety ko-

Vv

vy

satelit

Obrdzek 2.2 Vsechny body planety (zde napf. By a Bs) obihaji po kruznicich o stej-
ném poloméru, jejich stiedy (57 a Sz) jsou viéi sobé posunuté o stejnou
vzdalenost ¢ jako body By a Bs.

Toto odstfedivé zrychleni miii vzdy opa¢nym smérem nez gravitacni zrychleni
udilené planeté pritazlivosti satelitu. Jejich velikosti jsou si rovny ve stfedu hmot-
nosti planety, tak jak to vyzadujepredpoklad obéhu obou téles po kruhové draze

Vv

na stfed hmotnosti planety, je
My
Ay =G —

. (2.1)

Y

kde G je gravita¢ni konstanta, ms hmotnost satelitu a r vzdalenost stfedid hmotnosti
planety a satelitu.

11



2. Slapové piisobeni v soustavé dvou téles

Obrazek 2.3 Na vSechny body planety ptisobi v kazdém okamziku stejné velké i stejné
orientované odstredivé zrychleni A,.

Nyni se vracime k faktu, ktery jsme oznacili za ptivodce slapii — zavislosti velikosti
gravitacniho zrychleni na poloze uvnitt télesa. Na rtizné casti planety tedy piisobi
jiné gravitacni zrychleni vyvolané jejim satelitem. Zaroven ale na kazdy bod planety
piisobi stejné odstfedivé zrychleni, které je rovno gravitacnimu zrychleni A,.

Slapové zrychleni definujeme jako rozdil mezi gravita¢nim a odstfedivym zrych-
lenim v daném bodé (tedy gravitaénim zrychlenim pusobicim na stfed hmotnosti
planety)

Agopovs =A— A, . (2.2)

Z této definice mizeme ukazat, pro¢ na planeté vzniknou dvé slapovd vzduti (v an-
gli¢ting tidal bulge).

Nejdrive uvazujme o slapovém zrychleni na spojnici planety a satelitu. V misté
planety, které je blize satelitu, je gravitacni zrychleni vétsi nez ve stfedu hmotnosti
planety, tedy slapové zrychleni mifi k satelitu. Naopak v misté, které je na odvra-
cené strané planety, je gravitace vyvolana satelitem slabsi nez ve stfedu planety a
vysledné zrychleni tedy miti od satelitu. Podobnymi tivahami pro zrychleni, ktera
nelezi na spojnici planeta—satelit, dojdeme k zavéru, ze slapova vzduti budou vy-
padat pfiblizné jako na obrazku (2.4).

2.2 Treni

Ptedchozi zavéry jsou platné za jednoho dosud nevyféeného predpokladu. Tim je
dokonald elasticita deformovaného télesa. Elastické téleso se slapové deformuje sy-
metricky podle osy, kterd spojuje stiedy deformovaného a deformujiciho télesa. Pro

12



2. Slapové piisobeni v soustavé dvou téles

-

Obrdzek 2.4 Piiblizny tvar slapovych vzduti. Cerchovanou ¢arou je vyznacen ptivodni,
nedeformovany tvar planety a satelitu.

asteroidy tento pfedpoklad ovsem splnén neni. V takovych télesech je nutné uvazovat
pritomnost tiecich sil.

Nejdfive se podivejme, jak bézné binarni soustavy vypadaji. Af uz se jedna
o soustavy planeta—satelit nebo binarni asteroid, mtzeme uvést jednu obecnou cha-
rakteristiku: pro drtivou vét$inu! pozorovanych binirnich soustav je ob&na doba
tedy P, > P

V dalsich tivahach budeme pocitat s tim, Ze je tato podminka splnéna. Zjistime,
jaky vliv to bude mit na rotaci planety a satelitu, a dale se podivime na cCasovy
vyvoj velké poloosy binarni soustavy.

2.3 Zména rotace planety

Pokud je obézna doba satelitu delsi nez rotac¢ni perioda planety, predbihé slapové
vzduti satelit v jeho obéhu o thel, ktery oznac¢ime e. Nyni uvazujme, co z této
asymetrické polohy slapového vzduti vyplyva pro rotaci planety. Pomiize nam k tomu
obréazek (2.5), na kterém je pohled shora na soustavu planeta—satelit. Cerchované
je zakreslena nedeformovana planeta, plnou ¢arou potom jeji deformovany tvar a
také smér jeji rotace. Dale jsou zobrazeny gravitacni sily, které piisobi na blizsi i
vzdalenéjsi slapové vzduti a ramena téchto sil.

Protoze gravitacni sily nelezi na spojnici planety a satelitu, ptisobi na planetu
momenty téchto sil. Uvazujme o jejich velikostech. Sila piisobici na vzduti, které
je blize satelitu (ozn. A) ma vétsi velikost nez sila pisobici na vzdalenéjsi vzduti
B, tedy Fy > Fg. Totéz lze fici o ramenech téchto sil, protoze a > 3, plati tedy
ra > rg. Moment sily je dan vektorovym soucinem ramene sily a sily. Protoze zde ale
pracujeme pirimo s pravouhlymi primeéty ramena sily do sméru kolmého k piisobici

! Zatim jedinou zndmou vyjimkou je Marstiv mésic Phobos. Ten Mars obé&hne asi za 7h 39 min,
zatimco jedna otocka Marsu trva 24 h 37 min.

13



2. Slapové piisobeni v soustavé dvou téles

Obrazek 2.5 K odvozeni zmén rotace planety. Na obrazku je ¢erchované zakreslena ne-
deformovand planeta, plnou ¢arou jeji deformovany tvar, stejné jako smér
jejl rotace a s ni spojeny moment hybnosti L. Dale jsou zde zakresleny sily
pusobici na obé slapova vzduti, Fa, Fg, jejich ramena n, rg, a také momenty
téchto sil Na, Np (pro pfehlednost obrazku jsou zakresleny mimo svéa ptiso-
biste).

sile, zjednodusi se vypocet na skalarni nasobek jejich velikosti, tedy

kde N; znaci velikosti momentt sil F; a r; jsou velikosti ramen téchto sil. Celkové
lze tedy o velikostech momentii sil psat

Na > Ng, (2.4)

coz vyplyva z predchozich iivah o velikostech sil a jejich ramen.

Nyni uvazujme o smérech moment sil. Z obrazku (2.5) je patrné, ze Na mifi od
¢tenare do roviny papiru, zatimco Ng ma smér opacny. Jestlize tyto dva momenty
sil vektorové se¢teme, a plati-li pfitom rovnice (2.4), bude vysledny moment sil mi¥it
ve sméru Ny, tedy od ¢tenare.

V obrazku (2.5) je naznac¢en smér rotace planety v matematicky kladném sméru,
tzn. ze vektor momentu hybnosti spojeny s jeji rotaci L miti ke ¢tenéfi. Podle druhé
impulzové véty je casova zména momentu hybnosti télesa rovna vektorovému souctu
vnéjsich momenti sil, které na néj piisobi. Vyjadieno matematicky

dL
E — Z Next 5 (25)

kde L je moment hybnosti a N znaci vnejsi momenty sil. Jestlize maji rotacni
moment hybnosti planety a vysledny moment sil, ktery na planetu piisobi, opacny
smeér, znamena to, ze velikost momentu hybnosti se bude s casem zmensovat. Jinymi
slovy, slapové plisobeni satelitu na planetu vede ke zpomalovani jeji rotace.

14



2. Slapové piisobeni v soustavé dvou téles

Protoze jsme prii svych iivahach nepouzivali zadné predpoklady, které by platily
jen pro planetu, mizeme nase zavery aplikovat také na satelit. Dilezitou zménou
oproti predchozi situaci ale je, ze velka cast satelith ma vazanou rotaci, to znamena,
Ze jejich rotacni perioda je rovna obézné dobé.

Nyni se podivame, jak velkymi momenty sil na sebe planeta a satelit ptisobi.

2.4 Momenty sil

V této casti odvodime velikosti momenti sil, kterymi ptisobi satelit na planetu a také
planeta na satelit. Vychazime pfitom z ¢lanku Goldreich a Soter (1966), pouZijeme
ale znaceni, které je konzistentni s dalsimi ¢astmi této prace. Velikost momentu sily,
kterym puisobi satelit na planetu, je

66 MiMyR,
5 as

kde M, a M, jsou hmotnosti planety a satelitu, 2, polomér planety, a velka poloosa,

N H sin 2¢ (2.6)

H vyska slapové deformace a ¢ je thel, o ktery slapové vzduti na planeté predbiha
satelit (nebo se za nim opozduje). Jeho vyznam je ziejmy z obrazku (2.5).
Vysku slapového vzduti urcime jako H = Ch, kde

_ 3MsR{
 4Miad

¢ (2.7)

je rovnovazna vyska slapt a h je tzv. Loveho ¢islo (Love, 1927), které vypovida
o strukture deformovaného télesa. Pokud zname strukturu deformovaného télesa,
mizeme tuto konstantu spocitat. Pro homogenni pevné téleso je

5/2

h=——,
1+n

(2.8)

kde i je efektivni rigidita (tuhost), kterd udavad pomér mezi gravitaéni a pruznou
silou, které piisobi na téleso. Je definovana jako

(2.9)

kde p je tuhost télesa, g = GM;/R? je gravita¢ni zrychleni na povrchu télesa a p je
jeho primérna hustota. Kdyz je it < 1, pak se téleso chova jako kapalina, naopak
pokud je i > 1, prevlada v télese vliv pruznych sil. Pro télesa, kterymi se zabyvame,
je obvykle fi > 1, je tedy mozné prvni ¢len jmenovatele rovnice (2.8) zanedbat a
mame

Pl (2.10)

il
15



2. Slapové piisobeni v soustavé dvou téles

Vyjadreni vyrazu sin 2¢ z rovnice2.6 vyplyva z tivah o disipaci energie pfi slapo-
vém pisobeni a je prevzaty z Goldreich a Soter (1966). Pro maly thel ¢ plati

in 2 — (2.11)
sin 2 = — | .
Q

kde @ je specificka disipacni funkce. Definujeme ji jako

2’TYE()

= —— 2.12
kde AF je energie disipovand béhem jednoho cyklu a Ej je maximalni energie ulo-

zena ve slapové deformaci. Pro planetu, resp. satelit je

Q;=Q(+n), (2.13)

opét za podminky ji > 1 zanedbame prvni ¢len v zavorce a dosadime za [ z rov-
nice (2.9). Kdyz jesté vyjadiime gravitaéni zrychleni na povchu télesa g a hustotu
p (obé télesa budeme zjednodusené povazovat za homogenni koule), dostaneme po
mensich tupravach
, 38%RIuQ
Q; = TMZQ )

kdy pro obé télesa uvazujeme stejnou tuhost p i disipac¢ni funkci Q.

Kdyz vyse uvedené vztahy dosadime do rovnice (2.6), dostaneme pro velikost
momentu sily, kterym ptisobi satelit na planetu, vztah

=1,2, (2.14)

4 Q\ab

Stejnym zptisobem mizeme také odovodit velikost momentu sily, kterym ptsobi

(2.15)

planeta na satelit, tedy
9G RS M?
N2 - — 2/ 61 .
4 Qha

Tyto vysledky nyni vyuzijeme pro odhad ¢asovych §kal, na kterych slapy zpu-

(2.16)

sobuji zmény rychlosti rotace planety a satelitu, a také zmény dalsich parametri
binarni soustavy. Jesté predtim se ale podivejme, jaké veliciny ve vztazich pro mo-
menty sil vystupuji.

Z pozorovani binarnich soustav véetné asteroidi mtizeme obvykle urc¢it rozméry
téles, s mensi presnosti jejich hmotnosti — vétsinou mame alespon piiblizny odhad
jejich hustoty — a také velkou poloosu soustavy ze znamé periody obéhu obou téles

Vv

funkce @ a tuhost télesa u — oboji vystupuje ve ¢lenu @, viz rovnici (2.14).
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2. Slapové piisobeni v soustavé dvou téles

P1i vypoctech konkrétnich hodnot se pouzivaji odhady téchto parametri, které
vychézeji predevsim z pozorovani téles podobnych asteroidiim, u kterych tyto para-
metry mizeme alespon priblizné urcit. To je pripad Marsova mésice Phobos, ptes-
néjsi odhady téchto parametr mame pro planety slunecni soustavy a jejich mésice.
Podrobnéjsi rozbor je mozné nalézt v Goldreich a Soter (1966).
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Kapitola 3

Casové skaly zmény rotace

V predchozich castech jsme odvodili princip, jakym dochdzi k brZzdént rotace planety
(a satelitu), a také velikosti momentu sil, ktergmi na sebe obé télesa v dusledku slapi
pusobi. Nyni toho vyuZijeme k odhadu casové zdvislosti uhlove frekvence primadrniho
a sekundarniho télesa v soustaveé binarniho asteroidu.

Vyjdeme z ptedpokladii o rotaci asteroidii, které jsme vyslovili v kapitole (1).
Podle nich vétsina pozorovanych asteroidii rotuje jako tuhé téleso kolem hlavni osy,
vici které ma nejvétsi moment setrvacnosti. Potom se da velikost momentu hybnosti
spojeného s rotaci primaru a sekundaru napsat jako

kde I; jsou momenty setrvacnosti a (2; thlové frekvence priméaru, resp. sekundaru.
Kdyz vyuzijeme platnosti druhé impulzové véty (rovnice (2.5)) a tvah z pfedchozi
kapitoly, mizeme ¢asovou derivaci rovnice (3.1) zapsat jako

Li=1I1%=—-N;, i=1,2, (3.2)

kde N; jsou momenty sily, kterymi na sebe obé télesa piisobi. Pro zménu periody
rotace primaru tak bude platit

0 =——, (3.3)
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3. Casové skaly zmény rotace

kde I, = aM;R? je moment setrvacnosti priméaru a konstanta a zavisi na rozloZeni
hmoty v tomto télese (pro homogenni kouli je o = 2/5).

Kdyz moment setrvac¢nosti a moment sily — rov. (2.15) spolu s (2.14) — dosadime
do rovnice (3.3), dostaneme

27GM2M,

0 =— :
! 152w @ Ryab

(3.4)
Predpokladejme nyni, Ze plati a = konst. (o tomto predpokladu viz diskuzi niZe).
Pro poc¢atecni podminky 2, (t = 0) = §2) je feSenim piedchozi rovnice

27G24> M3
152napu@QRab

2 =0 - (3.5)
kde jsme zavedli pomér hmotnosti sekundarniho a priméarniho télesa ¢ = My /M.

Vztahy popisujici ¢asovou zménu rotace primarniho télesa se daji pouzit také
pro zménu rotace sekundarniho télesa, plati

2y =-—— (3.6)

pritom sekundar povazujeme za homogenni kouli, tedy I, = %MQR% Opét dosadime
z rovnic (2.16) a (2.14) a dostaneme

135G M2 M.
0y = _ 135GM M (3.7)
304muQ Ryab
Za stejného predpokladu a = konst., pro poc¢ateéni podminky (% (t = 0) = 29 a pii
pouziti ¢ = My /M, je feSeni rovnice

135G2q M3

Q=0 - 27 101 4
2772 3047 puQRyab

(3.8)

Zpomalovani rotace planety, resp. satelitu ale neni jediny efekt, ktery maji sla-
pové sily na svédomi. Protoze podle pocatecniho predpokladu jde o izolovanou sou-
stavu, bude se v ni zachovavat celkovy moment hybnosti. To povede k casové zméné
velké poloosy binarni soustavy a tedy poruseni predpokladu, za kterého jsme inte-
grovali rovnice (3.4) a (3.7). Uvedené vysledky tedy musime chapat jako linearni
aproximaci zmény rotace v okamziku pozorovani.
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Kapitola 4

Casovy vivoj velké poloosy

V 1zolované soustavée se zachovavd celkovy moment hybnosti. Jestlize se tedy meni
uhlové frekvence rotace obou téles (a tedy momenty hybnosti spojené s rotaci), bude
se také menit orbitalni moment hybnost.

4.1 Beézné binarni soustavy

Mgjme dvé télesa o hmotnostech M, resp. My (M; > Ms), kterd obihaji kolem

Vv

vy

predpokladu viz kapitola (2.2). Celkovy moment hybnosti soustavy miZeme napsat
jako
L=L,+L,+ Ly, (4.1)

kde L, a Ls jsou momenty hybnosti spojené s rotaci prvniho a druhého télesa,
L., je orbitalni moment hybnosti soustavy. Uvazujme dale, Ze vektory jednotlivych
momentti hybnosti jsou paralelni a souhlasné orientované, takze velikost vektoru
celkového momentu hybnosti je dana souc¢tem velikosti vektort momentu hybnosti
z rovnice (4.1).

Protoze je celkovy moment hybnosti soustavy konstantni, derivaci rovnice (4.1)
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4. Casovy vyvoj velké poloosy

podle ¢asu dostaneme
Ll + L2 + Lorb = Oa (42)

a tedy
Loy = —L1 — Lo (4.3)

Nyni se vracime k rovnici (3.2) z predchozi kapitoly, podle které mizeme casové
zmény jednotlivych rotacnich momenti hybnosti napsat jako

kde (2; jsou tihlové frekvence primaru, resp. sekundaru a N; jsou momenty sily,
kterymi na sebe obé télesa pusobi. Jejich velikosti jsou odvozeny v kapitole (2.4),
tedy

9G R} M3 9G RSM?
1 1 Qpas a 2 1 Qhas (4.5)
kde @} je dano vztahem
38T R Q)
h— - = 4.6
Dosadime-li tyto vztahy postupné do rovnice (4.4) a pak do rovnice (4.3), dosta-
neme G 30N
. 9
Low = =222 (R + Ry) . 47
b= 148 38mu0 (F1 + Ry) (4.7)

Déle bude vyhodné pouzivat vyjadieni pomoci poméri hmotnosti (¢ = Ms/M)
a poloméru (X = Ry/R;) téles. Pfedchozi rovnice potom vypada nasledovné

0 G2 3Miq?
b = -2 Ry(1+ X). 48
RVIPYC 38mu@ 11+ X) (48)

V pfiloze (A) jsme odvodili obecny vztah pro velikost orbitalniho momentu hyb-
drédhu (nulové excentricita e) a déle piepsany pomoci poméra hmotnosti ¢ vypada
nasledovné MM

q
Lo, = 2 =t M na®, 4.9
b M 1 + M2 q + 1 ! ( )

kde n je velikost tthlové rychlosti. Z poslednich dvou rovnic dostavame

d(a’n) — 9G*3M7Pq(1+q)
dt  4a5  38muQ

Ri(1+X). (4.10)

Z tietiho Keplerova zékona — rovnice (A.8) — vyplyva, Ze

a’n = [G(M; + My)a)'"? = [GMy(1 + ¢)a]"/? . (4.11)
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4. Casovy vyvoj velké poloosy

Dosazenim do predchozi rovnice dostaneme

d(a’?) 9632 3M*q(1 + )1/
dt 4 af 38T u@

Ri(1+X). (4.12)

Predpokladame-li, ze télesa jsou kulova, plati M; = %ﬂpR:f (p je pramérné hustota
télesa). Po dosazeni do predchozi rovnice a drobnych tpraviach dostaneme

_ 24ﬂ3/2g3/2p5/2R}7/2q(1 +Q)1/2(1 +X)
19v/31Q

Integraci a dosazenim pocéateéni podminky a(tg) = ag dostaneme po drobnych tpra-

&11/2 da

dt . (4.13)

vach

(a(t))13/2 (a0)13/_2 156ﬁ3/2G3/2p5/2R%q(1 + q)1/2(1 + X) (t— 1) (4.14)
Ry Ry 19\/§,uQ 0 '

kde ty je po¢ateéni a t koneény ¢as. Kdy# jesté dosadime za X = ¢'/3, coz plati pro
kulova télesa, dostaneme kone¢nou podobu rovnice pro odhad ¢asového vyvoje velké

poloosy za danych zjednodusujicich predpokladi

(&(t) ) E ( ; ) B2 156m32G 20 Rig(1+ ) *(1+ ¢M)
= Ry 19V31Q

(t—to). (4.15)

4.2 Rychly obéh sekundaru

V podkapitole (2.2) jsme vyslovili pfedpoklad o periodéch ob&hu sekundéru a rotace
primaru, P, > P;. Ten plati pro vétsinu pozorovanych téles, nicméné je fyzikalné
zajimavé podivat se také na situaci, kdy predpoklad neplati. Mé&jme tedy P4, < Py,
tzn. ze sekundar obiha kolem primaru rychleji, nez primar rotuje a sledujme, jak se
zméni odvozené vztahy.

Vratme se k obrazku (2.5). Nyni se bude slapové vzduti na planeté zpozdovat za
satelitem o stejny thel €. Tim padem bude nyni moment sily Ny mitit ve sméru ke
¢tenaii a Np od néj. Protoze je stdle Ny > Ny, mifi vysledny moment sily ke ¢tenari
a ma stejny smér jako rotacni moment hybnosti planety L. Podle druhé impulzové
véty (2.5) nyni dochézi ke zvétsovani tohoto momentu hybnosti, tedy k urychlovani
rotace planety. Ze zakona zachovani celkového momentu hybnosti soustavy potom
vyplyva, ze bude dochazet ke zmensovani velké poloosy a.

Déle si vSimneme k jakym zménam dojde ve vztazich pro odhad casovych skal
vyvoje thlové frekvence planety a satelitu a velké poloosy jejich vzajemné drahy.
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4. Casovy vyvoj velké poloosy

Predchozi tvahy vedou ke zméné znaménka momentu sily v rovnici (3.2), ktera bude
nyni vypadat jako

To se projevi ve vysledném vztahu pro zménu thlové frekvence rotace planety

27g2q2M3
0 =0 ! 4.1
! r 152w @ Ryab (4.17)
a podobné také pro satelit
135G2q M3
Q=0+ —= 1 ¢ 4.18
2= i Ryab (4.18)

Zména znaménka momentu sily v rovnici (4.16) ovlivni také vztahy pro ¢asovy
vyvoj velké poloosy. Rovnice (4.8) bude nyni

9G? 3Miq?

4 a% 38mu)

Low, = Ri(1+X) (4.19)

a vysledné rovnice pro vyvoj velké poloosy je

(E)IW—Z (@)lgﬁ 156w GO 2 P Rig(1 + ) 20+ a) (o)
7 R 19v/3uQ o

Zamysleme se nyni, co tyto rovnice obecné znamenaji. Uvazovali jsme o dvou

situacich. V prvnim pripadé, kdy byla perioda obéhu sekundaru delsi nez rotacni
perioda primaru, P, > P;, dochazelo kvili slapovému ptisobeni ke zpomalovani
rotace primaru a ke zvétsovani velké poloosy jejich vzajemné drahy.

Ve druhém pripadé, kdy platilo P,, < Pi, se naopak rotace planety urychlovala
a velkd poloosa se zmensovala. To naznacuje, ze mezni situace, kdy P,1, = P,
a kterou budeme oznacovat jako synchronni stav!, je labilni rovnovahou. Kazdé
vychyleni z tohoto stavu vede k dalsimu vzdalovani soustavy od tohoto stavu.

vvvvvv

z informaci, které uvadi Counselman (1973) a také Harris a Ward (1982).

I Pfesnéji pro néj plati podminka P, = P; = P», tedy vSechny periody v binarni soustavé jsou
shodné. To je ekvivalentni s podminkou n = 21 = (25, kterou pouzivame dale.
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Kapitola 5]

Synchronni stav

V této kapitole budeme zkoumat synchronni stav v bindrnich soustavdch. UkdZeme,
Ze za urcitych okolnosti mizZe byt synchronni rotace a obéh obou teles stabilnim
konecnym stavem slapoveho vyvoje.

5.1 Dva synchronni stavy

I nadale uvazujeme izolovanou soustavu dvou téles, obihajicich kolem spole¢ného

vvev

predchozi ¢asti miizeme jeho velikost zapsat jako
L =L+ Lo+ Lo, (5.1)

kde Ly a Ly jsou velikosti momentd hybnosti spojenych s rotaci prvniho a druhého
télesa. Jejich velikosti vyjadiime jako

kde (2; jsou uhlové frekvence primaru, resp. sekundaru a I; jsou jejich momenty
setrvacnosti. Orbitalni moment hybnosti L, je pro télesa s kruhovou dréahou

q 2
Loy = ——M , 5.3
b= Mina (5.3)
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5. Synchronni stav

Vv

pomeér hmotnosti obou téles. Tento vztah prepiseme uzitim tietiho Keplerova zakona
jako
5/3
qM 1/
(1+q)'7

oznaceni A vyuzijeme pii nékterych vypoctech a v grafech pro vétsi prehlednost.

Low, = G** n~Y3 = Ap~13 (5.4)

Nyni budeme kvalitativné vysetfovat synchronni stav. Ten je charakterizovan
podminkou 2y = (2 = n = w. Pfedchozi vztahy pro jednotlivé momenty hybnosti
dosadime do rovnice (5.1) a dostaneme tak nelineérni rovnici pro w, coz je spoleéna
uhlova frekvence rotace a obéhu obou téles

5/3
qM; -1/3
L+ Lw+ G 2 w3 L =0. 5.5
Mame v ni soucet tii funkci, takze nejjednodussi kvalitativni rozbor provedeme tak,
ze nacrtneme grafy vsech tii funkci a secteme je. Jednotlivé funkce i jejich soucet
ukazuje obrazek (5.1).

(Il+12)w
| | |
4 - 4
2 - 2
0 l l l l - 0
0 1 2 3 4 5
w
L
|
4 - — 4r
2_
2 ~ 0
2 L _
0 ! ! ! ! - 4 ! ! ! ! !
0 1 2 3 4 5 0 1 2 3 4 5
w w

Obrazek 5.1 Schematické zobrazeni grafi jednotlivych ¢lent rovnice (5.5) a jejich souctu
k vysvétleni existence dvou synchronnich stavii v binarni soustavé. Na osach
jsou libovolné jednotky, popisek svislé osy je pro lepsi prehlednost nad kaz-
dym grafem.

Odtud je patrné, zZe existence synchronniho stavu zévisi na obsahu celkového
momentu hybnosti v binarni soustavé. Pro soustavu s relativné malym celkovym
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5. Synchronni stav

momentem hybnosti nemusi synchronni stav existovat viibec. Takova je naptiklad
soustava pomalu rotujiciho primaru a malého sekundaru, ktery obiha blizko primaru
(moment hybnosti spojeny s rotaci sekundaru je obvykle maly vici dvéma ostatnim
slozkdm momentu hybnosti soustavy).

Je-li naopak celkovy moment hybnosti velky, budou existovat dva synchronni
stavy. Velky obsah momentu hybnosti maji soustavy s rychle rotujicim primarem a
vétsim sekundarem, ktery obiha ve vétsi vzdalenosti od primaru.

V tvahu pripada jesté situace, kdy je celkovy moment hybnosti soustavy praveé
roven predchozim dvéma ¢lentim rovnice. Potom bude mit rovnice (5.5) pravé jeden
realny kofen a bude existovat jedna synchronni tthlova frekvence w.

5.2 Podminka stability

Nyni odvodime podminku, kterd rozlisi mezi dvéma synchronnimi stavy (pokud
v dané soustavé existuji). ZapiSeme celkovy moment hybnosti jako v rovnici (5.5)
pro dvé rizné situace. Nejdiive pro synchronni stav se spole¢nou tihlovou frekvenci w,
a pak pro stav s malou zménou frekvenci Aw a An. Podle predpokladu je celkovy
moment hybnosti soustavy konstatni, momenty hybnosti téchto dvou stavii se budou
rovnat, tedy

L="Ilhw+ Lo+ Awv™? = L(w+ Aw) + L(w+ Aw) + A(w + An) Y3 (5.6)

kde

5/3
A= g%’iﬂ
(T+q)'*

Protoze nam pujde o to, porovnat zménu Aw a An, je ve tfetim ¢lenu pravé strany

(5.7)

rovnice (5.6) spolecna frekvence w, ale jeji zména je An. Drobnymi tGpravami a
pouzitim binomického rozvoje dostaneme predchozi rovnici ve tvaru

~1/3
Awv™3 = (I + L) Aw + Aw™ /3 (1 + M)

w

1A
~ (I + I,)Aw + Aw™'/3 (1 - 57") : (5.8)

a odtud vyjadiime zmeénu thlové frekvence rotace obou téles v zavislosti na zméné

stfedniho pohybu
A
Aw=———An. .
R WCE AN (5:9)
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5. Synchronni stav

Kdyz dosadime za A a dale ze tretiho Keplerova zakona, dostaneme

gMia?
Aw = An . 5.10
3(1+q)(L + 1) (5.10)

Velikost ¢lenu na pravé strané rovnice (5.10) pred An urcuje, jak rychle se bu-

dou ménit w a n. Kdyz bude tento ¢len mensi nez jedna, bude se rychleji ménit
stfedni pohyb n nez thlova frekvence w. Velikost a v tomto ¢lenu urcuje tzv. vnitrni
synchronni drdahu.

Pro sekundar vychyleny nad tuto synchronni drahu, se bude obézna perioda
prodluzovat rychleji nez rotacni perioda primaru a rozdil mezi témito periodami se
bude dale zvétsovat. Kdyz sekundar naopak vychylime pod ni, bude se jeho obézna
perioda zkracovat rychleji nez rotacni perioda primaru a opét se rozdil mezi nimi
zvétsuje. Z toho vyplyva, ze vnitini synchronni draha je nestabilni vici slapovym
vlivam.

Bude-li zminény ¢len rov. (5.10) vétsi nez jedna, bude naopak rychleji riist tthlova
frekvence w nez n. Tehdy hovoiime o vnéjsi synchronni draze. Pro sekundar nad
(pod) touto synchronni drdhou, se bude obé&Zzna perioda prodluzovat (zkracovat)
pomaleji nez rotacni perioda priméaru a rozdil mezi témito periodami se bude naopak
zmensovat. Odtud plyne, Ze vnéjsi synchronni stav je stabilni a plati, ze slapovy
vyvoj sméfuje od vnitiniho synchronniho stavu k vnéjsimu a vnéjsi synchronni stav
je stabilni kone¢ny stav slapového vyvoje (Harris a Ward, 1982).

Podminka, ktera tyto dva stavy rozlisi se da napsat také jako

qM,
+q

Pokud je splnéna, jde o vnéjsi (stabilni) synchronni stav. V prvnim pfibliZzeni mu-

a’ > 3(I; + I) . (5.11)

Zeme binarni asteroid pokladat za soustavu dvou homogennich kouli, které maji

stejnou hustotu p a momenty setrvacnosti
2

I, = gMin, i=1,2. (5.12)

Dosadime-li jesté do nerovnice (5.11) hmotnost primaru M; = $wpR}, dostaneme
podminku na vnéjsi synchronni stav v této zjednodusené situaci jako

( a )2 6 (1+q)(1+¢"?)

— | > . 5.13
i (5.13)

5 q
Odtud vyplyva, Ze jenom soustavy s velkym ¢ (hmotnymi sekundary) maji slapové
stabilni synchronni dréhy blizko priméaru (Weidenschilling, 1989).
Nase teoretické predpovédi nyni porovname s napozorovanymi daty popisujicimi
binarni asteroidy.
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Kapitola )

Vypocet pro binarni asteroidy

Tato kapitola se venugje porovndni teoretickych predpovedi predchozich kapitol s daty,
ktera charakterizugi bindrni asteroidy.

6.1 Databaze binaru

Fotometrickému pozorovani binarnich asteroidii se vénuje ve svété nékolik profesi-
onélnich i amatérskych observatori. Koordinaci pozorovani zajistuje Oddéleni me-
ziplanetarni hmoty Astronomického tstavu Akademie véd Ceské republiky v On-
diejové. Na zakladé fotometrickych a radarovych pozorovani a dale pozorovani da-
lekohledy s adaptivni optikou byla vytvorena databéaze binarnich asteroidii, ktera
obsahuje veskera dostupna data charakterizujici tyto soustavy od blizkozemnich az
po Jupiterovy Trojany. Vlastnosti databaze a zevrubny popis charakteristik, které
obsahuje, jsou uvedeny v Pravec a Harris (2007).

7. celkového poctu 89 binarnich asteroidi, uvedenych v posledni aktualizované
verzi databaze (ze 4. prosince 2007), bylo vybrano 33 soustav, u kterych byly urceny,
nebo alespon odhadnuty, vsechny potfebné fyzikalni veli¢iny. Ty jsou pouzity k vy-
poctu kritéria existence stabilni synchronni drahy v binarni soustavé a k vypoctim
koeficienti rovnice (5.5), kterou néasledné pro tyto soustavy vyfeSime a nalezneme
synchronni frekvence a poloosy synchronnich drah.
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6. Vypocet pro binarni asteroidy

6.2 Podminky stability pro vzorek binaru

Podivejme se na konkrétni soustavy binarnich asteroidi z databaze a spoctéme,
pro které je splnéna podminka existence vnéjsi synchronni drahy. Kdyz pfepiseme
nerovnici (5.13) pomoci veli¢in z uvedené databédze bindrt a oznac¢ime levou stranu
nerovnice jako ', dostaneme podminku

2/3 10 X3 ph?
C =g (L) = orb >1. 6.1
g 24w 3 (14 X3)V3(1 + X5) (6.1)

Néazorné celou situaci ukazuje graf zévislosti C na q (¢ = X?), ktery je na ob-
razku (6.1). Obé& osy grafu jsou v logaritmickém méfitku, navic je zde zakreslena
funkce C' = 1, aby bylo patrné, pro které soustavy je podminka existence vnéjsiho
synchronniho stavu splnéna. Z grafu vidime, ze vnéjsi (stabilni) synchronni draha

vy
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Obrazek 6.1 Zavislost C' (viz nerov. 6.1) na poméru hmotnosti slozek bindrni soustavy g.
Data jsou prevzata z databaze binarnich asteroidi, viz Pravec a Harris
(2007).

Nase tvrzeni ovérime vypoctem poloosy synchronnich drah pro tyto binarni sou-

stavy a vysledky vypoctu pouzijeme k dalsi predpovédi tykajici se plné synchronnich
binarnich soustav.
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6. Vypocet pro binarni asteroidy

6.3 Hledani synchronni frekvence

Nyni nas bude zajimat feSeni rovnice (5.5), hleddme tedy synchronni frekvence w
konkrétnich binarnich soustav. Ackoliv analytické Teseni této rovnice za urcitych
podminek existuje, jeho tvar je velmi slozity (program Mathematica, Wolfram Re-
search). Spokojime se tedy s numerickym feSenim.

Budeme zjednodusené predpokladat, ze jednotliva télesa v binarni soustavé jsou
homogenni koule se shodnou hustotou p a vyjadiime vSechny veli¢iny v rovnici (5.5)
pomoci snaze méfitelnych veli¢in z databaze binarnich asteroidii. Pak mtizeme prvni
¢len této rovnice napsat jako
T

6OpD§(1 + X%, (6.2)

Il+I2:

kde D; je prumér primérniho télesa a X = Dy/D; je pomér pruméri sekundérniho
a primarniho télesa. Druhy clen se da stejnym zpiisobem upravit na

5/3
s M s XD (am N
(1+q)Y 32(1+ X3)1/3 \ 3

Posledni ¢len rovnice je celkovy moment hybnosti soustavy (se zapornym znamén-
kem) a napiSeme ho jako

2 1 X5 2/3 X3,5/3pt/3
=T (2e ) S X (6.4
30 P P, (24114)5/3 32(1+ X3)1/3

kde P;, P, jsou periody rotace primarniho a sekundéarniho télesa a P, jejich pe-
P, = P,,,, ale pokud neni tento iidaj znam spolehlivé nebo se tato moznost nejevi
aspon pravdépodobna, neni v nasledujici analyze takova soustava zahrnuta.

Numerické feseni rovnice (5.5) bylo provedeno v programu Octave (Eaton, 2002).
Ten obsahuje funkci fsolve na feseni nelinearnich rovnic nebo jejich soustav. Tato
funkce je postavena na subrutiné hybrd z baliku minpack (More, 1980). Kdyz pro
danou soustavu spoc¢teme synchronni frekvenci w, miizeme také urcit velkou poloosu
as synchronni drahy (nebo drah) ze tietiho Keplerova zakona

- (ﬂgDi’p(l + X3))1/3

6uw?

(6.5)

Odhad nejistot vypocétenych hodnot byl proveden nasledujicim zptsobem. Nej-
dfive jsme vypocitali nejistoty koeficient rovnice (5.5) pomoci zakona $ifeni chyb
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6. Vypocet pro binarni asteroidy

z nejistot veli¢in z databdze bindrnich asteroidd (ty vyplyvaji z méfeni nebo se
jedné o realistické odhady nejistot). Potom jsme Fesili rovnici (5.5) pro vypoctené
koeficienty a jejich maximalné vychylené hodnoty. Odtud potom dostaneme odhad
nejistoty vypoctenych synchronnich frekvenci a standardnim sifenim chyb také ne-
jistotu poloosy synchronnich drah. Nejistoty jsou uvadény v podobé faktoru (ozn. f
s indexem pfislusné velic¢iny), kterym po vynésobeni, resp. déleni veli¢iny, uréujeme
jeji maximélni, resp. minimalni, hodnotu (v angli¢tiné chyba ,,factor of“).

Tam, kde pro vychylené koeficienty neexistovaly realné kofeny rovnice (5.5) — viz
kvalitativni rozbor této rovnice na zacatku kapitoly — jsme nasli jejich maximalni
vychylku, pro kterou jesté existoval jeden realny kofen a tuto vychylku vysledné
synchronni frekvence povazovali za jeji nejistotu.

6.4 Porovnani s daty z databaze binart

Ptiblizné pro tfetinu soustav z databdze binariu (viz kapitola 6.1) byly spocteny ko-
eficienty rovnice (5.5) a nalezeny jeji kofeny. Pak byly spo¢itany poloméry vnitinich
a vnéjsich synchronnich drah téchto binarnich asteroidi. Vsechny tidaje jsou shrnuty
v tabulce (A.1). Nésledujici dva grafy na obrazcich (6.2) a (6.3) pak ukazuji zavislost
poloméru vnitini a vnéjsi synchronni drahy (vyjadifeného v polomérech primarniho
télesa) na poméru hmotnosti sekundaru a priméaru.

Z prvniho grafu na obr. (6.2) je patrné, Ze vnitini synchronni dréha, kterd je sla-
pové nestabilni, ma velmi maly polomér (kolem jednoho poloméru priméru). Z diive
odvozenych vztahtl se zda pravdépodobné, Ze soustavy, ve kterych sekundar obihal
pod vnitini synchronni drahou, béhem kratkého ¢asu zanikly. Vyvoj poloméru drahy
vede k jejimu zmensovani a nasledné pravdépodobné ke kolizi obou téles.

Druhy graf na obr. (6.3) pak ukazuje, ze soustavy s malym pomérem hmotnosti
maji vnejsi, slapové stabilni, synchronni drahu daleko od priméarniho télesa. Podle
tvah a vztahtt odvozenych vyse v této kapitole a v kapitole (4) se bude velké poloosa
sekundaru zvétsovat, sekundar se bude vzdalovat od vnitini synchronni drahy a blizit
se k vnéjsi synchronni draze (Harris a Ward, 1982). Poloosa drahy je ale pro takové
soustavy velka, takze slapovy vyvoj do takového stavu mize trvat mnohem delsi
dobu, nez je typicky vék binarniho asteroidu (nebo dokonce stafi sluneéni soustavy).

Jak roste pomér hmotnosti primaru a sekundaru, klesd velmi rychle polomér
vnéejsi synchronni drahy, takze pro soustavy téles se srovnatelnymi hmotnostmi je
v fadu jednotek maximéalné desitek polomérii primarniho télesa. Tyto soustavy mo-
hou stabilniho synchronniho stavu dosahnout za dobu kratsi, nez je jejich typicky
vék (viz kapitola 1).
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Obrdzek 6.2 Rozlozeni poloméru vnitini (slapové nestabilni) synchronni drahy binarnich
soustav v zavislosti na poméru hmotnosti ¢ sekundarniho a primarniho té-
lesa. Svisla osa mé logaritmické meéritko, data pochézi z databéze binarnich

asteroidil.
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Obrdzek 6.3 Rozlozeni poloméru vnéjsi (stabilni) synchronni drédhy bindrnich soustav
v zévislosti na poméru hmotnosti ¢ sekundarniho a priméarniho télesa. Svisla
osa ma logaritmické meéritko, data pochézi z databaze binarnich asteroid.
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6. Vypocet pro binarni asteroidy

Takové synchronni soustavy binarnich asteroidi skutecné pozorujeme, jejich pte-
hled je v tabulce (6.1). Mezi soustavami z databaze binarnich asteroidi je deset
takovych soustav a z ptrehledu je patrné, ze pomér jejich hmotnosti (zhruba plati
q = X?) je v&tsi nez piiblizné 0,5. To je konzistentni s predpovédi, kterd vyplyva

Vv

soustavy — viz nerovnice (5.13).

oznaceni D; (km) X Ps(h) fp, as/R1 fas a/R1 Sa/R1
(90) Antiope 86,7 0,955 16,5051 1,7 3,9 1,9 3,94 0,0237
(809) Lundia 7 0,9 15,4 2.3 4,2 2.8 429 1,20
(854) Frostia 9 0,98 37,711 6,0 8,0 77 778 311
(1089) Tama 94 0,9 16,444 2,2 4.4 2,6 447 0,804
(1139) Atami 5 0,8 27,45 3,7 5,9 4,7 6 1,8
(1313) Berna 10 0,97 25,464 3,8 6,1 4,8 6,2 2,48
(2478) Tokai 8 0,86 25,891 3,3 5,9 4,1 6,25 1,88
(4492) Debussy 11 0,93 26,606 3,6 6,2 46 6,18 247
(4951) Iwamoto 4 0,38 118 15,6 16,3 20,5 16,5 4,95
(69230) Hermes 0,6 0,9 13,894 2,1 3,9 2,6 4 1,2

Tabulka 6.1 Vlastnosti synchronnich binart z databaze binarnich asteroidd. Synchronni
periody P; a jim odpovidajici velikosti hlavnich poloos as vyjadienych v po-
lomérech primarniho télesa R; spolu s chybami (pro jejich popis viz text).
Pro srovnani jsou uvedeny zméfené nebo odhadnuté poloosy a. D1 je primeér
primérniho télesa a X je pomér priméru sekundaru a primaru.

Nejistoty urceni synchronnich frekvenci a odpovidajicich poloos synchronnich
drah jsou velké hlavné proto, ze u nékterych veli¢in pouzitych pfi vypoctu mame jen
velmi ptiblizné odhady jejich hodnot. Jde predevsim o hustotu téles, kterou zpravidla
odhadujeme jen na faktor 1,5. Vypoctené a zmérené nebo odhadnuté poloosy drah se
pak lisi pravdépodobné kviili pfedpokladu kulovych téles, ktery obvykle neni splnén.
li§ nevénovali. Jsou to casové skaly slapového vyvoje velké poloosy synchronnich
soustav. Podle vztahii z kapitoly (4) vychéazi pro vétsinu soustav ptiblizné od 10°
do 107 let (Pravec, 2008). Nicméné dvé soustavy tvoii vyjimku, (69230) Hermes
a (4951) Iwamoto. Pro né vychézi tyto ¢asy fadové 109, resp. 10! let, tedy delsi nez
je jejich predpokladany vék a v pfipadé asteroidu (4951) Iwamoto také staii sluneéni
soustavy. Je tedy otazkou, jak se mohly do synchronniho stavu dostat.

Prvni moznosti je, ze sekundéarni télesa vznikla blizko sychronni drahy. Je ale
také mozné, ze vedle slapti ptisobi v téchto soustavach dalsi efekty, které mohou mit
na jejich dynamiku vétsi vliv nez slapy.
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Tato diplomova prace se zaméruje na slapové piisobeni v soustavach binarnich aste-
roidt. Jde o jeden z gravitac¢nich efektii, které mohou vysvétlit sou¢asny dynamicky
stav téchto soustav, tedy poloosu jejich vzajemnych drah, periodu obéhu téles kolem

V prvni kapitole uvadime stru¢nou charakteristiku binarnich asteroidt. Dale se
vénujeme podminkam stability téchto soustav a jejich typickému véku, tedy dobé,
po kterou binarni asteroidy jako stabilni soustavy existuji.

V druhé kapitole je popsan mechanizmus vzniku slapt pro idealizovanou sou-
tom jsou popsany dusledky nedokonalé elasticity realnych téles, ktera jsou slapoveé
deformovana. Tento efekt vede k ¢asovému vyvoji rotacnich period téles, a jestlize
je soustava izolovana, tak také ke zméné velikosti poloosy vzajemné drahy. Casové
skaly zmén jsou popsany ve treti a ¢tvrté kapitole.

Pata kapitola se vénuje synchronnimu stavu v binarni soustavé. Pro ten plati,
ze rotacni periody obou téles jsou shodné s obéznou dobou kolem jejich spole¢ného
periodu vypocitat. V kvalitativnim rozboru této rovnice je ukazano, ze v obecném
pripadé existuji synchronni periody dveé. Nasledné je odvozena podminka, ktera
urcuje stabilitu synchronniho stavu vici slapovému ptisobeni.

V Sesté kapitole jsou potom nase teoretické predpovédi porovnany s nameéie-
nymi daty, kterd vystihuji dynamiku binarnich asteroidd. Pro vybrané soustavy jsou
spocteny obé synchronni periody a odpovidajici poloosy synchronnich drah. Odhady
nejistot vychazi ze zmérenych nebo odhadnutych nejistot veli¢in, pouzitych pii vy-
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poctu synchronnich period. Protoze nékteré z nich jsou zatizeny velkou nejistotou
(zvlasté hustota téles), je i nejistota vyslednych hodnot velka.

Hlavni vysledky této prace ukazuji grafy na obrazcich (6.2) a (6.3) v kapitole (6).
Prvni ukazuje zavislost poloméru tzv. vnitini synchronni drahy na poméru hmotnosti
sekundarniho a primarniho télesa. Je z néj patrné, Ze tento polomér je na poméru
hmotnosti téles prakticky nezavisly a jeho hodnota je blizka poloméru primarniho
télesa. To odpovida situaci, kdy by se obé télesa spojila v jediné a takto vzniklé téleso
rotovalo s vypoctenou synchronni periodou. Ta pro vétsinu téles odpovida kritické
periodé rotace, pri které jesté nedojde k jeho rozpadu. Podrobnéjsi informace lze
nalézt v Pravec a Harris (2007) nebo v Pravec a kol. (2007).

Druhy graf zobrazuje zavislost poloméru tzv. vnéjsi synchronni drahy na pomeéru
hmotnosti obou téles. Tentokrat vidime silnou zavislost poloméru drahy na pomeéru
hmotnosti, pro vétsi hodnoty polomér velmi rychle klesé (svisla osa grafu ma lo-
garitmické méfitko). To je v souladu s podminkou (5.13) z kapitoly (5), ktera pro
danou soustavu urcuje, jestli bude vnéjsi, slapové stabilni, synchronni draha blizko

vy

Vv

diky slapovému vyvoji velké poloosy takova soustava dosdhnout stabilni synchronni
drahy jesté pred svym rozpadem. Tak je mozné vysvétlit pozorovani synchronnich
binarnich asteroidii, pro které jsou typické velké poméry hmotnosti sekundaru a pri-
maru. Charakteristiky téchto soustav jsou shrnuty v tabulce (6.1) v kapitole (6).

Pro presnéjsi odhady casovych skal, na kterych dochazi k synchronizaci obéhu
a rotace obou té€les binarniho asteroidu, by bylo uzitecné zmérit s vétsi presnosti
predevsim jejich hustotu. Pozorovani dalSich binarnich asteroidii by mohla prispét
ke zhodnoceni vyznamu slapt v jejich dynamice. Jak je ale patrné ze zavért této
prace, slapové ptisobeni patii k dilezitym efekttim, které ovliviuji dynamické cha-
rakteristiky binarnich asteroidi.
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Priloha A

Odvozeni orbitalniho momentu hybnosti

Pro popis soustavy bindrniho asteroidu budeme hojnée pouZivat pojem orbitdlni mo-
ment hybnosti (obvykle znaceny Lo, ). Pri jeho odvozeni budeme sledovat postup
uvedeny v Murray a Dermott (2000).

Vyjdeme z tivah o problému dvou téles o hmotnostech m; a my a polohovych
vektorech r; a rp, udévajicich jejich polohu vici pocatku O spojenému s inercialni
vztaznou soustavou. Situaci ilustruje obrazek (A.1).

F F

r

A4

\

Obrdzek A.1 Popis pohybu dvou téles, kterd na sebe gravitacné piusobi, v inercidlni
vztazné soustavé. V obrazku jsou vyznaceny polohové vektory téles i sily,
kterymi na sebe piisobi.

Relativni polohu my vii¢i m; udava vektor r = r, — ;. Vzajemné gravitacni sily
a zrychleni jsou potom dany

mims mime
Fi=+G 3

r:mlh a F2 = —g r:mgfg. (Al)

T 73
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A. Odvozeni orbitalniho momentu hybnosti

Druhé casova derivace vektoru relativni polohy moy vici my je ¥ = b — 1, a kdyz
dosadime z rovnice (A.1), dostaneme

d’r r

@‘FMEZO, (AQ)

pfi¢emz p = G(my +my). Na nasi cesté ke vztahu pro orbitdlni moment hybnosti se
vyhneme feseni této rovnice, misto toho se soustiedime na odvozeni jedné pohybové
konstanty. Kdyz vynasobime vektorové rovnici (A.2) vektorem r, vyjde r x ¥ =0 a
po integraci

rx r=h. (A.3)

Vektor h je konstantni a kolmy k obéma vektortim, r i r. Je oznacovan jako
kineticky moment hybnosti. Pii dalsich ivahach bude vhodné vyjadrit jeho velikost
v polarnich souradnicich. Nejdrive tedy vyjadieni vektora r a r v téchto souradnicich

r=r¢ a F=rF+7r60, (A4)

kde ¥ a jsou jednotkové vektory polarni souradnicové soustavy. Po dosazeni do
rovnice (A.3) dostaneme h = r?0z, kde Z je jednotkovy vektor tvofici s ¥ a 8 bazi
valcové soustavy. Pro velikost h plati

h=1r%. (A.5)
Nyni obratime svou pozornost k matematické podobé druhého Keplerova zakona

s 1,d0 1

vyznam veli¢in v této rovnici je ndzorné vysvétlen na obrazku (A.2).

4s dt

dé
my | r /mg

Obrdzek A.2 Tlustrace druhého Keplerova zdkona. Plocha opsand priuvodi¢em télesa mo
za Cas dt je dS.
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A. Odvozeni orbitalniho momentu hybnosti

Integraci této rovnice dostaneme
1

kde T je perioda obéhu télesa my kolem télesa mq, S je celkova plocha elipsy a je
rovna S = mab = may/'1 — e2. Déale vyuZijeme tfetiho Keplerova zdkona, ktery je
mozné zapsat jako a®4w?/T? = u, v anglosaské literatufe je viak béZny ponékud
odlisny zapis

n*a® =, (A.8)
kde n = 27 /T oznacuje stiedni pohyb (v angli¢tiné mean motion) a pu = G(my+msy).
Kdyz dosadime do rovnice (A.7), dostaneme pro h vztah

h = +/pa(l — e2?) = na*v1 — e2. (A.9)

Pro vyjadreni celkového orbitalniho momentu hybnosti soustavy prejdeme k po-
pisu v tézZistové soustave. Ta je schematicky zndzornéna na obrazku (A.3).

R, O R

Vv

Vvey

Polohovy vektor tézisté je dan rovnici
min + mak — (my +m2)R =0. (A.10)
Napiseme-li polohové vektory obou téles m; a ms vaci tézisti jako
R,=n—-R a R,=r—R, (A.11)

plyne z rovnice (A.10)
m1R1+m2R2 =0. (A12)

vy

vy

m1R1 = m2R2 . (A13)
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A. Odvozeni orbitalniho momentu hybnosti

Odtud potom vyplyva

m m
Ri=—2 ¢ a Ry=—2 . (A.14)
my + Mo my + Mo
Pro relativni pohyb ms, vG& m; jsme nalezli konstantu h = r26. Podobnou
konstantu miZeme nalézt i pro jednotliva télesa v tézistové soustavé, protoze R; a
Ry jsou tmeérné r, tedy

2 2
m=RO=(—"2 "V n a h=rRo=(—""")hK (A5
my + Mo my + Mo

Konec¢né z predchozich vztaht a z rovnice (A.9) je velikost orbitdlniho momentu
hybnosti

mim mim
Loy = myhy + mohy = ——— h = ——2_na’V1—¢2. (A.16)
my + Mmea my + Mma
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oznaceni D1 (km) X Ps;(h) fp., Ps2(h) fPy as1/R1 fag as2/I Jag: Porp (h) a/R1

(90) Antiope 86,7 0,055 16,5051 1,7 3,22167 1,3 3,89 15 1,31 1,2 16,5051 3,04
(809) Lundia 7 0,9 15,4 2,3 2,37926 1,4 4,22 1,9 1,22 1,5 15,4 4,29
(854) Frostia 9 0,98 37,711 6,0 1,33956 1,7 7,97 43 0,86 1,6 37,711 7,78
(1089) Tama 9,4 0,9 16,444 2,2 227749 1,3 4,41 1,8 1,18 1,3 16,444 4,47
(1139) Atami 5 0,8 27,45 3,7 1,93621 1,6 5,93 2,8 1,01 1,5 27,45 6
(1313) Berna 10 0,97 25,464 3,8 1,66661 1,6 6,10 2,9 0,99 1,6 25,464 6,2
(1338) Duponta 8 0,23 24705,1 14 3,70941 1,1 483,92 1,4 1,37 1,3 17,57 4
(1717) Arlon 9 0,6 224,42 12,9 1,31701 1,7 22,40 8,9 0,73 1,6 117 15,6
(2044) Wirt 7 0,25 14292 1,4 3,50634 1,1 336,36 1,5 1,32 1,3 18,97 4
(2478) Tokai 8 0,86 25,891 3,3 1,80339 1,5 5,86 2,6 0,99 1,5 25,891 6,25
(3309) Brorfelde 5 0,26 29678,9 14 2,39619 1,1 547,84 1,4 1,02 1,3 18,48 4
(4492) Debussy 11 0,93 26,606 3,6 1,6543 1,6 6,16 2,8 0,97 1,6 26,606 6,18
(4951) Iwamoto 4 0,88 118 15,6 0,82692 1,8 16,25 10,8 0,60 1,6 118 16,5
(5381) Sekhmet 1 0,3 8898,47 18 2,57195 1,1 237,67 1,6 1,04 1,2 12,5 3,08
(5477) 1989 UH2 3 0,4 853,86 2,2 2,44591 1,2 52,21 1,8 1,05 1,3 24,42 4,93
(6084) Bascom 7 0,37 1984,12 2,1 2,22101 1,2 91,21 1,8 0,98 1,4 435 7,14
(7088) Ishtar 1,2 0,42 759,597 2,2 2,21188 1,2 48,44 1,9 0,99 1,4 20,63 45
(9069) Hovland 3 0,4 468,877 2,8 3,14621 1,4 35,01 2,3 1,25 1,4 30,33 6
(16635) 1993 QO 3,8 0,35 4465,21 1,7 1,93457 1,1 156,24 1,6 0,89 1,4 32,25 5,79
(17260) 2000 JQ58 5 0,26 15844,3 1,4 2,99793 1,1 360,52 1,5 1,19 1,4 14,757 3,2
(31345) 1998 PG 0,9 0,4 1080,44 1,9 2,22481 1,2 61,08 1,7 0,99 1,4 14,01 3,33
(32039) 2000 JO23 18 0,65 644,798 10,1 0,70367 1,6 45,98 7.1 0,49 1,5 360 32,2
(35107) 1991 VH 1,2 0,38 1709,95 2,0 2,16984 1,2 82,71 1,8 0,07 1,4 32,67 6
(65803) Didymos 0,75 0,22 157221 1,5 2,21821 1,0 1661,00 1,4 0,97 1,2 11,91 3,04
(66063) 1998 RO1 0,8 0,48 355,272 2,4 2,03412 1,3 29,52 2,0 0,94 1,3 14,54 3,5
(66391) 1999 KW4 1,28 0,33 3518,13 1,3 2,52735 1,1 132,99 1,3 1,07 1,2 17,422 3,96
(69230) Hermes 0,6 0,9 13,894 2,1 2,553 14 3,04 1,8 1,27 1,4 13,894 4
(76818) 2000 2,8 0,35 1587,04 1,9 2,87074 1,1 78,40 1,7 1,16 1,2 14,127 3,43
(85938) 1999 DJ4 0,35 0,5 299,504 2,9 1,94036 1,4 26,45 2,3 0,92 1,5 17,73 4
(137170) 1999 HF1 3,5 0,23 100543 1,2 2,26409 1,0 1233,52 1,5 0,98 15 14,03 3,43
1996 FG3 1,5 0,31 2866,27 1,7 3,30873 1,1 115,78 1,5 1,27 1,3 16,14 3,73
2000 DP107 0,8 0,41 1026,95 2,4 2,1069 1,2 59,13 1,9 0,95 1,3 42,12 7,25
2002 CE26 3,45 0,09 8,7¢+8 1,3 3,28052 1,0 380652,48 1,3 0,93 1,2 15,6 2,72

Tabulka A.1 Synchronni periody P, resp. Py a odpovidajici velké poloosy asi, resp. ase vyjadiené v polomérech primérniho
télesa R; spolu s chybami — viz text v kapitole (5). Posledni sloupec obsahuje orbitélni periodu Py}, a odvozené
nebo zmérené velké poloosy a téchto soustav z databaze binart.
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