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Abstrakt

Tato diplomova prace se zabyvéa sestavenim katalogu planetkovych péarti a klastra.
Nejprve jsou v databédzi znamych planetek identifikovadny planetky s podob-
nymi heliocentrickymi drahami. Nésledné jsou pomoci statistickych metod
rozliSeny skute¢né planetkové pary a klastry od nahodnych shlukt plane-
tek. U vybraného vzorku jsou provedeny zpétné integrace drah a detekovédna
tésna priblizeni klontl planetek. Tim je potvrzovana existence planetkového
paru ¢i klastru a odhadnuto jeho stafi. Celkem je nalezeno 6 875 statisticky
vyznamnych planetkovych parti. Metodou tésnych pfibliZeni je odhadnuto
stafi 96 novych planetkovych pért a 5 novych planetkovych klastrti. Vysledny
katalog je soucasti elektronické prilohy této prace. Dostupny je téZ z https:

//www.physics.muni.cz/~ehonsova.

Abstract

This master’s thesis focuses on creating a catalogue of asteroid pairs and clusters.
First, asteroids with similar heliocentric orbits are identified in a database of
known asteroids. Statistical methods are then used to distinguish real asteroid
pairs and clusters from random pairings. For a selected sample, backward
orbital integrations are performed, and close encounters of asteroid clones
are detected. The existence of an asteroid pair or cluster is thus confirmed,
and its age is estimated. In total, 6875 statistically significant asteroid pairs
are found. Using the close encounters method, the ages of 96 new asteroid
pairs and 5 new asteroid clusters are estimated. The resulting catalogue is
included as an electronic supplement to this thesis. It is also available from
https://www.physics.muni.cz/~ehonsova.


https://www.physics.muni.cz/~ehonsova
https://www.physics.muni.cz/~ehonsova
https://www.physics.muni.cz/~ehonsova
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Uvod

Jako planetkové pary a klastry oznac¢ujeme geneticky spfiznéna télesa, vznikla
rota¢nim $tépenim matefské planetky, ktera v dtisledku procesu svého vzniku
obihaji okolo Sluce po velmi podobnych heliocentrickych drahach. V této di-
plomové préci sestavime katalog planetkovych pérti a klastri. U vybranych
planetkovych systémti za pomoci zpétnych drahovych integraci odhadneme
jejich vék, tedy dobu, kterd uplynula od rozpadu matefského télesa.

V prvni kapitole si pfedstavime planetky a jejich systémy. V kratkosti shr-
neme obecné charakteristiky planetek, jako jsou velikost, sloZeni a oblasti jejich
vyskytu. Poté se zaméfime na popis jejich drah. Vysvétlime rozdil mezi oskulac-
nimi, stfednimi a vlastnimi drahovymi elementy. Déle objasnime, jaky vliv majf
termalni efekty na vznik a vyvoj planetkovych systémiti. Konkrétné popiseme
mechanismus fungovani tzv. Jarkovského a YORP efektu. V zavéru kapitoly
popiseme rozdily mezi bindrnimi planetkami, planetkovymi pary, planetkovymi
klastry a rodinami planetek.

Ve druhé kapitole budeme hledat planetkové pary a klastry. Nejprve vytvo-
fime databazi vSech dvojic planetek, které maji podobné heliocentrické drahy.
Poté vytipujeme kandidaty na planetkové pary. U nich za pomoci statistickych
metod uréime pravdépodobnost, ze provéfovany planetkovy péar je pouze na-
hodnou dvojici planetek s podobnymi drahami. Poté vytipujeme kandidaty na
planetkové klastry a opét odhadneme jejich statistickou vyznamnost.

Ve tfeti kapitole odhadneme stafi vybranych planetkovych part a klastra.
Nejprve pfedstavime metodu detekce tésnych priblizeni klonti planetek. Popi-
Seme jeji vyhody i tskali. Poté popiseme metodu konvergence sekularnich dhla,
za pomoci které budeme odhadovat vék starsich dvojic planetek. V poslednich
dvou ¢astech této kapitoly uvedeme vysledné odhady stari planetkovych péart
a jednotlivych ¢lenti planetkovych klastrd.






1 Planetky a jejich systémy

V této kapitole nejprve v kratkosti shrneme zdkladni charakteristiky planetek,
jako jsou velikost, tvar, sloZeni ¢i oblasti jejich vyskytu. Poté se budeme vénovat
popisu drah, po kterych se planetky pohybuji. Vysvétlime si, jak se jejich drahy
v Case vyvijeji v dlisledku ptisobeni gravita¢nich efektt a Jarkovského jevu.
Popigeme téZ mechanismus a dtisledky ptisobeni YORP! efektu. V zavéru kapi-
toly se zaméfime na planetkové systémy, konkrétné tedy na binarni planetky,
planetkové pary, planetkové klastry a rodiny planetek.

1.1 Zakladni charakteristika

Pojmem ,,planetka” oznac¢ujeme malé kamenné objekty, které obihaji kolem
Slunce a nejsou klasifikovany jako planeta ani kometa. Tato definice sice neni
plné v souladu s aktudlné platnym usnesenim? Mezin4rodn{ astronomické unie
(International Astronomical Union, IAU), nicméné sama IAU ji uvadi na svych
strankdch Centra planetek (Minor Planet Center, MPC (2024a)) a poskytuje
databézi téchto téles. Protoze pravé z této databdze pochézeji® data, ze kterych
pfinasich vypoctech vychazime, drzime se této definice i my:.

Rozméry planetek se pohybuji od nékolika metrti* po stovky kilometr.
Vzhledové se jednd o objekty rozli¢nych tvart. Vétdina z nich je tvarové nepravi-
delnd, u nékterych miZeme pozorovat vybouleni v rovnikové oblasti. Zpravidla
pouze vétsi planetky majf kulovity tvar. (Déje se tak v pfipad€, Ze planetky majt
dostate¢nou hmotnost na to, aby se svou vlastni gravitaci zakulatily.) (NASA
2024)

Z pohledu struktury planetky ¢asto pfipominaji hromady suti — jedna se
o porovité objekty sloZené z mnoha mensich kust, které jsou vazany pouze
vlastni gravitaci. Walsh (2018) uvadyi, ze tuto podobu mtizeme pfedpokladat
u témé¥ vech planetek s rozméry mezi 200 m az 10 km.>

Nejvice objevenych planetek se nachédzi ve vzdélenosti mezi 2,1-3,3 au od
Slunce v tzv. hlavnim pdsu planetek. Databdze NASA (2025b) k zacatku roku
2025 evidovala 1,4 milionu znamych planetek, pficemz objektti nélezicich do

1. Viz&ast1.4.

2. Usneseni IAU (2006) stanovuje, Ze ve Slunecni soustavé rozlisujeme jen tfi druhy téles,
a sice planety, trpasli¢i planetky a mala télesa Slune¢ni soustavy.

3. Stfedni drdhové elementy planetek ziskdvame z databdze AstDys (2025b). Ta pfi jejich
vypoctu vychazi z dat MPC (2024a).

4. Objekty mensinez 1 m ozna¢ujeme jako meteoroidy. (IAU 20244)

5. V ptipadé planetek mensich neZ zhruba 200 m predpokldadame, Ze se jedna o jednolita
télesa. Dale viz kapitolu 1.5.



1. PLANETKY A JEJICH SYSTEMY

hlavniho pasu planetek bylo 1,3 milionu. Celkovou hmotnost téles nachazejicich
se v této oblasti odhadli Pitjeva & Pitjev (2015) na (12,25 4 0,19) - 10719 ML,

Ve Slunecni soustavé nalézame dvé dalsi oblasti, jejichZ télesa maji v souctu
vétsi celkovou hmotnost nez hlavni pas planetek. Jedna se o Kuiperiiv pds, ktery
se nachdazi ve vzdalenosti 30-50 au od Slunce a jehoz hmotnost je dle Pitjeva
& Pitjev (2018) rovna (5,92 +0,90) - 10~8 Mg,. Druhou z oblasti je Oortiiv oblak.
Jeho existenci o¢ekdvame ve vzdalenostech od 2 000 au po 10 000 au, mozna az
100 000 au od Slunce. Odhadovana hmotnost vSech jeho téles se pohybuje v roz-
mezi 3 - 107® M, (Fernandez & Brunini 2000) az 1-10~* M., (Weissman 1996).
Vzhledem k vétsi vzdélenosti od Zemé je vSak objevovani téles velikosti planetek
v obou téchto oblastech obtiZnéjsi nez v piipadé hlavniho pasu planetek.

Pfi snaze o roztiidéni planetek z pohledu chemického sloZeni narazime na
problém existence vicera klasifika¢nich systémt. Jedna se o dtisledek historic-
kého vyvoje, kdy dochézi k postupnému zjemrniovani déleni a vzniku novych
skupin. (Podrobnéji viz DeMeo et al. (2009)) Nap#i¢ vSemi systémy vSak nalez-
neme dvé vyznamné skupiny planetek.

T¥ida C obsahuje uhlikaté planetky. Ty jsou velmi tmavé — albedo® téchto
objektt se pohybuje okolo 0,05. Jejich objemové hustota je dle Vernazza et al.
(2021) ptiblizné 1,7 g/cm3. Tyto planetky nalezneme predev$im ve vnéjsi &asti
hlavniho pédsu planetek. (Tedesco 2025)

Kfemicité planetky fadime do t#idy S. Jejich albedo se pohybuje okolo 0,18,
objemové hustota je p¥iblizné 3,0 g/cm?. (Vernazza et al. 2021) Tyto planetky se
nachdazeji spiSe ve vnitini ¢asti hlavniho pasu planetek. (Tedesco 2025)

V zéavislosti na tom, jak pfesné je ur¢ena draha planetky, ji pfidélujeme pfed-
bézné ¢i definitivni oznaceni. Predbézné (provizorni) oznaceni je p¥idéleno kazdé
planetce, kterd byla pozorovéna alespori dvé noci a neni mozné ji ztotoznit s né-
kterou z jiZ objevenych planetek. V ném je zakédovano datum objevu a poradi
planetky v seznamu planetek objevenych v dané ¢4sti roku. P¥ikladem takového
oznaéeni je 1971 UO;.” (MPC 2024b)

Ve chvili, kdy je draha planetky dostate¢né presné urcena, planetce pfidélu-
jeme definitivni oznaceni. Tim je pofadové ¢islo v databédzi IAU. Spole¢né s tim
miiZe byt planetce pfidéleno i jméno. Vyse zminénou planetku proto miZzeme
najit i pod oznacenim (1841) Masaryk. (IAU 2024b)

6. Pomér mezi odrazenym a dopadajicim zafenim.

7. Pfedbézné oznaceni planetek by spravné mélo byt uvadéno v podobg, ve které je napsdno
v tomto odstavci, tedy s poslednim ¢éislem zapsanym jako spodni index. ProtoZze je ale prace
s takovymto tvarem komplikovand, budeme se v dal$im textu drZet formétu, ktery je pouZzit
napiiklad v Pravec & Vokrouhlicky (2009) ¢i Pravec et al. (2019): v textu budeme posledni &islo
uvadét na fadku. V databdzovych vyctech budeme navic oznaceni planetky uvddét bez mezery.
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1. PLANETKY A JEJICH SYSTEMY

Obecnym charakteristikdm planetek se autorka blize vénovala ve své baka-
latské praci. Dalsi informace o jejich vyskytu, klasifikaci, systému znaceni apod.
je proto mozné nalézt v Honsova (2023).

1.2 Drahové elementy a jejich vyvoj

Pro popis drahy télesa (planetky) obihajiciho po elipse kolem Slunce je moZzno
vyuzit tzv. drdhové elementy. Témi jsou: velka poloosa a, excentricita drahy e,
inklinace 7, délka vystupného uzlu (), argument 8ifky pericentra w a stfedni
anomalie M.® Dréhy planetek se ale v ¢ase vyvijeji. Jednd se o dasledek jak
gravita¢nich vlivli (jako jsou perturbace, rezonance ¢i blizka setkdnf), tak ne-
gravitacnich jevt (pfedevsim Jarkovského efekt, viz sekci 1.3). V zavislosti
na zkoumaném problému volime drdhové elementy charakterizované rtiznou
mirou presnosti a stability.

Nejjednodussim zptisobem, jak mtizeme popsat drahu planetky, je za pomoci
oskulacnich drahovijch elementii. V tomto piipadé€ se omezime na problém dvou
téles, tedy Slunce a planetky, a zajimat nds bude pouze jejich vzajemné gravitacni
pusobeni. Obé télesa budeme povazovat za hmotné body. Pro tuto soustavu tedy
feSime Keplerovu tlohu, pficemz drdhu planetky ziskdme ze znalosti polohy
a rychlosti planetky v urcitém c¢asovém okamziku. V tomto idealizovaném
ptipadé by se vyslednd drdha télesa v ¢ase neménila.

Ve Sluneéni soustavé ale na dradhu planetek gravitacné ptisobi i dalsi télesa,
zejména Jupiter a Saturn, ¢imz je jejich skute¢na drdha pozmeénovana. Oskula¢ni
drahové elementy se proto lisi pro dvé v ¢ase rozdilna pozorovani téze planetky.
Dle Bertotti et al. (2003) v hlavnim pésu planetek vlivem Jupiteru a Saturnu
dochéazi na ¢asovych Skélach let az stovek tisictl let ke zménam excentricity
o ptiblizné 0,1-0,3 a ke zméndm inklinace o zhruba 5°-10°.

ProtoZe se v dalsi praci budeme zabyvat vznikem a vyvojem drah planet-
kovych part, jejichZ stafi se pohybuje v fadech stovek tisicti let, budeme chtit
pro popis jejich drah vyuzit drdhové elementy, které jsou na téchto casovych
Skalach stabilni. PouZijeme proto stiedni drihové elementy. Ty popisuji drahy pla-
netek ocisténé o kratkoperiodické perturbace. (Bertotti et al. 2003) Jejich vypocet
je mozno provést bud analyticky, zapoc¢tenim ¢lenti poruchového rozvoje do
urcitého faddu, nebo numerickym integrovanim drah planetek a naslednym od-
filtrovanim kratkoperiodickych komponent z takto spoctenych drah. (Pfipadné
i kombinaci analytickych a numerickych metod.) (Knezevic et al. 1988) Stfedni
drdhové elementy pouZzivané v této praci jsou vypocteny analyticky autory
Milani & KneZevi¢ (1998) a zapocitavaji perturbacni vlivy Jupiteru a Saturnu.

8. Podrobné&jsi popis jednotlivych veli¢in je uveden v Honsova (2023).
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Obrazek 1.1: Planetky hlavniho pdsu zobrazené v oskula¢nich drdhovych ele-
mentech. Vidime, Ze planetky nejsou v prostoru rozmistény rovhomérné. Zdroj
dat: AstDys (2025a), zpracovani vlastni.

Na obrazku 1.2 jsou vykresleny planetky hlavniho pasu ve stfednich drdho-
vych elementech. Pfi srovnéni s obrazkem 1.1, ktery zobrazuje tytéz planetky
v oskulac¢nich dradhovych elementech, jsou patrné jasnéj$i ndznaky shlukt pla-
netek.
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Obrézek 1.2: Planetky hlavniho pasu zobrazené ve stfednich drahovych elemen-
tech. Shlukovani planetek je jasnéjsi neZ na obrazku 1.1, nikoliv vSak tak jasné,
jako na obrazku 1.3. Zdroj dat: AstDys (2025b), zpracovani vlastni.

V nékterych piipadech je ale stabilita sttednich drahovych elementti nedo-
statecnd. Typicky napftiklad pfi studiu rodin planetek (blize viz kapitolu 1.5),
starych miliony aZz miliardy let. (Bertotti et al. 2003) Z toho dtivodu zavadime
vlastni drihové elementy. Ty popisuji drahy téles ocisténé o kratkoperiodické
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1. PLANETKY A JEJICH SYSTEMY

i dlouhoperiodické perturbace. Podobné jako v pfipadé stfednich drdhovych
elementti, i vlastni drdhové elementy je moZzno poc¢itat jak analyticky, tak nu-
mericky. Knezevic et al. (2002) shrnuje, Ze nehledé na konkrétni metodu se
pfi jejich vypoctu vychazi ze stiednich drdhovych elementfi, ze kterych jsou
odstranény poruchy zptisobné gravitaénim ptisobenim dalsich hmotnych téles.
Jejich stabilita je pak na ¢asovych skéalach jednotek milionti aZ desitek miliont
let. (Bertotti et al. 2003)

Na obrazku 1.3 jsou vykresleny planetky hlavniho pasu ve vlastnich draho-
vych elementech. Ztetelné vidime shluky, predstavujici rodiny planetek.
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Obrézek 1.3: Planetky hlavniho pasu zobrazené ve vlastnich drdhovych elemen-
tech. Na obrazku zfetelné vidime shluky, pfedstavujici rodiny planetek. Zdroj
dat: AstDys (2025b), zpracovani vlastni.

1.3 Jarkovského efekt

Dréha téles mtize byt ovliviiovana i jinymi nez gravita¢nimi efekty. V pfipadé
planetek hraje dtileZitou roli Jarkovského efekt, zptisobeny ¢asovymi rozdily
mezi pohlcovanim a vyzafovanim tepelného zafeni z povrchu téchto téles. V dii-
sledku toho dochézi predevsim ke zméné velké poloosy dréhy planetek, o néco
méné je ovliviiovana i excentricita. Vyznamny je dle Bottke et al. (2006) pfede-
v$im v pripadé téles s primeéry od 0,1 m do 40 km. V zavislosti na orientaci
osy rotace planetky se uplatiiuje bud jeho denni nebo sezénni slozka. Plisobeni
obou slozek Jarkovského jevu je zndzornéno na obrazku 1.4.

Denni slozka Jarkovského efektu je maximdlni u planetek, jejichZ rota¢ni osa je
kolma na obéZnou rovinu. (Nulovd je v pfipadé, kdy rota¢ni osa lezi v roviné
obéhu.) Na strané planetky, kterd je pfivracend ke Slunci, dochazi k absorpci
tepelného zafeni. Existuje vSak jista ¢asova prodleva, nez se dané misto zahfeje
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Obrazek 1.4: Znazornéni vlivu Jarkovského efektu na planetku obihajici kolem
Slunce. Denni slozka Jarkovského efektu je na obrazku (a). Rotace planetky je
v tomto pfipadé progradni. Tepelné efekty vedou ke zvétSovani velké poloosy
drahy planetky. Sezénni slozka Jarkovského efektu je na obrazku (b). Termalni
sila ptisobi nehledé na smér rotace planetky vzdy proti smeéru jejtho obéhu
kolem Slunce. Velka poloosa se zmensuje. Pismena N a S oznacuji severni (N)
ajizni (S) polokouli planetky. Zdroj: Bottke et al. (2006)

na maximadlni teplotu.’ Nejvice zafen je tak z daného mista povrchu planetky
vyzéfeno az ve chvili, kdy v dtisledku rotace planetky kolem své osy dojde
k jejimu mirnému pootoceni. Vyzafované fotony odnéseji ¢ast hybnosti, ¢imz
vznika sila, ktera planetku posouvé v opa¢ném smeéru, nez proudi sledované
fotony.

Vysledna zmeéna velké poloosy drahy planetky pak zaleZzi na sméru rotace
planetky. Je-li rotace progradni, dochazi ke zvétSovani velké poloosy, retrogradni
rotace planetky naopak vytsti ve zmenseni velké poloosy jeji drahy. Dalsimi
faktory, které maji vliv na silu efektu, jsou naptiklad vzdalenost od Slunce,
tepelné vlastnosti planetky, jeji rychlost rotace ¢i velikost.

Sezonni slozka Jarkovského efektu je nejvétsi u planetek, které maji osu rotace
v roviné obéhu. V piipadé takovéto planetky dopada nejvice slune¢niho zéfeni
na jednu z hemisfér ve chvili, kdy je tato hemisféra pfivrdcena ke Slunci. (Na
obrazku 1.4 se jedna o mista A, C.) Opét ale pozorujeme jistou tepelnou setr-
vacnost, v disledku které je dand polokoule nejteplejsi az v pozdéjsim bodé

9. Podobné jako na Zemi neméfime na urcitém misté nejvétsi teploty v poledne, ale az kolem
druhé hodiny odpoledne.

8
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drahy planetky. (Body B, D.) Tehdy je z dané polokoule vyzafovéno nejvice
tepelné energie, coz (podobné jako u denni slozky Jarkovského efektu) vede
ke zméné velké poloosy drdhy planetky. Zména natoceni planetky ke Slunci je
vSak dédna obéhem kolem néj, a proto se sezénni slozka typicky projevuje na
vétsich ¢asovych skéldch nez slozka denni.

Dtsledky vlivu sezénni slozky Jarkovského efektu nezélezi na sméru rotace
planetky. Vysledna sila vZdy ptisobi proti sméru obéhu planetky kolem Slunce
a tim dochazi ke zmensovéni velké poloosy drahy planetky. Velikost efektu zavisi
na vzdalenosti od Slunce, velikosti planetky ¢i natoceni jeji rota¢ni osy. Sezénni
slozka Jarkovského efektu je nulové v ptipadé, kdy je rota¢ni osa planetky kolma
na jeji rovinu obéhu. (Bottke et al. 2006)

1.4 YORP efekt

Zasadni vyznam pfi vzniku nami zkoumanych planetkovych systém@ ma
YORP'? efekt. Ten u mensich!! planetek zptisobuje zménu rychlosti jejich rotace
a zménu orientace jejich rota¢ni osy.

YORP efekt, podobné jako Jarkovského efekt, ptisobi v diisledku absorpce
a emise tepelného zéafeni planetkou, kterd ma obecné nepravidelny tvar. Rozdil
vSak spociva v tom, Ze zatimco pfi vysvétleni Jarkovského jevu bylo moZzno
pfedpokladat sférickou podobu télesa, u YORP efektu tuto aproximaci pouZit
nemuizeme. V pfipadé YORP efektu je zasadni pravé nesymetricky tvar planetky,
kvili kterému na jejim povrchu dochazi k nesymetrickému rozptylu slune¢niho
zafeni.

Rubincam (2000) pro pfedstavu ptisobeni YORP efektu p¥ipodobriiuje nesy-
metrickou planetku ke sférické planetce, kterd ma v tirovni rovniku na opacnych
strandch pripevnéné dva kliny, orientované opa¢nymi sméry. Déle predpoklads,
Ze se takovato planetka otaci kolem své osy, ktera je kolma na rovinu obéhu
planetky kolem Slunce. Situace je zndzornéna na obrazku 1.5.

Sféricka cast planetky nebude nijak pfispivat ke zméné jeji rotace. Vyslednice
termalni sily, kterd vznikd v dtsledku absorpce a reemise zafeni planetkou,
v kazdém bodé ptisobi smérem ke sttedu sféry. Moment takovéto sily je tedy
nulovy.

Zaméfime se proto pouze na myslené kliny. V daném okamziku je jeden
z klini ozafovan na své kolmé sténé, zatimco u druhého z klinti je ozafovana
jeho zkosend sténa. Tyto pak vyzaruji tepelné zafeni vzdy v kolmém sméru

10. Akronym je tvofen prvnimi pismeny z p¥fjmeni (v anglickém zapisu) Yarkovsky, O'Keefe,
Radzievskii, Paddack.

11. Rubincam (2000) uddva pramér 10 km ¢i méné, Margot et al. (2015) hovoii o primeéru
20 km a méné.
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Obrazek 1.5: Zndzornéni YORP efektu. V dtlisledku termdlni sily ptisobici na
planetku nepravidelného tvaru dochazi ve zobrazeném piipadé ke zrychlovani
rotace planetky. Zdroj: Rubincam (2000)

na danou rovinu. I kdyZ bude velikost termalni energie unikajici z obou ploch
stejnd, to¢ivy moment sil se bude lisit. Vétsi bude pro klin vyzafujici ze stény
orientované kolmo na smér pfichdzejictho slune¢niho zafeni. Tim bude dochézet
ke zvétSovani ¢i zmenSovani rychlosti rotace planetky, a sice v zavislosti na
ptavodnim sméru rotace planetky. (Na obrazku 1.5 ptisobi moment termalni
sily ve stejném smeéru, jako je rotace planetky. Rychlost jeji rotace tedy nartista.)

V dal$im nés bude zajimat pfedevsim zvétsSeni rychlosti rotace planetky, ke
kterému vlivem YORP efektu miiZe dojit. Nejedn4 se ale o jediny dtisledek tohoto
efektu. Pfi zvétSeni rychlosti rotace planetky mitize dochazet ke zménam jejtho
tvaru, ktery pak mtiZze vytstit ve zpomaleni rychlosti rotace ¢i ve zménu sklonu
rotacni osy planetky. YORP efekt miiZe téZ ménit silu ¢i smér Jarkovského jevu,
ktery, jak jiz bylo zminéno v ¢asti 1.3, mimo jiné zavisi na rota¢nich parametrech
planetky. (Rubincam 2000)

1.5 Vznik planetkovych systému

Pti studiu planetek se setkdvdme se skupinami planetek, které pochazeji ze
stejného matetfského télesa a vznikly jeho rozpadem. V zévislosti na mechanismu
vzniku a nésledném vyvoji planetkovych systému rozliSujeme bindrni planetky,
planetkové pary, planetkové klastry a rodiny planetek.

Jako bindrni planetky ¢i bindry oznacujeme skupinu dvou gravitacné vazanych

vV oev

planetek, které obihaji kolem spole¢ného téZisté. Vétsi planetku oznacujeme jako
primar, mensi fikdme sekunddr. (Nékdy mtiZeme narazit i na systém tiech gravi-
ta¢né vazanych téles. V takovém piipadé mluvime o tripletu a nejmensi planetce
fikame terciér.) (Margot et al. 2015) Takovychto vicendsobnych planetkovych

systémii bylo v dubnu 2025 dle Johnston (2025b) zndmo 576.
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Pomér hmotnosti sekundéru a priméru se v pfipadé binarnich planetek
typicky pohybuje v rozmezi 0,001-0,1, nicméné se mtizeme setkat i s dvoji-
cemi planetek srovnatelnych hmotnosti. Déle pozorujeme, Ze se primér obvykle
velmi rychle otac¢i kolem své osy. (Rota¢ni periody byvaji v intervalu 2-5 hodin
v pfipadé mensich primdart. Primary s primeéry vétsimi nez zhruba 20 km
rotujf trochu pomaleji, jejich periody byvaji v rozmezi 4-7 hodin). Vystfednost
obézné drahy sekundéru byva maléd (do 0,05), stejné tak velka poloosa jeho
drahy (méné nez desetindsobek poloméru primaru). Rotace sekundéaru byva
¢asto synchronizovana s dobou obéhu, ale pozorujeme i dvojice bez této cha-
rakteristiky, pfipadné naopak i bindrni planetky, jejichZ obé slozky maji rotaci
synchronizovanou s orbitdlni periodou.

Mechanismus vzniku bindrnich planetek se pravdépodobné lisi v zavislosti
na velikosti primaru. U binarnich systémd, jejichZ primar ma primeér vétsi nez
zhruba 20 km, pfedpokladdme, Ze vznikly po srdZce primaru s jinou planetkou.
Pozorovany sekunddar pak mtize byt tlomkem primadru, ktery zistal gravitacné
vazany k matefskému télesu. Druhym moZznym scéndfem spjatym se srdzkami
planetek je vznik binaru v disledku vytvofeni gravita¢ni vazby mezi dvéma
odletujicimi kusy.

V pripadé bindrnich planetek, jejichZ primédry maji primeéry pribliZzné v roz-
mezi 200 m a 20 km pfedpokldddame, Ze vznikly rotacnim $tépenim vyvolanym
YORP efektem. Pro pochopeni mechanismu rota¢niho stépeni je vhodné si zo-
pakovat, Ze planetky téchto velikosti jsme z pohledu struktury p¥ipodobnili
k hromadam suti. Zarover jsme zmifiovali, Ze jsou velmi nachylné ke zménam
rychlosti své rotace v diisledku YORP efektu.

KdyZ tedy na tyto planetky ptisobi YORP efekt, mtize dochéazet k postup-
nému zvySovani rychlosti jejich rotace. Prvotnim dtisledkem miize byt pfesun
materialu, ktery bude proudit smérem k rovnikovym oblastem a vytvofii tak
vypoukliny, pozorované u nékterych planetek.

V urcitou chvili mtZe byt rychlost rotace tak velkd, Ze odstiediva sila pfekona
gravitacni silu, kterd drzi planetku pohromadé. (A pfipadné i dal$i soudrzné
sily.) Pak dojde k odtrzeni kusu hmoty (sekundéru) a tim i vzniku bindrni
planetky. (Margot et al. 2015)

Kritickou thlovou rychlost, pfi které k tomuto dojde, uvadi Scheeres (2007)
pro aproximaci'? matetského télesa jako dvou sfér stejné hustoty (p), ale odlis-
nych polomért, které na sobé spocivaji. Pfi tom celd soustava rotuje kolem svého
sttedu hmotnosti. UvaZujeme, Ze jedna sféra ma nenulovy polomér i hmotnost

12. Vzorce 1.1 a 1.2 jsou pouhou aproximaci. Ve skutecnosti okamzik, kdy dojde k rozpadu ma-
tef'ské planetky, zavisi napriklad i na konkrétnim tvaru planetky, jeji struktufe ¢i na soudrznych
silach mezi jednotlivymi komponentami.
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a druha je hmotnym bodem. Kritickd thlova rychlost pak bude rovna

4
We = 1 /4G ) (1.1)
3
kde G je gravita¢ni konstanta.

Scheeres (2007) uvadi i zobecnéni tohoto vztahu. V zavislosti na poméru
hmotnosti sekundaru ku primaru (q) bude kritickd dhlova rychlost rovna

w1t
C(Jq—a)c m (12)

V pripadé planetek mensich nez p¥iblizné 200 m ¢asto pozorujeme, Ze rotuji
vyrazné rychleji, nez je vySe zminéna kriticka tthlova rychlost. (Konkrétné se
miiZe jednat az o 100 w..) O téchto planetkdch usuzujeme, Ze se jedna o mo-
noliticka télesa. Jejich soudrZznost tedy nezarucuji gravitacni vazby, ale vazby
elektromagnetické, diky ¢emuz tato télesa nepodléhaji mechanismu rota¢niho
Stépeni. (Bertotti et al. 2003)

Dalsim planetkovym systémem, se kterym se sezndmime, budou planetkové
pary a planetkové klastry. Jako planetkovij pdr oznac¢ujeme geneticky spfiznénou
dvojici planetek, vzniklou rota¢nim Stépenim matefského télesa, kterd ovsem
neni gravitaéné vazand.!® V dasledku mechanismu vzniku si tyto planetky
zachovavaji podobné heliocentrické dréhy.!* Podobné jako v p¥ipadé binarnich
planetek, i zde jednotlivé ¢leny nazyvdme primdr a sekundar. (Margot et al.
2015) Tyto charakteristiky nicméné nemusi spliiovat pouze dvé télesa. Pokud
objevime skupinu tfech a vice planetek, vymezenou danymi znaky, mluvime
o planetkovém klastru. (Fatka et al. 2020) V dubnu 2025 obsahovala databéze
Johnston (2025a) 235 znamych planetkovych parti a 16 planetkovych klastrt.

Za pomoci zpétnych integraci drah planetkovych part (¢i klastrtt) je mozno
odhadnout jejich vek, tedy dobu, kterd uplynula od rozpadu mateiského té-
lesa. Tehdy heliocentrické drahy jednotlivych ¢lenti konverguji, pficemz fyzicka
vzdalenost planetek je mnohem mensi neZ polomér Hillovy sféry!. (Margot
etal. 2015) U znamych pért se jejich staii typicky pohybuje v intervalu od tisicti
let do milionu let.1®

13. Planetky se tedy na rozdil od binérti nenachazeji fyzicky blizko sebe. Kazd4 obiha kolem
Slunce po vlastni draze jinou tthlovou rychlosti. Jejich drahy jsou pfi tom pozmériovany v di-
sledku efektti popsanych v pfedchozich ¢astech této kapitoly.

14. Budeme-li dale mluvit o podobnijch drahdch planetkovych part a planetkovych klastr,
budeme mit vzdy na mysli podobné heliocentrické drihy.

15. Jako Hillovu sféru ozna¢ujeme oblast, kde gravita¢ni ptisobeni planetky (primdru) pfevlada
nad gravita¢nim pisobenim Slunce.

16. Stafi aktudlné nejmladsiho zndmého planetkového paru je v fddu desitek let, viz Vokrouh-
licky et al. (2022).

12
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Zpétné integrace drah jednotlivych ¢lenti paru ¢i klastru dale ukazuji, Ze
k jejich odlouc¢eni dochazi pozvolna. Vzajemné rychlosti jednotlivych ¢lenti
byvaji v dobé& vzniku paru/klastru nizké, srovnatelné s tinikovymi rychlostmi,
fadové jednotky m/s. (Pravec et al. 2010)

Pfi¢inou vzniku planetkového péaru je rozpad bindrni planetky, kdy sekun-
dar prestane byt gravitacné vazan k primaru. Konkrétni mechanismus se pak
lisi pro dvojice planetek s riiznymi poméry hmotnosti sekundéaru vtci primaru.
V souladu s rovnici 1.2 plati, Ze ¢im vétsi je pomér hmotnosti jednotlivych
slozek, tim mensi rychlost rotace sta¢i pro oddéleni téles a vznik bindrni pla-
netky. Mensi kriticka tthlové rychlost ale znamena mensi volnou energii nové
vzniklého systému. (Margot et al. 2015) Pod volnou energii bindrni planetky
myslime celkovou (kinetickou a potencidlni) energii minus vnitini potencialy
jednotlivych slozek. (Pravec et al. 2010)

Je-lig £ 0,2, pak je volna energie bindrni planetky kladnd, coZ znamen4, Ze
miiZze (ale nemusi) dojit k jejimu rozpadu. Po vzniku bindrni planetky je systém
chaoticky a jeho dalsi vyvoj mtiZze sledovat néktery z vicera moZnych scénéft.
DtileZitou roli pfi tom mohou hrét slapové jevy & radia¢ni (BYORPY) efekt.
Vysledkem pak miize byt (doc¢asné) stabilni bindrni planetka ¢i planetkovy par.
Existuje také moZnost, Ze sekundar spadne zpét na primdr. BEhem vyvoje se téz
muiiZze z primdru (ve fazi stabilni bindrni planetky) ¢i sekundaru (pfi chaotické
fazi vyvoje bindru) uvolnovat dalsi material, coz vede k vytvorent tripletu.

Je-li g = 0,2, pak je volnd energie bindrni planetky zdpornd, coZ znamen4,
Ze by k jejimu rozpadu nemélo dojit. I pfesto ale pozorujeme planetkové pary,
které maji pomér hmotnosti svych ¢lenti vétsi, nez je tato hranice. V jejich pti-
padé proto musi existovat proces, ktery ve fazi bindrni planetky doda systému
moment hybnosti. P¥i vyvoji tohoto typu binarti pfedpokladame, ze vlivem
slapovych jevli dochazi nejprve k synchronizaci rotace obou slozek s dobou
obéhu. Nasledné pak vlivem BYORP efektu mtize dojit ke vzniku planetkového
paru. (Margot et al. 2015)

RozliSujeme jesté jeden vyznamny systém planetek, a sice rodiny planetek.
Jejich definice je obdobnd definici planetkovych klastri —i v tomto pfipadé se
jednd o skupinu geneticky spfiznénych planetek, které obihaji okolo Slunce
po podobnych drahdch. Zasadni rozdil ovSem spociva v mechanismu vzniku
dané skupiny planetek. Zatimco planetkové pary a klastry vnikaji pozvolnym
rozpadem matefského télesa, rodiny planetek vznikaji po srdZce dvou téles,

v Y

vedouci k roztfisténi matefského télesa.

17. BYORP, neboli binary YORP efekt popisuje mechanismus, kdy vlivem pohlcovani a vyza-
Fovani tepelného zafeni mtiZe u sychnronné rotujictho sekundéru dochazek ke zvétSovani ¢i
zmensSovani jeho obézné drahy. BliZze viz Cuk & Burns (2005).
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S tim jsou spojené i zna¢né odlisné vzajemné rychlosti planetek v dobé vzniku
systému. Pfed stfetem, ktery vede k vytvofeni rodiny, se vzajemné rychlosti
srazejicich se planetek pohybuji v fddech kilometrti za sekundu.

Kusy roztfisténé matef'ské planetky po srdZce z mista rozpadu odletuji rych-
lostmi v fadech desitek az stovek metrti za sekundu. (Zappala et al. 1996) Jedna
se tedy o rychlosti fddoveé mensi neZ orbitdlni rychlosti, diky ¢emuz si planetky
zachovévaji podobné drahy. (Broz 2013) Ty se ale mohou ménit v dlisledku
mechanismt popsanych v pfedchozi ¢asti této kapitoly.

Vzhledem k tomu, Ze v€k zndmych rodin planetek se pohybuje v fadu
milion® ¢i miliard let, je pro jejich identifikaci vhodné pracovat v prostoru
vlastnich drahovych elementti, viz podkapitolu 1.2. (Bertotti et al. 2003)

Ne kazda sraZka mezi dvéma planetkami vede vzdy ke vzniku rodiny. Castgji
dochézi k pouhému kraterovani matefské planetky ¢i ke zméné jeji rotacni osy.
(Broz 2013) Aby mensi planetka (projektil) roztfistila matefskou planetku,
a tedy doslo ke vzniku rodiny, musi byt dle Bottke et al. (2005) minimalni

velikost projektilu
) 1/3
dproj = (Z)_g) Dmat, (1.3)

kde dproj je primér projektilu, Dmat pramér matefské planetky, Q jeji pevnost
a v dopadova rychlost.
Dle AstDys (2025b) bylo v dubnu 2025 zndmych 118 rodin planetek.
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2 Hledani planetkovych paru a klastru

Pti hledani planetkovych péarti a klastrti jsme v databazi znamych planetek
pro kazdou planetku hledali vSechny dalsi planetky, které maji podobné heli-
ocentrické drahy. Nasledné jsme vytipovali kandidaty na mozné planetkové
pary. U nich jsme ur¢ili pravdépodobnost, Ze provéfovany par je pouze ndhod-
nou dvojici planetek s podobnymi drahami. Poté jsme vytipovali kandidaty
na mozné planetkové klastry a opét jsme se pokusili urcit jejich statistickou
vyznamnost. O konkrétnich pouzitych metodach pojednavé tato kapitola.

2.1 Hledani planetek s podobnymi drahami

Pfi hledani planetek s podobnymi heliocentrickymi drahami jsme vychézeli
z databéze stfednich drdhovych elementti, dostupné z AstDys (2025b). V ni
jsou dostupna data pro planetky s pfidélenym definitivnim oznacenim a pro
multiopozi¢ni planetky s pfedbéZnym oznacenim. Prvotni vypocty jsme prova-
déli s daty ze dne 11. z&fi 2024. ProtoZe neustale dochédzi k objevovani novych
planetek a zpfestiovani drah jiz znamych planetek, zopakovali jsme posléze cely
proces jesté jednou, a sice s daty ze 3. bfezna 2025.

Pfi préci s touto databazi jsme si v8imli, Ze pojmenovani nékterych planetek
neni v danou chvili aktudlni. V databazi se tak duplicitné vyskytuji planetky,
které jsou nejprve evidovany pod vicero pfedbéznymi oznacenimi, ale nasledné
se zjisti, Ze se jednd o tutéZ planetku. To zptisobovalo fale$né nédlezy moZznych
planetkovych part. Pfed dalsi praci s touto databazi jsme proto provedli kontrolu
pojmenovani planetek dle seznamu z MPC (2025) a pfipadné duplicity jsme
vyfadili.

Do nasi databaze jsme si déle ke kazdé planetce poznacili, zda je ¢i neni
¢lenem nékteré z koliznich rodin. ProtoZe planetky patfici do n€které z rodin
obihaji po podobnych drahdch, mohlo by v rdmci nich dochazet k falesnym
nalezim moZznych planetkovych parti. Tomu jsme chtéli zamezit. Seznam ¢lenti
rodin jsme Cerpali z AstDys (2025b).

Poté jsme postupné prochdazeli seznam vSech planetek a pro kazdou, ktera
nebyla zndma jako ¢len nékteré z rodin, jsme hledali dalsi planetky majici po-
dobnou drahu. K vyhodnoceni podobnosti drah jsme pouZzili metriku dle Pravec
& Vokrouhlicky (2009)!, ktera uréuje vzdalenost d dvou drah v pétirozmérném

1. Pravec & Vokrouhlicky (2009) ptivodné pouZili tuto metriku pro oskula¢ni drahové elementy,
nicméné je mozné ji pouZit i pro stfedni drdhové elementy. Tato tiprava je pouzita napiiklad
v Pravec et al. (2019).
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prostoru drdhovych elementt jako

2 2
(%) =k, ((Sa—”) + ke (8e)? + ki(8sini)? + ko (6Q0)? + ko (d0)%.  (2.1)
V tomto vztahu vystupuji drahové elementy zmiriované v kapitole 1.2. Dale n
znadi sttedni pohyb a @ délku pericentra. Ta je definovana jako @ = Q) 4 w.

Veli¢iny # i a je moZzno brat pro libovolnou planetku z dvojice. V nasem
piipadé jsme pouzivali hodnoty primdru. Jednotlivé koeficienty jsme stejné jako
Pravec & Vokrouhlicky (2009) zvolili k, = 5/4, k. = ki =2akq = ko = 104

Nasledné bylo nutné stanovit vhodnou mezni vzdalenost d, p¥i které jesté
povazujeme dradhy dvou planetek za dostatecné podobné. Pravec et al. (2019)
konstatuje, Ze vztah 2.1 udava pfibliZnou relativni rychlost planetek pfi tésném
piiblizeni a pro vétsinu planetkovych part se typicky pohybuje v faddech desetin
az nékolika desitek m/s. Neexistuje ale zddna ostra hranice. Pravec et al. (2019)
déle ukazuje, Ze vzdélenost parti d v prostoru stfednich drdhovych elementt
bude tim vétsi, ¢im vyssi bude vék paru.

Pro nase ticely jsme se nakonec pfi prvotnim hleddni pro kaZdou planetku
rozhodli ukladat nalezy vsech dalsich planetek, jejichz d < 111 m/s. P¥ihlédli
jsme pfi tom i k poZadavktim statistické analyzy vyznamnosti planetkovych
par1, které budou uvedeny v podkapitole 2.2.

Zpracovani dat, které je popsané v celé této kapitole, bylo provddéno za
pomoci programovaciho jazyku Python, pfedevsim s vyuZitim knihovny NumPy
(Harris et al. 2020). Dale jsme vyuzivali téZ knihovny SciPy (Virtanen et al.
2020), Astropy (Price-Whelan et al. 2018) a pickle (Van Rossum 2020). Samotné
vypocty pak byly realizovany na MetaCetru.

2.2 Hledani planetkovych paru

V pfedpfipravené databazi ze sekce 2.1 jsme nasledné vytipovali kandidaty na
planetkové pary. Abychom planetku zafadili mezi potencidlni priméary, poZado-
vali jsme, aby jeji absolutni hvézdna velikost byla mensi nebo rovna absolutni
hvézdné velikosti jejtho potencidlniho sekundéru (tedy planetky, kterd vici ni
nebyl ¢lenem z4dné z rodin planetek. Poslednim kritériem byla vzdalenost d
obou ¢lenti, kterd musela byt < 100 m/s.

Takto jsme v za¥fi 2024 v databazi 1 203 341 planetek nalezli 136 198 potenci-
alnich planetkovych parti. V bieznu 2025 jsme v seznamu 1 231 753 planetek
nalezli 143 535 potencidlnich planetkovych parda.

U téchto kandidatt na planetkové pary jsme pak chtéli rozlisit mezi skutec-
nymi pary a dvojicemi planetek z pozadové populace, které se pouze ndhodou
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(v dtisledku ptlisobeni jevi popsanych v kapitole 1) dostaly na podobné helio-
centrické drahy. Pfi tom jsme postupovali obdobné jako Pravec & Vokrouhlicky
(2009): nejprve jsme analyzovali okoli kazdého z potencidlnich part a urcili
jsme, zda rozdéleni pozadové populace odpovida rovnomérnému rozdéleni
v pétirozmérném prostoru drdhovych elementi. Poté jsme odhadli pravdépo-
dobnost, Ze nalezeny pér je pouze ndhodnou dvojici planetek s podobnymi
drahami.

Pti analyze pozadové populace jsme kolem kazdého z potencialnich pri-
marh v pétirozmérném prostoru sttednich drdhovych elementti vytvofili dva
,kvadry”. Sirku vétsiho z nich jsme stejné jako Pravec & Vokrouhlicky (2009)

v jednotlivych elementech volili Aw = AQ = 2m, Aa = /1072 /k,a AQ),
Ae = \/1075/k, AQ a Asini = /105 /k; AQ . Sitka mensiho z nich byla v kaz-
dém z elementti polovi¢ni. Objem vétsiho kvadru byl tedy

Vi = (105)3/2 ka (2AQ)° (na)’ . (2.2)

Objem mensiho kvadru Vy ,, = V;/ 2,

Poté jsme urcili pocet drah Nj a Ny, v kazdém z kvadra. Pfi tom jsme
zapoditali pouze planetky, které jsou jasnéj$i nez provéfovany sekundar. Jinymi
slovy jsme vyzadovali, aby jejich absolutni hvézdna velikost H < H; + 0,5,
kde H, je absolutni hvézdn4 velikost potencidlniho sekundaru.? Zaroveti jsme
zapocitavali pouze planetky, které nejsou ¢leny nékteré z rodin.

Nasledné jsme testovali hypotézu, Ze rozdéleni drah v okoli paru odpovida
rovnomérnému rozdéleni. Pravdépodobnost P; /5, Ze se v objemu V; /, nachéazi
Nj s € vice drah je dana binomickym rozdélenim:

(N1/2-2)-1
P1/2 _ 1 . Z (Nl . 2

Z ) Py (1—py)N—271, (2.3)

i=0

kde py je pomér objemtt mensiho a vétstho kvadru, a tedy plati py = (1/2)°.
Tuto pravdépodobnost mtZzeme urcit diky znalosti lokalni ¢iselné hustoty poctu
drah, dané poc¢tem drah Nj v objemu V;. Ve vyrazech (N, —2) a (N7 —2)
odcitdme dvojku proto, Ze nechceme zapocitdvat drahy testovaného paru.
Zamitnout testovanou hypotézu je mozné pro mala P ;. V souladu s autory
Pravec & Vokrouhlicky (2009) jsme pro vyhodnoceni, Ze rozdéleni drah v okoli
paru neproslo testem rovnomeérného rozdéleni, pouzivali dveé rtizna kritéria,
ktera se odvijela od vzdélenosti d potencidlniho paru. Péry, jejichz d < 10 m/s,

2. Kritérium H < Hy + 0,5 odpovida kritériu pouZitému v ¢lanku Pravec & Vokrouhlicky
(2009). Pri¢teni +0,5 provadime pro zapocitani typické chyby pfi astrometrickém mé¥ent
absolutnich hvézdnych velikosti.
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neprosly testem, pokud jejich P; , < 0,01. V pfipadé parti, jejichzd > 10 m/s,
jsme tento zaveér ucinili, pokud jejich P; , < 0,05.

Z testovanych pérti timto testem pii prvnim hledani proslo 90 269 potencial-

Dalsim krokem bylo urceni pravdépodobnosti, Ze nalezeny par je pouze
ndhodnou dvojici planetek s podobnymi drahami. Tu bylo moZzné urcit pouze
u potencidlnich pard, které prosly testem, Ze rozdéleni pozadové populace
v jejich okoli odpovida rovnomérnému rozdéleni. Dvojice planetek, které maji
podobné drahy a vyse uvedenym testem neprosly, sice také mtize byt skute¢nym
planetkovym parem, nami pouZivand metoda vSak neumi pro takovéto pary
poskytovat relevantni vysledky.

Pro odhad pravdépodobnosti, Ze nalezeny par je pouze ndhodnou dvo-
jici planetek s podobnymi drahami, jsme nejprve vy¢islili, jaké je o¢ekdvané
mnoZstvi dvojic planetek, jejichz vzdalenosti d < dp, kde dp znadi vzdalenost d
testovaného paru.

ProtoZe se planetky nevyskytuji rovhomérné nap¥i¢ celou Sluneéni sousta-
vou, rozdélili jsme si je do zén. Zjistovanou hodnotu jsme pak vzdy pocitali
v rdmci zény, ve které se nachazi potencidlni primar. Zény jsme stejné jako
Pravec & Vokrouhlicky (2009) zvolili nasledujici:

e Hungaria: 1,78 <a <2,00au, 16° <i <34°,¢ < 0,18,
e vnitfni ¢ast hlavniho pasu: 2,00 < a < 2,50 au,

o stfedni ¢4st ¢ast hlavniho pasu: 2,50 < a < 2,82 au,

e vnéjsi ¢ast ¢ast hlavniho péasu: 2,82 < a < 3,27 au,

o Cybele: 3,27 <a <3,70au,i < 25° ¢ < 0,30,

e Hilda: 3,74 < a < 4,02 au.

Nékteré z planetek se sice nalézaji mimo uvedené zény, ale pro dalsi vypo-
¢ty jsou relevantni pouze oblasti, v nichZ se nachazi néktery z provéfovanych
primard. Dané ¢lenéni je proto dostacujici.

Jako N, ozna¢ime celkovy pocet planetek v dané zéné, které nejsou ¢lenem
zadné z rodin a jejichZ absolutni hvézdna velikost H < Hy +0,5.

Pro polomér dy, hyperstéry o objemu V; plati

(8 L1\
Podobné 1ze urcit polomér Ry hypersféry o specifickém objemu
8 ,Np—1\1/° 8 , \ 1/°
(2 == . 2.
Ro (15” Vi ) 15 (2:5)
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V tomto vztahu odéitdme jednic¢ku proto, Ze nechceme zapocitavat drahu pri-

maru testovaného péaru. Takto definované Ry mé pak vyznam charakteristické

vzdalenosti téles pfi pozorované lokalni ¢iselné hustoté poc¢tu drah 7.
Ocekéavané mnozstvi dvojic planetek v dané zoné, jejichz vzdélenosti d < dp,

odpovida Poissonové rozdéleni a uréili jsme jej ze vztahu®

5 dp 5
Po(dp) = 22 (%) (%) (2.6)

Pomér dy, / Ro, vyskytujici se ve vztahu 2.6 mtizeme chapat jako normalizo-
vanou vzddlenost drah.

Nésledné jsme urcili skute¢né mnozstvi dvojic planetek v dané zoné, jejichz
normalizované vzdalenosti d/ Ry < d/Ro. To oznac¢ime Np.

Pti jeho vypoctu se setkdvame s problémem, Ze pro malé vzdalenosti se
mohou lisit distribuce drah skute¢nych a ndhodnych pard, coZ by vedlo ke
zkresleni statistiky. Abychom se tomuto vyhnuli, vyuZili jsme faktu, Ze objem V'
hypersféry s polomérem d},/ Ry se rovna objemu mezi hypersférami s poloméry

1/5
fgldpRO a fydpRo, kde fy = [(1 + \/5)/2} . Pocet dvojic planetek N jsme

tedy spocetli mezi témito hypersférami.* P¥i tom jsme opét vyZadovali, aby ani
jedna z planetek nebyla ¢lenem rodiny a aby absolutni hvézdna velikost kazdé
znich byla < Hy +0,5.

Odhad pravdépodobnosti, Ze nalezeny par je pouze ndhodnou dvojici pla-
netek s podobnymi drahami, jsme ur¢ili z poméru P,/ Np. Statisticky vyznamné
jsou pak péry, u kterych je tato hodnota nizka. Pravec & Vokrouhlicky (2009)
jako hrani¢ni udévaji hodnotu P,/ N, ~ 0,1. (Pravec & Vokrouhlicky 2009)

Pocet planetkovych parf, které prosly testem rovnomérného rozdéleni po-
zadové populace a zaroveti pro né byla hodnota P,/ N, < 0,1, byl v zafi 2024
roven 6 328. V bfeznu 2025 jsme takovychto part nasli 6 875.

Vsech 6 875 planetkovych part uvddime nahttps://www.physics.muni.cz/
~ehonsova a v elektronické pfiloze této prace. Na danych mistech je mozné nalézt
informace o vybranych drdhovych elementech primaru, vzdjemné vzdalenosti
d planetek, jejich absolutni hvézdné velikosti a vybrané hodnoty z provadénych
statistickych testt. (U planetkovych part, u kterych byl odhadovén jejich veék, je
uvedena i tato informace.)

3. Podrobnéjsi odvozeni viz Pravec & Vokrouhlicky (2009).

4. Tato ¢ast naseho postupu je dtivodem, pro¢ jsme v podkapitole 2.1 vytvareli databazi
planetek se vzdjemnymi vzdéalenostmiaz do d = 111 m/s. Protoze fy = 1,101, pro nalezeni parti
se vzdalenostmi d < 100 m/s potfebujeme znét vSechny dvojice planetek, jejichz vzdélenosti
d < 110,1. Procedura zjistovani vzajemnych vzdalenosti d drah planetek je zna¢né vypocetné
narocnd. V rdmci optimalizace proto bylo lepsi ji provddét pouze jednou a nasledné pracovat
s jiz existujici databézi.
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Dale jsme chtéli za pomoci zpétnych integraci drah planetek odhadnout
vék planetkovych parti, které prosly vySe zminénymi testy. ProtoZze by bylo
znacné vypocetné narocné toto provadét pro tisice planetkovych part, pfidali
jsme dalsi omezeni na vzdélenost d planetkového paru. Konkrétné jsme vybrali
pouze planetkové pary, jejichz d < 2 m/s. Zvazovali jsme i pfiddni omezeni
na hodnotu P,/ Np, ale mezi péry s takto malymi vzdalenostmi d byla nejvétsi
hodnota P/ N, v fadu 10~°. Realné proto nehraje roli, jestli oficidlné stanovime
hranici P,/ Np < 0,1, nebo naptiklad P>/ Np < 0,05.

V zari 2024 jsme takto vybrali 144 planetkovych pért, v bfeznu 2025 jich bylo
155. Pfi srovnani nalezeného mnoZzstvi planetkovych para by se mohlo zdat,
Ze v bieznu 2025 piibylo 11 planetkovych part, ale neni tomu tak. Pfi tomto
druhém hledéni kritérii neprosly 3 pary ptivodné zatazené k odhadu véku. Ve
srovnani s daty ze zati 2024 tedy bylo v bfeznu 2025 novych para 14.

Jeden par, konkrétné planetky (206673) a 2018 BM33, pti bfeznovém vypoctu
neprosel testem rovnomérného rozdéleni pozadové populace. V pfipadé dvou
part byla jejich vzdéalenost d > 2 m/s. Konkrétné u paru (381760) a 2012 VZ113
byla vzdalenost d = 2,02 m/s. U paru (752485) a 2014 MO62 byla vzdalenost
d = 2,18 m/s. ProtoZe jsme ale v bfeznu 2025 jiz provadéli zpétné integrace
drah planetek, uvddime jejich vysledek i pro tyto tfi planetkové pary.

Pro tiplnost srovnani dodejme detaily nové zafazenych planetkovych pért.
V sedmi piipadech bylo diivodem nového nalezu objeveni sekundéru, resp.
presné€jsi urceni jeho drédhy, které vedlo k jeho zafazeni do databaze. Dva pary
noveé prosly testem rovnomérného rozdéleni pozadové populace. U péti pari se
sniZila jejich vzdélenost d pod hranici 2 m/s.

V bfeznu jsme nalezli jeSté jeden zdanlivé novy planetkovy par, konkrétné
planetky (741365) a 2010 TB155. Pfi provéfovani priméru jsme si ale v8imli,
Ze je pod svym predbéZznym oznacenim 2005 WW113 veden jako ¢len rodiny.
Tento planetkovy par jsme proto vyfadili z dalsi analyzy. (Z toho dtivodu tento
péar ani neni zapocitan mezi bfeznovymi 155 vybranymi pary.)

Celkové jsme tedy provadéli odhad véku u 158 planetkovych pérti. Z toho
120 parti nebylo k dubnu 2025 uvedeno v databézi Johnston (20254).

Odhad véku jsme provedli jak pro nové pary, tak i pro pary, které jizZ znamé
jsou. V nékterych pripadech vék zndmych pérti neni uveden, a tedy je moZno
tuto informaci doplnit. Pary, jejichZ stafi znamo je, mohou slouZit pro srovnani
nami pouzivané metody s metodami jinych vyzkumnych tym.

Ptehled planetkovych part, u kterych jsme provadéli odhad jejich véku, je
uveden v tabulkdch 3.1 a 3.2 (str. 42 a 44). Pokud jsme néktery planetkovy pér
pozdéji identifikovali jako soucast planetkového klastru, uvddime ho v tabulce
3.3 (str. 51). V téchto tabulkéch jsou uvedena pouze vybrana data o danych
planetkovych pérech. Detailnéjsi informace jsou uvedeny v jiZ zminénych elek-
tronickych pfilohéach préce.
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2.3 Hledani planetkovych klastrt

Dale jsme hledali planetkové klastry. Jinymi slovy jsme chtéli najit primar, ze
kterého se nékdy oddélila vice nez jen jedna dalsi planetka.

Seznam potencidlnich primért planetkovych klastr(i jsme omezili na 158
planetek, které byly identifikovany jako primary vybranych part v ¢asti 2.2.
U téchto jsme zkoumali, zda kromé sekundaru netvoii zdanlivé planetkové pary
i s dalsimi planetkami, které vi¢i nim maji malou vzdalenost 4.

Pro kazdy z provéfovanych primart jsme vzdy z nasi databaze smazali
veskeré tidaje tykajici se jeho sekundaru. V takto upravené databazi jsme se
pak podivali, jestli do vzdalenosti 4 < 100 m/s existuje néjaka planetka, ktera
mé podobnou drahu jako primar. Zaroven jsme opét vyZadovali, aby nebyla
¢lenem Z4adné z rodin planetek a aby jeji absolutni hvézdna velikost byla vétsi
nebo rovna absolutni hvézdné velikosti daného primaru. Takovouto planetku
jsme nasli u 33 ze 158 primart.

Pokud takovato planetka existovala, pro danou chvili jsme ji spole¢né s pri-
marem povazovali za potencidlni par, u kterého jsme zopakovali postup uvedeny
v sekci 2.2.

Opét jsme tedy nejprve provedli analyzu okoli kazdého z potencidlnich pri-
mard a urdili jsme, zda rozdéleni pozadové populace odpovidd rovhomérnému
rozdéleni v pétirozmérném prostoru drahovych elementti. Hrani¢ni hodnoty
jsme opét rozlisovali dv€, v zavislosti na vzdalenosti d provéfované dvojice pla-
netek. Poté jsme odhadli pravdépodobnost, Ze testovany zdanlivy planetkovy
pér je pouze ndhodnou dvojici planetek s podobnymi drahami. Zde jsme opét
chtéli, aby vypocteny podil P,/ Np < 0,1. Takto jsme vytipovali 12 planetkovych
klastrti.

U 12 primar@ potencidlnich planetkovych klastrii jsme nésledné vzdy pro
kazdy primar smazali z nasi databaze tidaje tykajici se jeho prvnich dvou nej-
blizsich ¢lenti a opét provedli cely postup popsany vyse. Tuto proceduru jsme
opakovali tak dlouho, dokud jsme pro néjaky primar nachézeli nové planetky,
které s nim zdénlivé tvoii planetkovy par.

Na tomto misté je vhodné poznamenat, Ze ndmi provedeny postup neni
zcela korektni, protoZe jsme se snazili o statistickou analyzu dat, ve kterych jsme
predtim umeéle provedli zménu. Vysledné hodnoty je proto nutné brat s jistou re-
zervou. Uéelem ale bylo pouhé vytipovani planetkovych klastrti, u kterych jejich
genetickou spfiznénost dale provéti zpétné integrace drah jejich jednotlivych
¢lent. Ty jsou popséany v kapitole 3.

I pfes mensi exaktnost metody vétsina jejich vysledkt vypadala pomérné
vérohodné. V pfipadé 5 potencidlnich klastrii jsme obdrZeli skupinu planetek,
jejichz vzdalenost 4 je maximalné 21 m/s od primdru, pficemz se v jeho blizkosti
az do provéfované vzdélenosti d < 111 m/s nevyskytuji zddné dalsi planetky.
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V piipadé dalsich 3 potencidlnich klastrii jsme pozorovali skupinu planetek,
jejichz vzdalenosti d od primaru byly do 18 m/s, pficemZ dalsi néasledujici
planetka byla od primaru ve vzdalenosti d > 71 m/s.

Vysledky u dalSich 4 potencialnich planetkovych klastrii jiz tak pfesvédcivé
nebyly. Prvnim pfipadem je potencidlni klastr okolo primaru (16815). Ten by
obsahoval jako sekundar planetku (436551), kterd se od primaru nachazi ve
vzadalenosti d = 0,98 m/s. Tretim clenem by byla planetka (511378), jejiz
vzdélenost d od primaru je jiZ pomérné velka: 45,50 m/s. Dale jsme aleazdo d <
111 m/s od primaru Zaddnou dalsi planetku nenasli. Kromé velké vzdalenosti d
tfettho ¢lenu byla podeziela i vétsi hodnota P, / Ny, kterd v jeho piipadé byla 0,03.
Jak bude uvedeno v kapitole 3.5, spfiznénost vSech tfi planetek jsme nakonec
zpétnymi dradhovymi integracemi nepotvrdili.

Druhym zajimavym potencidlnim planetkovym klastrem byl klastr, jehoZ
primaér je (86419). Tam ndmi provedenou upravenou statistickou analyzou jesté
prosla jako ¢len klastru planetka 2017 WJ35, jejiz vzdéalenost d od primaéru je
9,15 m/s. Dalsi planetka v potadi, 2015 JF35, je od priméru ve vzdalenosti
d = 10,36 m/s. Jako zdanlivy planetkovy pdr s planetkou (86419) vSak neprosla
testem rovnomérného rozdéleni, protoZe hodnota P ,, = 0,03.

Kromé jiz zminénych planetek jsme do vzdalenosti d < 111 m/s od planetky
v rozmezi 10-53 m/s. Absolutni hvézdné velikosti vSech téchto planetek se
pohybuji v rozmezi 19-20, zatimco absolutni hvézdna velikost priméru je 15,67.
Zpétné integrace drah jsme se proto nakonec rozhodli zkusit provést pro viechny
tyto planetky.

Tretim specidlnim pfipadem je planetkovy klastr, u néhoz jsme jako primar
nakonec urili planetku (9332). Tento klastr jsme ale ptivodné nasli pfi prohle-
déavani okoli hned dvou planetkovych part. Prvni par byl tvofen planetkami
2008 CR106 a 2016 DB45, druhy pér tvofily planetky 2016 DB45 a 2016 EQe6.
V okoli obou téchto parti jsme nasli dalSich 7 planetek, jejichZ vzdalenosti d od
kazdého z provéfovanych primart byly do 5 m/s, zddné dalsi planetky pak
az do vzdalenosti d < 111 m/s od priméaru nenasledovaly. Obé skupiny byly
tvofeny tymiz 9 planetkami.

Na zédkladé srovnani absolutnich hvézdnych velikosti vSech téchto planetek
jsme jako primdr urcili pravé (9332). Jeho absolutni hvézdn4 velikost je 13,22,
absolutni hvézdné velikosti zbylych planetek se pohybuji v rozmezi 17-19. Dvo-
dem, pro¢ planetka (9332) nebyla zafazena mezi potencidlni primdry je fakt, ze
je ¢lenem rodiny (15) Eunomia. I v pfipadé tohoto potencidlniho planetkového
klastru jsme se ale rozhodli ucinit vyjimku a zkusili jsme provést zpétné dradhové
integrace jeho jednotlivych ¢lenti.

Informace o jednotlivych ¢lenech vytipovanych planetkovych klastrti uva-
dime na https://www.physics.muni.cz/~ehonsova a v elektronické pfiloze
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této prace, a sice opét se stejnymi detaily, jako v pfipadé planetkovych part.
Zakladni pfehled o nalezenych planetkovych klastrech poskytuje téz tabulka
3.3 (str. 51).
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3 Odhad stafi planetkovych part a klastri

U vytipovanych planetkovych pérti a klastrti jsme odhadovali jejich stari, tedy
dobu, kterd uplynula od rozpadu matefského télesa. To Ize ucinit za pomoci
zpétnych drahovych integraci. Pfi tom jsme pouZili dvé rtizné metody. Prvni
z nich hleda tésna pfiblizeni geometrickych klonti kazdé z planetek. Pfi tom
zohledriuje nejistotu urceni pocatecnich drah planetek a nejistotu sily ptisobicitho
Jarkovského jevu. Jeji nevyhodou je vSak zna¢nd vypocetni ndro¢nost. V ptipadé
star$ich planetkovych pért a klastrii jsme se se proto spokojili s odhadem jejich
véku zjednodusenou metodou, kterd sleduje konvergenci sekuldrnich dhla
zkoumané dvojice planetek. Tu vyhodnocuje ve vybranych limitnich pfipadech
pusobeni Jarkovského efektu. Obé zminéné metody jsou popsany v této kapitole.
V jejim zavéru jsou pak prezentovany vysledky jak pro vytipované planetkové
pary, tak pro planetkové klastry.

3.1 Metoda tésnych pfiblizeni — vytvoreni simulace

Problém, kterému jsme celili, je zdanlivé jednoduchy. Pro vybranou dvojici
planetek! z databaze nacteme drahové elementy planetek i s jejich nejistotami
a na zakladé téchto nejistot vytvofime geometrické klony. Pro kazdy z nich
vybereme silu Jarkovského efektu, kterd na néj ptisobi. Poté tyto klony vloZime
do simulace, kterd obsahuje vSechna télesa Slune¢ni soustavy, jeZ vyznamné
prispivaji k jejimu gravita¢nimu potenciélu.? Nasledné simulaci spustime a bu-
deme sledovat vyvoj vzdjemnych pozic dvojic klont®. Pro vytvafeni a préci se
simulaci pfi tom vyuzijeme knihovny REBOUND (Rein & Liu 2012) a REBOUNDx
(Tamayo et al. 2020). Pti realizaci jsme se nicméné setkali s vicero komplikacemi.

Nacteni dat jsme provedli z AstDys (2025a). Zde jsme vybrali verzi dat
,orbital elements, multi line format, epoch near present time”4, ktera obsahuje
heliocentrické drdhy planetek v oskula¢nich drdhovych elementech i s jejich
nejistotami. Najdeme je tam tedy ve formé kovarian¢ni matice. Pfi nacitani dat
jsme provedli n€kolik pfevodii.

Prvnim z nich je formét data. V pfipadé ndmi pouzivanych dat byly drahové
elementy spoc¢teny pro MJD 60800,0 TDT. Pfi zaklddani simulace za pomoci

1. Zde nezéleZi na tom, zda se jednd o planetkovy pér, nebo zda se jednéa o dvojici planetek,
ktera existuje jako zdédnlivy planetkovy par v ramci planetkového klastru.

2. Zajimame se pii tom o pritbéh potencidlu pfedevsim v oblasti hlavniho pasu planetek.

3. Dvojici klonti zde i v dal$im textu myslime jeden z klont jedné planetky a jeden z klont
druhé planetky.

4. Popisek udéavé, Ze se jednd o oskula¢ni drdhové elementy, pficemZ detaily ke kazdé planetce
jsou uvedeny na vicero fadcich. Epocha je zvolena blizko soucasnosti.
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REBOUND je vSak nutno vkladat datum v UTC v ISO formatu (v naSem pifipadé
by se jednalo o 2025-05-04 23:58:50,816) nebo ve formatu Julidnského data (=
2460800,4992).

Jako dalsi jsme provedli pfevod soufadnic. V databazi jsou uddvané v tzv.
,equinoctial” elementech, které jsou dle Broucke & Cefola (1972) definovany
jakoa = a,h = esinw, k = ecos®, p = tan(i/2)sin(}, g = tan(i/2) cos (),
A=M+ .

Dle dokumentace REBOUND je v rdmci této knihovny mozné pracovat s ob-
dobnymi® elementy. Nevyhodou préce s témito soufadnicemi je skutecnost,
Ze pojmenovani jednotlivych velic¢in p¥i vkladani téles do simulace neodpo-
vida4 jejich znaceni v dokumentaci.® U veli¢iny h pak hrozi ziména s mérnym
momentem hybnosti.

Alternativou je pouZiti drahovych elementt definovanych v souladu s kapito-
lou 1.2. 1 zde jsme ovSem narazili na mirny nesoulad dokumentace a skute¢ného
fungovani knihovny. Ten spoc¢iva ve vypisovani hodnot veli¢iny w v intervalu
[0, 27t] namisto intervalu [ —7t, 7t]. Ovéfili jsme, Ze tato skute¢nost neni spojena
s neocekavanymi dopady na chovéani simulace, a zvolili praci s touto soustavou
soufadnic.

Na zakladé kovarianéni matice’ & jsme pak pro kazdou planetku vytvofili
sadu klonti s riznymi pocate¢nimi hodnotami drdhovych elementt, které odpo-
vidaji normalnimu rozdéleni. K tomu jsme stejné jako Vokrouhlicky et al. (2017)
vyuzili vztah

E=T'2+E,, (3.1)

v némzZ E jsou poc¢atecni drahové elementy jednotlivych klond. Déle z je Sestiroz-
mérny vektor, jehoZ komponenty jsou ndhodné odchylky normaélniho rozdélent
(4 = 0,02 = 1). E, odpovid4 v jednotlivych elementech stfedni hodnoté vy-
sledné sady klont, tedy nomindlnim drdhovym elementtim. Matice T spliiuje
TTT = ¥ a ziskdme ji za pomoci metody Cholského rozkladu.

Kéd jsme napsali tak, aby pfi vytvofeni celkového poc¢tu n klont dané pla-
netky bylo dle vztahu 3.1 vytvofeno pouze n — 1 klont. Jeden klon jsme vytvofili
tak, aby hodnoty ve vSech elementech odpovidaly nomindlnim drdhovym ele-
mentim.

5. Veli¢iny a, h, k a A jsou definovdny stejné, misto p a g jsou definovany velic¢iny
iy =2sin(i/2) cosQ ai, = 2sin(i/2) sin Q.

6. V dokumentaci jsou definovana oznaceni pal_h, pal_k, pal_ix, pal_iy, kterd funguji p¥i
dotazovani se na jednotlivé veli¢iny. P¥i vkladani téles do simulace je vSak nutno pouzit oznaceni
h, k, ix, iy.

7. 'V databazi AstDys (2025a) je uvedeno pouze 21 ¢lenti kovarian¢ni matice odpovidajicich
jejimu hornimu trojtahelniku. Diky znalosti, Ze tato matice je symetrick4, je vsak moZno matici
vystavét celou.
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Nasledné jsme zaloZili simulaci, do které jsme vloZili Slunce, vSechny planety
Slunec¢ni soustavy a dale Vestu, Ceres, Pallas a Pluto. Jejich pozice jsme nacitali
k datu, ke kterému mame spoctené oskulaéni dréhové elementy planetek. Udaje
tykajici se pozic jednotlivych téles pfi tom knihovna REBOUND pfebrala z databaze
NASA JPL Horizons system (NASA 20254). Poté jsme pro kazdou zkoumanou
dvojici planetek vlozili jako testovaci ¢astice vSechny klony obou planetek.

V tomto kroku jsme narazili na nepffjemnost spojenou s pouzivanim rtiz-
nych verzi knihovny REBOUND. ProtoZe databaze Horizons neobsahuje informaci
o hmotnosti Vesty, Ceres a Pallas, je nutné dané hodnoty vloZit ru¢né. V rtiznych
verzich knihovny REBOUND se vs$ak 1isi logika toho, v jakych jednotkach hodnoty
zaddvame. Nékdy se ocekdvaji jednotky zvolené po zaloZeni simulace (v nasem
pripadé to byly hmotnosti Slunce), jindy se o¢ekavaji kilogramy. Chybné zadani
ma samoziejmeé znacny vliv na dalsi priibéh simulace.

Po vloZeni vSech téles jsme kazdé ze zkoumanych planetek (resp. jejim
klontim) pfifadili silu Jarkovského efektu, kterd na ni ptisobi. To umoZziiuje
knihovna REBOUNDx. Pokud bychom o zkoumanych planetkdch méli dostate¢né
mnoZstvi tdajii (museli bychom znét naptiklad jejich rota¢ni periodu, emisivitu
¢i natocent jejich rota¢ni osy), bylo by mozné vliv Jarkovského efektu presné
spocitat. (K tomu bychom v REBOUNDx vyuZili plnou verzi Jarkovského efektu.)
ProtoZze ale tidaje nezndme, bylo nutné tuto nejistotu do vypoctu zapracovat.
I za timto ti¢elem jsme vyuZili jednotlivé klony.

V REBOUNDx jsme vybrali, Ze budeme pracovat se zjednoduSenou verzi Jar-
kovského efektu. V rdmci ni je nutno zadat pouze hustotu télesa, jeho polomér
a albedo. Knihovna takto nasimuluje maximalni velikost Jarkovského efektu.
Vysledny smér zavisi na volbé uZzivatele: pfiznak -1 znamend, Ze bude dochézet
ke zmensSovani velké poloosy drahy télesa, pfiznak +1 simuluje zvétSovani jeho
velké poloosy.

V pifpadé hustoty jsme pro vSechny planetky fixné zvolili hodnotu 2,5 g/cm?®.
Pramér kazdé planetky D jsme ur¢ili za pomoci rovnice, kterou pouZili napii-
klad Harris & Harris (1997):

log D = 3,1236 — 0,5loga — 0,2H, (3.2)

kde a je albedo a H absolutni hvézdna velikost planetky. Albedo jsme p¥i vypoctu
praméru planetky nastavili rovno 0,2.

Pro tucely simulace jsme sice téZ predpokladali hodnotu albeda rovnu 0,2,
explicitné jsme ji ovSem nenastavili. Pravé parametr albeda jsme vyuzili k tomu,
abychom zohlednili nejistotu spjatou s velikosti Jarkovského efektu.

Zrychleni télesa zptisobené vlivem Jarkovského efektu je dle Ferich et al.
(2022) v REBOUNDx vypocitano jako

do\ 3L(1—a),.
(E) N 647tpRcr2Yl' (33)
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kde v je rychlost télesa, t je cas, ¢ rychlost svétla, L je zafivy vykon centralni
hvézdy (tedy Slunce). Dale «, p a R jsou postupné albedo, hustota a polomér
télesa, r je jeho vzdalenost od dané hvézdy. Matice Y realizuje poZadovany vy-
sledny smér Jarkovského efektu, i je relativisticky opraveny smér ptichdzejictho
zafeni.

Pti pohledu na rovnici 3.3 je zfejmé, Ze pokud zvolime hodnotu & = 1, vy-
sledné zrychleni bude nulové. Takto jsme ucinili u kazdé planetky pro klon, kte-
rému jsme ponechali nominélni hodnoty jednotlivych drdhovych elementt. Pro
zbylych n — 1 klonti jsme pak vygenerovali sadu hodnot v intervalu [0,2; 1], od-
povidajicich rovnomérnému rozdéleni, a kazdému z kloni jsme jednu z hodnot
pridélili jako jeho albedo. Tim jsme naskélovali velikost ptisobiciho Jarkovského
efektu.

Smér Jarkovského efektu, tedy pfiznak -1 ¢i +1, skryty v parametru Y, jsme
pak volili ndhodnym generovanim téchto dvou ¢isel. To jsme opét provedli pro
n — 1 klont. Klonu s nomindlni hodnotou drahovych elementti jsme formdlné
pridélili pfiznak +1.

Pfed spusténim simulace bylo nutno vybrat integrator, ¢asovy krok a zvolit,
kolik let do minulosti ma simulace probihat. Volba kazdého z téchto parametrti
meéla vyznamny dopad na ¢as béhu simulace, zvolené parametry jsou proto
diskutovany v sekci 3.2.

V priibéhu simulace jsme pak vzdy po uplynuti urcitého ¢asového tseku
provadéli kontrolu vzajemnych pozic vSech klonti jedné planetky vtici vsem
klontim druhé planetky. Pfi této kontrole jsme vyhodnocovali, zda u nékteré
dvojice klonti nedoslo k tésnému ptiblizeni. Abychom prohlasili, Ze u dvojice
klonti doslo k vyznamnému tésnému priblizeni, vyZadovali jsme, aby byla
mald nejen jejich vzajemna fyzicka vzdalenost, ale téZ jejich relativni rychlost.
Vzéjemnou fyzickou vzdalenost jsme vyhodnocovali v ndsobcich Hillovy sféry,
relativni rychlost jsme poméfovali s rychlosti tinikovou.

Polomér Hillovy sféry ryp jsme spocetli jako

m
. = 3 —_—
PHill 7\/3(M+m) , (3.4)

kde r je vzdéalenost primaru od Slunce, m jeho hmotnost a M hmotnost Slunce.
Unikovou rychlost vesc jsme spocetli ze vztahu

12Gm
UESC = T ’ (3.5)

kde G je gravita¢ni konstanta, m hmotnost priméru a R jeho polomér.
Pokud u nékteré dvojice klonti doslo k vyznamnému tésnému p¥ibliZent,
ulozili jsme si oznaceni danych klonti, ¢as, kdy k tésnému pfiblizeni doslo,
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vzdalenost klonti (v kilometrech a v nasobcich Hillovy sféry) a jejich relativni
rychlost.

V ptipadé nékterych dvojic klont byla kritéria pro vyznamné tésné ptibli-
Zeni splnéna ve vicero okamzZicich. Z toho dtivodu jsme posuzovali i vyvoj
vzdalenosti dané dvojice klontl v ¢ase. Pozorovali jsme, Ze u jedné dvojice klont
muze opakované dochdazet k jejich pfiblizeni a ndslednému oddaleni. Nasim
cilem pak bylo pro danou dvojici klonti do findlnich dat uloZit v rdmci daného
ptibliZzeni pouze hodnoty v tom ¢asovém okamziku, kdy byla vzdélenost dané
dvojice klonti nejmensi.

Abychom toto provedli, nastavili jsme, Ze dokud se klony pfiblizovaly, kazdé
jejich lepsi (blizs1) vyznamné tésné priblizeni vedlo k zapomenuti hodnot jejich
predeslého tésného pfiblizeni. Jakmile se zacaly oddalovat, do samostatného
parametru jsme si evidovali, jaky je posledni ¢as, ve kterém dana dvojice klonti
jesté spliiovala parametry vyznamného tésného ptibliZeni. Pokud mezi timto
¢asem a ¢asem dal$iho vyznamného tésného pfibliZzeni uplynulo vice neZ 10 dni,
povazovali jsme ho za nové pfibliZzeni a opét jsme si ulozili hodnoty tykajici se
dané dvojice klonti. Poté jsme opét sledovali, jestli bude dochazet k p¥ibliZovani
dané dvojice klonti.

3.2 Optimalizace simulace a vysledna volba parametrt

Abychom mohli simulaci, jejiZ strukturu jsme popsali v kapitole 3.1, spustit, bylo
nutno zvolit konkrétni hodnoty nékterych parametrti. Idedlné€ bychom chtéli
zvolit co nejpiesnéjsi integrator a simulaci provést pro co nejvétsi pocet klont
(v ¥adech tisic). Cetnost kontroly vzajemnych pozic klonti musfme piizptisobit
podilu poloméru Hillovy sféry (typicky faddové stovky km) a vzdjemné rychlosti
planetek (u planetkovych part o¢ekdvame fadové m/s). Prakticky to znamena
nutnost kontroly vzdjemnych pozic a rychlosti klonti zhruba jednou denné
(v ¢ase simulace). Délka simulace se odviji dle véku paru, ktery muZe byt
v fadech stovek tisic let.

Pti zvySovani pfesnosti simulace nicméné pfirozené dochédzi k nértstu vy-
pocetniho ¢asu. Ten je rovnéZ ovlivnén zvolenym programovacim jazykem.
V nasem piipadé jsme se rozhodovali mezijazyky Python a C, pro které je psdna
dokumentace tykajici se knihoven REBOUND a REBOUNDx.

Z dtvodu vétsi uzivatelské privétivosti jsme simulaci nejprve vytvofili
v Pythonu. Jeho nevyhodou je oproti C typicky delsi ¢as béhu skriptti. Ten jsme
se snazili zkratit pouZitim knihoven NumPy a multiprocessing, ale ani pak se
ndm nepodafilo docilit dostate¢ného urychleni vypoctu. Odhadovali jsme, Ze

simulace dlouhd 100 000 let by pfi vytvofeni 1 000 klont od kazdé planetky
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a kontrole jejich vzajemnych pozic jednou denné (simulovaného ¢asu) trvala
desitky dni.

Zminény cas jsme vyhodnotili jako pftili§ velky a rozhodli jsme se pro kombi-
naci vyuZiti programovacich jazykt Python a C.8 Python jsme vyuZili pro naéteni
drahovych elementti z databaze a vytvofeni klonti planetek. V C jsme simulaci
spustili a provadéli detekci tésnych pfibliZeni.

Dale jsme testovali rychlost celé simulace pfi rtizné volbé integratoru, poc¢tu
klonti a asového intervalu kontroly pozic klond.”

Pfi volbé integratoru jsme vybirali mezi IAS15 (Rein & Spiegel 2015) a WH-
Fast (Rein & Tamayo 2015, Wisdom & Holman 1991). IAS15 je integrator 15.
fadu. Pfi jeho pouziti je moZzno nastavit velikost prvniho ¢asového kroku, déle
je casovy krok volen adaptivné. Diky tomu integrator zvlad4 spolehlivé vyfesit
i tésnd priblizeni k hmotnym ¢asticim. Jeho vyhodou je, Ze dosahuje strojové
presnosti. Nevyhodou je delsi trvani vypoctu.

Vypocet za pomoci WHFast mtiZe byt rychlejsi. Vétsi rychlost ovsem vy-
kazuje na tkor pfesnosti — v8e zdlezi na tom, jaky je zvolen fad korektoru.
U tohoto integratoru je ddle nutné zvolit casovy krok, ktery bude po celou dobu
simulace fixni. Pfi tésnych p¥ibliZzeni k hmotnym ¢asticim pak v pfipadé tohoto
integratoru dochdazi k problématim.

Zakladni nastaventi pfi testovani rychlosti simulace bylo: integrace 100 klont
od kazdé planetky po dobu 100 let s kontrolou pozic klonti jednou za den. V pfi-
padé WHFast jsme nastavili ¢asovy krok téZ jeden den, korektor jsme nechali
nulovy. Testovani nejprve probihalo na jednom jadru. Nasledné jsme zkouseli
jednotlivé parametry ménit a sledovali jsme dopady na rychlosti simulace.

Pozorovali jsme, Ze pfi nulovém korektoru byl WHFast zhruba 40x rychlejsi
nez IAS15. Pro korektor 11 byla rychlost obou integratort srovnatelnd, pro (nej-
lepsi) korektor 17 byla simulace s integratorem WHFast zhruba 1,5x pomalejsi
nez pfi pouziti IAS15.

Skalovani parametrti mnoZstvi klonti, délky integrace, intervalu mezi kont-
rolou pozic klonii a ¢asového kroku bylo piiblizné linearni. 1°

Poslednim provéfovanym parametrem byl pocet pouZzitych jader. V pfipadé
integratoru WHFast jsme narazili na neslucitelnost pouZiti nenulového korek-

8. Pozdéji jsme provedli srovnani toho, kdy simulaci spustime celou v Pythonu, s hybridni
formou, pii které kombinujeme Python a C. Simulace vyuZzivajici C, kterd p¥i vypoctu vyuzivala
6 jader, tehdy byla zhruba 4,4 x rychlejsi.

9. Toto testovani jsme provadéli pro dostatecné vzdalené klony obou planetek. V takovém
piipadé se proces detekce tésnych ptiblizeni prerusi po kontrole vzdalenosti klont v soufadnici
x. Délka kroku, v némz je provadéna detekce té€snych ptiblizeni, byla proto zanedbatelna.

10. Desetkrat vétsi mnozstvi klonti zptisobilo p¥iblizné desetkrét delsi ¢as béhu simulace. De-
setkrat delsi doba integrace nepiekvapivé znamenala desetkrét del$i dobu béhu simulace. Dva-
krat castéjsi kontrola pozic klonti ¢i dvakrat mensi ¢asovy krok v pripadé WHFast znamenaly
zhruba dvojndsobny ¢as béhu simulace.
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toru soucasné s paralelizaci integrace drah klonti. Problémem bylo, Ze kazdé
z téchto nastaveni vyZaduje vyuZiti jinych soufadnic. V pfipadé pouziti IAS15
jsme u samotné integrace nepozorovali vyznamné urychleni vypoctu.

PouZiti vice jader se nicméné ukézalo jako ndpomocné ve fazi kontroly
vzdjemnych pozic klontl. Konkrétné tedy ve chvili, kdy klony obou planetek
jiz byly fyzicky blizko a dochézelo k uklddani vyznamnych tésnych pfiblizeni.
Nejvétsi zrychleni (zhruba o 20 %) jsme pozorovali pfi zméné z jednoho jadra
na dvé, s kazdym dal$im pfidanym jadrem byly zmeény rychlosti mensi. Pro 100
klonti by byla optimélni volba 5 jader, poté se proces opét zpomaloval. Pro 1 000
klonti jsme posuzovali situaci pfi pouZiti aZ 8 jader, pfi ¢emZz neustéle dochédzelo
ke zlepSovani, le¢ pomalému.

Pro nasi simulaci jsme vzhledem ke vSem vySe uvedenym skutecnostem
nakonec zvolili nasledujici parametry: pocet klonti kazdé z planetek byl 1 000,
jako integrator jsme zvolili IAS15, kontrola vzdjemnych pozic klont probihala
jednou za 2 dny. Vypocet jsme provadéli na 6 jadrech. Pfi téchto parametrech
jsme ocekavali, Ze integrace 100 000 let do minulosti bude trvat p¥iblizné 8 dni.

Po spusténi simulaci na MetaCentru se jako dtilezity ukdzal byt jesté para-
metr SPECfp2017, ktery udava rychlost daného stroje. U néj jsme vyzadovali,
aby byl alespori 8,0. Teprve pak byla doba vypoctu s vySe zvolenymi parametry
8-11 dni.

3.3 Konvergence sekularnich uhla

Z dtivodu velké vypocetni naro¢nosti odhadu stafi planetkovych pérti a klastrti
metodou popsanou v kapitole 3.1 jsme se u nékterych!! dvojic planetek rozhodli
pro odhad jejich véku za pomoci konvergence sekuldrnich thlt () a .

Podobné jako Nesvorny & Vokrouhlicky (2006)!2 jsme hledali minimum
funkce

AV (1) = nay [k (sini 5Q)2 + k(e 60)2 (3.6)

Koeficienty jsme pfi tom stejné jako Nesvorny & Vokrouhlicky (2006) volili
ki = 1aky =1/2. Veli¢iny n, a, i, e zde maji stejny vyznam jako v rovnici 2.1.
Jejich hodnoty jsme brali jako primér hodnot danych veli¢in obou planetek.

Abychom prohlasili, Ze v daném okamziku pravdépodobné doslo k rozpadu
matefského télesa, vyzadujeme, aby hodnota funkce AV byla v minimu blizka
nule.

Skript, pomoci néhoz je mozné touto metodou odhadnout stafi dvojice pla-
netek, vytvofila autorka jiz pro tcely své bakalarské prace, viz Honsové (2023).

11. Viz sekce 3.4 a 3.5.
12. Nesvorny & Vokrouhlicky (2006) uvadi funkci v obecném tvaru pro vice part planetek, my
zde uvadime pro nds postacujici tvar pro jeden par.
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Jeho hlavni vyhodou je rychlost odhadu stafi. (Pro niZe uvedené parametry
trvala integrace 1 000 000 let do minulosti méné nez 4 dny.) Nevyhodou je
absence kontroly fyzické vzdélenosti planetek v okamziku minima funkce AV
a mensi mnoZstvi pouZitych klont.

Tato simulace pracuje pouze s maximalnimi hodnotami velikosti Jarkovského
efektu. U kazdé planetky z testované dvojice sleduje vyvoj jejich drdhovych
elementti ve 3 rliznych p¥ipadech: vlivem Jarkovského efektu dochazi ke zvét-
Sovani velké poloosy drahy planetky, zmensSovani jeji velké poloosy, pfipadné
kdyZ Jarkovského efekt drdhu planetky nijak neovliviiuje. Pro dvojici planetek
tak celkové ziskdvame prehled o vyvoji funkce AV v 9 raznych situacich.

Podobné jako v simulaci popsané v sekci 3.1 jsme u kazdé planetky nastavili
fixn& hodnotu albeda rovnu 0,2 a hustotu rovnu 2,5 g/cm?>. Préimér planetky
jsme urcili z rovnice 3.2.

Pro vytvofeni modelu gravita¢niho potencidlu jsme opét pouZili Slunce,
vSechny planety Slunecni soustavy, Vestu, Ceres, Pallas a Pluto. PouZitym inte-
gratorem byl IAS15.

Vyvoj drah testovacich ¢astic v podobé ndmi zkoumanych planetek jsme
sledovali 1 000 000 let do minulosti. Hodnoty veli¢in nezbytné pro vypocet
funkce AV jsme vypisovali kazdych 5 let.

Pro préci se simulaci jsme pouZili programovaci jazyk Python. Pfi tom jsme
opét vyuzili knihoven NumPy, Astropy, REBOUND a REBOUNDx. Dale jsme vyuZili
téz knihovny matplotlib (Hunter 2007) a sys (Van Rossum & Drake Jr 1995).
Vypocty opét probihaly na MetaCentru.

3.4 Odhad stafri planetkovych paru

Vék vSech vybranych planetkovych part jsme se nejprve pokusili odhadnout za
pomoci zpétnych drahovych integraci popsanych v ¢asti 3.1.

Jak jiz bylo zminéno, v ramci této metody jsme hledali okamzik, kdy byla
u dvojice klonti malé jejich vzdjemna fyzicka vzdélenost (7y) i relativni rychlost
(Ure1)- IdedIlné bychom chtéli, aby zaroven platilo 7e) < 17 @ Vel < 1 Vese.
Takovéato podminka by nicméné byla velmi striktni. P¥i vyhodnoceni jsme chtéli
zohlednit, Ze naSe vysledky mohou byt ovlivnény nejistotou uréeni drahovych
elementt planetek, sily ptisobiciho Jarkovského efektu a déle i diskrétnosti
okamziki, ve kterych provadime kontroly vzdjemnych pozic klon.

Podobné jako Pravec et al. (2019) jsme proto pouzili kritérium . < (5 nebo
10) ryin @ Vge; < (2 nebo 4) vese. Pro jemnéjsi déleni jsme ptidali jesté vlastni
limity. Nasobky poloméru Hillovy sféry oznaéime i, 13, ndsobky tinikové rych-
losti oznac¢ime jyesc. Vysledna sada testovanych maximélnich nasobka {7, iy,
Jjuesc} Nakonec byla {1, 1}, {3, 1}, {5, 2}, {10, 4}, {15, 4}.
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Pti odhadu véku jsme pracovali s mnoZzinou ¢asti, ve kterych detekovana
tésna priblizeni jakékoliv dvojice klont spliiovala kritérium r.e) < 7, pgip 7Hin
a zaroven Uye] < Jyesc Vesc- Stfedni hodnotu stafi planetkového péru jsme uréili
jako medidn vSech téchto casti. Nejistotu jsme ur¢ili jako 5. a 95. percentil.

Dale jsme museli rozhodnout, jaky kone¢ny limit {i, 11, joesc} zvolit pro
urceni odhadu stafi daného planetkového péru. Vliv rtizné volby téchto limitt
na vysledny odhad véku paru je ukdzan na piikladu paru planetek (356713)
a (691571) na obrazku 3.1. Na ném je vyobrazen histogram poc¢tu detekovanych
tésnych pfiblizeni v z4vislosti na simulovaném c¢ase. Odhad véku planetkového

péru pro rizné limity je uveden v legendé.

— T irnin = 15, jyesc = 4, VEK: 12, V&Kmax: 103, VEKmin: 8, n = 1541428

@ 400000 - irmin = 10, jyesc = 4, VEk: 14, V€Kpmax: 105, vékmin: 9, n = 751797

N T iruin = 5, jyesc = 2, VEK: 16, V&Kmax: 97, V&Kmin: 9, N = 264812

5T 350000 4 — irHiII = 3rjvesc =1, vék: 14, Vékmaxi 94, Vékm,‘ni 10, n = 104499
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Obrazek 3.1: Planetkovy pér (356713) a (691571): histogram poctu detekovanych
tésnych pfiblizeni (n znadi jejich celkovy pocet) v zavislosti na simulovaném
¢ase. Odhad véku uvedeny v legendé je v kyr. Hodnota vékmax odpovidad horni
hranici odhadu véku, hodnota vékpin odpovida spodni hranici odhadu véku.

ey s

Pozorujeme, Ze volnéjsi limity obecné znamenaji spiSe nartst délky intervalu,

Z2N. 7

v némzZ je odhadnuto stafi tohoto planetkového paru. Spole¢né s tim dochézi
k mirnym zméndm v odhadu stfedni hodnoty stafi planetkového paru. Vy-
jimkou by bylo pouziti kritérii {1, 1}. To by vedlo k posunu odhadu vzniku
planetkového paru vice do minulosti. Posunut je nejen cely interval, ale vyznam-

néji i sttedni hodnota odhadu stafi.
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Na zédkladé porovnéni histogramii provéfovanych planetkovych part jsme
nakonec pro urceni véku pouZili co nejpfisnéjsi limity {7, pii, joesc}, U kterych
bylo splnéno, Ze pocet detekovanych tésnych pfibliZeni spliiujicich uvedena
kritéria je > 10 000. V pfipadé planetkového paru (356713) a (691571) se tedy
jednalo o limity rpe] < 37y @ Uyl < 1 Vese.

V piipadé nékterych pérd ani nejvolnéjsi limit {15, 4} nezarucil, Ze pozado-
vana kritéria splnilo alespori 10 000 detekovanych tésnych pfiblizeni. Pfikladem
takového planetkového paru jsou planetky (464338) a 2016 PB276. Histogram
poctu detekovanych tésnych piibliZeni klonti tohoto planetkového paru je vy-
kreslen na obrazku 3.2

irnit = 15, jyesc = 4, VEK: 104, vEKmax: 346, V&Kmin: 48, n = 8213
i = 10, jyesc = 4, v8k: 107, V&Kpmax: 355, V&Kmin: 48, n = 3732
il = 5, jyesc = 2, VEK: 95, V&Kmax: 309, V&Kmin: 48, n = 381
irnin = 3, jvesc = 1, VEk: 160, VEKmax: 300, V€Kpmin: 63, n = 24
irHiII = 1:jvesc =1, vék: 88, VékmaXZ 94, Vékm,‘nZ 81, n=2
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Obrazek 3.2: Planetkovy par (464338) a 2016 PB276: histogram poc¢tu detekova-
nych tésnych pfiblizeni (n znadi jejich celkovy pocet) v zavislosti na simulova-
ném cCase. Odhad véku uvedeny v legendé je v kyr. Hodnota vékmax odpovida
horni hranici odhadu véku, hodnota vékp,i, odpovida spodni hranici odhadu
véku.

U takovychto pérti jsme vyzadovali, aby pocet detekovanych tésnych p¥ibli-
Zeni, které splni kritérium {15, 4} byl alespori 1 000. Pokud toto bylo spInéno,
vyhodnotili jsme vék paru metodou popsanou v podkapitole 3.1. P¥i nesplnéni
této podminky jsme pro odhad stéfi planetkového paru pouZili metodu popsa-
nou v podkapitole 3.3. Ta mohla rychleji odhalit pfipady, kdy bychom narazili na
faleSny planetkovy par, stejné jako pfipady, kdy by stéfi paru bylo velké a dané
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nélezy znamenaly teprve pocatek konvergence drdhovych elementti daného
planetkového péru.

Pfi vyhodnocovéni stafi planetkovych parti jsme se dale potykali se specifiky
tvaru histogramt. Na obrazcich 3.1 a 3.2 je moZné si povSimnout, Ze mnoz-
stvi detekovanych tésnych ptiblizeni typicky nejprve rychle nartist4, nasledné
ale klesa relativné pomalu. (Sledujeme-li vyvoj z pfitomnosti ¢im dél vice do
minulosti.) Takovéto ,,ocdsky” se ndsledné vyskytuji i po n€kolik stovek tisic
let, viz téZ obrazek 3.3. (Na obrazku 3.3 je téZ dobfe vidét nartist délky inter-
valu, v némz je odhadnut vek, s uvoliovanim limitt {7, i, joesc}. Tentokrat
ovSem nepozorujeme vyraznéjsi skok v situaci s méné nez 10 000 detekovanymi
pfiblizenimi spliiujicimi kritéria {1, 1}.)

— T irmin = 15, juesc = 4, VEK: 71, V&Kmax: 289, V&Kmin: 28, n = 642943
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N 50000 T imin = 5. jresc = 2, V&k: 58, V&Kmax: 252, V&Kmin: 34, n = 74784
2 T it = 3, jyesc = 1, V&k: 49, V8Kmax: 197, V&Kmin: 35, n = 25308
o T i = 1, jyesc = 1, v&k: 48, V8Kmax: 186, v&Kmin: 35, n = 3233
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Obrazek 3.3: Planetkovy par (30243) a 2015 DF67: histogram poctu detekovanych
tésnych pfiblizeni (n znadi jejich celkovy pocet) v zdvislosti na simulovaném
¢ase. Odhad véku uvedeny v legendé je v kyr. Hodnota vékmax odpovida horni
hranici odhadu véku, hodnota vékpin odpovida spodni hranici odhadu véku.

Vzhledem k vypocetni ndro¢nosti odhadu stéfi planetkovych part za po-
moci metody tésnych pfibliZeni jsme nejprve provadéli integraci jejich drah
typicky'® po dobu 100 000 let. Poté bylo nutné rozhodnout, jestli jsou ziskana

13. Z dtivodu priabéznych tprav kédu se v prvni etapé v ptipadé nékterych planetek tento
interval lisil.
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data dostatecnd, nebo zda musime prodlouzit integraci drah planetek o dalsich
100 000 let. (Poté nas opét ¢ekalo stejné rozhodovani.)

Pfi tomto rozhodovani jsme piihlizeli k hornimu odhadu véku planetkového
paru. Idedln€ jsme chtéli, aby rozdil mezi hornim odhadem véku a koncem
posledni etapy integrace byl ve vSech kritériich alespor 50 000 let. Do koneénych
vysledkt jsme vSak zafadili vSechny planetkové pary, u kterych je toto kritérium
spInéno alespori pro ty limity {i, i1, joesc}, které jsou pouzity k odhadu véku
planetkového paru.

V ptipadé nékterych planetkovych parti nas netrdpily tolik samotné délky
,ocdsklt”, jako spiSe fakt, Ze stafi planetkového paru je pomérné velké z pod-
staty jeho stfedni hodnoty. MtiZe se jednat o pary, u kterych detekujeme prvni
vyznamnd tésna piiblizeni aZ v nékolikaté etapé integrace. Druhou moZnosti
jsou pdry, jejichZ histogramy jsou podobné histogramu dvojice planetek (16126)
a (701496), viz obrazek 3.4. Na ném vidime, Ze myslend kiivka, kterou by se
dal aproximovat tvar histogramu, by méla pomérné nizké maximum a velkou
sitku.

30000 0 v = 15, jyesc = 4, V&k: 259, V8Kmax: 456, VéKmin: 136, n = 1281546
irvin = 10, jyesc = 4, VEK: 260, V&Kpmay: 457, Véknmin: 136, n = 610474
0 v = 5. Jvesc = 2, VEK: 258, V8Kmax: 456, VEknin: 142, n = 156632
25000 C0 i = 3, juesc = 1, V&k: 264, V8Knmax: 456, V8knmin: 158, n = 46407
C0 e = 1 Jvese = 1, V&K: 265, V8Kmax: 459, V&Kpmin: 157, n = 5510
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Obrazek 3.4: Dvojice planetek (16126) a (701496): histogram poctu detekovanych
tésnych ptiblizeni (n znadi jejich celkovy pocet) v zavislosti na simulovaném
¢ase. Odhad véku uvedeny v legendé je v kyr. Hodnota vékmax odpovida horni
hranici odhadu véku, hodnota vékpin odpovida spodni hranici odhadu véku.
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Zpétné integrace drah planetek jsme provadéli pro vSechny planetkové pary,
u kterych to bylo potfeba, minimalné po dobu 400 000 let. Kratsi tisek jsme
zvolili jen u téch planetkovych pard, u kterych po kratsi dobé bylo splnéno
kritérium horniho odhadu jejich stafi.

Pokud ze ziskanych dat nebylo moZné stari odhadnout, pfistoupili jsme
k hrubému odhadu véku planetkového paru za pomoci metody popsané v pod-
kapitole 3.3. Jednalo se tedy o star$i planetkové pary, planetkové pary s dlouhymi
,ocasky”, a planetkové pary, u nichZ jsme béhem této doby nalezli méné nez
1 000 tésnych ptiblizeni splrujicich limit r.e) < 157551 @ Vel < 4 Vesc-

Abychom mohli vyhodnotit odhad stafi planetkovych part za pomoci kon-
vergence sekuldrnich Ghlt, uvadéli jsme, Ze vyZadujeme, aby minimum funkce
AV bylo blizké nule. Nesvorny & Vokrouhlicky (2006) uvadéji, ze hrani¢ni hod-
notu volili blizkou rychlostem, kterymi se pohybuji jednotlivé kusy po rozpadu
matefského télesa. Pro nasSe tcely jsme se proto rozhodli opét pracovat s na-
sobky tinikové rychlosti. Pfihlédli jsme k tomu, Ze prtibéh funkce AV v pfipadé
mnoha planetkovych parti zna¢né osciluje, a jako findIni jsme zvolili hranici
AV < 40egc.

U kazdého planetkového paru jsme vyhodnocovali prabéh funkce AV pro 3
klony!* od kazdé planetky, a tedy v 9 riiznych situacich. Pro odhad véku daného
planetkového paru jsme v kazdé z téchto situaci urcili minimalni a maximalni cas,
kdy AV < 4 vegc. Findlni hodnotu minima jsme pak ur¢ili jako minimum ze vSech
minimélnich hodnot ¢asti. Hodnotu maxima jsme obdobné urc¢ili jako maximum
ze vSech maximalnich hodnot ¢asti. Takto ziskany odhad véku je pouze velice
hrubym odhadem, v tabulkach vysledki ho proto uvddime v zévorkach. Jeho
ucelem je pfedevsim prezentovat pribliZznou nutnou délku integrace pfi pouZziti

Prtibéh funkce AV pro dvojici planetek (16126) a (701496) je uveden na
obrazku 3.5. Vysledek je moZzné porovnat s histogramem téZe dvojice planetek
uvedenym na obrazku 3.4.

Na tomto misté je vhodné poznamenat, Ze priibéh funkce AV nemél pokazdé
tak jasné minimum, jako je vyobrazeno na obrazku 3.5. V nékterych p¥ipadech
jsme pozorovali vicero minim s vyraznymi ¢asovymi rozestupy mezi nimi.
U nékterych planetkovych parti (a pro nékteré kombinace sméru ptisobeni
Jarkovského efektu) oscilovala hodnota funkce AV okolo nuly po cely sledovany
tsek 1 000 000 let. I z téchto divodii je proto data ziskana touto metodou nutno
brat s jistou rezervou.

Ziskané hodnoty odhadti véku planetkovych parti uvddime na https://
www.physics.muni.cz/~ehonsova a v elektronické piiloze této prace. Kromé jiz
zminénych detailnich informaci o planetkovych parech je na danych mistech

14. Viz kapitolu 3.3.
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Obrazek 3.5: Priibéh funkce AV dvojice planetek (16126) a (701496). Cervené
jsou zobrazeny vysledné limity odhadu doby, kdy doslo k rozpadu matefského
télesa. (Spodni limit je vt = —0,01 kyr.) Zelen€ je vyobrazena hranice 4 vgg.
V jednotlivych grafech uvadime vliv Jarkovského efektu plisobicitho na primar
(P) a sekundér (S). ZvétSovani velké poloosy planetky v dlisledku Jarkovského
efektu zna¢ime indexem +, jeji zmensovani indexem — a situaci, kdy Jarkovského
efekt drahu planetky nijak nepozménuje, indexem 0.

mozno nalézt informaci o tnikové rychlosti daného priméru. Déle u planet-
kovych pért, jejichZ vék byl odhadnut za pomoci metody tésnych ptiblizeni,
uvadime informaci o pouzitych limitech {7, g1, joesc}; poctu detekovanych tés-
nych pfibliZeni, které tyto limity spliiuji; a minimalni a maximalni fyzickou
vzdélenost dvojic klont.

Zakladni pfehled provéfovanych planetkovych parti a odhad jejich véka
poskytujeme téZz niZe. V tabulce 3.1 (str. 42) uvadime planetkové pary, které
jsou uvedeny v seznamu znadmych planetkovych part na internetové strance
Johnston (2025a). Vidime, Ze z 36 zkoumanych zndmych planetkovych para
se ndm metodou tésnych pfiblizeni podafilo odhadnout jejich vék u 29 part.
Dalsi dva znamé planetkové pary jsme pozdéji identifikovali jako ¢leny klastru,
uvadime je proto az v tabulce 3.3 (str. 51). V jejich pfipadé se nam téZ podartilo
metodou tésnych pfiblizeni odhadnout jejich vék.

V tabulce 3.2 (str. 44) uvadime pfehled planetkovych parti, které nejsou
uvedeny v databazi znamych planetkovych parti Johnston (2025z). Vidime, Ze
ze 113 vybranych plantkovych parti se ndm podatilo metodou tésnych piiblizeni
klonti planetek odhadnout stafi u 96 part.

U jiz objevenych planetkovych parti, pro které jini autoti odhadli vék i s jeho
nejistotami, jsme provedli srovnani tohoto véku a véku, ktery jsme ziskali me-
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todou tésnych priblizeni. (Planetkové pary, jejichZ vék se ndm touto metodou
odhadnout nepodafilo, jsme ze srovnani vyfadili.) Takovychto planetkovych
parti je 24. Vysledek srovnani odhadi jejich stafi je uveden na obrazku 3.6.
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Obrézek 3.6: Srovnani vyslednych odhadti stafi planetkovych part (osa x) s od-
hady stafi téchto parti uréenymi jinymi autory (Johnston 2025a) (osa y). Pro
Cervenou ¢aru plati x = y, a tedy se jedna o oblast shodnych vysledki.

Na obrazku 3.6 je na ose x uveden odhad véku planetkovych parti nami
provedenou metodou, na ose y je vynesen odhad véku uréeny jinymi autory.
Pro ¢ervenou ¢aru plati x = y, a tedy se jednd o oblast shodnych vysledki. Na
zékladé zobrazenych dat vidime, Ze vysledky nasi metody se v rdmci nejistot
téméf ve vSech pfipadech shoduji s vysledky odhadt vékii planetkovych pard,
které provedli jini autofi.

Z 24 srovnavanych planetkovych part interval nejistoty neprotina cervenou
¢aru jen ve 4 p¥ipadech. Z toho ve 2 piipadech!® by ke shodé¢ doslo, pokud
by spodni hranice intervalu ndmi odhadnutého stafi planetkového paru byla
fadové o jednotky tisic let mensi. Vyznamné se odchyluji odhady stafi dvou
planetkovych part. Prvni z nich je tvofen planetkami (125887) a (197706).
Druhy planetkami (107438) a 2009 HL15. Histogramy ziskané metodou tésnych
ptibliZeni jsou pro tyto dva planetkové pary zobrazeny na obrazcich 3.7 a 3.8.

Stari planetkového péaru (125887) a (197706) urcili Kyrylenko et al. (2021)

jako 11,2f8§’ kyr. Na obrazku 3.7 vidime, Ze obdobny vék by bylo moZzné urcit

15. Jednd se o pary planetek (30243) a 2015 DF67, (16815) a (436551).
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Obrazek 3.7: Planetkovy péar (125887) a (197706): histogram poctu detekovanych
tésnych ptiblizeni (n znadi jejich celkovy pocet) v zavislosti na simulovaném
¢ase. Odhad véku uvedeny v legendé je v kyr. Hodnota vékmax odpovida horni
hranici odhadu véku, hodnota v€kpin odpovida spodni hranici odhadu véku.

v pfipadé, ze bychom rozsifili limit v, < 6Vese, a ten bychom i pouzili. Ve
vyobrazenych datech je spole¢né s tim pouZit limit re < 15 regyy.

Stari planetkového péru (107438) a 2009 HL15 urcili Kyrylenko et al. (2024)
jako 627,1 ff’ég kyr. Nami ziskana data uvddime na obrazku 3.8 vykreslend i pro
piipad pouziti nejvolnéjsich limitti {15, 6}, které by vedly k tipravé odhadu véku
paru (125887) a (197706).

Pti srovnéani obrazki 3.7 a 3.8 ve snaze upravit nas proces vyhodnocovani
dat se ocitdme v paradoxni situaci. Vidime, Ze oba histogramy jsou si svym
tvarem podobné, zavéry z nich jsou ale opacné.

V pfipadé planetkového paru (125887) a (197706) bychom se k publiko-
vanému vysledku dostali tak, Ze bychom se spokojili s prvnim vyznamnym
vrcholem a zbytek dat nebrali v ivahu. Naopak v pfipadé planetkového paru
(107438) a 2009 HL15 bychom tento vrchol méli ignorovat a hledat jesté starsi
blizka ptibliZeni této dvojice planetek. Tento krok je vSak za pomoci ndmi po-
uzivanych kritérif t€zké ucinit, nebot planetky (107438) a 2009 HL15 svymi
relativnimi blizkostmi a rychlostmi v mé¥itku {i, i1, joesc} pEi prvnim vrcholu
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Obrazek 3.8: Planetkovy par (107438) a 2009 HL15: histogram poctu detekova-
nych té€snych pfibliZzeni (n znadi jejich celkovy pocet) v zavislosti na simulova-
ném case. Odhad véku uvedeny v legendé je v kyr. Hodnota v€kmax odpovida
horni hranici odhadu véku, hodnota véky,in, odpovidd spodni hranici odhadu
véku.

vykazovaly mnohem lepsi hodnoty, nez planetky (125887) a (197706) v obdob-
ném okamzZiku.

Do grafu 3.9 jsme vynesli nami odhadnuté stafi vSech planetkovych part
(veetné zdanlivych planetkovych part, které jsou v ramci planetkového klastru
tvofeny primarem a jemu nejblizsi planetkou z hlediska vzdalenosti d), u kterych
bylo tuto hodnotu mozné ziskat metodou tésnych ptibliZeni, a jejich vzdalenost
d v prostoru stfednich drdhovych elementti.

Z obrazku 3.9 je patrna jista korelace mezi obéma veli¢inami. Vidime v3ak,
Ze data maji pomérné velky rozptyl.
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Obrazek 3.9: Srovnéni véku dvojice planetek a jejich vzdélenosti d v prostoru
sttednich drdhovych elementt.

Tabulka 3.1: Zndmé planetkové pary, u kterych jsme odhadovali jejich vék

primar sekundar d Aprim  Hprim Hsek P2/ Np stafi (kyr)
(m/s) (au)

(469759) 2016 QZ123 0,02 24 182 204 le-15 3%}
(458271) 2010RN221 0,04 2,6 177 192 2e-13 22,2775-107°
(21436)  (334916) 011 22 154 181 9e-12 58%)
(195479) (284765) 013 26 165 173 211 94717
(180906) (217266) 018 22 175 176 b5e-11 483
(165389)  (282206) 020 23 167 174 8e11 1467%
(404118) (355258) 020 22 180 188 de-11 177
(88259)  (337181) 028 19 153 173 5e-12 68%3
(92652)  (194083) 030 23 156 169 3e-10 10873
(320025) (489464) 030 28 162 173 6e-09 31%7!
(30243) 2015DF67 042 22 161 193 1e-09 497;)°
(14593)  (681846) 042 23 154 183 9e-09 36'73
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primar sekundar d Aprim  Hprim Hsek P2/ Np stafi (kyr)
(m/s) (au)
(208497) 2019SG147 046 22 178 198 5e-09 9971%°
(184300) (422777) 047 21 178 187 3e-09 127110
(753144) (524324) 055 20 180 185 6e-10 139710
(487651) 2021 VA24 056 24 181 197 3e-08 11371%
(57202)  (276353) 060 23 156 175 7e-08 161717
(167405)  (747194) 067 27 161 179 7e-08 (0-656)
(26416)  (214954) 084 23 144 169 2e-08 (0-945)
(156163) 2012TJ110 0,88 23 161 184 8e-08 115732
(461548) (612428) 0,94 23 181 191 2e-07 154717
(16815)  (436551) 098 26 12,8 172 5e-08 118121
(333128) 2021VX9 1,04 23 173 204 2e07 4077°
(8898)  (70287) 1,05 24 150 162 8e-08 14871%
(348452) (418312) 105 19 180 187 5e-09 100737°
(53576)  (421781) 1,06 22 158 181 3e07 221727
(111962)  (280008) 1,07 23 162 174 4e07 4110
(107438) 2009 HL15 1,12 24 163 187 4e-07 151%
(178457)  (531019) 125 23 159 179 1e-07 (93-913)
(26420)  (650740) 157 22 158 186 1le-06 (0-914)
(106700)  (263114) 1,61 19 167 174 5e-08 (168-942)
(304000) (649244) 1,72 22 179 189 9e-07 154720
(67982)  (317521) 1,74 24 152 16,8 6e-07 (0-894)
(189428) 2004RU235 1,81 22 181 199 3e-07 977%°
(44670) 2015RW129 1,87 22 165 199 3e-07 (0-1000)
(125887) (197706) 1,97 24 159 170 4e-06 20072

* Ctvrty sloupec aprim udavé velkou poloosu dréhy primaru. Sloupce Hprim a Hgek uda-
vaji absolutni hvézdné velikosti primaru a sekundéru. Veli¢iny d a P,/ N, pouZivame
v souladu s kapitolou 2.

* Planetkové pary (11842) a (436415), (39991) a (428243) jsme pozdéji identifikovali jako
¢leny klastrti, v této tabulce je proto neuvadime.
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Tabulka 3.2: Planetkové pary, u kterych jsme odhadovali jejich vék a nejsou
uvedeny v seznamu zndmych pért na strance Johnston (2025a)

primdr sekundar d Aprim  Hprim Hsek P2/ Np staii (kyr)
(m/s) (au)

(174596) 2017SG154 0,03 23 169 189 7e-14 1177
(387824) 2021KT21 0,08 22 173 196 6e12 7'

(580635) 2015BC618 0,11 23 188 188 2e-11 3173
(206673) 2018 BM33 0,12 28 163 181 1le-10 1172
(256762) 2015BN494 0,16 23 175 195 4e-11 675°

(213892) 2024LR9 0,17 24 171 191 2e-11 10774°
(434936) 2015HB287 0,17 22 176 196 2e-11 24735
(259711) 2017VQ75 0,17 23 172 189 2e-10 31713

(76000) 2020YQ9 019 26 152 184 4el0 7,773%7
(48514) 2014QS487 020 25 157 188 3e-10 2,373%
(72014) 2018 VL119 020 24 163 187 1le10 1277

2016 DB45  2016EQ6 020 26 180 187 4el0 719
(188218) 2015 VZ9 021 22 172 195 2e-10 177
(28646) 2019SR228 022 23 154 192 3e-10 20
(340076) 2001SD365 022 23 173 191 4e-10 35770
(223031) 2015KL219 024 23 177 196 209 18738
(25435) 2009SD429 026 23 151 196 2e-09 3172
(438938) 2020 HO113 026 19 178 203 7e-11 1677
(233771)  (470785) 028 27 163 177 7e-09 77+1%
(151548) 20195054 029 22 171 191 1le-09 27°%
(393054)  2015PZ326 029 24 171 186 9e-10 461110
(47162) 2008 EA177 029 22 153 188 1le-09 1173®
(84468) (712417) 032 26 155 180 b5e-09 55777
(341874) 2012TQ236 033 22 182 194 1le-09 297%
2017XP90  2015EN80 035 25 178 180 2e-09 9P
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primar sekundar d Aprim  Hprim Hsek P2/ Np stéfi (kyr)
(m/s) (au)
(169451) 2009 BE162 035 23 166 189 1le-09 19138
(100691) 2015TB430 0,36 24 169 19,1 6e-09 147
(407772)  2017OR119 037 23 181 194 5e-09 48'1%
(182385) 2010 SX8 040 27 156 181 4e-08 187%
(356713) (691571) 042 23 167 188 8e-09 1473
(346888) (700456) 044 19 176 186 1e-09 8173*
(676252) 2016EQ6 050 26 181 187 4e-08 1973
(280849) 200850356 051 22 177 196 9e-09 1677
2015KL65 2011 QL118 053 24 184 193 4e-08 83712*
(77592) 2013NN81 056 23 156 192 4e-08 (0-661)
2017FL193 2017EK36 059 26 178 182 8e-08 191
(747928) 2004 TU42 059 26 184 186 8e-08 10571
(704229) 2018 PC84 0,65 26 178 188 5e-08 737,
(450853) 2017 AE11 0,66 26 169 184 b5e-08 775
(239290) 2010 TR68 0,68 25 166 183 1le-07 197732
(70098) (646717) 068 22 159 188 8e-08 11,3703
(250288) 2016 PT288 0,71 23 171 198 6e-08 86117
(90611) 2020SM51 0,74 23 162 192 1le-07 97+213
2019 GU52 2014 AU77 0,76 2,7 175 181 2e-07 (4-708)
(298935) 2014 UX147 0,78 24 167 188 8e-09 24017
(125489) 2005 VW93 0,81 24 163 188 1e-07 3671%
2020 TO12 2016 LJ77 081 26 179 180 5e-07 24737
(690170) 2013UF64 0,82 24 180 195 2e-07 4279
(145113) 2017FS47 0,84 23 169 187 4e-08 91115
(85728) 2012XG160 0,87 21 179 19,1 1e-08 125%2%
(28723) 2013CA121 088 23 152 187 1le-07 1857:!
(95750) (304873) 092 24 162 170 8e-08 107719
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primar sekundar d Aprim  Hprim Hsek P2/ Np stafi (kyr)
(m/s) (au)
(187414)  2017VK56 094 26 157 184 2e-07 8112
2017 OC125 202257251 094 2,6 180 189 9e-08 (1-520)
(51746) 2021JB66 095 2,7 153 183 2e-07 99178
(748805) 2014 AS33 096 24 173 189 2e-08 1977
(147577) 2016 CW173 1,01 22 168 192 1le-07 191797
(626539) 2020RV68 1,03 26 179 195 3e-07 37761
(441762) (465401) 105 19 176 182 2e-08 194715
(97868) 2007 WP17 1,09 23 161 19,1 3e-07 1247)3¢
2008 CR106 2016DB45 1,10 26 178 180 7e-07 18'3°
(698787) 2005TX204 1,10 22 182 193 2e-07 100737
(527637) 2017UZ143 1,13 20 183 195 4e-09 17175
(128959) 2010 TK158 1,15 2,6 160 181 8e-07 21913°
(257546) (738291) 115 25 168 182 4e-07 162755
(114858) 2002CF322 1,17 23 160 189 2e-07 821)%°
(180551) (452585) 1,18 25 166 173 2006 36'7
2007 RB362 2017NS12 1,20 2,6 183 184 1e-06 (67-353)
(371202) 2022QQ125 121 26 170 19,0 8e-07 20215
(349730) (428243) 122 24 174 183 6e-07 12073
(165370) (379550) 123 24 163 177 7e07 20173°
(235698) 2020LB24 125 25 163 188 3e-07 116%LY
(62914) 2016 EM339 127 30 144 173 1e-05 106",
(53867) (551633) 128 26 151 17,9 1e-06 (0-998)
(6515) 2016 NU186 129 23 142 194 9e-07 537272
(55975) 2008 TZ234 129 22 158 202 2e-07 156775,
(687894) 2008 AK156 131 24 187 189 2e-06 99731
2016 TX92  2015KG182 1,38 24 175 185 2e-08 43732
2014 DN164 2008 YP191 142 23 185 189 9e-07 1337,
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primar sekundar d Aprim  Hprim Hsek P2/ Np stéfi (kyr)
(m/s) (au)

(172698) 2017VF49 142 26 168 192 8e-07 6013
(53967) (601679) 144 23 164 192 2e-07 199777
(382167) (706573) 144 20 178 190 6e-08 19213
(251223) 2008 EM188 147 23 176 189 1le-06 10073*
(631389) 2016 PM225 148 28 174 183 1e-05 (2-611)
(395345) 2019NH35 150 22 178 197 2e-07 627
(136952) (529847) 151 25 160 186 5e-07 9115
(312568) 2010NY131 152 26 165 186 4e-06 (20-720)
(466087) 2016 CS411 153 23 180 194 2e-06 (23-392)
(464338) 2016 PB276 154 23 173 195 4e-08 104128
(58416) 2001 FH227 155 22 158 20,0 9e-07 68117
(135858) 2010LC159 155 27 154 185 2e-06 (116-1000)
2015YD31  2014QS569 1,56 2,8 184 189 2e-06 7671
(582891) 2014 WO222 1,60 22 180 194 6e-07 7077
(91368) 2022DK8 164 26 154 181 4e-06 16977
(51459) 2013GJ154 167 22 154 189 b5e-07 16513
2020JA24  2014HS345 168 19 194 199 2007 (65-159)
(231640) 20200Q132 1,68 23 177 198 2e-06 8011
(234718) (556632) 175 25 160 176 2e-06 (2-999)
(51498) 2016 EF349 1,77 24 151 186 2e-07 1073
2020 TZ25  2024XS23 1,78 27 183 184 1e-05 (94-368)
(344957) 2014PT72 1,80 26 178 186 3e-06 249717
(147281) 2018 AG59 1,85 26 153 17,9 3e-06 115758
2009 BX118 2017SD304 1,86 25 182 196 3e-06 68710
(289220) (492289) 1,87 26 166 179 5e-06 (1-1000)
(471334) 2022KE3 1,89 18 184 196 2e-08 (0-369)
(79080) (710900) 190 22 160 19,0 9e-07 243702
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primar sekundar d Aprim  Hprim Hsek P2/ Np stafi (kyr)
(m/s) (au)

(65416) (763243) 194 27 151 183 1le-06 20011%

(87052) 2016 WY71 1,95 2,6 150 17,9 3e-06 (0-586)

2002 TK140 2015VH16 1,95 26 187 192 3e-06 40727
(186762) 2021 UD53 197 24 169 186 2e-06 (11-559)
(409838) 2017KS49 198 24 178 184 4de-06 185'%
(381760) 2012VZ113 2,02 24 174 188 4e-06 26117
(752485) 2014 MO62 2,18 23 18,1 19,1 2e-06 (0-272)

* Ctvrty sloupec Aprim udava velkou poloosu drahy priméru. Sloupce Hprim a Hgel udévaji
absolutni hvézdné velikosti priméru a sekundaru. Veli¢iny d a P,/ N, pouzivame v souladu
s kapitolou 2.

* Planetky uvedené jako dvojice 2016 DB45 a 2016 EQ6, 2008 CR106 a 2016 DB45 jsme pozdéji
identifikovali jako soucast planetkového klastru, jehoZz primarem je (9332).

* Planetkovy par (16815) a (436551) jsme pozdéji testovali jako soucast klastru, jehoZz primarem
by byl (16815). ProtoZe se ndm ale existenci takovéhoto klastru nepodafilo potvrdit, uvadime
dvojici planetek (16815) a (436551) jak v této tabulce, tak v tabulce 3.3 (str. 51).

3.5 Odhad stari planetkovych klastru

V pfipadé planetkovych klastra jsme chtéli provést zpétné integrace drah nékte-
rych dvojic plantek, jejichz vzdalenosti d byly relativné velké. Ocekavali jsme, Ze
toto by mohlo byt zptisobeno bud jejich velkym stafim, nebo skutecnosti, ze se
jedna pouze o ndhodny nélez planetek s podobnymi heliocentrickymi drahami.
Oba tyto scénate by znamenaly velké mnoZzstvi spotfebovaného vypocetniho
¢asu bez ziskani pouzitelnych vyslednych dat.

U téchto!® dvojic planetek jsme se rozhodli nejprve vykreslit préibéh funkce
AV ateprve poté pfipadné pfistoupit k integrovani metodou popsanou v sekci
3.1. Pro tento prvotni odhad jsme metodu z kapitoly 3.3 jesté vice zjednodusili
a vyvoj funkce AV jsme sledovali pouze pro dvé planetky, jejichZ drdhy nejsou
nijak pozménovany vlivem Jarkovského efektu.

Za pomoci stejného zjednoduseného skriptu jsme si vykreslili prtibéh fuknce
AV v8ech potencialnich ¢lenti klastri, jejichZ primary jsou planetky (86419)
a (9332). U téchto klastrii jsme si nebyli tolik jisti, Ze se jedna o skutecné planet-
kové klastry. Specifika jejich nalezu byla diskutovéna jiz v kapitole 2.3.

16. Konkrétné se jednalo o dvojice planetek (16815) a (511378), (54301) a (696171), (39991)
a 2016 UT3.
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U dvojice planetek (16815) a (511378) se ndm touto metodou nepodaftilo po-
tvrdit, Ze se jedna o skute¢ny planetkovy par. Odhad véku této dvojice planetek
jsme proto rovnou zkusili provést metodou popsanou v kapitole 3.3. Ani pouZit{
3 klonti od kazdé planetky vSak nevedlo k tomu, Ze by v nékterém ptipadé
hodnota funkce AV < 4 veqc.

Klastr okolo planetky (86419) se ukézal byt pravdépodobné skutecny, nicméné
relativné stary. V jeho pfipadé jsme proto provedli odhad véku téZ pouze meto-
dou sledujici konvergenci sekularnich thld dvojice planetek, popsanou v kapi-
tole 3.3.

Z dalsi analyzy jsme téz vyfadili nékteré zndmé dvojice planetek patficich do
klastrti, jejichZ primdry jsou planetky (11842) a (39991). Konkrétné se jednalo
o dvojice planetek (11842) a (228747), (39991) a (349730), (39991) a (340225),
(39991) a (513212). Jejich spifiznénost jako planetkovy klastr publikoval jiz
Pravec et al. (2018).

Stari vSech ostatnich dvojic planetek jsme se pokusili odhadnout stejné,
jako byl popséno v pfedchozi podkapitole (3.4). Nejprve jsme tedy k odhadu
jejich véku pouzili metodu tésnych pfibliZeni. Pokud néktera dvojice planetek
nesplnila limity na pocet detekovanych vyznamnych tésnych ptiblizeni nebo
jeji stafi bylo tak velké, Ze se ho touto metodou nedaftilo dostate¢né rychle ur¢it,
odhadli jsme jeji vék z priabéhu funkce AV.

V tabulce 3.3 (str. 51) uvadime seznam vsech planetkovych klastrti, které
jsme nalezli postupem zminénym v kapitole 2, spole¢né s odhadem jejich stéft,
byl-li provadén. Mezi 11 planetkovymi klastry nalézdme 1 znamy klastr a 1 klastr,
unéhoZz jsme spfiznénost tieti planetky nepotvrdili. U 5 klastrii se ndm podafilo
odhadnout stafi viech jejich ¢lenti metodou tésnych ptiblizeni. V piipadé dalsich
4 Kklastrt1 jsme odhady provedli kombinaci obou zminiovanych metod.

Seznam téchto planetkovych klastrti je uveden téZ na https://www.physics.
muni.cz/~ehonsova a v elektronické p¥iloze této prace. Na téchto mistech jsou
uvedeny i bliZ8i podrobnosti u téch dvojic planetek, jejichz stafi bylo odhadnuto
za pomoci metody tésnych ptibliZeni.

Na obrazku 3.10 je zobrazeno rozloZzeni velké poloosy drahy primart naleze-
nych planetkovych parti a klastrti.!'” RozloZeni primérti viech 6 875 planetkovych
part, které jsme ziskali postupem popsanym v kapitolach 2.1 a 2.2, je vykresleno
modrou barvou. Pocty téchto priméri jsou promitnuty na levou osu y. RozloZeni
priméart vybranych planetkovych part a klastr@i, u kterych jsme odhadovali
jejich vék, je vykresleno oranZoveé. Pocty téchto primdart jsou promitnuty na
pravou osu y.

17. U vétSiny primari nemusime rozliSovat, zda jsou soucésti planetkového péru ¢i klastru.
V ptipadé planetkového klastru okolo primaru (9332) jsme vykreslili velkou poloosu prévé této
planetky. Velkou poloosu dréhy planetek 2016 DB45 a 2008 CR106 jsme nevykreslovali.
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Obrazek 3.10: Histogram velké poloosy drahy primart nalezenych planetkovych
part a klastr(i. Pferusovana ¢dra znaci hranici hlavniho pésu planetek.

Vidime, Ze vétsina nalezenych i dale zkoumanych priméart se nachazi v hlav-
nim pésu planetek, o néco méné primért patfi do skupin Hungaria a Cybele.

V ramci hlavniho pasu planetek pak pozorujeme odlisné rozloZeni obou
skupin primért. Skupina primara vSech nalezenych planetkovych pari je roz-

Y

prostiena napfi¢ celym hlavnim pasem planetek. Naproti tomu planetkové pary,
jejichz d < 2 m/s, nachdzime pfedevsim ve vnitini a stfedni ¢asti hlavniho pasu
planetek. MtiZze se jednat o dtisledek vybérového efektu, ktery zptisobuje, ze
malé potencidlni sekunddry je ve vnéjSich ¢astech hlavniho pasu tézsi objevit.
Dtvodem je jak jejich vétsi vzdédlenost, tak typicky mensi albedo (tj. jedné se
o tmavsi objekty).

50



3. ODHAD START PLANETKOVYCH PARU A KLASTRU

Tabulka 3.3: Pfehled nami provéfovanych planetkovych klastrt

primar sekundar d Aprim  Hprim Hsek P2/ Np stafi (kyr)
(m/s) (au)

(11842)  (436415) 079 23 143 183 9e-08 141
(228747) 116 23 143 170 3e-07 -
(16126)  (701496) 1,02 26 130 177 4e-07 (0-629)
2017UB137 113 26 130 189 5e-07 60"¢]
2015 AJ273 3,19 26 130 189 2e-05 7913
(636882) 375 26 130 169 2e-04 (0-669)
2016 RH68 429 26 130 190 1le-04 (73-431)
(16815)  (436551) 098 2,6 128 172 5e-08 118721
(511378) 4550 26 12,8 17,5 3e-02 X
(267333)  (657802) 034 26 173 184 5e-09 166722
(571154) 2,78 26 173 178 3e-05 (16-846)
2024SY73 596 26 173 190 4e-04 (165-999)
(267721) 2019CV15 042 19 172 195 7e-10 2673
2014DC113 059 19 172 191 3e-09 36717
(37108) 2019 AL63 1,72 25 151 187 1le-06 192755
2022 AD33 328 25 151 184 1le-05 1331}
(39991)  (428243) 1,71 24 146 183 3e-06 175723
(349730) 2,13 24 146 174 1le05 -
2016 BG138 496 24 146 192 6e-05 (0-1000)
(340225) 6,82 24 146 181 7e-04 -
(513212) 11,84 24 146 187 4e-03 -
2016 UT3 1766 24 14,6 187 2e-02 174715
(54301) 2015KY125 047 2,6 149 182 3e-08 38%1%
2020 BW20 2,56 2,6 149 180 2e-05 1433}
(696171) 2089 26 149 180 5e-02 171752
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primar sekundar d Aprim  Hprim Hsek P2 /Np stati (kyr)
(m/s) (au)

(86419) 2018 GW17 1,46 19 157 192 9e-08 (125-510)
2017WJ35 9,15 19 157 194 1e-03 (230-492)
2015JF35 10,36 19 157 19,5 3e-03 (27-996)
2014 UU225 10,65 19 157 194 5e-03 (345-797)
2011 JJ10 31,49 1,9 157 199 2e-01 (299-511)
2014 WR65 36,47 19 157 19,1 2e-01 (330-520)
2020 TT42 4557 19 157 19,7 3e-01 (320-464)
2006 VL93 52,92 19 157 19,8 5e-01 (333-487)

(88880) 2023 VB42 050 2,7 140 187 7e-08 371}%2
2011 UB507 326 27 140 184 8e-05 607}

(9332)  2017EK36 045 26 132 182 - 15,4197
2017FL193 081 26 132 178 - 14,6107
2008 CR106 2,17 26 132 178 - 16,179
2015RC364 320 26 132 180 - 19,1793
2016 DB45 323 2,6 132 18,0 - 16,010
2016EQ6 341 26 132 187 - 16,2407
(676252) 3,87 26 132 181 - 16,1177
2010DY44 662 26 132 178 - 16,210

* Ctvrty sloupec prim udavé velkou poloosu drahy primaru. Sloupce Hprim a Hgex udé-
vaji absolutni hvézdné velikosti primaru a sekundaru. Veli¢iny d a P,/ N, pouzivame
v souladu s kapitolou 2.

* Pomlc¢ka znadi, Ze jsme danou hodnotu neurcovali. (Viz kapitoly 2.3 a 3.5.)

* Symbol ,, X" znaci, Ze se nami pouzivanou metodou nepodafilo potvrdit, Ze planetka
(511378) je souddsti klastru. Dvojici planetek (16815) a (436551) z toho dtivodu klasifi-
kujeme jako planetkovy par a uvadime ji i v tabulce 3.2 (str. 44).

* Dvojice planetek (86419) a 2015 JE35 neprosla testem rovnomérného rozdéleni, nebot
hodnota P;,, = 0.03.
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V ramci této diplomové préce jsme sestavili katalog planetkovych pérti a planet-
kovych klastra. U vybranych planetkovych systémil jsme za pomoci zpétnych
drahovych integraci odhadovali jejich vék.

V prvni kapitole jsme se sezndmili s planetkami a jejich systémy. Konsta-
tovali jsme, Ze se jednd o malé kamenné objekty, které obihaji okolo Slunce
po eliptickych drahach. Nejvice zndmych planetek se nachdzi v hlavnim pasu
planetek.

Poté jsme se zamé¥ili na popis jejich drah. Objasnili jsme, Ze feSenim Keple-
rovy dlohy (soustavy Slunce-planetka) ziskame sadu oskula¢nich drahovych
element®i. Drahy planetek se ale v ¢ase vyvijeji v dlisledku ptisobeni dalSich
hmotnych téles Slune¢ni soustavy. Zavddime proto stfedni drdhové elementy,
které popisuji dradhy planetek ocisténé o kratkoperiodické perturbace. Odstrani-
me-li i dlouhoperiodické perturbace, ziskdme vlastni drahové elementy.

Drahy planetek jsou v ¢ase pozmeénovany téz v dtisledku ptisobeni Jarkov-
ského efektu. Jednd se o jev, pti kterém v diisledku tepelné setrvacnosti planetky
dochéazi ke zmeéné velikosti jeji velké poloosy.

Nésledné jsme si vysvétlili mechanismus ptisobeni YORP efektu, ktery zpti-
sobuje zménu rychlosti rotace planetek a zménu orientace jejich rota¢ni osy. Déje
se tak vlivem rozptylu slune¢niho zafeni na povrchu planetky nesymetrického
tvaru.

Pokud v dtisledku ptisobeni YORP efektu za¢ne planetka velmi rychle ro-
tovat, miZe dojit k oddéleni kusu hmoty. Vysledny gravita¢né€ vazany systém
dvou planetek oznacujeme jako bindrni planetku. Pfestanou-li po ¢ase slozky
bindrni planetky byt gravita¢né vazané, vznikne planetkovy par. Pokud k tako-
vémuto rozpadu matefského télesa dojde opakovanég, pozorujeme planetkovy
klastr. Planetkové pary a klastry si nasledné zachovavaji podobné heliocentrické
drahy, diky c¢emuZz je moZzné je identifikovat. Jako rodinu planetek oznacujeme
systém, ktery vznikl rozpadem matefského télesa v dtisledku srazky dvou pla-
netek. Vzajemné rychlosti téles v dobé rozpadu matefské planetky jsou fddové
vy$si nez v piipadé planetkovych part a klastrti, diky ¢emuZz od sebe mtiZeme
jednotlivé systémy odlisit.

Ve druhé kapitole jsme hledali planetkové pary a klastry. Nejprve jsme v da-
tabadzi zndmych planetek, ktera obsahovala vice nez 1,2 milionu zdznamt, pro
kazdou planetku identifikovali vSechny dalsi planetky, které maji podobné
heliocentrické drahy. Podobnost libovolnych dvou drah jsme vyhodnocovali
za pomoci metriky, kterd v pétirozmérném prostoru stfednich drahovych ele-
mentr mé¥i jejich vzdalenost d. Vyfadili jsme vSechny ¢leny koliznich rodin
a jako potencidlni planetkové pary jsme vybrali vSechny dvojice planetek, jejichz
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vzdalenosti d < 100 m/s a pro které plati, Ze potencialni primar je vétsi nez
sekundar.

Nasledné jsme testovali, zda ndmi nalezené dvojice planetek jsou skute¢nym
planetkovym péarem/klastrem, nebo zda se jedna o ndhodny shluk planetek.
Za timto tcelem jsme nejprve analyzovali okoli kazdého z potencidlnich part
a urdili jsme, zda rozdéleni pozadové populace odpovidd rovnomérnému roz-
déleni. Poté jsme odhadli pravdépodobnost, Ze nalezeny par je pouze ndhodnou
dvojici planetek s podobnymi drahami. Jako statistiky vyznamné jsme oznacili
ty planetkové pary, pro které hodnota P, / Np < 0,1. Takovychto planetkovych
part jsme v bieznu 2025 nasli 6 875. Mezi takto nalezenymi planetkovymi pary
jsme vybrali 158 pérti, jejichz d < 2 m/s, u kterych jsme déle odhadovali jejich
vék.

Poté jsme hledali planetkové klastry. Pro vybrané primary planetkovych
part jsme zkoumali, zda neexistuje vice neZ jedna planetka, kterd mé vici
priméru nizkou vzdalenost d, a tedy s primarem tvofi zdanlivy planetkovy pér.
Pro nalezené zdanlivé planetkové pary jsme provedli obdobnou statistickou
analyzu, jako bylo popsano vyse. Vysledkem bylo 11 planetkovych klastrt,
jejichZ spfiznénost jsme déle ovéfovali za pomoci zpétnych drahovych integraci.

Ve tfeti kapitole jsme odhadovali stafi vybranych plantkovych pérti a klastrd,
a sice nejprve za pomoci metody tésnych pfibliZzeni. V rdmci ni jsme na zékladé
nejistoty uréeni drah zkoumané dvojice planetek vytvorili jejich geometrické
klony. Kazdému z téchto klonti jsme pak pfifadili riiznou silu Jarkovského
efektu, kterd na né&j plisobi, ¢imZ jsme modelovali nejistotu spjatou i s timto
parametrem. Poté jsme po dobu aZz 400 000 let do minulosti sledovali vyvoj
pozic téchto klont. Hledali jsme okamZik, kdy jsou jejich fyzické vzdélenosti
srovnatelné s polomérem Hillovy sféry a jejich relativni rychlosti jsou blizké
rychlosti tinikové.

Nedostatkem této metody je jeji zna¢na vypocetni naro¢nost. Odhad véku
star$ich dvojic planetek jsme proto provedli pomoci metody, ktera sleduje konver-
genci jejich sekuldrnich thlt. Tu vyhodnocuje ve vybranych limitnich pfipadech
ptsobent Jarkovského jevu.

Za pomoci metody tésnych pfiblizeni jsme odhadli vék a spolecné s tim
i potvrdili spfiznénost 125 planetkovych parti. Z toho 96 planetkovych part
jsme objevili nové, 29 part bylo jiz znamych.

Dale jsme potvrdili spfiznénost jednotlivych ¢lent 5 novych planetkovych
klastra. V jejich pfipadé se ndm podafilo odhadnout stafi vSech jejich ¢lenti
metodou tésnych pfibliZzeni. U dal$ich 4 klastrti jsme odhady stéfi (nezndmych
¢lenti) aspésné provedli kombinaci metody tésnych pfiblizeni a konvergence
sekuldrnich Ghlt.
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Priloha

Soudasti této préce jsou v podobé elektronické prfilohy tfi soubory, které posky-
tuji pfehled o nalezenych planetkovych parech a planetkovych klastrech. Jedna
se 0 ZIP archiv figures.zip a textové soubory pairs.txt a clusters.txt.

V archivu figures.zip se nachazi histogramy poctu detekovanych tésnych
pfibliZzeni v zavislosti na simulovaném case. Tyto histogramy uvadime pro
vSechny dvojice planetek, pro které jsme odhadovali vék metodou tésnych
ptibliZzeni a detekovali jsme u nich alespor jedno tésné ptibliZzeni. Zahrnuty jsou
tedy i dvojice planetek, jejichZ stafi touto metodou nebylo mozné urcit.

Odhad véku uvedeny v legendé je v kyr. Hodnota vékmax odpovida horni
hranici odhadu véku, hodnota vékni, odpovidd spodni hranici odhadu véku, n
znadi celkovy pocet detekovanych tésnych ptiblizeni.

Oba textové soubory vychazeji z dat dostupnych z AstDys (2025b) ze dne
3.3.2025. Z divod vétsiho ¢tendiského dosahu a lepsi strojové citelnosti v p¥i-
padé téchto dvou souborti pfechdzime do anglického popisu veli¢in a do anglic-
kého zapisu cisel.

Soubor pairs.txt obsahuje seznam 6 875 planetkovych parti, které jsme
ziskali postupem popsanym v kapitoldch 2.1 a 2.2. Jednd se tedy o planetkové
pary, které prosly testem rovnomeérného rozdéleni pozadové populace a zarovern
pro né byla hodnota P,/Np < 0,1.

V tomto seznamu jsou zahrnuty i ty planetkové pary, které byly pozdéji
identifikovany jako primar planetkového klastru a planetka, kterd ma k nému
nejmensi vzdélenost d. V tomto seznamu naopak neni zahrnut par planetek
(206673) a 2018 BM33, u kterého jsme odhadovali v€k, ale pfi bfeznovém vypo-
¢tu neprosel testem rovnomeérného rozdéleni pozadové populace.

Soubor clusters.txt obsahuje seznam vsech ¢lenti 11 planetkovych klastrt,
které jsme identifikovali na konci kapitoly 2.3.

Vyznam jednotlivych sloupcti v obou textovych souborech je nasledujici:

e ast_1_perm: definitivni oznaceni prvni planetky (primaru),

ast_1_prov: pfedbéZzné oznaceni prvni planetky,

ast_2_perm: definitivni oznaceni druhé planetky (sekundaru),

ast_2_prov: pfedbézné oznaceni druhé planetky,

d_mean: [m/s] vzdalenost d v pétirozmérném prostoru sttednich draho-
vych elementt,

a_1: [au] velkd poloosa drahy prvni planetky,

e e_l: excentricita drahy prvni planetky;,
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i_1: [rad] inklinace prvni planetky,

H_1: [mag] absolutni hvézdna velikost prvni planetky;,

H_2: [mag] absolutni hvézdna velikost druhé planetky,

N_1: pocet drah v kvadru o objemu Vj,

N_1/2: pocet drah v kvadru o objemu Vj s,

P_1/2: pravdépodobnost, Ze se v objemu V; /» nachazi N /; ¢i vice drah,
R_0: polomér hypersféry o specifickém objemu,

N_zone: celkovy pocet planetek v dané zéné€, které nejsou ¢lenem Zadné
z rodin a jejichz absolutni hvézdna velikost H < H; + 0,5,

P_2: oc¢ekavané mnozstvi dvojic planetek v dané zéné, jejichZ vzdélenosti
d<d
— Ypr

N_p: skute¢né mnoZzstvi dvojic planetek v dané z6né, jejichZ normalizo-
vané vzdalenosti d/Ro < dp /Ry,

P_2/N_p: odhad pravdépodobnosti, Ze nalezeny pér je pouze nahodnou
dvojici planetek s podobnymi drahami,

known: pfiznak, zda se jedna o0 jiz znamy planetkovy par (True), ¢inikoliv
(False),

age: [kyr] odhad stafi planetkového paru,
age+: [kyr] horni hranice nejistoty odhadu stafi planetkového paru,
age-: [ kyr] spodni hranice nejistoty odhadu stafi planetkového paru,

n_clones: pocet detekovanych tésnych pfiblizeni, kterd spliuji findlni
llmlty rrel S ii’ Hill T‘Hlu a ZéI‘OVefl Ure] S jU esc ’Uesc,

i_r: limitni ndsobky poloméru Hillovy sféry,
j_v: limitni nasobky tinikové rychlosti,

r_min: [km] minimdlni fyzicka vzdélenost dvojic klonti spltiujicich findlni
limity 7ye; < 7, ppip1 71 @ Zaroven Uyep < Jyesc Vesc

r_max: [km] maximalni fyzickd vzdélenost dvojic klont spliujicich fi-
nalni limity 7o) < i, i1 711 @ ZAroven Uyl < jyesc Vescs

v_esc: [m/s] tnikova rychlost z prvni planetky.

Vsechny tfi zmitiované soubory jsou spole¢né s popisem dostupné téZ na
https://www.physics.muni.cz/~ehonsova.
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