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Abstrakt:

Souwvislosti: V minulosti byly ve vnéjsi ¢asti hlavniho pasu objeveny asteroidy,
jejichz rota¢ni osy jsou témeér rovnobézné. Pusobenim YORP efektu se z ptivod-
né ndhodnych sméri postupné stacely, az se zachytily ve spi-orbitalni rezonanci
s frekvenci sg.

C'l: Ve vnitini ¢asti hlavniho pasu je kinematika orbitalniho pohybu zna¢né slozi-
t8j8i, coz je zpusobeno hlavné blizkosti vlastni frekvence s a rezonané¢ni frekvence
sg. Presto ukadzeme, ze i v téchto ¢astech se mohou nachézet asteroidy ve spin-
orbitalni rezonanci — asteroid 20 Massalia.

Metodika: Ke studiu pohybu orbitalniho pohybu jsme pouzili integrator SWIFT.
Vyvoj rota¢ni jsme zkoumali za pomoci programu, ktery je popsan v kapitole 3,
a jeho vypis je soucasti dodatki. K urceni sméru rotacni osy a tvaru asteroidia
jsme pouzili metodu inverze svételnych kiivek.

Vijsledky: Asteroidy ve vnitini ¢asti hlavniho pasu, které maji nizky vlastni sklon
I, se mohou (pfi vhodné orientované rota¢ni ose) dlouhodobé udrzet ve spin-
orbitalni rezonanci se sekularni frekvenci sg. Naopak pro asteroidy s vysokymi
sklony je zachyceni velmi obtizné, ne-li nemozné.
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Abstract:

Contegt: Slivan (2002) determined spin state of ten asteroids in the Koronis fami-
ly. Surprisingly, all four asteroids with prograde sense of rotation were shown to
have spin axes nearly parallel in the inertial space. All asteroids with retrograde
sense of rotation had large obliquities and rotation periods either short or long.
It was shown that Yarkovsky-O’Keefe-Radzievskii-Paddack (YORP) effect can
explain all these peculiar facts. In particular, it drives spin axes of the prograde
rotators to be captured in a secular spin-orbital resonance known as Cassini sta-
te 2. Vokrouhlicky et al. (2002) dubbed these configurations "Slivan states".
Aims: A question arises whether Slivan states could exist also in other regions of
the main asteroid belt, in particular its inner part, where observations are most
easily obtained. Here, however, dynamical difficulties arise due to convergence of
the proper frequency s and the planetary frequency sg. We investigate possibili-
ties of a long-term stable capture in the Slivan state in the inner part of the main
belt.

Method: We used SWIFT integrator to determine orbital evolution of selected
asteroids in the inner part of the main belt. In the case of 20 Massalia, we obser-
ved the asteroid in 2011, and used these new data to help better solve the rotation
state using the lightcurve inversion method developed originally by M. Kaasalai-
nen. Finally, we wrote and debugged numerical code, which is able to efficiently
simulate secular evolution of the asteroid’s spin axis. This tool is used to study
stability of the Slivan states in the inner part of the main belt.

Results: We find that stable Slivan states can exist in the inner part of the ma-
in belt provided proper orbital inclination is small (e.g., the case of asteroid
20 Massalia). However, when the proper inclination value is too large, or the as-
teroid in the innermost part of the asteroid belt (Flora region), long-term stability
of the Slivan states is impossible.

Keywords: main belt, asteroids, spin-orbital resonance, Slivan states
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1. [jvodm

V roce 2002 studoval Slivan sméry rota¢nich os asteroidi v rodiné Koronis [30].
Tato asteroidalni rodina lezi ve vnégjsi ¢asti Hlavniho péasu asteroidu (viz obrazek
. Jeji stari se odhaduje na 2.5 miliard let. Clenové této rodiny maji nizké
vlastni sklony ~ 2°, coz se v pozdéjsich ¢astech této prace ukaze jako zasadni
podminka, pro dlouhodobé stabilni udrzeni asteroidu ve spin-orbitalni rezonan-
ci. Jde navic o velkou rodinu — celkovy pocet zndmych clent je skoro 6000, ale
asteroidi s prumeérem vétsim nez 20 km je jen 20. Dokonce jde o jednu z prvnich
objevenych asteroidalnich rodin v roce 1918 Hirajamou. Metodou inverze svétel-
nych kiivek (popsanou Kaasalainenem v élancich [19] a [20]) Slivan urcil sméry
rotacnich os deseti asteroidii z této rodiny. V tabulce jsou vidét vysledky pro
zminéné asteroidy a na obrazku [I.4] jsou vidét sméry rotacnich os pro jednotlivé
asteroidy (pfevzato ze Slivanovy préce [32])F|

Hlavni pas - Rodina Koronis
0-5 T T B | T T T

04 r

0.3

sin [

0.2 -
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Obrazek 1.1: Na obrazku je vynesena vlastni velkd poloosa a a sklon I pro prvnich 200 000
asteroidi v databazi AstDys [2]. Cervenym bodem je zde vyznacen asteroid 158 Koronis.

Pismenem ¢ je oznacena obliquita, kterou rozumime tihel sevieny rotac¢ni osou
a normalou k roviné obézné drahy. Na prvni pohled je zfejmé, Ze sméry os nejsou
rozdéleny nahodné. Takové rozdéleni bychom neocekavali, nebot astroidalni ro-
diny vznikaji srazkou dvou asteroidii a ulomky (které pak tvoii jednotlivé ¢leny
rodiny) jsou vyvrzeny do okoli s riznou pocatecni rychlosti a také s razné ori-
entovanymi rotacnimi osami. Jak je ale vidét, tyto osy rozhodné nahodné orien-

1V celé praci (pokud neni Fedeno jinak) je pouzivina notace, oznaceni veli¢in a konstant,
popiipadé jejich hodnoty a jednotky uvedené v tabulkach a[7.4 na stranach [07) az
2Dale se Slivan zabyva rodinou Koronis v ¢lancich [31] a [33].
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Asteroid  ¢[°]
158 Koronis 159

167 Urda 163
208 Lacrimosa 156
243 Ida 156
277 Elvira 169

321 Florentina 154
534 Nassovia 42
311 Claudia 50
720 Bohlinia 50
1223 Neckar 47

Tabulka 1.1: Hodnoty obliquity e pro asteroidy urc¢ené Slivanem [30].

tované nejsou, naopak zda se, ze existuji dva sméry, které jsou upfednostiovany
pred ostatnimi. Ve skutec¢nosti dokonce rotacni osy progradné rotujicich asteroi-
dit mifi v inercidlnim prostoru témér rovnobéznymi sméry. Musime vsak fici, ze
metodou inverze svételnych kiivek dostal Slivan pro kazdy asteroid dvé mozna
reSeni rotacniho poélu. Obé dvé feSeni maji velmi podobnou ekliptikilni sitku f,
ale zhruba o ~ 180° se lisi délka X\. Hodnoty v tabulce plati pro obé dvé moz-
né feseni, avsak tvrzeni o rovnobéznosti rotacnich os progréadnich rotatort bude
platit pouze pro jedno feSeni.

Na zakladé tvah o vzniku asteroidalni rodiny by se dalo o¢ekavat, Ze i rotac-
ni periody budou mit ndhodné (Maxwellovo) rozdéleni. Jak vsak ze Slivanovych
pozorovani a nasledné i publikovaného ¢lanku [31] vyplyva, existuje v oblasti po-
malych a rychlych rotatorti vyrazné vyssi pocet asteroidi, nez jak by odpovidalo
Maxwellovu rozdéleni. Naopak v oblasti stfednich rota¢nich period l1ze pozorovat
vyrazné mensi pocet téles. Na obrazku lze porovnat pozorované hodnoty a
predpokladané rozdéleni. Obrazek byl prevzat ze Slivanovy prace [31], na vodo-
rovné ose je vynesena rotacni frekvence v jednotkach d—!, na svislé ose N oznacuje
pocet pozorovanych asteroidi, které rotuji s danou frekvenci.

Rok poté, co Slivan publikoval sviij prvni ¢lanek o zvlastné orientovanych
smérech rotacnich os asteroidi v rodiné Koronis, pfisel Vokrouhlicky et al. s vy-
svétlenim celého problému. V ¢lanku [40] je objasnéna jak orientace rota¢nich os
vSech zkoumanych asteroidii, tak prebytek rychlych a pomalych rotatori. Fyzi-
kalnim mechanismem, ktery toto zptisobuje je YORP efekt. Ten dokaze za dobu
2.5 miliard let pfi vhodné zvolenych pocatecnich podminkach naklonit rota¢ni osu
tak, aby se dostala do oblasti spin-orbitalni rezonance (viz obrazek , prevzato
z [40]), ktera je schopna zadrzet rotacni osu na ¢asovych skalach miliard let, nez
se opét pusobenim YORPu z této oblasti uvolni. Tento efekt tedy dokaze vysvét-
lit, jak je mozné, ze pozorujeme velké mnozstvi asteroidi, které rotuji s podobné
orientovanymi osami.

YORP efekt je elegantnim feSenim pro cely problém, ktery v rodiné Koronis
pozorujeme, protoze dokdze navic vysvétlit prebytek rychlych a pomalych rotato-
ri, oproti ptivodnimu predpokladu. Ruzna tdoli, kratery nebo naopak vyvyseniny
na povrchu asteroidu zpusobi, Ze odrazené a vyzarené svétlo, které s sebou od-
nasi i malou ¢ast hybnosti asteroidu, neodléta ve stejném sméru, ve kterém na
asteroid dopadlo. To pak na rozdil od klasického Yarkovského jevu, ktery méni
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Obrazek 1.2: Pievzato ze Slivanovy prace [3I]. Na vodorovné ose je vynesena rotaéni frekvence
v jednotkidch d=! a na svislé je pocet asteroidii. P¥erugovanou ¢arou je vyznadeno ocekavané
Maxwellovo rozdéleni. Plnou Carou jsou pak vyneseny pozorované pocty asteroidi s danou
frekvenci.

velkou poloosu a, zpiisobi, Ze se rota¢ni osa asteroidu naklani v prostoru. Vy-
zarené fotony také funguji jako reakéni pohon, ktery dlouhodobé zrychluje nebo
zpomaluje rotaci asteroidu. Tim pak 1ze vysvétlit prebytek rychlych a pomalych
rotatoru v rodiné Koronis. Teorii YORP efektu lze najit v nékterém z piehledo-
vych ¢lankd — naptiklad v [27] nebo [4].

Stejna fyzikalni podstata, ktera dokdze udrzet rotacni osy asteroidii po dlou-
hou dobu v rovnobéznych smérech, funguje i na mnohem vétsich hmotnostnich
skalach. V podobném stavu, ve kterém se nachazeji retrogradni asteroidy v ro-
diné Koronis, se pravdépodobné nachazi Venuse. Naopak stejné jako v pfipadé
progradnich asteroidi se v podobné rezonanci (s planetérni frekvenci sg, ktera
prislusi Neptunu) muze nachazet rota¢ni osa Saturnu. V podobnych stavech se
pak nachézi také naptiklad n&as Mésic a Merkur. Samoziejmé otazkou pak je,
jak se dokézali tato velka télesa do téchto stavii dostat, protoze YORP efekt je
pro takto hmotné objekty naprosto zanedbatelny a na ¢asovych skalach existence
Vesmiru neni schopen zménit smér rotacni osy ani rotacni rychlost. Tyto otazky
byly podrobné reseny, ale jejich diskuse presahuje ramec této diplomové préce.
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Obrazek 1.3: Pievzato z prace [40]. Uhel ¢ je shodny s thlem ¢ pouZivanym v této praci.
Souradny systém se sta¢i rovnomérné v inercidlnim prostoru s frekvenci sg = —26.33 "’/ rok.
Odecita se v roviné drahy asteroidu od kolmice k uzlové piimce ve sméru orbitalniho pohybu
smérem k primétu vektoru s, coz je jednotkovy vektor mitici ve sméru rotacni osy — viz obrazek

28 na strané
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Obrazek 1.4: Prevzato ze Slivanovy prace [32]. Na obrazku jsou zobrazeny sméry rota¢nich
os pro 10 asteroidu, které Slivan studoval. Kolmice k ekliptice mifi na tomto obrazku smérem

nahoru.



Vnitrni ¢ast hlavniho pasu

Na rozdil od Slivana se budeme v této praci zabyvat asteroidy ve vnitini Gés-
ti hlavniho pasu. Vzhledem k mensi vzdélenosti jsou tyto asteroidy observacné
vyhodnéjsi a i s malymi dalekohledy lze poridit kvalitni data. V prvni teore-
ticky ladéné kapitole odvodime pohybové rovnice, které popisuji vyvoj rotaéni
osy asteroidu. V dalsi ¢asti naznac¢ime princip integratoru, ktery umi efektivné
tyto pohybové rovnice Tesit a ktery je k dispozici na pfilozeném CD. Ve tieti
kapitole se pak zabyvame analyzou fotometrickych dat asteroidu 20 Massalia, je-
jich zpracovanim a urc¢enim smeéru rotac¢ni osy a tvaru asteroidu. Na piikladech
asteroidii z rodiny Flora pak ukidZeme rozdilné moznosti pro zachyceni téchto
asteroidi ve spin-orbitalni rezonanci. V posledni kapitole pak kratce diskutujeme
presnost urceni tvaru metodou inverze svételnych kiivek. Na vybranych asteroi-
dech, u kterych zname presné tvary z priiletii vesmirnych sond nebo z radarovych
pozorovani, ukdzeme srovnéani téchto tvari s modely ziskanymi metodou inverze
svételnych kiivek.



2. Popis Cassiniho dynamiky?

Z historického kontextu zde uvadime Cassiniho zakony o pohybu Mésice, prestoze
se jinak v praci zabyvame pouze asteroidy. Na nasledujicich strankach je ukazano
odvozeni rovnice precese rotacni osy asteroidu. Pro piipad Mésice by vypocet
probthal podobné s tim rozdilem, Ze pii spin-orbitalni rezonanci 1 : 1 , coz je
pravé pripad Mésice, je pak tfeba pristupovat jinak pfi stfedovani momentu sily
pusobiciho na téleso pres orbitalni obéh a pres vlastni rotaci (lze najit napiiklad
v Pealové praci [29]).

V roce 1693 Domenico Cassini formuloval 3 zdkony pojednévajici o rota¢nim
stavu Meésice:

1. Stfedni rota¢ni perioda rotace Mésice je rovna stfedni obézné periodé kolem
Zemé (spin-orbitélni rezonance 1 : 1).

2. Rotac¢ni osa Mésice s a normala k ekliptice e — viz obrazek — udrzuji
staly vzajemny thel £ ~ 1°32/, vektor s tedy preceduje kolem vektoru e po
kuzeli s timto vrcholovym thlem.

3. Normélovy vektor k draze Mésice c lezi spolu s vektory c a s stale v jedné
roving, tj. s lezi stale v roviné definované vektory e a c. Analogicky se 3.
zakon nékdy formuluje takto: vystupni uzel lunarni drahy je stale shodny
se sestupnym uzlem lunérniho rovniku.

Obrazek 2.1: K popisu Cassiniho zdkont. Obézna draha Mésice je pootocena o thel 2 a je
naklonéna o thel I vidi referenéni roving. Jednotkovy vektor ¢ je kolmy na orbitalni rovinu,
vektor e méa také jednotkovou velikost a je kolmy na rovinu ekliptiky. Jednotkovy vektor s mifi
ve sméru rota¢ni osy Mésice, ktery rotuje s thlovou rychlosti w.

3V této kapitole je pouzito stejné nebo podobné odvozeni vzorci jako v poznamkach k pied-
néasce Nebeska mechanika IT [38].



V této kapitole se pokusime popsat jaké dynamické procesy stoji za 2. a 3.
zakonem. Jde zjevné o projev urcité rezonance mezi precesi uzlu drahy Mésice
a precesi jeho rota¢ni osy. Prvnim krokem bude tedy odvozeni precesni frekvence,
kterou zplisobuje gravitacni pole centralniho tuhého télesa.

2.1 Gravitacni moment sily a model fixni drahy

P1i odvozovani pohybovych rovnic budeme predpokladat rotaci v zéakladnim ne-
excitovaném stavu (tedy kolem hlavni osy tenzoru momentu setrva¢nosti C'), pak
plati:
dL
— =T, 2.1
T (2.1)

spolu s
L =Cuws. (2.2)

Vektor L oznacuje moment hybnosti, T' moment sily, w thlovou frekvenci rota-

Obrazek 2.2: Geometrie feseného problému. Kolem centralniho télesa (Slunce, Zemé) o hmot-
nosti m’ obih4 satelit (asteroid, Mésic, planeta) po eliptické draze. Vektor ¢ je kolmy na ob&znou
drahu télesa, vektor s mifi ve sméru rotaéni osy a sviré s vektorem c thel €, ktery v této praci
nazyvame obliquita.

ce Mésice (nebo asteroidu) a s je jednotkovy vektor ve sméru rotaéni osy. Pro
moment sily plati vztah

T:/rxdf, (2.3)

v
s jehoz vyuzitim lze ziskat celkovy moment sily, ktery dlouhodobé ptlisobi na téle-
s0, integraci pres celym objem V. K tomu budeme potiebovat vyjadrit diferencial

df. Z obrazku a z Newtonova gravitacniho zakona plyne
R—
df = ——"_Gnldm. (2.4)
R — |

Nez rovnici (2.3)) zintegrujeme pies objem télesa, udélejme Tayloriv rozvoj ¢lenu
|R — 7“\_3:

1 1 1 2r - R ry] 7Y
3= 52 = s |17 +0(_>
R—r"  (R2-2r R+ R R

:i{1+3T'R+o<ﬁ)},

(2.5)

R3 R? R

9



elementu dm, vektor R pak mifi od Mésice nebo asteroidu smérem k Zemi (Slunci). Vysledna
sfla, kterou Slunce ptlisobi na element dm, je oznacena df.

coz plyne z
(1—2)"*=14ax+o(z) pro|z <1, (2.6)

kde o(x) oznacuje klasické ,malé 6 od x* — vice v poznamce E]

Pak tedy plati’}

Gm/ R-r r
T—/'rxdf— R3/TXR[1+3 72 +0<}—%)]dm_
v v
/ / (29)
:Gg r><Rdm—|—36;$/{[(rr)R]xR—l—...}dm.
v v

Diky volbé poc¢atku souradného systému v tezisti bude prvni integral nulovy. Pro
vy¢isleni druhého pouzijeme definice tenzoru setrvacnosti:

[ij = /(§ijr2 — Tﬂ”j)dm, (210)

kde I;; jsou slozky tenzoru setrvacnosti I. Pokud zanedbame ¢leny fadu r?/R?
v integrandu rovnice (2.9), lze tuto rovnici vyjadiit

T = 3(;”;, (IR) x R. (2.11)
4Rikame, Ze ,,.f je malé 6 od h pro z jdouci k z“ a pfSeme
f(z) = o(h(z)) pro z — w, (2.7)
pravé tehdy kdy?
lim M =0. (2.8)

z—x0 h(gj)

Tento zapis znamena, Ze f(z) je mnohem mensi nez h(x) pro x blizka xg.
®Oznageni: zépisem vv myslime tenzorovy souéin v ® v.
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Obrazek 2.4: K zavedeni parametrizace vektoru R. Jednotkovy vektor e, miii ve sméru pe-
ricentra, vektor eq je kolmy na e, a zarovell (e, X ey) mifi ve sméru orbitalniho momentu
hybnosti. Excentrickd anomélie f je thel, ktery svira privodi¢ R a vektor ep,.

Pokud jsou navic osy souradného systému natoceny ve sméru hlavnich os tenzoru
setrvacnosti, je I diagonalni

A0 0
I=( 0 B o |, (2.12)
00 C

kde A < B < C jsou hlavni momenty tenzoru setrvacnosti. Takovy systém se pak
nazyva vlastnim systémem télesa.

Pro dlouhodobé, tedy sekularni efekty ovliviiujici rotac¢ni osu s pouzijeme
stfedni hodnotu T spoctenou dvojim ¢asovym stfedovanim pres jeden obéh ko-
lem té&lesa m’ a také pres vlastni rotaci télesa m. Vypocet zatneme prvnim stie-
dovanim:

1 1 [, (R)
T=_—[Tdl=— [ T|—)d
2m 2mn <a> / (2.13)

- ™

kde a je velka poloosa, | oznacuje stfednﬁ af pravoum anomalii, ktera je zobrazena
na obrazku [2.4] Pismenem 7 oznac¢ujeme

n=v1—e? (2.14)

kde e je drahova excentricitaﬁ. Zavedme nyni jednotkovy vektor e,, ktery vede
z ohniska smérem k pericentru, a jednotkovy vektor eq, ktery je k nému kolmy
(pootocen ve sméru obghu télesa) — viz obrazek [2.4] Pak lze pii pouziti vyjadrent
momentu sily a nésledujici substituce:

R = R(f)[cos fe, +sin fe,], (2.15)

6] =n (t —ty), kde n je stfedni pohyb.
"Prava anomalie souvisi s excentrickou anomalii F vztahem:

f _ 1+ E
tgy =/ 12c 183

Excentrickd anomalie spliiuje Keplerovu rovnici:
E —esin E = n(t — to).
8o =4/1— Z—i, kde b je vedlejsi poloosa elipsy, po které asteroid obiha kolem Slunce.
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prepsat rovnici ([2.13]) do tvaru:

;o 2
T = 32(3:3 (%) % (I'[cos fep, +sin feq]) x [cos fe, +sin feq]df. (2.16)

—Tr

V dalsim kroku roznésobime zavorky a vytkneme cleny s a, n:

— 3Gm' 1 j <a77 ) .2
T = cos® f (Tep) x ep+ sin® f (Iey) X eq+
@ 2w { )xe (Tea) x eq (2.17)
sin f cos f [(Ieq) % e, + (Iep) X eq]} df.
Prvni ¢len v integralu vyjadiime z rovnice kuzelosecky:

R Uk an’
—=——— tedy — =1 : 2.18
a l4ecosf’ “Y R +ecosf (2.18)

Vzhledem k tomu, Ze vyraz na druhém fadku v rovnici (2.17)) je licha funkce f a
pii pouziti rovnice kuzelosecky dostaneme:

3Gm' 1|
b_;n%r/(l—i—ecosf) {cos® f (Ie,) x e, +sin® f (Ieq) X eq}df, (2.19)

—T

T=

kde b oznacuje
b= an, (2.20)

coz odpovida zavedeni drahové excentricity, respektive vedlejsi poloosy v poznam-
ce[8l A nakonec, protoze plati

™

/sin2 rcosx dr =0,

/cos rzdz=20
(2.21)
/sm rdr=m,
/cos rdr=m,
Ize vyraz upravit do tvary’}
—  3Gm/
T = W [(]Iep) X ep + (]qu) X eq] . (222)

9Pfi odvozeni se tise pocita s tim, Ze I # I(f), coz ale obecné nemusi platit. ZvIa3té v rezo-
nanc¢nich p¥ipadech je toto t¥eba vzit na védomi.
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Vysledek (2.22)) se ted pokusime upravit do tvaru, ve kterém nevystupuji
vektory e, a ey, a zaroven piikro¢ime ke druhému stfedovani pres rota¢ni pohyb
télesa. Vyjadireme si nejprve cely tenzor setrvacnosti jako soucet nésledujicich

castio}

A 0 O 1 0 0 1
I=| 0B o |=(000];A-B)+

0 0 C 0 0 0
0 0 0 1
010 |5(B=4)+
00O

(2.23)
0 0 0 1
000 {C—§(A+B)}+
0 0 1
1 00 1
010 |5(4+B),
0 0 1
stale tedy plati:

1 1 1 1
[,1=-A—-B+-A+-B=A
n=pAT oAty ’

1 1 1 1
loo=-B—-A4+-A4+-B=2RB 2.24
2= 5 5 +2 +2 ; ( )

1 1 1 1
I3=C—-A—-B+-A+-B=C
33 =C 5 5 +2 +2 C

Je vidét, ze pokud se v rovnici ([2.22)) pouzije prispévek tenzoru setrvaénosti s Ey,
tak diky identité

vXxXv=0, (2.25)

ktera plati pro kazdy vektor v, bude i tento prispévek nulovy.
Podivejme se nyni na prispévek k I od Es:

AT = [C (A B)] Es. (2.26)

Tento prispévek vypadéa takto v systému spojeném s télesem v souradném sys-
tému definovaném bézovymi vektory (e}, e}, et) = (e}, e}, s). Pokud prejdeme
do obecngjsiho souradného systému — napiiklad do systému, ktery je definovan
triadou oskulacni dréhy (e, eq, ¢), bude platit:

z = Ra’, (2.27)
respektive pro tenzorové veli¢iny plati

T = RT'R7, (2.28)

10K azda matice na pravé strané rovnice (2.23) je v textu oznacena E; az E4 podle fadku, na
kterém se v této rovnici nachazi.
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kde R je matice prechodu
R=1 ¢, ¢, s, |. (2.29)

Pak Al snadno vyjadiimd'}

/ / / / /
€y €9, Sz 0 0 0 €l €1y €1z
~ / / / / ’ -
A~ | €}, e sy 000 €y, €y €5, | =
/ /
€1, €5, S 0 01 Sz Sy S
!/ /
€ly €5y Sz 0 0 0
/ / —
€1, €, Sy 0 0 0 |= (2.30)
!/ /
e, €5, S Sz Sy S»
S2 SySy SuSs
2
SzSy Sy SyS:
SzS, S.8, S
Neboli rozepsano po slozkich plati
Al = s; s, (pozn|?) (2.31)

a po dosazeni do rovnice (2.22)) dava Al piispévek k T
—  3Gm/ 1
AT = S [(ep -8)(s % ep) + (eq-8)(s x eq)] [C - E(A + B)] . (2.32)
ten vzhledem k pravotocivosti a jednotkové velikosti bazovych vektort lze prepsat

3Gm’

AT =573

1
[C—g(A—i-B)} (c-s)(cxs). (2.33)
Nyni ndm uz zbyva jen prispévek od E; a E,:
1
Al = 5 (B—A4)(E:—Ey), (2.34)

ktery je vyjadien v systému spojeném s télesem. V novém systému spojeném s
oskula¢ni drahou prejde tento prispévek na tvar

/ / !/ / /
€1y €9y Sz -1 0 O €, €, €L
~ / / / / / -
Y T z -
/ /
€1, €5, Sz 000 Sy Sy S
/ / / / /
€1z €2z Sz €z TCy 1
e’ly e’2y Sy €, e’zy e, | = (2.35)
!/ /
€, €5, S 0 0 0
1z 2z z
12 12 / / / / / / / /
—Cix + €2z _elzely + €2x€2y —€12612 + €262,
/! 1 2 2 1o 1!
_elyelaz + 62y62m _ely + 62y _elyelz + 62y62z )
AN AN 1o AN 2 2
—€12C14 + €2,€2¢ _elzely + 62262:1/ —C1; + €2,

HUpiispevek k I je v pivodnim soufadném systému “Garkovany”.

2Tuto préci jsme si mohli odpustit, kdybychom se podivali na Es a tvar vektoru s v bézi
(e}, eh, 8), kde jsou jeho slozky s = (0,0,1), a tedy E3 ~s®s. A jelikoz rovnice (2.31) je
tenzorova, musi platit v kazdé bazi, tedy i specialné v bazi (e, ey, ¢).
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coz lze po slozkach zapsat ve tvaru

1
Al = BY (B—A) (6/2i€/2j - ellie/lj) . (2.36)

Vektory e} a e, jsou sméry hlavnich os tenzoru setrvacnosti vyjadrené v systému
os (ep, eq, ¢). Diky rotaci télesa muzeme vektory e; a ey vyjadiit jako

e = cos (2% (t t0)> ¢ (to) + sin (2% (- t0)> e, (to),

(2.37)
, . (27 , 2m ,
ey =—sin | — (t —ty) ) (o) +cos | — (t —to) | e5(to),
P P
kde ty oznacuje libovolny poc¢atek métfeni ¢asu a P je rota¢ni perioda. Nenapadné
jsme zde presli k druhé c¢éasti stfedovani pres vlastni rotaci télesa m. Pokud se
nejedna o pripad spin-orbitalni rezonance, tedy ze ¢ = 2% (t —to) # f, lze stie-
dovéni v rovnici (2.19) provést oddélené pro f a pro ¢ — piispévek od tohoto ¢lenu
je pak diky vlastnostem goniometrickych funkci nulovy. V pripadé spin-orbitalni
rezonance, kdy je ¢ = f, se musi stfedovat spole¢né. Nastésti obecné u asteroidi
k takové rezonanci nedochézi, takze se zddné chyby nedopoustime.
Celkové 1ze tedy vystredovany moment sily pres obéh i pfes rotaci zapsat

3G’
2 b

T = [C-%(Aua)] (c-s)(cxs). (2.38)

Za pouziti rovnic (2.2) a (2.1) upravime do tvaru

cd(jf) - —;Gb—? [(J - %(A + B)] (c-s)(cx s). (2.39)

Podivejme se nyni co se stane s predchozi rovnici, pokud ji vynasobime vek-
torem s — prava strana bude diky vlastnostem vektorového sou¢inu nulova a leva
po vydéleni konstantou vypada takto:

s - =0, (2.40)

d
s-s—w—f—ws-—:O. (2.41)

Prvni ¢len bude diky jednotkové velikosti s, roven dw/d¢. Druhy pak upravime
pomoci vztahu

_,.ds 9.42
T TR T (2.42)
tedy
(ds _1d(s-s) (2.43)
a2 dt
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Ale protoze derivace konstanty je nula, tak

dw

— =0, 2.44

n (2.44)
a tedy w je konstantni. Nyni muzeme zavést precesni konstantu « definovanou
vztahem

_ 3Gm'C— (A + B)

= = 2.45
RN C (245)
a muzeme rovnici (2.39) prepsat do jednoduchého tvaru
d
e _ —a(c-s)(ex s). (2.46)
dt
Posledni zlomek v rovnici (2.45)) se tradi¢né oznacuje
_ 1
Al 2(51+B), (2.47)

¢ehoz se budeme v dalsim textu drzet. Jak se pozdéji ukaze, jde o stézejni para-
metr celého problému, ktery je ale bohuzel zatizen nejvétsi nejistotou.

Obdobné jako v minulém pfipadé nyni vyuzijeme vlastnosti vektorového sou-
¢inu a podivame se, co se s rovnici stane, kdyz ji vynésobime c:

ds
22—, 2.48
¢ g0 (2.48)

Pokud navic uvazujeme jen drahu, ktera je fixni v prostoru, tedy ¢ # ¢(t), mizeme
psat

d(c-s)

= 2.49
2o, (249)

a tedy vektory c a s sviraji konstantni tithel — zavadime proto obliquitu € vztahem
cose = c- S. (2.50)

Abychom nyni nasli feSeni rovnice (2.46)), nato¢me osy soufadného systému tak,
ze

c=1(0,0,1), (2.51)
pak lze psat s ve tvaru
s = (s1, S2,co08¢€) . (2.52)

Rozepiseme-li rovnici (2.46|) po slozkach:

§1 = QCOSE So,
89 = —QCOSE S, (2.53)
s3= 0.
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Pro druhé derivace pak plati

§ = —a?cos’e S1,
5y = —a’cos’ € sy, (2.54)
:9.3 - O

7 téchto tii vztahu je ziejmé, Ze vektor s preceduje kolem ¢ po kuzeli s vrcholovym
thlem € a s frekvenci w,

W, = QL COSE. (2.55)

2.2 Precese drahy a Colombtiv model

Pripad probirany v predchozi ¢asti se velmi lisi od realnych pozorovanych objekti,
kdy draha neni fixni v prostoru, ale preceduje v prostoru diky ptsobeni planet a
Slunce. A nejedna se o néjaké pomalé zmény — napt. draha asteroidu 20 Massalie,
kteréd s vlastni velkou poloosou a = 2.4086 au lezi ve vnitini ¢éasti hlavniho pasu,
stac¢i vystupni uzel 2 s periodou Py ~ 50 000 — 60 000 let. U naseho Mésice
se dokonce uzlova piimka staci s periodou pouhych 18.6 let. Na obrazku
lze navic vidét silné nelinearni prubéh staceni drahy Massalie. Casovy rozestup
jednotlivych bodii je 50 let. Keplerovy elementy jsou vztazeny vici ekliptikalnimu
inercialnimu systému J2000.0.

20 Massalia

I T T 4
300 r 13
o 200 ' 5
G 2 &
100 F 1
0 I 1 1 0
0 200 200 400
t -10% [roky] t -10% [roky]
0.03 '
2 0.00 .

-0.03

-0.03  0.00 0.03
q

Obrazek 2.5: Vyvoj orbitalnich elementt sklonu I a délky vystupného uzlu 2 asteroidu
20 Massalia za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dveé-
ma sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referenéni rovina, vici které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla rovina ekliptiky.

17



Volba referen¢niho systému

Standardné se v planetarni teorii pouzivaji dva rizné referen¢ni systémy. Jednim z
nich je ekliptikalni systém vztazeny k néjaké dané epose. V dnesni dobé se bézné
pouziva systém J2000.0. Pocatek souradného systému je nejvhodnéjsi volit ve
Slunci, pfipadné v tézisti Slune¢ni soustavy nebo Zemé. Osa X pak miti k jarnimu
bodu, osa Z k severnimu poélu ekliptiky a osu Y definujeme tak, aby systém byl
pravotocivy.

Druhym pouzivanym referen¢nim systémem je systém spojeny s Laplaceovou

vy

a zaroven je kolméa na celkovy moment hybnosti Sluneé¢ni soustavy:
N
Ltot = ijRj X Rj, (256)
j=1

kde m;, R; a Rj oznacuji hmotnost, polohovy vektor a rychlost j-tého télesa, N
je celkovy pocet téles v soustavé. Ve Sluneéni soustavé k tomuto vektoru nejvice
prispivaji plynni obii Jupiter a Saturn. Ze zakona zachovani celkového momentu
hybnosti vyplyva, ze Laplaceova invariantni rovina je v ¢ase neménné (proto nazev
invariantni). Vztah této roviny vaci roviné ekliptiky vztazené ke konkrétnimu datu
lze spocitat stejnym zpiisobem jako postupovali Souami a Souchay v [35] a [36]
a odvodit sklon a délku vystupného uzlu Laplaceovy roviny vici roviné ekliptiky
(J2000.0):

Ipap =1°34'43".
QLap =107°34'56", (2.57)
w=17°25.

Na obréazku je vidét prubéh délky vystupného uzlu 2 a sklonu I vaci La-
placeové invariantni roviné. Na prvni pohled je vidét naprosto jiny charakter
funkce Q(t) v obou systémech. Zatimco v invariantnim systému se vystupny uzel
zhruba rovnomeérné staci v prostoru, tak v pripadé ekliptikalniho déla , klicky*
nebo zrychluje natolik, Ze jednotlivé body integrace nejsou spojité. Obdobné to
plati i pro I(t), kde se v riznych soufadnych systémech méni velikost oscilaci.
Toto rozdilné chovani vystupného uzlu (a sklonu) ve dvou raznych systémech je
zpusobeno pouze vzajemnou geometrii obou systémi.

V principu bychom mohli k popisu vyvoje orbitalnich elementti pouzit jaky-
koliv ze zminénych systémi. Hlavné z divodu, Ze se sméry rotacnich os tradi¢né
udévaji v ekliptikalni délce A\ a ekliptikalni sifce 3, budeme pouzivat ekliptikalni
systém, od kterého budeme odvozovat Keplerovy elementy|"%]

Zavedeni nesingularnich proménnych

V radé pripadi se pri zkouméni vyvoje drahovych elementii asteroidi dostaneme
do situace, kdy sklon I = 0° nebo excentricita e = 0. V takovych chvilich jsou ale

13 Jedinou vyjimkou bude Fourierova analyza pohybu, kdy z numerickych davodii je vyhod-
néjsi pouzivat Laplacetv invariantni systém. V tomto systému jsou pak nizkofrekvenéni ¢ary
mnohem ostiej$i. Amplitudy i frekvence jsou v obou systémech stejné, pouze ve fazi je posun o
w.
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20 Massalia

300 | 1 |
o 200 . i
G
100 A
0 1 1 1 1
0 200 400 0 200 400
t -10% [roky] t -10% [roky]
0.03 F E
&  0.00 } .
2003 | |

-0.03  0.00 0.03
q

Obrazek 2.6: Vyvoj orbitilnich elementt sklonu I a délky vystupného uzlu 2 asteroidu
20 Massalia za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — casovy rozdil mezi dvé-
ma sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referenéni rovina, vici které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla Laplaceova invariantni
rovina.

Keplerovy elementy nepouzitelné! V pripadé, kdy obézna draha splyva s referenc-
ni rovinou nelze vhodné definovat uzlovou pifimku a tedy ani délku vystupného
uzlu 2. Stejné tak pro kruhovou drahu nemuzeme zavést pericentrum a nelze tedy
urcit ani argument pericentra w. Z toho duvodu je vyhodnéjsi definovat nesingu-
larni proménné, které budou dobte definovany pro kazdou orbitalni konfiguraci.
Zavedme je nasledujicim vztahem:

1 1
q+1p = sin §e’Q = sin§ [cos 2 + 28in (]

k+1h = ee ) = ¢[cos (Q + w) +25in (Q + w)] .

(2.58)

Je zfejmé, Zze takto zvolené soutadnice odstranuji problém pro ptipad, kdy draha
lezi v referen¢ni roviné, respektive pro kruhové drahy. Elementy ¢,p a k, h pak
v takovém piipadé jednoduse prochazeji bodem [0,0]. Pro nase tucely budeme
pouZzivat proménné ¢, p. Na obrazcich 2.5a[2.6]je pak vidét prabéh p, ¢ pro prvnich
200000 let integrace.

Stoji za povsimnuti, Ze trajektorie Massalie vyjadfena proménnymi (¢, p) ma
v obou dvou referen¢nich systémech stejny tvar, a¢ 2(¢) a I(t) vypadaji naprosto
odlisné. Prechod od jednoho systému k druhému se pak realizuje pootocenim
o thel w a posunutim o konstantni vektor p — tyto parametry jsou zavislé na
vzajemné geometrii obou soutradnych systémii. Pro prechod z Laplaceovy roviny
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do ekliptikalniho systému k epose J2000.0 pfiblizné plati ([35]):

w = 17.4°,
-~ ( sin IL;" oS QLap ) (2.59)
p= « Jrap - :
sin =5 sin Qpap
20 Massalia
0-04 T T T T T T T
0.02 + ]
c - -
A=
T -
I i ]
Q,
-0.02 ]
_004 ] ] ] 1 ] ] ]
-0.04 -0.02 0 0.02 0.04
q = sin % cos ()

Obrazek 2.7: Rozdil nesingularnich elementt ¢, p Massalie ve dvou raznych systémech — modfe
je vykreslen prubéh g + #p vac¢i Laplaceové invariantni roviné a ¢ervené vici roviné ekliptiky.
Je vidét, Ze a¢ je prubéh singulérnich elementa 2, I v obou dvou systémech velmi rozdilny,
v nesingulérnich jsou az na posunuti a otoceni stejné. Pro prehlednost jsou na obrazku zobrazeny
vysledky pro prvnich 150 tisic let integrace.

Pribéh ¢, p pro oba dva souradné systémy lze porovnat na obrazku [2.7]— Cer-
vené je vyznacena trajektorie v ekliptikalnich soufadnicich a modfe v Laplaceové
rovine.

2.2.1 Hamiltonovsky popis

V této podkapitole upravime rovnici precese popsanou v predchozi ¢asti do no-
vého soutfadného systému, v kterém budeme moci 1épe studovat efekty staceni
vystupného uzlu drahy 2. Pomoci Fourierovy aproximace pak budeme schopni
fesit vyvoj rotaéni osy i pro nelinearni pripady zéavislosti (t).

Pred odvozenim Colombova modelu se podivame, jak se zméni podoba rov-
nic odvozenych v pfedchozi ¢asti, které platily v inercialnim souradném systému
(X,Y,Z), pti pfechodu do novych neinercialnich soufadnic.
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Transformace souradnic do oskula¢ni drahy

Nejprve prejdeme do nového souradného systéemu (X', Y, Z'), ktery je spojen
s oskula¢ni drahou asteroidu. Tento soufadny systém je definovan bazovymi vek-
tory (a, b, c): vektor a lezi v uzlové pfimce a miii ve sméru vystupného uzlu,
vektor ¢ miri ve sméru orbitalntho momentu hybnosti. Vektor b pak definujeme
tak, aby vektory a, b, ¢ tvorily pravoto¢ivy systém, tedy:

b=cxa. (2.60)

Transformaci (X, Y, Z) — (X', Y', Z’) lze vyjadiif™%

z' = Az, (2.61)
kde
1 0 0 cos{) sin€2 0
A= 0 cosl sinl —sin) cos) 0
0 —sin/ cos/ 0 0 1
. (2.62)
cos sin 2 0
= —cos Isin coslcos§) sinl
sin/sin{? —sin/cos{) cosl/
Rovnici (2.1), ktera ve tvaru
dL
— =T 2.63
ST (263)

plati v inercidlnim systému (X, Y, Z), je tfeba prepsat do rotujici, tj. neinerci-
alni, soustavy (a, b, c):

ar d dA dL  dA
Al 4 Ay =B a A 2.64
- q B =gt A g = + (2.64)

Tuto rovnici lze s vyuzitim vztahu

L' = Cuws’ (2.65)
jednodusSe prepsat do tvaru
dA
C% (ws') = EA_ICws’ —aCw(c' - s8")(c' x §). (2.66)

Momentem setrvacnosti C' 1ze samoziejmé rovnici podélit. Podobnym trikem, jaky
byl pouzit vyse, se pfesvéd¢ime o vlastnostech w — opét tedy vynésobime rovnici
vektorem s’. Diky tomu nam na pravé strané zbyde jen Clen s matici prechodu
A:

d

s - T (ws')y=s"- (EA_lws) : (2.67)

14Vektorové veli¢iny budeme znaéit stejné jako soufadné systémy — tedy vektor v’ je trans-
formovany vektor v.
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Nyni vyjadiime ¢asovou derivaci A:

dA —sinQQ cos Q0 0
- —coslcosQQ+sinlsinQ) ] —sinlcos2 I — cosIsin{)§2 cosl I
cosIsinQQ [ +sinlcos€2€) —coslcosQ I +sinlsinQQQ) —sinl [
(2.68)
a inverzni matici k A:
cos{) —cosIsin() sin [ sin (2
A'=AT = sinQ coslcosQ —sinlcosQ |. (2.69)
0 sin [ cos I
Soucin dvou predchozich matic pak snadno spoc¢teme:
dA 0 cosI Q0 —sinl Q
EA = —cosIQ2 0 I : (2.70)
sin] Q -1 0
Podivejme se nyni zpét na rovnici (2.67)) a upravujme pravou stranu:
d dA
s - d—t(ws’) =g - (EA ws)
d 0 cosI Q0 —sinl Q)
s —(ws')=s —cos 0 I ws'
dt sinf Q-1 0 (2.71)
d 3200819—3351n[§2
s’-d—t(ws’):(s’l sy sh) SICOS[Q+S3] w.
s sin IQ) — s,1
Pokud roznésobime vyraz na pravé strané, zjistime Zze:
shcos I Q — 33sinIQ
(sh sy s5) slcosIQ—i-sgI =
shsin IQ — sh1
sishcos I Q — shshsinl Q — s,shcos I Q+ shshy [+ shshsinl Q — shsy I = 0.
(2.72)

Vyse uvedené pocitani jsme si mohli uSetfit, kdybychom si uvédomili, ze matice
(2.70) je antisymetricka, a pak, pokud ji ozna¢ime C, identicky plati:

Cijsisj =0. (273)

Rovnice (2.67) nyni pfesla do tvaru:

d
! 2.74
s (ws") =0, (2.74)

coz snadno upravime derivaci vyrazu v zavorkach:

dw ds’
"4 — w=020. 2.75
s +s ke 0 (2.75)
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Z prvniho ¢lenu vymizi s’, protoze s’ - ' = 1. Analogickym postupem jako v

rovnicich (2.40) az (2.43) dostavame

dw
= 0. 2.76
dt 0 ( )

Vidime, Ze i v tomto pfipadé se w zachovava. Nyni mizeme prepsat rovnici precese
v novych soufadnicich

!/
A
Oli_st = O(li—tA_ls’ —a(c-8')(c x s, (2.77)

kde prvni ¢len na pravé strané popisuje vliv pohybu oskula¢ni drahy.

Pomocnéa transformace souradnic

Pro zcela obecny pripad je pak déle vhodné provést jesté dodateéné otoceni ko-
lem osy Z' o —Q. Jde tedy o transformaci (X', Y',Z") — (X", Y" Z"). Tato
transformace resi problematické situace, kdy I — 0° — obdobné jako nesingular-
ni proménné ¢, p. V predchozim systému by v takovém piipadé osa X' neméla
smysl. Naopak v novych soufadnicich X" splyne s X. Matici pfechodu k novému
soufadnému systému spocteme jednoduchym vynasobenim matic:

cos€2 —sin€) 0
B = sin £ cos2 0 | A=
0 0 0
cos{) —sinQ) 0 cos sin Q2 0
= sin £ cos2 0 —cos Isin{) coslcos€) sin/ =
0 0 1 sin/sin{) —sin/cos{) cosl
cos? Q2+ cosIsin®Q  — (cosI — 1) cosQsin) —sin I sin
= | —(cosI—1)cosQsin) cos I cos? Q) + sin® sin [ cos 2
sin I sin ) —sin [ cos () cos |

(2.78)

Inverzni matici opét dostaneme jednoduchym vypoctem:

cos? Q)+ cosIsin?Q  —(cosI — 1) cosQsinQ  sin Isin ()
B'=B"=| —(cosI—1)cosQsin( cos I cos? Q +sin*Q  —sin I cos )
—sin I sin (2 sin I cos () cos [
(2.79)

Abychom mohli pfepsat rovnici (2.77)) do novych soufadnic, budeme navic jesté
potiebovat ¢asovou derivaci matice prechodu| B, respektive jeji soucin s B~

IB 0 _ (cosI —1)Q —costjn[Q—sian
EIB%_lz —(cosI-=1)Q 0 - cosQ ] —sinlsin Q1)
cossin/ Q+sinQ2 ] sinlsinQQ —cosQ) /] 0

(2.80)

1>Matici <& lze najit v dodatku [E| na strané m
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Nyni tedy miZzeme napsat novy tvar rovnice ([2.77)):

dsl/ B @
dt  dt

Prvni ¢len na pravé strané vypada po roznasobeni takto:

B—lsu - Oé(C” . S”)(C” % SN). (281)

st (cosT —1)Q — 5% (cosQsinI Q +sinQ [
E]B%_ls”: —s" (cosT —1)Q + s (cos QT — sin I sin Q Q) )
sy (costinIQ+sian)+s’2’ (sin]sinQQ—cosQf)
(2.82)

coz vyuzijeme pro vytknuti vektoru s v predposledni rovnici:

dS”
TR —{a(c"-s") "+ h} xs", (2.83)
kde h snadno dopocteme:
cosQ I —sinIsinQQ cosQ I — sin Isin Q)
h = sin€2 I +sin{ cos2 ) = sinQ2 I +sinf cos(2 (2 =
(cosI —1)Q (cos? L —sin®L —1)Q
QI —sinlsinQQ (2.84)
CoS —sin I sin
= sinQ I +sinlcosQQ

—2sin? % Q
Jednotlivé slozky vektoru h oznacime stejné jako Laskar v [23]

A
h=[ B |. (2.85)
—2¢

Hamiltonovy rovnice

Pro lepsi popis je dale vhodné parametrizovat jednotkovy vektor s”:

sin e cos A
s" = | sinesinA |, (2.86)
cose

kde ¢ je obliquita méfena od osy ¢ a A mé vyznam (zemépisné) délky a je méfeno
od a’. Misto thlu A se tradi¢né pouziva precesni tihel ) = 7/2 — A. Parametrizaci
s” lze pak zapsat ve tvaru

sin € sin ¥
s” = | sinecosy |. (2.87)
cose

Podivejme se nyni na rovnici (2.83]) po slozkéch, s tim Ze za ¢ dosadime

0
d=10]. (2.88)
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Nejprve treti a nejjednodussi slozka:

d "
(s — ) (4 4 S ) — (s~ has), (289)
coz se po dosazeni za ¢/, h; a s; zjednodusi na tvar
d
T (cose) = Asinecosyp — Bsinesin, (2.90)
kde ozna¢ime-li X = cos e, dostaneme:
dX
i V1—-X?(—Acosty + Bsiny). (2.91)

Tato rovnice na rozdil od fixniho modelu popisuje ¢asové zmény obliquity zpiiso-
bené precesi drahy. Prvni a druhou slozku rovnice (2.83)) napisme pod sebe:

d;;l/ = sin wditsine +sinecosth i = avcosesy — B cose — 2Cs, /- costp
dsy d . . . . y ,, .
i cosw&smg +sinesiny ) = —acoses| + Acose +2Cs]. /- (—siny)
(2.92)
Po vynésobeni obé rovnice sec¢teme:
sine ¢ =acose (shcost) + s sine)) — Beose cosh — 2Csy cos h— (2.93)
Acosesiny — 2Cs] sin
a upravime
sine i) = cose (s cosh + si sinth) — cose (Asinth + B cosp) — (2.94)

2€ (s costh + s{ sine),
coz lze prepsat

sine ¢ = (acose — 2€) (sh costh + 57 sin1h) — cose (Asinth + Beosy). (2.95)

R

sine ¢ = (acose — 2€) sine — cose (Asiny + B cosv)) . (2.96)
Nyni uz jen rovnici vydélime sine a opét dosadime X = cose:
d X
izan—QG——(Asinzb—i—Bcosdz). (2.97)

dt V1= X2
Rovnice (2.91)) a (2.97) jsou Hamiltonovy rovnice systému s Hamiltonidnem:

(X, 5 t) = %x? —2@X + V1 — X2 (Asing + Bcostp) . (2.98)
X ma roli zobecnéného impulzu a 1) je pak zobecnéna soutadnice. Pak tedy plati
. 0H . 0K
X=— =—. 2.99
Hamiltonidan H je zavisly na ¢ase, protoze
A=A(t)
B=B(t
(®) (2.100)



Colombiv model

Predstavme si drahu, ktera rovnomérné preceduje v inercialnim prostoru a svira
staly sklon k referen¢ni roviné — tedy

Q) = konst. a

(2.101)
I = konst.

Predpokladame téz, ze velka poloosa a a excentricita e jsou konstantni. Modelu s
takovymi predpoklady se pak fikd Colombiv. Je pojmenovany po italském pro-
fesorovi teoretické mechaniky Giuseppu Colombovi, ktery jako prvni tento model
navrhl a vyftesil v [7]. Pfedpoklady modelu docela dobfe spliiuje napf. Massalia,
v piipadé, ze jako referen¢ni rovinu vezmeme Laplaceovu invariantni rovinu — viz
obrazek 2.6 na strané[I9] Pro slozit&jsi pripady, kdy se draha nestaci rovnomérné,
pak Colombuv predpoklad spliiuje kazdy ¢len Fourierovy aproximace proménnych
q, p, respektive I,€2:

N
sin gem =q+ip= Z A,jelvittei) (2.102)
7=1

kde A; jsou amplitudy, v; frekvence a ¢; faze. Rikéme aproximace, protoze rov-
nost mezi funkei a jeji Fourierovou fadou plati pro periodické funkce, ale v nasem
pripadé ¢ ani p matematicky pfesné vzato periodické nejsou.

Rozepisme nyni slozky vektoru h za zjednodusujicich pfedpokladi Colombova
modelu (I = 0):

A=—sinTsinQQ,

B = +sinlcosQQ, (2.103)
I.

C= sin®=Q
2

a dosadme je do Hamiltonianu (2.98)) spolu s Colombovym predpokladem:
Q=Q(t) = Qt + Q. (2.104)

Dostaneme tedy:

. I .
H (X, ;) = %DCQ —QQsin2§X+QSinI\/1 — X? (cos 2 cosyp —sinQsiny) ,

(2.105)
a nakonec pouZijeme vzorec cos(¢) 4+ ) = cos 1) cos 2 — sin ¢ sin Q:
. I )
(X, ) = %xz — 20sin® 5 20 + Qsin VI = X7 cos(t) + Q). (2.106)

Zavedme nyni nové kanonické proménné (X', ¢) pomoci vytvorujici funkce F:

(%, ) L (X, ), (2.107)
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kde

F(h, X' t) = =X (1) + Q) = =X (¢ + Qt + Qo). (2.108)
Vztahy mezi proménnymi tedy jsou
X = Z—F =-X"a
s (2.109)
= =W +9)
7T '

Jak vyplyva ze zavedeni precesniho thlu ¢ vztahy (2.87)) a jeho vztahu k dhlu
v , bude se tento thel métit od osy b v roviné oskulacni drahy k primétu s do
této roviny — jak lze vidét na obrazku 2.8

Obrazek 2.8: Zavedeni thlu ¢ — ten se od¢ita od osy b, kterd je kolma na uzlovou piimku,
smérem k primétu vektoru s do roviny ob&zné drahy.

Hamiltonidn H' se transformuje dle vztahu

%’:9{+%—ZZ:%—X’Q, (2.110)

do tvaru
H (X', ) = %DC’Q + 202 sin? 3 X'+ Qsin IvV1 — X2 cosp — X', (2.111)

2 2

coz diky vztahu cos(2r) = cos? x — sin®? x = 1 — 2sin® x upravime do tvaru:

T (X, o) = %x@ — QcosI X+ Qsin Iv/1 — X2 cos (2.112)
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Novy Hamiltonian, ktery jiz neni funkci ¢asu, a je tedy integralem pohybu, se
nazyva se Colombuv integral a oznacujeme jej €

H (X, ) = C. (2.113)

Hamiltonovy rovnice v novych proménnych zapiSeme analogicky rovnicim (2.99))

. OH' OH'
X =—— H = . 2.114
op” * YT o (2.114)
Nejprve napiSeme a budeme déle upravovat rovnici pro X’
. OH .
X' =— 9 Qsin IvV1 — X2 sin g,
¥
d .
T (—cose) = QsinIsinesinp, (2.115)
sine € = Qsin]sinasingp,
coz po vydéleni obou stran rovnice cos e da:
¢ = Qsin I sin . (2.116)
Pro ¢ pak plati:
OH' : . 2X'
O = o0 :axl—QCOS]—I—QCOS(pSiHIﬁ, (2.117)
gb:—04008.5—Qcos.[—i—Qsin[cosapcf)séj : (2.118)
sine

2.2.2 Cassiniho stavy

Podivejme se ted na stacionarni feseni rovnic (2.116)) a (2.118)), tj. ¢ =0 a ¢ = 0.
Takova Teseni se pak nazyvaji Cassiniho stavy. Z prvni rovnice okamzité plyne

sinp =0, (2.119)
odtud
¢=0,m, (2.120)
a tedy
B 1 prop=0
CoS p = { 1 prog—n (2.121)

coz vyuzijeme v druhé rovnici. Tu nyni napiSeme a budeme dale upravovat:

0= —acose — Qcos.l’iQsin[C,OS6 ,

sine
0 = —asinecose — Qcos [sine £ (2sin [ cose (2.122)
0= —asinecose — ) (cos I sine F sin I cose),
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na coz pouzijeme vzorec pro sinus souctu uhli a dostaneme

0= —% sin (2¢) — Qsin (¢ F 1), (2.123)

ksin (2e) = —sin (e F 1), (2.124)

44

kde znaménko ,,—
zavedli vztahem:

odpovida ¢ = 0 a ,+“ odpovidéd ¢ = m. Parametr s jsme

«

K= —. 2.125
50 (2.125)

V zéavislosti na velikosti parametru « jsou mozné 2, 3 nebo 4 stacionarni resSeni.

< Ky 2 TeSeni
|k| ¢ = K. 3 TeSeni (2.126)
> K, 4 TeSeni,

kde k, oznacuje
1 E
Fe = 5 (si1r12/3 I + cos?/? 1)5/2 . (2.127)

Obrazek [2.9| zobrazuje polohy a poc¢et Cassiniho stavi (Cy az Cy) v zéavislosti
na k. Pro véts$i nazornost obrazku je zvolen vysoky sklon, I = 30°. Podrobny
rozbor Cassiniho stavii 1ze nalézt v praci Henrarda a Muriganda z roku 1987 [16].

Na obréazku jsou vidét vSechny tii moznosti v trochu jiném provedeni nez
na obréazku [2.9| - ¢ernou prerusovanou carou, respektive symbolem , L., je ozna-
¢ena levé strana rovnice, modrou barvou, respektive symbolem ,,—%, je oznacena
prava strana s variantou ,,—* a ¢ervenou barvou, respektive symbolem ,,-+“, zna-
¢ime pravou stranu s ,,+“. Poc¢et moznych stacionarnich feseni pak na obrazcich
odpovida poc¢tu priseciku cerné kiivky s barevnymi. Je zajimavé, ze v pripadé
CtyT stacionarnich FeSeni (3. graf na obrazku tfi body maji vzdy obliquitu
v intervalu 0° az 90°.

MozZnost dvou stacionarnich bodi je zobrazena na obrazku [2.11] Parametry
Hamiltonianu (respektive Colombova integralu &), jehoZ izo¢ary jsou na obrazku
vykresleny, jsou uvedeny v popisu obrazku [2.11 Pfipad se ¢tyifmi Cassiniho stavy
je pak zobrazen na obrazku Parametry Hamiltonidnu jsou opét uvedeny v
popisu obrazku.
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180

135

0 —-0.5 —1 —1.5 —2 —2.5
K

Obrazek 2.9: Pocet a poloha Cassiniho stavi. V zavislosti velikosti parametru x mohou exis-
tovat dva, tfi nebo ¢tyfi stacionarni stavy. Tyto body se nazyvaji Cassiniho stavy, Cy, Cy a Cs
jsou stabilni, C,4 je nestabilni. O spin-orbitalni rezonanci mluvime v piipadé, ze se pdl nachazi v
Cassiniho stavu 2, a navic |k| > k.. Konstanta k., zavisi pouze na sklonu I, ktery byl v p¥ipadé
zobrazeném na obrazku roven 30°.

0° 90° 180°
e [l

Obrazek 2.10: Grafické FeSeni rovnice (2.124)). Leva strana rovnice je oznacena ¢ernou pie-
ruSovanou Carou, prava strana ve tvaru ,,—sin (¢ + I)“ je oznacena ervenou barvou, modie je
pak oznalen prubéh funkce ,,—sin (e — I)“.
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o = 180°

e = 180°

Obrazek 2.11: Podoba fazového prostoru. Na obrazku jsou vykresleny kiivky konstantniho
Hamiltonidnu — € pro pfipad dvou stacionarnich (Cassiniho) stavii.
Parametry Hamiltonianu:

A =0.01, 2 = —100" /rok, P = 8.098 h, a = 2.4089 au, e = 0.142452, I = 50°.

e = 180°

Obrazek 2.12: Podoba fazového prostoru. Na obrazku jsou vykresleny kiivky konstantniho
Hamiltonidnu — € pro piipad ¢tyf stacionarnich (Cassiniho) stavi.

Parametry Hamiltonidnu:

A=04,0= —20" /rok, P = 8.098 h, a = 2.4089 au, e = 0.142452, T = 17°.
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3. Numericky integrator

V predchozi kapitole jsme odvodili Hamiltonian (2.98)), respektive Hamiltonovy
rovnice (2.91)) a (2.97) popisujici vyvoj sméru rotaéni osy:

H (X, ;1) = 2 X? —2CX + V1 — X2 (Asinty + Bcos), (3.1)

respektive rovnice

% =vV1—-X%?(—Acosy+ Bsinv), (3.2)

d X
ddt} —aX —2C — ﬁ = (Asinty + Bcosv), (3.3)

kde A, B a € byly definovany vztahy:

A=cosQ T —sinlsinQQ,
B =sinQ [ +sinlcosQ, (3.4)

I .
C =sin? =
sin” o
a «a bylo zavedeno vztahem

36w C-3A+B)
T 2a3ndw C '

(3.5)

Parametr «, ktery v Hamiltonianu vystupuje, je zavisly na excentricité e a vel-
ké poloose a. AvSak excentricita i velkd poloosa jsou obé funkcemi ¢asu. Stejné
tak Q, €, I a I zavisi na case. Vzhledem k tomu, Ze tuto zavislost nezname, nebo
ji neumime zapsat pomoci kombinace elementarnich funkci, nelze Hamiltonovy
rovnice TeSit. Nastésti zname hodnoty téchto parametri alespon v diskrétnich
bodech diky integratoru SWIFT, ktery umi efektivné resit Newtonovy pohybové
rovnice popisujici obézny pohyb asteroidu kolem Slunce i s pfispénim gravitac-
niho plisobeni planet. Pak ale potfebujeme rovnice a resit v téchto
diskrétnich bodech. Pro tento tcel by samoziejmé §lo pouzit jednoduchou Eule-
rovu integra¢ni metodu, avsak bylo by tieba volit velmi maly ¢asovy krok, protoze
chyba s ¢asem roste. Tato metoda se tedy jevi z hlediska presnosti nevhodna pro
casové skaly milionu let, pro které potifebujeme asteroid studovat, nehledé na vy-
pocetni ¢as. Proto budeme potiebovat vypocetné rychlou a dostateéné piresnou
integracni metodu. Breiter et al. popsali v [5] efektivni integra¢ni metodu, kterou
se pokusime na nésledujicich strankich stru¢né shrnout. Dané metoda je také v
podobé zdrojového kodu v jazyce Fortran k dispozici v dodatku [C]na strané [129]

16V této kapitole jsou pouzity prelozené ¢asti textu [5].
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3.1 Primé Lieovy—Poissonovy integratory

Na zékladé principt symplektické integraéni metody 1ze rozdélit Hamiltonian na
nékolik nezavislych c¢asti, které umime analyticky vyfesit. Vysledné feseni je pak
kombinaci jednotlivych prispévkii.

Budeme zde fesit dva mozné zptsoby rozdéleni Hamiltonianu — nejprve na
tii a poté na dvé ¢asti. Nejprve si ale upravme Hamiltonian pii zavedeni
vektoru v

V1 —X%siny x
v=| vV1—X2%cosv | =1y (3.6)
X z
a novych proménnych F a u tak, ze:
_ au) _ _
K(w) =H (v,u)+ E = 5~ + A(u)x + B(u)y — 2C(u)z + E = konst.,
(3.7)

kdeE] w = (v,E,u) = (z,y, 2, F,u). Zavedenim téchto novych souradnic jsme se
tedy zbavili ¢asové zavislosti Hamiltonidnu H. Nyni definujme Poissonovy zévorky

B g \"
. Il 3.8
(igh= oo (52 55)
kde J je matice ve tvaru
0O —2 y 0 O
z 0 —2x 0 O
J=| -y 2= 0 0 0 (3.9)
0 O 0 0 -1
0 0 0 1 0

Toto zavedenti stale spliuje Jacobiho identitu a stale plati, ze ,,”* je derivace podle
¢asu t jakozto nezavislé proménné. Pohybové rovnice lze pak jednoduse zapsat ve
tvaru

w = {w; X}, (3.10)
neboli
T 0O —z y 0 O A(u)
y z 0 —x 0 O B(u)
E 0 0 0 0 —1 1
U o 0 0 1 0 dagt  dAy, 4 dBy 24y
(3.11)

17Zména znadeni: v této kapitole budeme znakem w oznadovat vektor v pétirozmérném
prostoru oproti norméalnimu znaceni. Vektor v je dle zavedeni trojrozmérny. Obdobné i matice
J je matice 5 x 5 .
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a po jednotlivych slozkach
(3.12)

Upravme nyni Taylorav rozvoj w(t + 7):
w(t+7) fildnuwk f:lk& w(t) = exp [+ w(t). (3.13)
T) = —_— T = —T — —= eX T— . .
£ 1 dtk L1 arF PU @

Exponencialu v posledni rovnici oznac¢ujeme V.., coz je operator propagace v ¢ase,
kterym pisobime na w

w(t+7) =V, w(t). (3.14)

3.1.1 Rozdéleni Hamiltonianu na tri ¢asti

Hamiltonidn X rozdélme na t¥i ¢asti:

K(w) =Ko(E) + Ki(z,u) + Ka(v,u), (3.15)
kde
:JCO = E,
_ au) ,
g<:1 = 9 VAN (316)

1) Cast X,

Pohybové rovnice generované Hamiltonidnem K jsou pak

b =0,
E =0, (3.17)
=1

Propagaci v ¢ase vyjadiime pomoci operatoru V¥ .:

\IJO,T’U =,
Vo, E = E, (3.18)

Vo, u=1u+T.

Poznamenejme, ze zbyvajici ¢asti K; a Ky neobsahuji E, a tedy diky tvaru J bude
u konstantni.
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2) Cast K,

Cast K4 obsahuje jen jeden ¢len, ktery je imérny z2. Pohybové rovnice
w = {w;X;} (3.19)

budou popisovat rotaci kolem osy z s frekvenci az:

= oa(u)zy

= —a(u)zx
<=0 (3.20)
o _da(u) 22

B du 2
uw= 0.

Resenim téchto rovnic dostaneme operator pro propagaci v ¢ase pro vektor v:

cost siny 0
Uy,v=| —siny cosy 0 |w, (3.21)
0 0 1

kde 1) = a(u)z7. Operator pro casovy vyvoj je jednoduse
Uy u=u. (3.22)

Operator pro vyvoj energie nebudeme potiebovat.

3) Cast K,

Nyni ndm uz zbyvaji jen piispévky od Hamiltonianu K,. Pohybové rovnice lze
zapsat ve tvaru

0 —2C(u) —B(u)
v=| 2C(u) 0 Alu) | v=—w x v, (3.23)
B(u) —A(u) 0

kde w = (A, B,2C). Tato rovnice popisuje rotaci vektoru v kolem konstantniho
vektoru w. ReSenim téchto rovnic dostaneme operédtor pro propagaci v ¢ase pro
vektor v:

M

Vo v = —w, (3.24)
w
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kde slozky matice M jsou:
My = A*+ (BZ + 4@2) cos (wT),
My, = 2ABsin? <%> — 2Cwsin (wT) ,
M3 = —4AQC sin? <%> — Bwsin (wT),
My = 2ABsin? (%) + 2Cw sin (wT) ,
My = B + (A + 4€?) cos (w), (3.25)
Moz = —4BECsin? (%) + Aw sin (wT)
My, = —4ACsin? <%) + Bwsin (wr),
My = —4BCsin? (%) — Aw sin (wr),
My = 46 + (A2 + 32) cos (wT) ,

kde
w= VA2 + B2 +4C2. (3.26)
Pro E a @ plati vztahy:
. dw
E=—vp —
Y (3.27)
=0,

takze operator ¥ pro proménnou u bude mit tvar
Uy u=u. (3.28)

V pripadé, ze zname explicitni tvar jednotlivych ¢asti, mizeme aproximovat
feSeni rovnice (3.12)) pro krok od ¢ do t + h, sloZzenim vSech operatort propagace

<

'CU(t + h) = \1[27/1 @) \Ijl,h o \PO’hW(t) + O(hQ) (329)

3.1.2 Rozdéleni Hamiltonianu na dvé c¢asti

Rozdélme nyni K na dvé casti:
K =XK1 + Ko, (3.30)

kde

(3.31)
Koy = Auw)z + Bu)y —2C(u)z+ F =w(u) - v+ E.

Vzhledem ke tvaru K; bude mit operator ¥, stejny tvar jako v predchozi ¢asti.
Druha c¢ast Koy pak vede na rovnice

V=0 X w, (3.32)
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E=—v — (3.33)
U= (3.34)

Rovnice a nebo a vypadaji na prvni pohled podobné,
ale to co je déla rozdilnymi, je pravé posledni rovnice u=1.

Rovnice (3.32)) popisuje chovani vektoru e, ktery je v inercidlnim prostoru kon-
stantni, v novém neinercidlnim prostoru, kde e’ = v. Operator ¢asového vyvoje
pak vyjadiime:

\IIQO’T’U = MQO’U, (335)

kde My, je matice prechodu do inercidlniho vztazného systému v case t = u a
pak zpét do systému, ktery je spojen s drahou v case t + 7. Tedy

Mag = Ry (—1)Ry (1)) R5 (21 — Q0)Ry (—Io)Rs (), (3.36)

kde R;(¢) je matice otoceni kolem i-té osy o thel ¢ a

QO = Q('LI,),

Ql = Q(“’ + 7_)7

= 1), 50
[1 = I(U + 7').

Jak jsme nékolikrat zminili v minulé kapitole, je vyhodnéjsi pouzivat misto Keple-
rovych nesinguléarni elementy ¢, p. Pokud tedy misto €2y a [y pouzijeme ¢y a po,
za ()1 a I, vezmeme ¢; a pq, 1ze za pouziti matice

1—-2p%  2gqp 2p0
R(g,p) = 2p¢  1-2¢° —2¢9 |, (3.38)
—2pv 2q0 209% —1
kde ¥ = /1 — ¢* — p?, piepsat matici My do jednoduchého tvaru
My = [R(%,pl)]T R(qo,po)- (3.39)
Pro ¢as obdobné jako v pripadé rozdéleni na tii ¢ésti plati:

Voo, u=1u+T, (3.40)

¢imz mame Wy hotovﬂ Mizeme tedy zapsat propagaci vektoru w v ¢ase slo-
zenim operatori Wy a Woq:

w(t+h) =V, 0 Wy pw(t) + O(h?). (3.41)

187nalost vyvoje E opét neni pro nage ucely potieba.
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3.1.3 Leapfrogging

Integrac¢ni algoritmy prvniho radu, které byly popsany v predchozich ¢astech té-
to kapitoly maji vyhodu jen v tom, zZe pouzivaji oskula¢ni elementy s pevnym
integra¢nim krokem h. AvSak jejich nizka presnost je vétSinou nedostatecna. Na
druhou stranu integratory vyssich radu (t¥etiho a vyssi) pouzivaji zpétné mezi-
kroky, aby se zvysila jejich pfesnost, ¢imz se ale dopoustime vétsich kumulativ-
nich chyb zptsobenych zaokrouhlovanim. Dalsi jejich nevyhodou je, Ze potfebuji
nerovnomérné mapovani oskula¢nich elementti. Tyto nevyhody stoji zifejmé za
vysokym mnozstvim numerickych integratori, které pracuji na principu preska-
kovéani (leapfrogging), ktery je také znam jako Newtonova—Stromerova—Verletova
metoda. Tato metoda pouziva pouze dopfedné kroky s rovnomérné rozmisténymi
mezikroky, coz je pro nas piipad zvlasté vyhodné. Existuji samoziejmé i algoritmy
vyssich radu, které pracuji s rozdélenym Hamiltonianem, aniz by musely prové-
dét zpétné kroky, ale ty jsou omezeny konkrétnim tvarem Hamiltonianu. V nasem
pripadé by je bylo mozné pouzit v metodé pracujici s Hamiltonianem rozdélenym
na dvé ¢asti za predpokladu za << w nebo za >> w. Pro malé poruchy by bylo
mozné pouzit také symplektické korektory, a tim vylepsit metody prvniho fadu
nebo druhého radu.

Pro celkové jednodussi algoritmus a hlavné rovnomeérné integrac¢ni kroky pou-
zijeme zminény Newtoniv—Stromertuv—Verlettiv algoritmus. Tato metoda pouzité
na integrator Hamiltonianu slozeného ze t¥i ¢asti vede na

w(t +7) = Vo2 0 Wypsn 0 Wap 0 Wy 00 Woppw(t)+O(h) (3.42)

a obdobné pro dvoucastovy pripad:
w(t+7) =Wy /90 Wagp 0 Uy ppw(t) + O(R®). (3.43)
Druhou metodu jsme pouzili v programu Spin_dynamics_integrator, ktery je k

dispozici v dodatku [C] na strané [129, Mozné vysledky tohoto programu, lze najit
v dalgich kapitolach, kde jsou podrobné diskutovany jednotlivé asteroidy.
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4. Asteroid 20 Massalia — kompletni
analyza dat

V této kapitole se budeme podrobné zabyvat asteroidem 20 Massalia — zpracova-
nim dostupnych fotometrickych dat, jejich analyzou a néslednym urcenim sméru
rotacni osy a tvaru asteroidu. Nakonec probereme moznosti a podminky zachyceni
Massalie ve spin-orbitalni rezonanci s planetarni frekvenci sg.

Asteroid s poradovym ¢islem 20 byl objeven dvéma nazavislymi pozorovate-
li — 19. zari 1852 italskym astronomem Annibale de Gasparisem, ktery pozoro-
val v Neapoli, a o noc pozdéji francouzkym astronomem Jeanem Chacornacem
v Marseille. Po druhém z mést je pak tento asteroid pojmenovénE;]

Jde o asteroid spektralniho typu S ([9]), coz jsou bézné kamenné asteroidy
skladajici se z hofecnatych a Zelezitych silikati. S cetnosti 17 % jde o druhy
nejbéznejsi typ ve Sluneéni soustavé. Ve vnitini ¢asti hlavniho pasu jde dokonce
o dominantni spektralni typ. Druzice Hipparcos pozorovala blizky prilet Massalie
kolem asteroidu 44 Nysa v roce 1992, z ¢ehoz se J. Bangeovi [3] podarilo uré¢it
hmotnost a hustotu Massalie:

Mtass = (242 £0.41) - 107 M,

4.1
Priass = (2.67 £1.06) g/cm”. (4.1)

Dalsi parametry, které budou potieba ke studiu vyvoje rota¢ni osy, shrnuje
tabulka [4.1k

Velké poloosa  2.40851 au | Vlastni frekvence s —45.1161 ”/rok
Excentricita 0.142596 | Vlastni frekvence ¢ 40.8761 ”/rok
Sklon drahy 0.708°

Tabulka 4.1: 20 Massalia — parametry, prevzato z [2].

4.1 Fotometrickid data

Pro celkovou analyzu toho, zda se Massalia nachazi v rezonan¢nim stavu ¢i nikoli,
zejména k urceni parametru A a sméru rotacni osy, jsme pouzili metodu inverze
svételnych kiivek ziskanych fotometrickym pozorovanim. Tuto metodu vyvinuli
Kaasalainen a Torppa (|19] a [20]). Pouzili jsme svételné kiivky z [11], [17] a tii
jsem na jafe 2011 napozoroval sam. Celkem bylo pouzitelnych 33 svételnych kii-
vek pokryvajicich obdobi od 1955 do roku 2012. Na obréazku jsou zobrazeny
polohy Zemé modie a Massalie ¢erné — jednotlivé body oznacuji pozorovaci no-
ci, popfipadé skupinu pozorovacich noci v rozmezi nékolika tydnu. Prerusovanou
¢arou je pak spojena poloha Zemé a Massalie v danou pozorovaci noc.

Data Massalie potizena metodou diferenciélni fotometrie z ondfejovského 65¢cm
dalekohledu (observatof ¢. 557 dle IAUPY) jsou zobrazena na obrézku V té

19Jde o prepis nazvu tohoto mésta v fe¢tiné: Marseille — Maooalia.
2OInternational Astronomical Union = Mezinarodni Astronomicka Unie
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Obrazek 4.1: Geometrie pozorovani. Ve stfedu obrézku lezi Slunce, modrymi kiizky je ozna-
¢ena poloha Zemé a Cernymi poloha Massalie. Cernou pferuSovanou carou je pak vyznacena
poloha obou téles v danou pozorovaci noc.

dobé méla Massalia jasnost kolem 10 mag ve viditelné ¢ésti spektra, coz je pro
takto velky dalekohled prilis jasny objekt. Z toho divodu se musely potizovat
extrémné kratké expozice — priblizné péti sekundové — aby nedoslo k saturaci
jednotlivych pixeli CCD kamery a aby byla zachovana linearni zavislost signalu
na poc¢tu dopadajicich fotonu. Takto se vzdy udélala kratka série jednou za ¢tvrt
hodiny a zbytek ¢asu se pozorovala jind planetka (coz je dobfe vidét na obrazku
4.2). Dalsim problémem pii pozorovani byla pfilis fidka hvézdna pole, kterymi
se Massalia pohybovala. To by u ,normélni“ planetky nevadilo ba naopak, ale
u takto jasného objektu jsme potiebovali alespon srovnatelné jasnou hvézdu, kte-
rou bychom pii zpracovani pouzili jako srovnévaci hvézdu. Proto také nékteré
dny, a¢ by byly jinak vyborné pozorovaci podminky, neslo Massalii pozorovat. Na
obrazku [4.4] je vyhledavaci mapka pro noc z 3. na 4. kvétna 2011. Je na ni dobfe
vidét, jak je Massalia jasnéjsi, nez naprosté vétsina hvézd v okoli. Uhlové rozmé-
ry mapky odpovidaji zornému poli CCD ¢ipu, ktery je v ohnisku ondfejovského
65cm dalekohledu.

V tabulce jsou uvedeny vSechny noci, ze kterych pochézi nova data, ktera
zatim nebyla v modelu pouzita.
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Rok Datum Jasnost [mag] Faze [°|] Eklip. délka [°] Eklip. sitka [°]

2011 18.4. 9.9 16.5 181.96 —0.27
2011 1.5. 10.2 204 187.61 —0.23
2011 3.5. 10.3 20.9 188.17 —0.22
2012 20.3. 11.8 20.8 263.11 0.59
2012 24.3. 11.8 21.07 263.93 0.60
2012 25.3. 11.8 21.12 264.13 0.60
2012 10.4. 11.6 21.47 267.38 0.62
2012 11.4. 11.6 21.46 267.58 0.62
2012 16.5. 11.1 17.84 274.63 0.66
2012 19.5. 11.0 17.42 275.23 0.66
2012 21.5. 11.0 16.73 275.63 0.66
2012 22.5. 11.0 16.49 275.83 0.66
2012 27.5. 10.9 15.19 276.83 0.67
2012 29.5. 10.8 14.62 277.24 0.67
2012 30.5. 10.8 14.33 277.44 0.67
2012 31.5. 10.8 14.03 277.64 0.67
2012 7.7. 10.0 0.65 285.04 0.69

Tabulka 4.2: Pozorovani Massalie. Na jafe 2011 byla Massalia pozorovana v Ondfejové na 65cm
dalekohledu. Ostatni pozorovani provedl David Higgins na observatori Hunters Hill v Australii.
Jasnost je udavana ve viditelné oblasti spektra. Soufadnice plati pro 20:00 UT daného dne.
Féaze je thel mezi Sluncem asteroidem a pozorovatelem.
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Obrazek 4.2: Na obrazku jsou zobrazeny vSechny tii svételné kiivky pozorované v Ondfejové
na jaie 2011. Jednotlivé body jsou od sebe ¢asové vzdaleny priblizné 8 s.
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Svételné krivky namérené D. Higginsem
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Obrazek 4.3: Na obrazku jsou tfi vybrané svételné kiivky, které napozoroval na jare 2012
D. Higgins v Australii.
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Obrazek 4.4: Vyhledavaci mapka pro pozorovani asteroidu Massalia v noci z 3. na 4. kvétna

2011. Pfevzato z [I].
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4.2 Hledani rotac¢ni periody

Po shromazdeéni vsech dostupnych svételnych kiivek je tfeba urcit pfesnou sideric-
kou rotac¢ni perioduEr] K tomu je potieba znéat geometrii usporadani pozorovatele
(respektive Zemé) a Massalie vii¢i Slunci®] Také je tieba pocitat s kone¢nou rych-
losti svétla a opravit pozorovatelem métreny ¢as o dobu letu svétla od asteroidu
k pozorovateli. Program periodscan, ktery je dostupny ke stazeni ze stranek [11],
pak pracuje tak, zZe pro kazdou zkoumanou periodu zkusi Sest smérti rotacni osy,
které jsou uvedeny v tabulce [4.3]

/\ini [O] 6ini [O]
1 0 0
2 180 0
3 90 60
4 240 60
3 90 —60
6 240 —60

Tabulka 4.3: Vychozi po¢atecni poly, ze kterych program periodscan zkousi pro danou peri-
odu najit nejlepsi feSeni rota¢niho pélu a tvaru.

Poté se program zménou velikosti jednotlivych plosek snazi dosdhnout co nejlepsi
shody syntetické a namérené svételné kiivky. Nejlepsi shodu pro danou periodu
program zaznamena spolu s RMY%| respektive x?2.

Pro x? modelu plati:
4 N\ 2
) AN 4O
2 o c
> (4L

[¢]

kde L((f) a Lgi) jsou pozorované a modelové jasnosti celé i-té svételné kiivky, které
jsou normalizované prumérnymi hodnotami f((f) a fﬁz) opét pres i-tou krivku.
Hodnotu RMS pak spoc¢teme jednoduse
X (4.3)
RMS = ¢/ ==, .
N
kde N je pocet namérenych bodii.

Postup, kdy hleddme co nejlepsi shodu pro dané poc¢ateéni podminky, se opa-
kuje, dokud program neprohledé cely interval period, ktery uzivatel zvolil ve
vstupnim souboru. Pokud jsme zvolili interval zkoumanych period v okoli skutec-
né hodnoty, mize vysledek vypadat podobné jako na obrazku [4.5] kde je zobrazen
vysledek periodscanu pro Massalii.

Tato faze zabere nejvice vypocetniho ¢asu — naptiklad v pfipadé Massalie byl
zkoumany interval dlouhy jen 12 minut, pfesto vypocet trval nékolik dni. v pii-
padg, Ze jsou k dispozici jen Fidké fotometricka data (naptiklad z astrometrickych

21Gidericks perioda je doba potiebna k otodeni asteroidu o 27 vzhledem k vzdalenym
hvézdam. Naproti tomu synodickd perioda je definovand vzhledem k pozorovateli, a je tedy
ovlivnéna pohybem Zemé.

22Jako vstup se v programu periodscan ve skutenosti pouZivaji polohy Zemé a Slunce
v soufadnicich, v jejichz pocatku lezi zkoumany asteroid.

23Root Mean Square = St¥edni kvadraticka odchylka.
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20 Massalia

8.00 8.05 8.10 8.15
P |h]

Obrazek 4.5: Prubéh 2 v zéavislosti na siderické rota¢ni periodé Massalie. Je vidét jasné
minimum v malém okoli periody P = 8.0975 h.

prehlidek), musi se prozkoumat fadové delsi interval — az 100 hodin — pak ale
vypocet muze trvat i mésice!

V nasem piipadé jsme dostali dvé periody s podobnou hodnotou x?2, které
vsak lezi tak blizko vedle sebe, Ze ptijde o jedno a totéz minimum:

P [h] RMS e
8.097588 0.013757 0.339141
8.097590 0.014438 0.373539

Tabulka 4.4: Dva riizné vysledky periodscanu — jedna se o totéZ globalni minimum x?, do
kterého vsak jeden z poli (popf. oba dva) nestadily dokonvergovat.

Ptesnost urceni siderické periody odpovida zhruba

1 P
AP~ —— (4.4)
20 tmax - tmin

kde tnax @ tmin jsou okamziky, kdy byl asteroid pozorovan naposled a kdy po-
prvé. Pokud bychom zkoumali jemné zévislost x?(P), zjistili bychom, Ze se x?
periodicky méni a jednotliva minima jsou od sebe vzdaleny o pfiblizné:

1 P?
AP~ ——o—— (4.5)
2 Zfmax - tmin
z ¢ehoz pro periodu Massalie P = 8.1 h a t,, — tmin = 57 let snadno spocteme
AP =6.7-10"°h. (4.6)
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Avsak rozdil nalezenych period v tabulce je pouze fadu 107° takze z této
tuvahy mizeme usuzovat, ze se nachazime stale ve stejném minimu

4.3 Hledani poli a urceni tvaru

P1i hledéni rotacnich poéla se postupuje obdobné, jako tomu bylo v pfipadé rotac-
ni periody — s tim rozdilem, Ze periodu jiz zname z programu periodscan a nyni
ji pouzijeme jako pocate¢ni hodnotu, kterou dale optimalizujeme (pro hledani
pola jsme pouzili P = 8.097588 h). Zkoumané vychozi poly rozsifime z Sesti na
nékolik desitek az stovek[] V pifpadé Massalie testovanych sméri bylo dokon-
ce 1666. v horni poloviné obrazku jsou vidét vychozi sméry, které byly pii
hledani pouzity. Z kazdého takového sméru se pak program snazi dokonvergovat
k co nejlepsimu teseni. Vysledek po konvergenci je zobrazen na spodni poloviné
obrazku Barevné jsou oznacena mista kde se shlukovaly poly po konvergenci.
Tim, ze pfi uréeni sméru osy nema odchylka nékolika stupnu zadny vliv, byly za
totéz reseni povazovany vsechny vysledné sméry, které byly v 30 stupnovém okoli

A¢ na ,jizni“ polokouli skoncilo nezanedbatelné mnozstvi feSeni, nebere se
zadny z nich jako skutecny smér rota¢ni osy Massalie v potaz. To je dano tim, Ze
vSechny tyto sméry maji mnohem horsi shodu s pozorovanymi daty, nez je tomu
u FeSeni na severni polokouli. Napiiklad rotacni osa, ktera by mitila presné do jiz-
niho p6lu ma x? = 1.59, oproti tomu kdyby mifila do pélu severniho x? = 0.36!
Pravdépodobné zde budou lezet ruzna lokalni minima, ze kterych se vSak pro-
gram neumi pii hledani dostat, a proto ani velky pocet konvergenc¢nich kroku
v tomto pripadé nepomohl. Toto je disledek pouziti gradientni metody, ktera ty-
picky konverguje do nejblizsiho lokdlniho minima, a proto se musi testovat rizné
pocateéni hodnoty parametrii.

24Pouzit byl program pole_search od Josefa Durecha.
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Vychozi a konecné sméry rotacni osy
B =90°

8= —90°

Obrazek 4.6: Na horni poloving obrazku jsou teckami oznaceny sméry rotacnich pola, které
slouzily jako pocatecni smér, ze kterého program pole_search vychazel pii hledéni nejlepstho
feSeni. Na spodnim obrazku jsou pak vidét vysledné sméry rotacnich poli po konvergenci.
Barevnymi body jsou pak oznafeny sméry s nejlep§im FeSenim (vyrazné nizsf x? néz ostatni
body).
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Pro ziskdni modelové svételné kiivky a konvexniho tvaru asteroidu, ktery je
definovan vrcholy (Npoints) @ jednotlivymi trojihelniky (Na), se nakonec pouziji
postupné programy: convexinv, minkowski a nakonec standardtri — vSechny
dostupné v baliku programu, ktery lze stdhnout na strankach [I1]. Tvary vSech
¢tyf modeli jsou vyobrazeny na obrazku [4.8 Kazdy modelovy asteroid je zobra-
zen ze ti{ pohledi — prvni dva od rovniku a posledni od poélu.

Celou dobu nés zajimal smér rota¢niho polu a parametr A, ktery prakticky
nelze jinou metodou ziskat. Pro pfipomenuti jsme jej definovali vztahem

C—1(A+B)

—=, (4.7)

A —

kde A, B, C jsou momenty tenzoru setrvac¢nosti. Ty snadno uréime metodou po-
psanou v [10]. Pro tento el jsme méli pfipraveny program Tenzor setrvalnosti
ktery byl naprogramovan podle zminéného ¢lanku. Vysledky pro vSechny ¢tyti
modely shrnuje tabulka 4.5

P [h] X2 A [O] ﬂ [o] A 6 [O] = Npoints NA
8.097588 0.013288 306.5 76.0 0.11 87 1.086 1014 2024
8.097588 0.013301 125.1 73.3 0.07 41 1.004 1012 2020
8.097589 0.013821 176.4 50.4 0.31 3 1.001 1006 2008
8.097590 0.013850 3574 516 032 3 1.001 1012 2020

Tabulka 4.5: 20 Massalia — vysledky programi pole_search, inertia od Josefa Hanuse
a Tenzor setrvalnosti — vice o programu v dodatku P je sidericki rota¢ni perioda, x?
je definovany vztahem , A a [ jsou ekliptikalni délka a Sitka, A je definovana vztahem
, ¢ je thel, ktery svira rotacni osa a nejdelsi osa tenzoru setrvacnosti, = = C/I33 a nakonec
Npoints & Na oznacuji pocet bodil a trojihelniki, ze kterych je dany model slozen.

V predchozi tabulce byl nové zaveden thel &, ktery svira osa s nejvétsim mo-
mentem tenzoru setrvacnosti s rota¢ni osou. Parametr = je definovan jako po-
mér C'/ 133, kde I33 je maximalni slozka nediagonalizovaného tenzoru setrvacénosti
urceni toho, zda se jedna o redlny fyzikalni model, nebo jde jen o matematické
feSeni, které v praxi nenastane. v teoretickém tuvodu kapitoly [2| jsme predpokla-
dali rotaci kolem hlavni osy tenzoru setrvacnosti — tj. = by mél byt bh’zky@ 1. To
ze asteroid rotuje v zakladnim stavu lze poznat ze svételnych kiivek z nékolika
po sobé jdoucich noci. V pripadé excitované rotace bychom v kiivkach pozorovali
vice periodickych slozek, nejen jednu zakladni nebo vyssi harmonické frekvence.

Kaasalainen et al. v [21] ur¢il rotacni poly a tvary 20 asteroidi — véetné Massa-
lie. Urcili dvé mozna fyzikalni feSeni polu a tvaru Massalie. Tato feSeni se shoduji
s tfetim a ¢tvrtym polem v tabulce [4.5] Pokud jim pii analyze vysly néjaka jina
feSeni, tak Slo pouze o matematicka feSeni, ktera vSak nemaji fyzikalni opodstat-
néni. My jsme pouzili stejné kiivky jako Kaasalainen, avSsak po pridani novych
svételnych krivek z let 2011 a 2012 a po provedené analyze, nam vychazi jako
mozné fyzikalni feseni navic i druhy pol (25 = 1.004). To je uz samo o sobé dosti

250Obdobné by mél byt i & blizky 0°, ale u asteroidii s ,,pravidelnym* tvarem se muze & rychle
ménit pfi malych deformaci tvaru, a proto nelze na jeho hodnotu stoprocentné spoléhat jako
na ukazatel ,realnosti modelu.
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podezielé, ze by se po pridani novych dat nezuzil okruh moznych feseni, ale nao-
pak se nejistota jesté zvétsila. Bude zde zfejmé potieba jesté hlubsi analyza dat
(popfipadé nova méfeni), abychom mohli né&jaké feseni vyloucit. V dalsi analyze
se zaméiime pouze na tieti a ¢tvrty pol, které podobné urcil i Kaasalainen.

Nyn{ je zfejmé barevné oznaceni poli na obrazku [4.6] - Cervené oznacené jsou
prvni dva poly s nefyzikdlnim tvarem (dle Kaasalainena [21]), zatimco realné
feSeni davaji modie oznacené poly.

Predpoklad o rotaci v zakladnim stavu lze oduvodnit podobou svételnych
krivek. Otazkou je pro¢ jsme hned v tvodu takovy stav predpokladali? Jak Burns
a Safronov odvodili v [6] (a Harris v [I4] na né navazal), 1ze dobu 7', za kterou
se asteroid dostane z excitovaného stavu zpét do zakladniho, kdy rotuje kolem
nejdelsi osy tenzoru setrvacnosti, odhadnout za vzorce

P3
T @Y
V této rovnici pak P oznacuje rota¢ni periodu v hodinach, D je stfedni prameér
asteroidu v kilometrech a € je konstanta blizka 17, 7" pak vychazi v miliardach

let. Pokud do predchoziho vzorce dosadime znamé hodnoty Massalie: P = 8.097
h a D = 150 km, dostavame:

T (4.8)

Thtass = 4800 let. (4.9)

Tato doba je ovSsem o pét rfadi kratsi nez cas, ktery uplynul od posledni udalosti,
ktera mohla rotaci Massalie vyexcitovat — a sice vznik rodiny Massalia pred 150
az 200 miliony lety, coz bylo dokdzadno numerickymi simulacemi, jejichz vysledky
publikovali Vokrouhlicky et al. v [39].

Obrazek 4.7: Srovnani starého (horni) a nového (spodni) modelového tvaru. rotaéni osy obou
modelt mi¥i (v ramci chyby) stejnym smérem.

Na obrazku [4.7)je vidét srovnani modelovych tvart, které odpovidaji ¢tvrtému
polu v tabulce pfed a po pridani novych dat z let 2011 a 2012. Je ziejmé
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celkové zlepSeni modelu, ktery uz neni tak ,zubaty“ a celkové vypada realné&ji. A
na obrazku [4.8] jsou pak zobrazeny modelové tvary pro vSechny Ctyfi feSeni, které
nam vysly.

Obrazek 4.8: Na obrazku jsou zobrazeny ¢tyii modely, které odpovidaji ¢tyfem polim, které
jsme nasli pomoci opakované konvergence s riznymi pocateénimi podminkami. Kazdy model je
zobrazen t¥ikrat — prvni dva pohledy jsou od rovniku asteroidu a posledni smérem od poélu.
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4.4 Vyvoj drahy a Fourierova spektralni analyza

Do Hamiltonidnu ([2.112)):
H (X', p) = %DC’Q —Qcos T X'+ Qsin [V1 — X2 cos (4.10)

vstupuje kromé rotac¢ni slozky pohybu — obliquity a precesniho thlu (respektive
X" a @) — také orbitalni ¢ast: I, a(a(t),e(t)). Z tohoto diavodu potiebujeme pro fe-
Seni vyvoje rotacni osy znat i vyvoj orbitalnich elementt — zejména pak a, e, I, §2.
Nagtésti existuje sofistikovany balik programi SWIFTP] ktery je optimalizovany
pro TeSeni pohybovych rovnic téles v poli Slunce a ostatnich planet. Cely balik,
veetné dokumentace, je ke stazeni ze stranek [25].

Integraci jsme spustili pro testovaci ¢astici, ktera meéla stejnou pocatecni po-
lohu a rychlost jako Massalia ve zvoleném okamziku. Gravita¢ni pole bylo genero-
vano Sluncem a osmi planetami — polohy, rychlosti a hmotnosti opét odpovidaly
skuteénym télesim. Pohyb Massalie jsme sledovali po dobu deseti miliont let s
integra¢nim krokem 5 dni a hodnoty jsme vypisovali po 50 letech. Vysledky pro
vybrané elementy jsou zobrazeny na obrazcich .9 a

20 Massalia

300 | |
5 200 |
C
100 F
0 I 1 1
0 200 200 400
t -10% [roky] t -10% [roky]
0.03 "
2 0.00 .

-0.03

-0.03 0.00 0.03
q

Obrazek 4.9: Vyvoj orbitalnich elementi sklonu I a délky vystupného uzlu 2 asteroidu 20
Massalia za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referen¢ni rovina, vidi které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla rovina ekliptiky.

Pro pfipomenuti — nesingularni proménné ¢ a p jsme definovali vztahem:

1 1
q +1p =sin Eem = sin 5 [cos Q +1sin ()] . (4.11)

26GWIFT — a solar system integration software package.
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Obrazek 4.10: Vyvoj orbitalnich elementt velké poloosy a a excentricity e asteroidu 20 Massa-
lia za prvnich 100 a 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let.

V kapitole 2 byl na piikladu Massalie ukdzan rozdil prabéhu (singularnich)
Keplerovych elementi — délky vystupného uzlu €2 a sklonu I s ¢asem. Ukazali
jsme, ze na zvolenych ¢asovych intervalech Massalia neprodélava zadné drama-
tické zmény a ze ob¢asny rychly priubéh Q(t) je ¢isté dusledkem volby referen¢niho
systému, respektive singularity Keplerovych elementt pro ptipady s nizkym sklo-
nem /. V Laplaceové invariantnim systému se draha pomalu stacela v inercialnim
prostoru a sklon kmital v malém rozpéti kolem stfedni hodnoty. Na obrazku
je pak vidét vyvoj velké poloosy a a excentricity e. AZ na ojedinélé rychlé narusty
a poklesy, je velkd poloosa po vétsinu ¢asu zhruba konstantni. Prestoze excent-
ricita e se relativné rychle méni, nedostava se k extrémnim hodnotam a drzi se
kolem 0.16. Ctenar by si mohl myslet, ze takto velké zmény musi mit velky dopad
na model, ktery jsme odvodili v kapitole o precesi, ale excentricita e vystupuje
v rovnicich pouze jako v/1 — €2, a proto maji jeji zmény jen maly efekt.

Colombiiv model je platny za predpokladu konstantniho sklonu drahy vi-
¢ referen¢ni roviné a rovnomérného staceni drahy v inercidlnim prostoru. Sklon
Massalie sice neni v ¢ase konstantni, ale malé zmény zptisobi to, ze vyvoj Massalie
nebude ve fazovém prostoru probihat po izolinii Hamiltonianu, ale bude kolem
ni oscilovat. Staceni drahy v prostoru také bohuzel rovnomérné neni. Z toho-
to davodu jsme pouZili aproximaci rozkladem do Fourierovych fad (respektive
epicyklickou aproximaci)E]:

N
sin gem =q+p= Z Ajetvitten) (4.12)
j=1
¢imz ,,obejdeme” nelinearni zavislost Q(t). V kazdém ¢lenu rozvoje jsou pak spl-
nény predpoklady Colombova modelu. Vlastné to znamena, ze vyvoj rotacni osy
nebudeme studovat v systému spojeném s asteroidem, ale v systému, ktery se
sta¢i (vadi inercidlnimu) s frekvenci v;.

277 technickych duvodi je vyhodnéjsi Fourierovu analyzu délat v soufadném systému spo-
jeném s Laplaceovou rovinou. Nizkofrekvencni spektralni ¢ary nejsou v tomto systému tolik
zaSumélé a program je snaze najde a odfiltruje. Pfi pfechodu do ekliptikdlniho systému se
zméni pouze thel ¢;, a to o piiblizné 17.4°. Amplitudy A; i frekvence v; budou stejné.
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Obrazek 4.11: Aproximaci elementi g + p ve tvaru (4.12) si lze také snadnéji predstavit
pomoci grafického znazornéni. Jde vlastné o epicyklickou aproximaci, kdy se vSechny privodice
otaceji s frekvenci v;.

Na obrazku jsou vidét v grafickém provedeni prvni tii ¢leny Fourierova
rozvoje q + 1p. Je vidét v porovnani s obrazkem 7e tato aproximace je pro
nas problém zcela prirozena.

Na nage data (vystup z integratoru SWIFT) jsme pouzili zcela obecnou meto-
du vypoctu diskrétni Fourierovy transformace popsanou Ferrazem-Mellem v [13].
Tato metoda na rozdil od rychlé Fourierovy transformace neklade pozadavek na
pevny ¢asovy rozestup analyzovanych dat, ani neni potieba mit 2%V bodi. Na dru-
hou stranu cena za tuto obecnost je vyvazena del$im vypocetnim cCasem, ktery
pii jemném frekvenénim déleni dosahoval nékolika hodin.

V principu tato metoda funguje tak, ze zkoumanymi daty proklada funkce ve
tvaru:

f(t) = co + ¢y sin(vt) + o cos(vt) (4.13)

a metodou nejmensich ¢tvercti hleda nejlepsi konstanty co,c; a co pro danou
frekvenci. Timto zptusobem program urcéi tyto konstanty pro vSechny zkouma-
né frekvence, a zaroven s tim hleda spektralni ¢aru s nejvétsi amplitudou. Poté
co prozkoumé cely zadany frekven¢ni interval, odfiltruje program z analyzova-
nych dat signal, ktery odpovida frekvenci s nejvétsi amplitudou, a celé hledani
se opakuje na opravenych datech do té doby, nez je nalezen pozadovany pocet
spektralnich ¢ar. V tabulce [4.6] jsou vysledky Fourierova rozkladu pro prvnich 10
¢lent rozvoje. Dominantni jsou frekvence s — vlastni frekvence staceni vystupného
uzlu a sg, coz je vnucena frekvence shodna s frekvenci staceni vystupného uzlu
Saturnu@. Jako kontrolu spravného chodu programu lze srovnat hodnotu vlastni

28Tato frekvence je uréena stavbou celé Sluneéni soustavy a vyskytuje se tak ve spektrech
i dalsich planet.
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J A; ;] v;["/rok]
1 0.01240189 221.080879 -45.10422985
2 0.00662220 289.677883 -26.34786653
3 0.00059284  7.262683 -0.69282440
4 0.00051051 123.930940 -2.99335124
5 0.00041736 50.553873  -57.73020625
6 0.00038744 211.215643 -32.47776293
7 0.00033070 339.751697 126.84621961
8 0.00028828 297.363296 -38.97272644
9 0.00016521 264.914607 -17.74135459
10 0.00011053 271.395241 108.08963596

Tabulka 4.6: 20 Massalia — spektréalni rozklad ¢ 4 2p. Referenénim systémem byl v tomto
pripadé Laplacetuv invariantni systém, a to z numerickych davodu — v pripadé, Ze se pouZije
ekliptikalni systém, tak pouzity program mé problém s nizkofrekvenénimi Garami — v3 a vy,
které jsou vice zaSumélé a nedokaZe je pak dobie odfiltrovat.

frekvence s uvedenou v tabulce a frekvenci v; spoc¢tenou nasim programem.
Pozitivni zpétnou vazbou je pro nas fakt, ze amplitudy A; rychle klesaji, a tedy
ze aproximace Fourierovymi fadami byla opravnéna.

Na obrazku je vidét prubéh amplitudy s frekvenci. Jak je vidét, ze spek-
tralni ¢ary nejsou dokonale ostré. To se projevi hlavné pii rozvoji do vyssich
radu, kdy po odfiltrovani frekvence zbyde v datech jeji reziduum. Pfi rozvoji do
priblizné 10. fadu se vsak tyto rezidua neprojevi. Pojmenovani ¢ar na obrazku
souvisi s ptivodem c¢ary. Nucené planetarni frekvence jsou oznaceny ¢islem, které
prislusi dané planeté (viz tabulka [4.7). Vlastni frekvence, které jsou uréené polo-
hou asteroidu ve Slune¢ni soustavé jsou oznaceny pismeny s a g. Spektralni ¢ary,
které jsou kombinaci néjakych zakladnich frekvenci, jsou oznaceny prislusnym
popiskem. Naptiklad ¢ara s — (g — gﬁ)“@ je kombinaci vlastni frekvence sta-
¢eni pericentra, nucené frekvence staceni pericentra Saturnu a nucené frekvence
stac¢eni vystupného uzlu Saturnu.

Hodnoty planetarnich frekvenci uvedené v tabulce jsou prevzaty z Laska-
rovy prace [24].

Tyto frekvence bychom také mohli ziskat tak, Zze bychom stejnou spektralni
analyzu provedli pro kazdou planetu. Na obréazcich[4.13|a[4.14]je ukazan spektralni
rozkladm q + p Jupiteru a Saturnu. Na obou dvou spektrech je vidét dominant-
ni frekvence sg = —26.347 " /rok. Frekvence a amplitudy lze porovnat s tudaji
v Laskarové ¢lanku [24]. Faze se 1isi o konstantu ~ 17°, coZ je zpiisobeno tim, Ze
Laskar provadél frekvenéni analyzu v ekliptikidlnim systému. Tradi¢né se frekven-
ce s5 voli nulova, coz odpovida partikularnimu feseni Lagrangeovych planetarnich
rovnic, které pak popisuje koplanarni pripad celé soustavy.

Dalsi spektra jsou uvedena v kapitole [5| a také v obrazové piiloze [A] na strané
[101] U vsech spekter jsou nejsilngjsi vlastni frekvence s a nucené frekvence sg.

Ve veiv s

,slabymi® ¢arami jsou zrcadlové ¢ary s+ (g — gg), které maji podobnou intenzitu.

Frekvence g— gg se v literatuie oznacuje symbolem vg. Jde o sekularni rezonanci, ktera hraje
dilezitou roli v dynamice asteroidii ve vnitini ¢asti hlavniho pasu. Z divodu mozné zamény s
frekvenci ziskanou Fourierovym rozkladem ji budeme v textu znagit 7, popiipadé Ig, nebo €.

39Soufadny systém byl opét spojen s Laplaceovou rovinou.
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Obrazek 4.12: Spektralni rozklad nesingularnich elementi g+ p pro Massalii. Hodnoty plane-
tarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [I.7] Vlastni frekvence sta¢ent vystupného uzlu
a pericentra je v piipadé Massalie: s = —45.1 " /rok a g = 40.9 ' /rok.

n sy /rok]  gn["/rok]
Merkur 1 -5.6043 5.5689
Venuse 2 -7.0530 7.4555
Zemé 3 -18.8499  17.3769
Mars 4 -17.7614  17.9217
Jupiter 5 0.0000 4.2489
Saturn 6 -26.3300  28.2344
Uran 7 -2.98H64 3.0695
Neptun 8  -0.6917 0.6669

Tabulka 4.7: Planetarni frekvence uréené Laskarem [24]. Hodnota frekvence s5 je tradi¢né vole-
na nulova, coz odpovida v Lagrangeové-Laplaceové planetarni teorii koplanarnimu FeSeni. Hod-
noty jednotlivych frekvenci jsou uréené konfiguraci Sluneéni soustavy. Pro jinak , poskladany*
systém by i planetarni frekvence mély jiné hodnoty.
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Obrazek 4.13: Spektralni rozklad nesingularnich elementii ¢ + #p pro Jupiter. Dominantni
frekvenci je sg, jejiz hodnota je uréena stavbou celého planetarniho systému, a proto ji lze najit
i u ostatnich planet — napf. Saturn.
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Obrazek 4.14: Spektralni rozklad nesingulérnich elementt ¢ + #p pro Saturn.
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4.5 Podminky Cassiniho stavu 2

Rezonan¢ni stavy budeme hledat v systému, ktery se rovnomérné staci v inerci-
alnim prostoru s frekvenci sg, a ktery s inercidlnim svira konstantni thel:

I = 2arcsin Ay = 0.76°.

Jak jsme ukézali v predchozich ¢astech, existuji v pripadé Massalie dvé moz-
na teSeni polu, mezi kterymi nejsme schopni jen na zakladé dat, kterd méame
k dispozici, rozhodnout, které je to skutecné feéeni.[ﬂ

Bohuzel pouze teSeni 4 z tabulky by mohlo byt za ur¢itych podminek
v Cassiniho rezonan¢nim stavu 2. Na obréazku jsou vyznaceny polohy obou
pola ve fazovém prostoru a izokiivky Hamiltonidnu (4.10) pro A = 0.25.

Je vidét, ze pouze jeden pol lezi v rezonancéni oblasti, zatimco druhy bude
volné precedovat. Na obou ¢astech obrazku jsou vykresleny stejné izokfivky pou-
ze pokazdé v jiné projekci. Jak bude vidét na dalSich obrazcich, pokud budeme
zvySovat parametr A (pro pripomenuti podle konvexniho modelu vychéazi A do-
konce 0.32) tak se rezonanéni oblast bude posouvat smérem k rovniku (e = 90°)
— takZe pii specidlni volbé A by oba poly mohly lezet v rezonancni oblasti. I
kdyby takto nastavené podminky byly realné, tak by Massalia pravdépodobné
opakované vstupovala a opoustéla rezonan¢ni oblast kviili oscilaci sklonu.

Na dalsim obrazku [£.16] je pfipad Massalie pro A = 0.27. Je vidét, ze v tomto
piipadé by opét jeden pol byl bezpeéné v rezonanéni zoné a druhy by do ni mohl
kratkodobé vstupovat.

A nakonec na obrazku je vidét kriticky pripad (A = 0.30), kdy se i
¢tvrty pol zac¢ina nachézet mimo rezonancni oblast, popripadé se pak Massalia
bude stridavé nachéazet jednou v Cassiniho stavu 2 a podruhé nikoli.

V tabulce je u ¢tvrtého modelu uvedeno A = 0.32, coz by dle predchozich
radki meélo vylucovat rezonanéni stav pro oba dva modely. Jak bylo také receno,
parametr A je zatizen nejvétsi chybou. Uvazme, Ze jsme jej ziskali pomoci konvex-
niho modelu, ktery tedy neuvazuje rizné adoli nebo kratery na povrchu asteroidt,
a k tomu navic ani nevime nic o vnitini struktute. Pfi vypoctech jsme se omezili
pouze na predpoklad homogenniho rozlozeni hustoty. Jak ukazeme v kapitole [§]
na srovnani modelu a skutecénych tvart nékolika asteroidii, muze se skutecné A
od modelového velmi lisit. Proto nase uvahy o tom, zda Massalia lezi v rezonan-
¢nim stavu ¢i nikoliv, nebyly zbytecné, protoze pro relativné velky interval A se
Massalia mitize trvale v rezonanci nachézet a pro dalsi okrajové intervaly se do
rezonance miize alespon cas od Casu dostat.

31Dalgim moZnym polem, ktery nové vysel oproti piedchozi analyze, se nebudeme zabyvat.
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Obrazek 4.15: Poloha tfetiho a ¢tvrtého polu v tabulce ve fazovém prostoru ve dvou
ruznych projekcich. Soufadny systém se stac¢i v inercidlnim prostoru s frekvenci sg. Kiivky
konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.25.
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cos ¢
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Obrazek 4.16: Poloha tfetiho a ¢tvrtého polu v tabulce ve fazovém prostoru ve dvou
ruznych projekcich. Soufadny systém se stac¢i v inercidlnim prostoru s frekvenci sg. Kiivky
konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.27.

60



0.9

W
3
0.6 - i
05 1 1 1 1 1 1 1
-150  -100 -50 0 50 100 150
S ) S S S ——— o = 180°

e = 180°

Obrazek 4.17: Poloha tfetiho a ¢tvrtého poélu v tabulce ve fazovém prostoru ve dvou
ruznych projekcich. Soutfadny systém se stac¢i v inercidlnim prostoru s frekvenci sg. Kiivky
konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.30.
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Prozatim jsme probirali pouze poc¢ateéni podminky, ale nevime, jak moc bude
systém zavisly na zménéch sklonu drahy I a jak to ovlivni cely model. Ke studiu
vyvoje rotacni osy jsme pouzili program Spin_dynamics_integrator, ktery je
dispozici v priloze [C] na strané [I29] Integrator funguje na principech struéné
popsanych v kapitole 3] Vypocetni doba pro integraci vyvoje rotaéni osy po dobu
péti miliona let trva jen par sekund. Z toho nejvice zabere nac¢itani vstupnich
dat. Neni tedy problém prozkoumat béhem chvile vyvoj rotac¢ni osy pro razné
hodnoty A.

Pocate¢ni smér rotacni osy s je udavan pomoci ekliptikalni délky A a sitky £:

cos Acos 3
s= | sinAcosf |. (4.14)
sin 3

Vektor s se pak (pro dany ¢as t) transformuje do souradného systému, ktery se
staci vidi ekliptikidlnimu s frekvenci sg, se sklonem I a s fazi g = g + vgt, kde
wo je faze v Case t = ty, pak lze napsat:

S/ = Rg(—QOG)Rl (Iﬁ)Rg(gOG)S. (415)
Pak lze vyjadrit nové souradnice ¢ a e:
/
1 = arctg (S—}) ,
52

¥ = _(¢ + 906)7
cose = Sy,

(4.16)

Upozornujeme, ze Ig je vlastni sklon a ¢4 je vlastni faze prislusejici frekvenci sg,
nejde o Sesty ¢len Fourierova rozvoje. Stejnou transformaci (jen s oskula¢nimi
elementy [ a )) pouZivame pro pfipravu pocate¢nich podminek v a £ pro program
Spin_dynamics_integrator.

Na nasledujicich obréazcich [4.18] [£.19] a [4.20] je zobrazena trajektorie ¢tvrtého
polu ve fazovém prostoru po dobu péti miliénu let pro riuzné hodnoty parametru

A.
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Obrazek 4.18: Poloha ¢tvrtého poélu v tabulce ve fazovém prostoru ve dvou raznych pro-
jekcich a vyvoj rota¢ni osy po dobu péti miliénu let. K¥ivky konstantniho Hamiltonianu jsou
vykresleny pro A = 0.25.
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Ccos €

e = 180°

Obrazek 4.19: Poloha ¢tvrtého poélu v tabulce ve fazovém prostoru ve dvou raznych pro-
jekcich a vyvoj rota¢ni osy po dobu péti miliénu let. K¥ivky konstantniho Hamiltonianu jsou
vykresleny pro A = 0.27.
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cosée
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e = 180°

Obrazek 4.20: Poloha ¢tvrtého polu v tabulce ve fazovém prostoru ve dvou ruznych pro-
jekcich a vyvoj rota¢ni osy po dobu péti miliéni let. K¥ivky konstantniho Hamiltonianu jsou
vykresleny pro A = 0.30.
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Je vidét, ze pro A = 0.25 a pro A = 0.27 se Massalia stabilné drzi v rezonan¢ni
oblasti po celou dobu integrace. Naproti tomu pro A = 0.30 se jiz po vétsinu doby
pohybuje pouze kolem rezonanéni zény a vstupuje do ni jen kratkodobé.

Pfi jemném zkoumani riiznych hodnot parametru A se ukazuje, Ze Massalia
se udrzi v Cassiniho stavu 2 (ne v rezonanci) pro A = 0.215 — 0.229. Pro vyssi
hodnoty jiz jde o pfipad spin-orbitalni rezonance. Pro hodnotu A = 0.285 uz zas
opét rotacni pol neni dlouhodobé schopen udrzet se v rezonancni oblasti a cas
od ¢asu z ni unikne a opét se vrati. Vyvoj rotacni osy za dobu pét milionu let je
vidét na obrazku [4.21]

20 Massalia
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Obrazek 4.21: Poloha ¢tvrtého polu v tabulee [£.5] ve fazovém prostoru a vyvoj rotacni osy po
dobu pé&ti milioni let. K¥ivky konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.285. Dva
sousedni body jsou od sebe ¢asové vzdaleny 250 let.
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5. Mozné Slivanovy stavy v rodiné
FloraP?

Ve své praci [22] uvadi A. Kryszczyniskd sméry rotaénich os a siderické rotacni
periody pro 21 asteroidi z rodiny Flora. Pouzila metodu inverze svételnych kiivek,
stejné jako my v pripadé Massalie. K dispozici bohuzel nejsou ziskané tvary,
nemizeme tedy ani ur¢it parametr A z modelového tvaru. Proto v tabulce [5.2]
jsou ve sloupci A uvedeny idealni hodnoty, pro které by dany asteroid mohl lezet
v Cassiniho stavu 2. Z databaze Damit [11] mtzeme u nékterych asteroidu ziskat
tvar, ktery byl ur¢eny z menstho poctu kiivek, nez kolik pouzila A. Kryszczynska.
Hodnoty ziskané z Damitu jsou pak v tabulce uvedeny v zévorkach.

Hlavni pas - Rodina Flora

0-5 T T I o T T T
0.4 +

0.3

sin [

0.2

0.1 ¢

0.0
2.0

a |au]

Obrazek 5.1: Na obrazku je vynesena vlastni velkd poloosa a a sklon I pro prvnich 200 000
asteroidi v databézi AstDys — [2] a poloha sekularni rezonance 7. éerven)'fm bodem jsou zde
vyznaceny vybrané asteroidy z rodiny Flora, které maji v tabulce uvedeny néjaky rozsah
parametru A.

Uvedme také, Ze rodina Flora se rozklada na velkém prostoru a obsahuje
znacné mnozstvi asteroidu s riznymi sklony 7. Vysoké amplituda vlastni frekvence
s a jeji blizkost s rezonanc¢ni frekvenci sg jsou hlavni divody obtizného zachyceni
téchto asteroidi ve spin-orbitalni rezonanci s frekvenci sg. Pro nizsi sklony je
vSak amplituda vlastni frekvence s také nizsi, takze lze predpokladat, ze pripadni
kandidati budou mit nizké sklony.

32V celé této kapitole se odkazujeme na praci Agnieszky Kryszczyiiské [22], poptipadé z ni
citujeme.
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Na asteroidech 291 Alice a 700 Auravictrix ukdzeme, Ze zachyceni asteroidu
s vysokym sklonem v Cassiniho stavu 2 je velmi obtiZzné (ne-li nemozné) a to
pouze kratkodobé, popfipadé pro tzce vymezeny interval A.

Asteroid H [mag|] A[°] pB[°] PIh] A

281 Lucretia 12.0 148 -72  4.349712 —
333 -78 4.349712 —

352  Gisela 10.1 16 -40 7.480086 —
201 -43 7.480086 —

1088 Mitaka 11.3 125 -53  3.035379 —

125 -53  3.035379 —
1188  Gothlandia 11.4 104 77 3.491820 —

1219 DBritta 11.8 164 -79 5.575565 —

Tabulka 5.1: Retrogradné rotujici asteroidy. V tabulce jsou uvedeny sméry rota¢nich poli
a siderické rotacni periody retrogradnich asteroidu z rodiny Flora, které urcila A. Kryszczynska.
H oznacuje absolutni jasnost, A a § jsou ekliptikalni délka a Siika.

68



Asteroid H [mag| A[°] pB[°] PIh] A
291 Alice 114 67 +56 4.316011 0.3410 — 0.3730
0.3960 — 0.3985
(0.35)
250 +56 4.316011 —
367 Amicitia 10.5 23 +50 5.055012  0.320 — 0.323

(0.33)
208 +56 5.055012 —
700 Auravictrix 10.9 67 +46 6.074837 —
269 +51 6.074837 —

770 Bali 10.9 68 +50 5.818942  0.265 — 0.290
(0.28)
262 +45 5.818942 —
800 Kressmannia 11.2 156 +56 4.460975 —
328 +59 4.460975 —

825 Tanina 11.4 42 +49 6.939811 —
231 +56 6.939810 —
915 Cosette 11.5 194  +58 4.469741 —
302 +54 4.469741 0.410
937 Bethgea 11.7 128 +70 7.539166 —
305 +79 7.539166 —
1675 Simonida 11.8 23 +58 5.287963 —
227 +b4  5.287963 —
2017  Wesson 12.7 159 481 3.415582 —
356 479 3.415582 —
951 Gaspra 11.5 19 +21 7.420560
1514 Ricouxa 12.6 58 469 10.48965  0.150 — 0.170
(0.34)
251 475 10.48965 —
1682 Karel 12.7 51 +41 3.374850  0.466 — 0.472
(0.33)
232 +32 3.374850
810 Atossa 12.4 12 +67 4.38547
188 +69 4.30547
2156 Kate 12.5 30 +73 5.622078

237 +64 5.622078

Tabulka 5.2: Progradné rotujici asteroidy. V tabulce jsou uvedeny sméry rotacnich péli a si-
derické rota¢ni periody progradnich asteroidi z rodiny Flora, které urdila A. Kryszczyniska. H
oznacuje absolutni jasnost, A a [ jsou ekliptikalni délka a Sitka. Ve sloupci A jsou uvedeny
mozné intervaly, pro které se asteroid dokaze udrZzet v Cassiniho stavu 2. Ve vétsiné piipadi
vSak nejde o spin-orbitalni rezonanci, neexistuji tedy ¢tyfi stacionarni feSeni pohybovych rovnic
(t¥1 stabilni a jedno nestabilni), ale pouze dvé (obé& stabilni). Hodnoty A, které jsou uvedeny
v zévorkach, jsou spoctené z modelovych tvart z databéaze Dafeed [12].
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5.1 291 Alice

Asteroid Alice mé oproti ostatnim ¢lentiim rodiny Flora nizky sklon, ktery osciluje
kolem sti¥edni hodnoty =~ 2.5°. Na obrazku [5.2] je vidét vyvoj délky vystupného
uzlu €2, sklonu I za prvnich 500 tisic let integrace a nesingularnich elementi ¢, p
za 200 tisic let. Rozdil jednotlivych bodu je 50 let.

291 Alice
300 | '
o 200 o
G ~
100 W .
0 I 1
0 200 400
t -10% [roky] t -10% [roky]
0.04 F ! ]
@
s  0.00 r -
—0.04 - .

—0.04 0.00 0.04
q

Obrazek 5.2: Vyvoj orbitalnich elementi sklonu I a délky vystupného uzlu 2 asteroidu 291
Alice za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma soused-
nimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let. Referenéni
rovina, vuci které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla rovina ekliptiky.

V tabulce [5.3] jsou uvedeny oskula¢ni Keplerovy elementy Alice spocitané
k 56400.0 MJDPY(18. dubna 2013).

Hodnota Jednotky

a 2.22242 au

e 0.092032

I 1.854 deg

Q 161.664 deg

w 331.787 deg
M 118.05 deg

Tabulka 5.3: 291 Alice — oskula¢ni elementy pfevzané z [2] a ur¢ené k datu 56400.0 MJD.

Polohu Alice v hlavnim pasu zobrazuje obrazek [5.3] Nejdilezitéjsi je jeji vada-
lenost od sekularni rezonance 75 a nizky vlastni sklon /.

33MJD = Modifikované Julianské Datum
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Hlavni pas - 291 Alice
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Obrazek 5.3: Poloha asteroidu 291 Alice v Hlavnim péasu. Vyneseny jsou zde vlastni elementy
velké poloosa a a sklon I.

Na obrazku [5.4] je pak zobrazen spektréalni rozklad®| nesingularnich elementii
q + 1p. Vyskytuji se zde vSechny spektralni ¢ary, které jsme vidéli i v pripadé
Massalie, ale ¢ary s a sg jiz nejsou tak dominantni jako v pripadé Massalie.

Na nésledujicich obréazcich az jsou vykresleny kfivky konstantniho
Hamiltonidnu pro riizné hodnoty parametru A = 0.25—0.45. Modrymi body jsou
oznaceny vychozi sméry rotacni osy (viz tabulka . Poélu s ekliptikalni délkou
A = 67° odpovida ¢ = 32.4°.

34Planetarni frekvence Uranu a Neptunu jsou pii pouziti ekliptikdlniho systému rozmazané,
proto pouzivime Laplaceovu rovinu.
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291 Alice
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Obrazek 5.4: Spektralni rozklad nesingularnich elementii ¢g+p pro asteroid 291 Alice. Hodnoty
planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [£.7 Vlastni frekvence staceni vystupného
uzlu a pericentra je v piipadé Alice: s = —36.435 "/ /rok a g = 33.7388 " /rok.

291 Alice

Obrazek 5.5: Polohy rota¢nich poli Alice uréenych Kryszezyriskou (viz tabulkal|s.2)). Souradny
systém se sta¢i v inercialnim prostoru s frekvenci sg. Kfivky konstantniho Hamiltonianu jsou
vykresleny pro A = 0.25.
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291 Alice

Obrazek 5.6: Polohy rota¢nich poli Alice uréenych Kryszezynskou (viz tabulkal5.2)). Souradny
systém se sta¢i v inercidlnim prostoru s frekvenci sg. Kfivky konstantniho Hamiltonianu jsou

vykresleny pro A = 0.30.

291 Alice

4

o = 180°

Obrazek 5.7: Polohy rota¢nich poli Alice uréenych Kryszezyriskou (viz tabulkal5.2)). Souradny
systém se sta¢i v inercidlnim prostoru s frekvenci sg. Kifivky konstantniho Hamiltonianu jsou

vykresleny pro A = 0.35.
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291 Alice

o = 180°

Obrazek 5.8: Polohy rota¢nich poli Alice uréenych Kryszezynskou (viz tabulkalf5.2)). Souradny
systém se staci v inercidlnim prostoru s frekvenci sg. Kfivky konstantniho Hamiltonianu jsou
vykresleny pro A = 0.40.

291 Alice

Obrazek 5.9: Polohy rota¢nich poli Alice uréenych Kryszezyriskou (viz tabulkals.2)). Souradny
systém se sta¢i v inercidlnim prostoru s frekvenci sg. Kifivky konstantniho Hamiltonianu jsou
vykresleny pro A = 0.45.
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Po zkuSenostech s Massalii by se dalo predpokladat, ze pol, ktery lezi bliz
nulovému poledniku (¢ = 0°), by se mél udrzet v rezonanénim stavu pro velky
rozsah parametru A — priblizné od 0.30 az k 0.45. Podivejme se tedy, jak moc
ovlivni vysledek blizkost sekularni rezonance 7 a vyssi sklon. Na obrazcich [5.10]
az je vidét vyvoj sméru rotacéni osy pro hodnoty parametru A = 0.25 — 0.45.

291 Alice
e=0°

PR

e = 180°

Obrazek 5.10: Poloha prvniho polu v tabulce [5.2] ve fazovém prostoru a vyvoj rota¢ni osy po
dobu péti miliénu let. K¥ivky konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.25.
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291 Alice

e = 180°

Obrazek 5.11: Poloha prvniho pélu v tabulce ve fazovém prostoru a vyvoj rota¢ni osy po
dobu péti miliéni let. K¥ivky konstantniho Hamiltonidnu jsou vykresleny pro A = 0.30.

291 Alice
e=0°

5, M

S

e = 180°

Obrazek 5.12: Poloha prvniho polu v tabulce [5.2] ve fazovém prostoru a vyvoj rota¢ni osy po
dobu péti miliénu let. K¥ivky konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.35.
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291 Alice

e = 180°

Obrazek 5.13: Poloha prvniho polu v tabulce [5.2] ve fazovém prostoru a vyvoj rota¢ni osy po
dobu péti milionu let. K¥ivky konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.40.

291 Alice

e = 180°

Obrazek 5.14: Poloha prvniho poélu v tabulce ve fazovém prostoru a vyvoj rotacni osy po
dobu péti miliéni let. Kiivky konstantniho Hamiltonidnu jsou vykresleny pro A = 0.45.
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Jak je tedy vidét, v nasem prvotnim odhadu jsme se spletli. Pol je schopny se
udrzet dlouhodobé v rezonan¢nim stavu pouze v okoli A = 0.35. Pro A =0.40 a
A = 0.45 se jiz smér rotacni osy asteroidu chova velmi chaoticky. Z hustoty car
na obrazcich [5.10] a[5.10| 1ze vidét, to co bychom predpokladali a sice, Ze pro nizsi
hodnotu A (a blizsi idealni hodnoté ~ 0.35) se rota¢ni osa dokaze v Cassiniho
stavu 2 udrzet po delsi dobu.

Po piedchozi analyze tedy muzeme tvrdit, Ze asteroid Alice se pfi vhodném
tvaru (A =~ 0.35) muze nachazet v stavu Cassiniho stavu 2. To samoziejmé pouze
za predpokladu, ze rota¢ni osa miti ve sméru A = 67°, 3 = 56° (popiipadé v jeho
okoli). Rozhodné ale nemuze dlouhodobé v tomto stavu setrvavat druhy mozny
pol, ktery A. Kryszczynska urdila.

291 Alice
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Obrazek 5.15: Vysledek integrace a kiivky konstantniho Hamiltonianu pro A = 0.3963 po
dobu deseti miliénu let. Je vidét, ze pro tuto hodnou parametru A se rota¢ni osa Alice dokéze
stabilné udrzet ve spin-orbitalni rezonanci s frekvenci sg. Casovy rozestup sousednich bodi je
250 let.

V pripadé, Ze by se hodnota parametru A nachézela ve velmi uzkém intervalu
0.3960 —0.3985, mohla by se Alice (pro A = 67°) mohla dokonce nachazet ve spin-
orbitalni rezonanci s planetarni frekvenci s¢. Vysledek integrace vyvoje rotacni
osy po dobu deseti miliénii let je vidét na obrazku [5.15]

5.2 700 Auravictrix

Asteroid Auravictrix jsme ze vSech zkoumanych asteroidi z rodiny Flora vybrali
jako protiklad k Alici, protoze s vlastnim sklonem I = 6.4° bude mit vlastni frek-
vence s mnohem vétsi amplitudu. Ta vzhledem k blizkosti k rezonané¢ni frekvenci
sg bude efektivné zabranovat zachyceni rota¢ni osy v Cassiniho stavu 2. Poloha
asteroidu v hlavnim péasu je zobrazena na obrazku [5.16
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Hlavni pas - 700 Auravictrix
0-5 T T o | T T T

0.4 +

0.3

sin [

0.2 |

0.1 }

0.0

2.0 2.2 2.4 2.6 2.8 3.0 3.2
a |au]

Obrazek 5.16: Poloha asteroidu 700 Auravictrix v hlavnim pasu. Vyneseny jsou zde vlastni
elementy velka poloosa a a sklon I.

Hodnota Jednotky

a 2.22953 au
e 0.103531 —
I 6.79 deg
Q  96.852 deg
w 101.996 deg
M 7.019 deg

Tabulka 5.4: 700 Auravictrix — oskula¢ni elementy jsou pfevzané z [2], urcéené k datu 56400.0
MJD.

V tabulce [5.4] jsou oskula¢ni elementy k epose 56400.0 MJD. Na obrazku [5.17
je pak vidét prubéh délky vystupného uzlu Q a sklonu I za prvnich 500 tisic
let intregrace. Pod nimi jsou pak zobrazeny nesingularni elementy ¢ + p za 200
tisic let. Na obrazku [5.18] je pak zobrazen spektralni rozklad q + p. Zde je pak
vidét zasadni rozdil oproti Alici, kterd ma mnohem nizsi sklon a tedy i amplituda
vlastni frekvence s je mnohem nizsi. Jak se ukaze, amplituda vlastni frekvence s
bude mit pro moznost zachyceni Auravitrixe v Cassiniho stavu 2 fatalni dusledky.
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700 Auravictrix
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Obrazek 5.17: Vyvoj orbitalnich elementt sklonu I a délky vystupného uzlu 2 asteroidu 700
Auravictrix za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referen¢ni rovina, vidci které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla rovina ekliptiky.

700 Auravictrix
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Obrazek 5.18: Spektralni rozklad nesingularnich elementt g+ 2p pro asteroid 700 Auravictrix.

Hodnoty planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [47] Vlastni frekvence staceni
vystupného uzlu a pericentra v tomto pfipadé jsou: s = —36.6622 " /rok a g = 32.5795 " /rok.
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700 Auravictrix
e=0°

Obrazek 5.19: Polohy rota¢nich poli asteroidu Auravictrix uréenych Kryszezynskou (viz ta-
bulka[5.2). Souradny systém se sta¢i v inercialnim prostoru s frekvenci sg. Kfivky konstantniho
Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.25.

700 Auravictrix

Obrazek 5.20: Polohy rota¢nich poli asteroidu Auravictrix uréenych Kryszezynskou (viz ta-
bulka |5.2). Soufadny systém se stadi v inercialnim prostoru s frekvenci sg. K¥ivky konstantniho
Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.30.
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700 Auravictrix
e=0°

P AN
P AN
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Obrazek 5.21: Polohy rota¢nich poli asteroidu Auravictrix uréenych Kryszezynskou (viz ta-
bulka[5.2). Souradny systém se staci v inercidlnim prostoru s frekvenci sg. K¥ivky konstantniho
Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.35.

700 Auravictrix

Obrazek 5.22: Polohy rotac¢nich pola asteroidu Auravictrix uréenych Kryszcezynskou (viz ta-
bulka[5.2)). Souradny systém se staci v inercidlnim prostoru s frekvenci sg. K¥ivky konstantniho
Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.40.
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700 Auravictrix

Obrazek 5.23: Polohy rotac¢nich pola asteroidu Auravictrix uréenych Kryszezynskou (viz ta-
bulka[5.2). Souradny systém se staci v inercidlnim prostoru s frekvenci sg. K¥ivky konstantniho
Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.45.

700 Auravictrix

@ = 180°

e = 180°

Obrazek 5.24: Poloha prvniho pélu asteroidu Auravictrix v tabulce [5.2] ve fazovém prostoru
a vyvoj rota¢ni osy po dobu péti miliéni let. Rozdil jednotlivych bodd je 750 let. Kfivky
konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.25.
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700 Auravictrix

o = 180°

e = 180°

Obrazek 5.25: Poloha prvniho poélu asteroidu Auravictrix v tabulce [5.2] ve fazovém prostoru
a vyvoj rota¢ni osy po dobu péti miliéni let. Rozdil jednotlivych bodd je 750 let. Kfivky
konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.30.

700 Auravictrix

e = 180°
Obrazek 5.26: Poloha prvniho poélu asteroidu Auravictrix v tabulce ve fazovém prostoru

a vyvoj rotacni osy po dobu péti miliont let. Rozdil jednotlivych bodu je 750 let. Krivky
konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.35.
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700 Auravictrix

e = 180°
Obrazek 5.27: Poloha prvniho pélu asteroidu Auravictrix v tabulce ve fazovém prostoru

a vyvoj rotacni osy po dobu péti milionu let. Rozdil jednotlivych bodu je 750 let. Kiivky
konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.40.

700 Auravictrix

e = 180°

Obrazek 5.28: Poloha prvniho polu asteroidu Auravictrix v tabulce [5.2] ve fazovém prostoru
a vyvoj rotacéni osy po dobu péti miliént let. Rozdil jednotlivych bodu je 750 let. Kiivky
konstantniho Hamiltonianu jsou vykresleny pro A = 0.45.
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Na obréazcich az je vidét podoba fazového prostoru pro A = 0.25
az A = 0.45. Spolu s nimi jsou zde zobrazeny i oba mozné poly, které urcila A.
Kryszczyniska:

A= 67

b= +46", (5.1)
Ay = 269°,

Ba = +51°.

Pro dalsi analyzu toho, zda se mtuze Auravitrix udrzet v Cassiniho stavu 2, jsme
pak vybrali uz jen pouze pol ¢. 1, ktery lezi blize rezonanc¢ni oblasti. Jak je vSak
vidét na obrazcich[5.24]az[5.28 pro A = 0.25 az A = 0.45, rotacéni osa se v zadném
pripadé nedokaze dlouhodobé udrzet v okoli Cassiniho stavu 2. Velka amplituda
vlastni frekvence s zpisobi, Ze trajektorie ve fazovém prostoru prodéléava také
velké oscilace a snadno se tedy dostane z Cassiniho stavu 2, kde by se v pripadé
malého sklonu snadno udrzela. V tomto pripadé neexistuje zadny interval hodnot
parametru A, pro které by se rota¢ni pél Auravitrixe mohl udrzet v Cassiniho
stavu 2 nebo ve spin-orbitalni rezonanci.
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6. Diskuse presnosti parametru A

V predchozich podkapitoléach jsme podrobné probirali piipad asteroidu 20 Massa-
lia, méné podrobnéji pak asteroidy 291 Alice a 700 Auravitrix. Metodou inverze
svételnych kiivek lze urcit smér rotacniho pélu s presnosti &~ 5°, coz je pro nas
problém dostacujici. Zména v ekliptikidlni délce A ovlivni pouze interval hodnot
parametru A, pro které je pol schopen se udrzet v rezonancéni oblasti. Zména
v ekliptikalni §itce § pak ve vétsiné pripadi nema vliv vibec.

Naproti tomu tvar, ktery (s vyjimkou priletu vesmirnych sond kolem aste-
roidu) nelze v hlavnim pésu jinak ur¢it, zname jen velice hrubé diky inverzi své-
telnych krivek. Tato metoda je vSak schopna ucit pouze konvexni model asteroi-
du. Takovy model mize velmi dobfe reprodukovat namérené svételné kiivky, ale
z principu své podstaty nikdy nedokaze vystihnout rizné kratery a udoli, které
se na povrchu asteroidi nachéazeji. Tyto utvary se pak samoziejmé promitnou do
vysledné hodnoty parametru A.

Abychom zjistili pfesnost urceni parametru A, respektive hlavnich momentu
tenzoru setrvacnosti, srovnali jsme vysledky inverzni fotometrie se zndmymi tvary
nékolika blizkozemnich asteroidii. Kazdy tvar je zobrazen dvakrat od rovniku
a jednou smérem od polu. Prestoze jsou modely a skutecné tvary zobrazeny takto
pod sebou, tak si jednotlivé pohledy nemusi odpovidat a modelové a skutecné
tvary mohou byt vié¢i sobé rizné pootoceny.

Na obrézcich, které prislusi jednotlivym asteroidiim, jsou pod sebou zobrazeny
skutecné tvary (popiipadé tvary ziskané z radarovych dat) ve srovnani s konvex-
nimi tvary z inverze svételnych kiivek. Modelové tvary asteroidia byly ziskany
z databazi Damit [I1] a Dafeed [12].

433 Eros

Pro asteroid Eros jsme pouzili model, ktery je spoc¢ten na zékladé analyzy celkem
118 svételnych kiivek pokryvajicich obdobi od roku 1951 az do 1993. Vysledny
model mél 1010 vrchold a byl tvoren 2016 trojuhelniky. Porovnani skutec¢ného
tvaru asteroidu s modelovym tvarem ziskanym metodou inverze svételnych kiivek
lze vidét na obrazku [6.1] Skute¢ny tvar byl uréen sondou NEAR Shoemaker
v roce 2001. Data jsou k dispozici na strankach NASA [37]. Pouzity tvar asteroidu
pro vypocty (na obrazku je zobrazen hrubsi tvar) mél celkem 100 352 vrchola
a 200 700 trojuhelniki.

25143 Itokawa

Pro pripad Itokawy jsme pouzili celkem 85 svételnych kiivek od roku 2000 do
2012. Model, ktery jsme ziskali analyzou téchto kiivek, ma 995 vrcholi a 1986
trojuhelnika (svételné kiivky poskytl J. Durech). Asteroid Itokawa byl zkouman
japonskou sondou Hayabusa, ktera se k asteroidu pfiblizila v zari 2005. Na strén-
kach Japonské kosmické agentury jsou data volné ke stazeni ([I8]). K vypoétim
momentiim tenzoru setrvacnosti jsme pouzili tvar slozeny z 25 350 bodu, které
byly pospojovany 49 152 trojihelniky. Srovnani modelu a skute¢ného tvaru je
zobrazeno na obrazku [6.2]
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Obrazek 6.1: Srovnani skuteéného tvaru asteroidu 433 Eros, ktery byl ziskany na zékladé
pozorovani vesmirné sondy NEAR Shoemaker, a modelového konvexniho tvaru odvozeného
metodou inverze svételnych kfivek. Skute¢ny tvar je slozen z 200 700 trojihelnikd, model ma
pak pouze 2016 trojihelnik.

Obrazek 6.2: Srovnani skuteéného tvaru asteroidu 25143 Itokawa, ktery byl ziskany na zékladé
pozorovani vesmirné sondy Hayabusa, a modelového konvexniho tvaru odvozeného metodou
inverze svételnych kiivek. Skutecny tvar je slozen z 49152 trojihelnikii, model ma pak pouze
1986 trojuhelnika.
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7 obou predchozich obrazku je ziejmé, Ze a¢ jsme pouzili velky pocet svétel-
nych kiivek (u Massalie to bylo dokonce jen 33!), tak modely odpovidaji skutec-
nosti jen hrubé.

1620 Geographos

Dalsim télesem, u kterého jsme méli moznost porovnat tvary, byl asteroid 1620
Geographos. Referen¢ni tvar byl ziskany pomoci radarovych méfeni a je k dispo-
zici v databazi Small Bodies Data Ferret [26].

Obrazek 6.3: Srovnani radarového tvaru asteroidu 1620 Geographos a modelového konvexni-
ho tvaru odvozeného metodou inverze svételnych kiivek. Tvar urceny na zakladé radarovych
pozorovani je sloZzen z 16380 trojihelnikti, model ma pak pouze 2040 trojihelniki.

Konvexni model byl ziskany na zakladé fotometrickych pozorovani pokryvaji-
cich obdobi 1969 — 2008 (ziskano z databaze Damit [I1]). Celkem bylo pouzito 94
svételnych kiivek. Vysledny model je slozeny z 1022 bodi, které jsou pospojova-
ny do 2040 trojihelnikta. Tvar uréeny z radarovych pozorovani neni tak detailni,
jako tomu bylo v pripadé Erosu nebo Itokawy — je slozen z 8192 bodi a 16 380
trojthelnikii. Srovnani obou tvari je zobrazeno na obrazku [6.3
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6489 Golevka

Tvar, ktery bereme jako redlny, byl ziskany z radarovych dat ([15]) byl slozeny
pouze z 2048 bodt 4092 trojihelnikii. Model ziskany z databaze Dafeed ([12])
zatim jeSté neni dokonaly. Konvexni model byl konstruovan z celkem 49 svételnych
kiivek — byl sloZeny z 1016 boda a 2028 trojuhelniki. Na obrazku [6.4] je vidét
srovnani obou modelt.

Obrazek 6.4: Srovnani radarového tvaru asteroidu 6489 Golevka a modelového konvexniho
tvaru odvozeného metodou inverze svételnych kiivek. Konvexni model jesté neni ideélni, nékteré
naméfené svételné kiivky se zatim moc dobfe neshoduji s modelem. Tvar uréeny na zakladé
radarovych pozorovani je slozen z 4092 trojuhelnika, model mé pak pouze 2028 trojuhelnika.

216 Kleopatra

v

Dalsim asteroidem, pro ktery mame podrobnéjsi informaci o jeho tvaru, je Kleo-
patra. Tvar byl opét uréen z radarovych dat ([28]) — byl slozen z celkem 2048
bodi a 4092 trojuhelniki. Tento tvar jsme porovnévali s konvexnim modelem
ziskanym z 55 svételnych kiivek. Konvexni model mél 1022 bodu a 2040 troja-
helnikii. Porovnéni 1ze opét vidét na obrazku

V tabulce jsou uvedeny vysledky modeli a skuteé¢nych tvart pro vsechny
zkoumané asteroidy. Oznaceni ,real” patii skutecnému tvaru ziskaném sondou
pri blizkém priletu, nebo radarovym pozorovanim. Index ,lc* pak patii modelu
ziskaném inverzi svételnych kfivek. Z vysledku je vidét, Ze hodnoty parametru
A spoctené na konvexnim modelu mohou vychézet mensi i vétsi nez je skutec-
né hodnota. Bohuzel vSsak nemame k dispozici dostatecné mnozstvi asteroidi se
zndmym tvarem, abychom mohli délat néjaké statistické zavéry. Také se nepo-
tvrdilo, ze by naptiklad pro konvexni modely vychazel parametr A systematicky

90



DEDCI
O D

Obrazek 6.5: Srovnani radarového tvaru asteroidu 216 Kleopatra a modelového konvexni-
ho tvaru odvozeného metodou inverze svételnych kiivek. Tvar urceny na zakladé radarovych
pozorovani je slozen z 4092 trojuhelniks, model mé pak pouze 2040 trojihelnikt.

cvv .

vysSi nebo nizsi nez je jejich skutecna hodnota. Z téchto nékolika hodnot je vsak
vidét (v pripadé, ze vylou¢ime nedokonaly model Golevkylf[), ze chybu modelové
hodnoty parametru A Ize odhadnout A 2 0.08. Pokud by skute¢né hodnota A
pro Massalii byla nizsi nez, kolik vychazi z modelu (0.32), mohl by se rota¢ni pol
nachazet v rezonanénim stavu (A = 0.23 — 0.29).

Areal Alc Nlc Nlc—points NIC—A Nreal—points Nreal—A

433  Eros 0.41 0.33 118 1010 2016 100 352 200 700
25143 Ttokawa 0.38 0.38 85 995 1986 25 350 49 152
1620 Geographos 0.38 0.41 94 1022 2040 8192 16 380
6489 Golevka 0.14 0.33(7) 49 1016 2028 2048 4092
216 Kleopatra 0.43 0.40 55 1022 2040 2048 4092

Tabulka 6.1: Srovnani vysledki uréeni parametru A pro skute¢né / radarové tvary ve srovnani
s konvexnim modelem. Sloupce Nic_points & Nic—a 0znacuji pocet bodi a pocet trojahelniki,
ze kterych byl modelovy tvar sestaven. Obdobné pro skute¢né nebo radarové tvary, které jsou
oznaleny indexem ,real“. Hodnoty u konvexniho modelu asteroidu Golevka se jesté budou
pravdépodobné vyvijet, podle toho jak se bude zpfeshovat model s pribyvajicimi daty.

Odhad chyby dA se mozna ¢asem ukaze jako az prilis optimisticky. Navic pro
asteroidy v hlavnim pésu, jejichZ rota¢ni osa mifi ve sméru &~ +90°, lze velmi
Spatné urcit vertikdlni rozmér asteroidu. V takovych konfiguracich, kdy rotac¢ni
osa je kolma k roviné ekliptiky, se totiz zména vertikalni slozky v relativni fotome-
trii viibec neprojevi. Tento rozmér je samoziejmé diilezity pro urceni parametru
A celého asteroidu.

35V piipadé Golevky ziejmé diky ,,vykousnutému* tvaru asteroidu pravdépodobné nepomiize
k dobré shod& parametru A ani vét$i mnoZstvi naméfenych svételnych kiivek.
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7. 7.aver

Na piikladech asteroidii 20 Massalia a 700 Auravictrix (popiipadé 291 Alice) byl
ukazan zasadni rozdil v moznostech zachyceni asteroidu ve spin-orbitélni rezonan-
ci s frekvenci sg. Nehledé na orientaci rota¢ni osy asteroidu lze obecné tvrdit, Ze
pro vyssi vlastni sklon I existuje mnohem mensi interval parametru A, pro ktery
je asteroid schopen se dlouhodobé udrzet kolem Cassiniho stacionarniho bodu 2.
Rozdil mezi spin-orbitalni rezonanci a pouhou oscilaci kolem Cassiniho stavu 2
je vidét na piikladu asteroidu Alice. V pripadé, ze A = 0.3410 — 0.3730, smér
rotacni osy osciluje kolem Cassiniho stavu 2, tj. nejde o pripad spin-orbitalni re-
zonance — ve fazovém prostoru existuji pouze dva stabilni stacionarni body. Avsak
pro A = 0.3960 — 0.3985 uz jde o pripad spin-orbitalni rezonance — ve fazovém
prostoru existuji ¢tyfi mozné stacionarni feseni, to nestabilni obepiné rezonan¢ni
oblast. Na tomto intervalu je také vidét vlastnost, kterou ma vétsina asteroidia
A. Kryszczynské — a sice velmi tzce specifikovanou hodnotu A, pro kterou jsou
schopny udrzet se v Cassiniho stavu 2. Mnohdy jde dokonce o diskrétni hodnoty
(pfipadna ,volnost* muze byt v fadu desetitisicin a méné), coz je velmi silny
pozadavek, pokud si uvédomime, Ze o tvaru a vnitini stavbé daného asteroidu
mnoho nevime.

Vysledky uvedené v tabulce jednoznacné vyvraci domnénku Agnieszky
Kryszczyniské, ktera naopak tvrdi, Zze i v pripadé asteroidi z rodiny Flora objevila
stejné rezonan¢ni stavy jako Slivan v rodiné Koronis. Pro vétsi vlastni sklon I,
respektive amplitudu vlastni frekvence s, jsou oscilace rotaéniho polu také vétsi,
a proto je pro néj mnohem tézsi se dlouhodobé udrzet ve spin-orbitalni rezonanci.
To miuze platit i v piipadé, ze projekce rotacniho polu miti ve fazovém prostoru
pfesné do rezonanéni oblasti (jak bylo ukézano u asteroidu 700 Auravictrix).
Navic pro mensi velkou poloosu a se vlastni frekvence s pfiblizuje rezonanéni
frekvenci sg a snaze s ni tak interaguje, coz také vede k tomu, Ze se asteroid
obtiznéji udrzuje ve spin-orbitalni rezonanci praveé s frekvenci sg.

Piipadni kandidéati na Slivanovy stavy ve vnitini ¢asti hlavniho pasu tedy
musi spliiovat predevsim podminku nizkého sklonu. Jednim takovym muize byt
napiiklad asteroid 20 Massalia. To samoziejmé za predpokladu, ze rota¢ni osa
mifi ve sméru A\ = 357.4°, § = 51.6° a navic, ze hodnota parametru A bude lezet
v intervalu (0.23 — 0.29). Jak bylo také feceno, bude v pfipadé Massalie potreba
hlubsi analyzy dat, abychom mohli vyloucit alespon jednen z moznych poli.

Zde je vidét hlavni nedostatek metody inverze svételnych kiivek — nelze roz-
hodnout, které z feseni je skutecné a které ne. Hodnota parametru A nehraje
u takovychto asteroidu tak zasadni roli, protoze se v rezonanci dokazi udrzet pro
velky rozsah hodnot A (az jednu desetinu!). K tomu abychom mohli rozhodnout,
které z Teseni je skutecné, bylo by potfeba dodat néktera nova data — pozorovani
adaptivni optikou, pozorovani v infracerveném oboru nebo pozorovani zakrytu né-
jaké hvézdy danym asteroidem. Pozorovanim v infrac¢erveném oboru se naptiklad
podafilo Delbovi a Tangovi v [§] ur¢it smér rotaéni osy asteroidu 720 Bohlinia
(rodina Koronis) a dokazat tak, ze se tento asteroid skute¢né nachéazi ve Slivanové
stavu.
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Seznam pouzitych zkratek a

konstant
Zkratka Vyznam Preklad
au Astronomical Unit Astronomické jednotka

DCDFT Data Compensated Discrete —
Fourier Transform

[IAU International Astronomical Union Mezinadrodni Astronomicka Unie
MJD Modified Julian Day Modifikované Julianské Datum
RMS Root Mean Square Stfedni kvadraticka odchylka
SWIFT A solar system integration software —

package

YORP  Yarkovsky—O’Keefe-Radzievskii-Paddack —

Tabulka 7.1: Tabulka zkratek

Oznaceni Néazev Hodnota Jednotky
au Astronomické jednotka 149 597 870 700 m
M, Hmotnost Slunce 1.9818 - 10%° kg
G Gravita¢ni konstanta 6.67384 - 1071 N.m2kg2
e Zaklad prirozeného logaritmu nhjEO (1 + %)n

Tabulka 7.2: Tabulka konstant
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Seznam oznaceni

Zmak Vyznam Jednotky
a velka poloosa elipsy au
e excentricita elipsy —
1 sklon drahy od referenc¢ni roviny deg
Q délka vystupniho uzlu deg
l stfedni anomélie deg
f prava anomalie deg
q, p nesingularni elementy —
n V1 _ 2 -
€ obliquita deg
X cose —
A ekliptikalni délka deg
15} ekliptikalni sitka deg
e jednotkovy vektor kolmy na rovinu ekliptiky —
s jednotkovy vektor ve sméru rotacni osy —
c jednotkovy vektor kolmy na rovinu drahy —
M, m hmotnost kg
f sila kg-ms—2
T moment sily kg-m?2s2
L moment hybnosti kg-m?2s~!
I tenzor setrvacnosti kg-m?
A,B,C(A < B < () hlavni momenty tenzoru setrva¢nosti kg-m?
A elipticita —
a precesni konstanta " Jrok
(0 precesni thel deg
A amplituda —
% faze deg
v frekvence " Jrok

Tabulka 7.3: Tabulka oznaceni — prvni ¢ast.
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Znak  Vyznam Jednotky

s vlastni frekvence staceni vystupného uzlu " /rok
s; nucend frekvence staceni vystupného uzlu ”/rok
g vlastni frekvence staceni pericentra " Jrok
gj nucend frekvence staceni pericentra " Jrok
3 Colombiv integral " Jrok
t ¢as rok
P siderické rotacni period h

w uhlova frekvence rad / s

1 imaginarni jednotka —

v obecny vektor v trojrozmérném prostoru = —

v velikost vektoru v —

v; i-t4 slozka vektoru v —

M obecna matice 3 x 3 —
M;; slozky matice Ml —

v-w  skalarni soucin —
v X w  vektorovy soucin —

vw tenzorovy sou¢in v @ w —
AB, Mwv maticové nédsobeni —
v derivace vektoru podle ¢asu —

a derivace skalaru podle ¢asu —

Tabulka 7.4: Tabulka oznaceni — druh4 c¢ast.

36Sidericka perioda je doba poti¥ebnd k otoceni asteroidu o 27 vzhledem k vzdalenym
hvézdam.
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Prilohy

K hlavni praci jsou prilozené piilohy v podobé dalsich obrazku a grafi a také
zdrojové kody se struénym popisem ovladani programu a tvaru vstupnich soubo-
.
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A. Obrazova priloha

Na nésledujicich strankich 1ze najit vyvoj orbitalnich elementii, spektralni ana-
lyzu, popiipadé dalsich asteroidii, které pozorovala A. Kryszczynské, a které se
nevesly do hlavni ¢asti této préace, nebo na které nezbylo dostatek ¢asu k podrob-
néjsi diskusi.
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A.1 367 Amicitia

367 Amicitia

)
300 1
= 200 | 3 5
G 9 ™~
100
1
0 : : 0
0 400 0 200 400
[roky]| t -10% [roky]
0.04
2  0.00
—0.04 .

—-0.04 0.00 0.04
q

Obrazek A.1: Vyvoj orbitalnich elementt sklonu I a délky vystupného uzlu §2 asteroidu 367
Amicitia za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referen¢ni rovina, vicéi které byly Keplerovy elementy vztaZzeny, byla rovina ekliptiky.
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367 Amicitia
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Obrazek A.2: Spektralni rozklad nesingularnich elementi ¢ + 2p pro asteroid 367 Amicitia.
Hodnoty planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [I.7] Vlastni frekvence stadent
vystupného uzlu a pericentra jsou: s = —36.519 " /rok a g = 33.6166 " /rok.
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A.2 770 Bali

770 Bali
300 -
o 200 r .
G
100 + -
0 1 1 I 1
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t -10° [roky] t -10° [roky]
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-0.06 ' L '
-0.06 0.00 0.06

q

Obrazek A.3: Vyvoj orbitalnich elementi sklonu I a délky vystupného uzlu €2 asteroidu 770
Bali za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma sousednimi
body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let. Referen¢ni rovina,
vici které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla rovina ekliptiky.
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Obrazek A.4: Spektrélni rozklad nesingulérnich elementt g+1p pro asteroid 770 Bali. Hodnoty
planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [L.7] Vlastni frekvence staceni vystupného
uzlu a pericentra jsou: s = —36.849 " /rok a g = 33.3911 ” /rok.
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A.3 800 Kressmannia

800 Kressmannia
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Obrazek A.5: Vyvoj orbitalnich elementt sklonu I a délky vystupného uzlu €2 asteroidu 800
Kressmannia za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referenéni rovina, vici které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla rovina ekliptiky.
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0.020
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Obrazek A.6: Spektrilni rozklad nesingularnich elementt g+1p pro asteroid 800 Kressmannia.
Hodnoty planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [4.7] Vlastni frekvence staceni

vystupného uzlu a pericentra jsou: s = —35.1772 "/ /rok a g = 32.2418 "' /rok.
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A.4 825 Tanina

825 Tanina
300 +
o 200 -
c
100 -
O \ ] ] ] ]
0 200 400 0 200 400
t -10% [roky] t -10% [roky]
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a2  0.00 F -
—0.04 | |
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Obrazek A.7: Vyvoj orbitalnich elementt sklonu I a délky vystupného uzlu 2 asteroidu 825
Tanina za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma soused-
nimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let. Referenéni
rovina, viéi které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla rovina ekliptiky.
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825 Tanina
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Obrazek A.8: Spektralni rozklad nesingularnich elementt g + #p pro asteroid 825 Tanina.
Hodnoty planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [£.7} Vlastni frekvence stacent
vystupného uzlu a pericentra jsou: s = —35.5136 "' /rok a g = 33.6396 "' /rok.

A.5 915 Cosette
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915 Cosette
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Obrazek A.9: Vyvoj orbitalnich elementi sklonu I a délky vystupného uzlu €2 asteroidu 915
Cosette za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma soused-
nimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let. Referenéni
rovina, viiéi které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla rovina ekliptiky.
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Obrazek A.10: Spektralni rozklad nesingularnich elementt ¢ + 1p pro asteroid 915 Cosette.
Hodnoty planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [£.7] Vlastni frekvence staceni
vystupného uzlu a pericentra jsou: s = —36.0205 " /rok a g = 33.0661 "' /rok.
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A.6 937 Bethgea

937 Bethgea
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Obrazek A.11: Vyvoj orbitélnich elementt sklonu I a délky vystupného uzlu €2 asteroidu
937 Bethgea za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referenéni rovina, vici které byly Keplerovy elementy vztaZzeny, byla rovina ekliptiky.
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937 Bethgea
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Obrazek A.12: Spektralni rozklad nesingularnich elementt g + 1p pro asteroid 937 Bethgea.
Hodnoty planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [4.7] Vlastni frekvence staceni
vystupného uzlu a pericentra jsou: s = —37.3934 "' /rok a g = 33.4798 "' /rok.
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A.7 951 Gaspra

951 Gaspra
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Obrazek A.13: Vyvoj orbitélnich elementt sklonu I a délky vystupného uzlu € asteroidu
951 Gaspra za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referen¢ni rovina, vici které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla rovina ekliptiky.
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A.8 1514 Ricouxa

1514 Ricouxa
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Obrazek A.14: Vyvoj orbitalnich elementii sklonu I a délky vystupného uzlu Q asteroidu
1514 Ricouxa za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referenéni rovina, vici které byly Keplerovy elementy vztaZeny, byla rovina ekliptiky.
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A.9 1675 Simonida

1675 Simonida
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Obrazek A.15: Vyvoj orbitalnich element sklonu I a délky vystupného uzlu Q2 asteroidu 1615
Simonida za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referenéni rovina, vici které byly Keplerovy elementy vztaZeny, byla rovina ekliptiky.
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Obrazek A.16: Spektralni rozklad nesingularnich elementi g+ p pro asteroid 1675 Simonida.
Hodnoty planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [£7] Vlastni frekvence stadent
vystupného uzlu a pericentra jsou: s = —36.6877  /rok a g = 32.7962 ” /rok.

117



A.10 1682 Karel
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Obrazek A.17: Vyvoj orbitalnich elementt sklonu I a délky vystupného uzlu € asteroidu
1682 Karel za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referenéni rovina, vici které byly Keplerovy elementy vztazeny, byla rovina ekliptiky.
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Obrazek A.18: Spektrilni rozklad nesingularnich elementt ¢ + p pro asteroid 1682 Karel.
Hodnoty planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [4.7] Vlastni frekvence staceni
vystupného uzlu a pericentra jsou: s = —36.7185 " /rok a g = 33.7387 "' /rok.
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A.11 2017 Wesson

2017 Wesson
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Obrazek A.19: Vyvoj orbitélnich elementt sklonu I a délky vystupného uzlu €2 asteroidu
2017 Wesson za prvnich 500 tisic let integrace programem SWIFT — ¢asovy rozdil mezi dvéma
sousednimi body je 50 let. Nesingularni elementy jsou vykresleny pro prvnich 200 tisic let.
Referenéni rovina, vici které byly Keplerovy elementy vztaZeny, byla rovina ekliptiky.
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Obrazek A.20: Spektralni rozklad nesinguléarnich elementt g + #p pro asteroid 2017 Wesson.
Hodnoty planetarnich frekvenci s; a g; jsou uvedeny v tabulce [£7] Vlastni frekvence staceni
vystupného uzlu a pericentra jsou: s = —37.0904 " /rok a g = 33.9659 " /rok.
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B. Tenzor setrvac¢nosti

Nize je vypis koédu programu v jazyce C'++, ktery slouzi predeviim k vypoctu
parametru A. V kédu jsou jednotlivé vypocty oznaceny stejnym ¢islem, které by
piisluselo odpovidajici rovnici v ¢lanku [10)].

Vstupni soubor musi byt ve tvaru:

N M

1.X 1.Y 1.2
2.X 2.Y 2.2
N.X N.Y N.Z
1 2 3

1 3 4

N N-5 N-1

kde na prvnim tadku N je pocet bodi a M pocet trojuhelnikii, N.X oznacuje
X-tou souradnici N-tého bodu. V druhé ¢asti kazdé trojc¢isli identifikuje vrcholy
trojihelnika.

#include "stdafx.h"
#include <iostream>
#include <fstream>
#include <string>

#include <sstream>
#include <vector>

#include <complex>
#include <cmath>

#define _USE_MATH_DEFINES
const double PI = 3.14159;
// asi vsechno vyse nepotrebuji, ale co kdyby
using namespace std;

typedef struct {double x,y,z;} point3D_t;
typedef struct {int i,j,k;} triang_t;
typedef struct {double x,y,z;} vektor;
double matice [3][3];

double tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[3][3];

int faktorial (int x)
{
double y=1;
for(int i= 1; i<=x;i++)

{
y =y *i;
}
return y;
}
double power (double x, int n)
{
double y=1;
for (int i= 1; i<=n;i++)
{
y =y * x5
}

if (n ==0) y = 1;
return y;
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43
44
45
46
47
48
49
50
51
52
53
54
55
56
57
58
59
60
61
62

67

102
103
104
105
106
107
108
109
110
111
112
113
114
115

double determinant3x3(double matice [3][3])

{
double D;
D = matice[0][0] * matice[1][1] * matice[2][2]
+ matice [0][1] * matice[1][2] * matice [2][0]
+ matice[0][2] * matice[1][0] * matice[2][1]
- matice[2] [0] * matice[1][1] * matice[0][2]
- matice[2][2] * matice[1][0] * matice[0][1]
- matice[0][0] * matice[2][1] * matice[1][2];
return D;
}
double slozkaVektoru(int i, vektor A)
{
if (i==1) return A.x;
if (i==2) return A.y;
if (i==3) return A.z;
}
vektor vektorovySoucin(vektor A, vektor B)
{
vektor C;
C.x = A.y * B.z - B.y *x A.z;
C.y = A.z * B.x - A.x * B.z;
C.z = A.x * B.y - B.x * A.y;
return C;
}
double velikostVektoru(vektor A)
{
double ¢ = sqrt(A.x * A.x + Ay * A,y + A.z % A.z);
return c;
}
double skalarniSoucin(vektor A, vektor B)
{
double C;
C = A.xxB.x + A.yxB.y + A.zxB.z;
return C;
}
int exc = 1;
const int N = 25000; // maximalni pocet radku
double rho = 2.9; // hustota
int main() {

while (exc < 2) // vyjimky

{
double S = 0; // plocha asteroidu
double V =0; // objem asteroidu
double tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [3][3];
double pomocnaMaticeM[3][3];
try{
string jmenoSouboru;
cout << "Enter the shape file name:" << endl;
cin >> jmenoSouboru; // nacteni datoveho souboru
cout << endl;

char *x buffer;
long size;

ifstream infile (jmenoSouboru,ifstream:

if (! jmenoSouboru.data()) throw 1;
if (!'infile) {throw 3;}
if (infile.peek () std:
// Soubor existuje a je otevreny

ofstream outfile ("temporary file.txt",ofstream::out);

// vytvoreni pomocneho souboru

123

:in);

:ifstream::traits_type::eof ()) throw 2;



116 infile.seekg(0,ifstream::end);

117 size = infile.tellg();

118 infile.seekg(0);

119 // allocate memory for file content
120 buffer = new char [sizel;

121 // read content of infile

122 infile.read (buffer,size);

123 // write to outfile

124 outfile.write (buffer,size);

125 // release dynamically-allocated memory
126 delete[] buffer;

127 outfile.close();

128 infile.close();

129

130 ifstream shape_file;

131 shape_file.open("temporary file.txt",ios::in);
132 if (shape_file.is_open())

133 {

134 cout << "The file was found. Loading data...\n \r";
135 }

136 if (!shape_file.is_open())

137 {

138 cout << "Can’t open shape file.\n";
139 return 666;

140 }

141

142 int nPts = 0 , nTrig = 0;

143 // pocet bodu, trojuhelniku

144

145

146 shape_file >> nPts >> nTrig;

147 // mnacteni poctu bodu a trojuhelniku
148 vector<point3D_t > points;

149 vector<triang_t> triangles;

150 point3D_t array_of_points[N];

151 triang_t array_of_triangles[N];

152

153 point3D_t X = {0,0,0};

154 points.push_back(X);

155 //body jsou cislovany od 1, tak jako O bod vlozim nesmysl
156

157 for (int i=1; i<=nPts; i++)

158 {

159 shape_file >> X.x >> X.y >> X.z;
160 array_of_points[i]l.x = X.x;

161 array_of_points[il.y = X.y;

162 array_of_points[i].z = X.z;

163 // postupne nacitani bodu do pole
164 points.push_back(X);

165 }

166

167 triang_t T = {0,0,0}; // pole trojuhelniku
168

169

170 for (int i=0; i<nTrig; i++)

171 {

172 T.i =0;

173 T.j=0;

174 T.k=0;

175 shape_file >> T.i >> T.j >> T.k;
176 array_of_triangles[i]l.i = T.i;

177 array_of_triangles[il.j = T.j;

178 array_of_triangles[i]l.k = T.k;

179 vektor G;

180 vektor H;

181 // oznaceni vektoru jako v clanku A. Dobrovolskise
182

183 vektor D, E , F;

184 D.x = array_of_points[T.i].x;

185 D.y = array_of_points[T.i].y;

186 D.z = array_of_points[T.i].z;

187 E.x = array_of_points[T.jl.x;

188 E.y = array_of_points[T.jl.y;
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E.z = array_of_points[T.jl.z;
F.x = array_of_points[T.k].x;
F.y = array_of_points[T.k].y;
F.z = array_of_points[T.k].z;
G.x = E.x - D.x;

G.y = E.y - D.y;

G.z = E.z - D.z;

H.x = F.x - D.x;

H.y = F.y - D.y;

H.z = F.z - D.z;

vektor N = vektorovySoucin(G,H);
S = S + velikostVektoru(N)/2;

// vypocet plochy

\

//vypocet objemu -

rce.

(3)

V + (skalarniSoucin(D,N)/6);

(4)

triangles.push_back(T);

“. O s v OR

R={0,0,0};

// vypocet teziste:

for (int ii=0;

{

vektor

de

ltaR

ii<nTrig;

/ vynulovani pomocnych vektoru

ii++)

= {0,0,0};

deltaR.

x=0;

deltaR.y=0;
deltaR.z=0;
double deltaV =0;

/ D E F
/shape_file >> T.i >> T.j
= array_of_triangles[ii].
array_of_triangles[ii].
array_of_triangles[ii].

vektor G;
vektor H;

vektor D, E , F;

D.

(]
o]

@
<

«

H.
H.
H.

M EmEE OO

X

N< X N<S X NS

<

= array_of_points[T.i
= array_of_points[T.i
= array_of_points[T.1i

= array_of_points[T.
= array_of_points[T.
= array_of_points[T.
= array_of_points[T.
= array_of_points[T.
= array_of_points[T.

LX;
A

.2z

.Y
.z
.X;
-Ys
.z

>>
ij

is

= E.x - D.

= E.
= E.

1]
L)
<

vektor N

<

D
D.

D.
D.
D.

X5

.Y

z;

X5
Y

z;

deltaV
deltaV

= vektorovySoucin(G,H);
= skalarniSoucin(D,N);
= deltaV / 6;

T.

k;
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deltaR.x = (D.x +
deltaR.y = (D.y +
deltaR.z = (D.z +
// vypocet dle (6
.x = R.x + deltaV * deltaR.x / V;
.y = R.y + deltaV * deltaR.y / V;
.z = R.z + deltaV * deltaR.z / V
/ rovnice (7)

s>

R
R
R
/

for(int jj=1;jj<=3;jj++)
{

for (int kk=1;kk<=3;kk++)
{
// vypocet dle rovnice (19):
matice [jj][kk] =
matice [jj][kk] + rho * deltaV/20 *
(2*slozkaVektoru(jj,D) * slozkaVektoru(kk,D)
+ 2xslozkaVektoru(jj,E)* slozkaVektoru(kk,E)
+ 2xslozkaVektoru(jj,F)* slozkaVektoru(kk,F)
+ slozkaVektoru(jj,D) * slozkaVektoru(kk,E) +
slozkaVektoru(kk,D) * slozkaVektoru(jj,E) +
slozkaVektoru(jj,D) * slozkaVektoru(kk,F) +
slozkaVektoru(kk,D) slozkaVektoru(jj,F)+
slozkaVektoru(jj,E) slozkaVektoru(kk,F) +

* *

slozkaVektoru(kk,E) * slozkaVektoru(jj,F));
}
}
}

// rovnice (9)
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[0] [0] = matice[2][2]
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[1][1] = matice[1][1]
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[2] [2] = matice[1][1]
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[1] [2] = matice [2] [3]
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku [0] [2] = matice [1][3]
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku [0][1] = matice[1][2]
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku [2][1] = matice [2][3]
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[2] [0] = matice[1][3]
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[1] [0] = matice[1][2]

shape_file.close(); // close the file

// Vypis plochy, objemu a polohy teziste:

cout << "S = "<K< S << " u~2" <<" (area)" <<endl;

cout << "V = "<< V << " u~3" <<" (volume)" <<endl;

cout << "R = ("<<R.x<<" , "<<R.y<<" , "<<R.z<<")"<<"
<<endl;

cout << endl;

// matice v rovnici (20)

pomocnaMaticeM[0][0]= R.y * R.y + R.z * R.z;
pomocnaMaticeM[1][1]= R.x * R.x + R.z * R.z;
pomocnaMaticeM[2][2]= R.x * R.x + R.y * R.y;
pomocnaMaticeM[0][1]= R.x * R.y * (-1);

pomocnaMaticeM [1] [0]=pomocnaMaticeM [0] [1];
pomocnaMaticeM[0][2]= R.x * R.z * (-1);
pomocnaMaticeM [2] [0]=pomocnaMaticeM [0] [2];
pomocnaMaticeM[1]1[2]= R.z * R.y * (-1);
pomocnaMaticeM [2] [1]=pomocnaMaticeM [1] [2];
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334 for(int i = 0;i<=2;i++)

335 {

336 for (int j =0;j<=2;j++)

337 {

338 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [i][j] =
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[i][j] - rho * V x*
pomocnaMaticeM[i]l [j] ;

339 // rovnice (20)

340 }

341 }

342

343

344 // diagonalizace matice, rovnice (22)

345 double II =

346 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][0] =

347 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [1][1] +

348 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][0] =

349 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [2][2] +

350 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [1][1] =*

351 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [2][2] -

352 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][1] =*

353 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][1] -

354 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][2] *

355 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][2] -

356 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti[1][2] *

357 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti[1][2];

358

359 // priprava pomocnych promennych na operace s T:

360 double TT =

361 (tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][0] +

362 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [1][1] +

363 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti[2][2]);

364 // T

365

366 double T2 =

367 (tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][0] +

368 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [1][1] +

369 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [2][2]) =

370 (tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0] [0] +

371 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [1][1] +

372 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti[2][2]);

373 // T~2

374

375 double T3 =

376 T2 * (tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][0] +

377 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [1][1] +

378 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti[2][2]);

379 // T~3

380

381 double Tm9 =

382 (tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][0] +

383 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [1][1] +

384 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti[2][2]) * 9;

385 // 9 * T

386

387 double Td3 =

388 (tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][0] +

389 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [1][1] +

390 tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [2][2]) / 3;

391 // T / 3

392

393 double U = sqrt(T2 - 3 * II)/3; // rce (24)

394

395

396 // pomocne promenne do rovnice (25)

397 double citatel = (-2*T3 + Tm9 *II - 27 x*

determinant3x3 (tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti));

398 double jmenovatel = (54 * U *x U * U);

399

400 double theta = acos(citatel/jmenovatel); // (25)

401

402

403 // rovnice (23)
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460 }

double A = Td3 - 2%U * cos(theta / 3);
double B = Td3 - 2*U * cos(theta / 3 - (PI * 2/3));
double C = Td3 - 2%U * cos(theta / 3 + (PI * 2/3));

L1777 7777777777777777777777777777777777777777777777777777777
// vypis vysledku

cout << "Inertia tensor relative to the origin:" << endl <<endl;

cout << " |" << tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[0][0] << ", " <<
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku [0] [1] << ", " <<
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku [0] [2] << "|"<< endl;

cout << " I = |" << tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[1][0] << ", " <<
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku [1][1] << ", " <<
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku [1][2] << "|"<< endl;

cout << " |" << tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[2][0] << ", " <<
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku [2][1] << ", " <<
tenzorSetrvacnostiVuciPocatku[2] [2] << "|"<< endl;

cout << endl;

cout << "Inertia tensor relative to the center of mass:" << endl <<endl;

cout << " |" << tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti[0][0] << ",
tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0]J[1] << ", " <<
tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [0][2] << "|"<< endl;

cout << "I’ = |" << tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti[1][0] << ",
tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [1][1] << ", " <<
tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti[1][2] << "|"<< endl;

cout << " |" << tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [2][0] << ",
tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [2][1] << ", " <<
tenzorSetrvacnosti_vzhledem_k_tezisti [2][2] << "|"<< endl;

cout << endl;

cout << "Principal moments of inertia:" << endl <<endl;

cout << " A = " << A <<endl;

cout << " B = " << B <<endl;

cout << " C = " << C <<endl;

// potrebuji toto:

double delta = (C - 0.5%x(A+B))/C;
cout << endl;

cout << endl;

CoUut << Moo oo - " << endl;
cout << "delta = "<< delta <<endl;

CoUut << Mo m e oo - " << endl;
exc = 3;

cout << endl;
system("pause");
remove ("temporary file.txt");

}

catch (int i) {

// v pripade vyjimek:
switch (i)

{
case 1: cout << "This is not data file." << endl;
break;
case 2 : cout << "The file is empty." << endl;
break;
case 3 : cout << "The file does not exist." << endl;
break;
default : cout << "An error occured." << endl;

¥

remove ("temporary file.txt"); // vymazani pomocneho souboru
if (exc == 2) system("pause");
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C. Integrator rotace

Program je napsany v jazyce Fortran podle ¢lanku [5]. Soubor se vstupnimi udaji
mé jméno spin.in. Napiiklad mize vypadat takto:

massalia.out
lines.out

input data file
spectrum_file

1 !

2 !

3 4 ! num_of_lines

4 360.0d0 ! lambda

5 40.04d0 ! beta

6 0. 5.d6 50. 5 ! t_ini, t_fin, h, xsi_out
7 8.1 ! rotper

8 !

0.35 0.35 0.01 delta_ini, delta_fin, delta_step

Soubor massalia.out je ve tvaru t, a, e , i, 2. V souboru lines.out je spektralni
analyza pohybu asteroidu ve tvaru A, ¢ a v, coz je tvar vystupniho souboru
programu DCDFT - vice viz dodatek |]j| Obsah souboru spin.inc s definici ¢ila 7
a prevodu mezi stupni a radiany:

1 real*8, parameter :: PI = 3.1415926535d0
2 ! PI number
3 real*8, parameter :: degrad = pi / 180.d0

program Spin_dynamics_integrator
made by Jan Vrastil, 2012
An integrator based on Breiter, Nesvorny and Vokrouhlicky paper
in astronomical jourmnal 130
Using the two-term splitting(leapfrog) method (LP2)
compile with ’-ffixed-line-length-132°
implicit none

0Tk WN
o o0 o0 o000

9 include ’spin.inc’

10

11 ¢ ------- Program input data & variables ------

12 real*8, parameter :: year = 24.d0%365.25d0

13 'h -->y

14 real*8, parameter :: mu = (4 * PI x PI)

15 ! Total mass times gravity constant

16 integer, parameter :: nm = 500000

17 ! max. number of lines in input asteroid data file
18 real*8, dimension(mnm) :: a, e, inc, capom, q, p
19 ! Keplerian elements

20 real*8, dimension(3) :: v,vector_n,vtemp

21 real*8 :: eta,alpha,delta,rotper,omega_rot

22 real*8 :: t,t_ini,t_fin,h,h2

23 ! Initial and final times for integration in years
24 real*8 :: psi,bid,amean,emean

25 integer :: xsi,xsiout,i,ii,j,id,k

26 integer :: num_of_lines, iv, iii, kkk

27 real*8 :: lambda,beta

28 ! initial spin vector, ecliptic coordinates

29 real*8 :: delta_ini,delta_fin,delta_step, phi6
30 real#*8, dimension(50) :: sini26,i6,phi60

31 real*8, dimension(50) :: fre6,phi,ceps

32 real*8, dimension(50,nm) :: temp_ceps, temp_phi, temp_time
33 character (len=40) :: input_file,spectrum_file
34

35

36 c *x*x*xx*x Input files/data **x*k**x*x*

37 ¢ kkkkkkk BEGINNING sk kkkk*x

38 ¢ Parameter file:

39 open(1,file=’spin.in’,status=’0ld’)

40 read (1,*) input_file

41 read (1,*) spectrum_file

42 read (1,*)num_of_lines

43 read (1,*) lambda

44 read (1,*)beta
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45
46
47
48
49
50
51
52

103
104
105
106
107
108
109
110
111
112
113
114
115
116

read(1,*)t_ini,t_fin,h,xsiout
read (1,*) rotper

read (1,*)delta_ini, delta_fin, delta_step

close (1)
omega_rot = 2 * PI * year / rotper
h2 = 0.5d0*h
¢ Transform s to the osculating-orbit frame

call ecliptical_coordinates_to_vector (lambda,

degrees
call R_z(capom(1), vector_n)
call R_x(inc (1), vector_n)
call R_z(-capom(1l), vector_n)
c Read integrated orbit:

beta,

vector_n)

open(l,file=input_file,status=’0ld’)
i=1
open (unit=000,file=’qp.out’,action=’write’,status=’replace’)
2 continue
read(1,*,end=4)bid,a(i),e(i),inc(i),capom(i)
inc(i)=inc (i) *degrad
capom(i)=capom(i)*degrad
q(i)=sin(0.5d0*inc (i)) * cos(capom(i))
p(i)=sin(0.5d0*inc(i)) * sin(capom(i))
write (000,*)bid,q(i),p(i)
i=i+1
goto 2
4 continue
ii=i-1
close (1)
close (000)
cC ------- Spectrum -------
open(11l,file=spectrum_file,status=’0ld’)
¢ \nu6 data

do i=1,num_of_lines
read(11,*)sini26(i), phi60(i), fre6(i)
i6(i) = 2.d0 * dasin( sini26(i) )
phi60(i) = phi60(i) * degrad
fre6(i) = fre6(i) * degrad / 3600.d0
enddo
close (11)
C koK Kk kkok ok Input files/data % 3k %k %k %k % %
c sokokokokkok END  skokokoskokok
C -----=-- Space mapping -------
open (unit=456,file=’spin.out’,action=’write’,status=’replace’)
id=int ((delta_fin-delta_ini)/delta_step)+1
do j=1,id
delta=delta_ini+dfloat (j-1)*delta_step
write (*,*x)’ Delta = ’,delta
C =—===-=-==-= Integration ---------
c LP2 leapfrog:
t=t_ini
v=vector_n
¢ Write the initial data

do k=1,num_of_lines
vtemp=v
c a) to the inertial frame
call R_z(capom (1) ,vtemp)
call R_x(-inc (1) ,vtemp)
call R_z(-capom (1) ,vtemp)
c b) to the \nu6 frame
phi6=phi60 (k)+fre6 (k) *t
call R_z(phi6,vtemp)
call R_x(i6(k),vtemp)
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117 call R_z(-phi6,vtemp)

118 ¢ now the resonance variables

119 psi = datan2(vtemp (1) ,vtemp (2))

120 phi(k) = -(psi+phi6)/degrad

121 ceps (k) = vtemp(3)

122 call get_angle_m180_180(phi(k)) ! IN degrees

123

124 temp_ceps(k,1) = ceps(k)

125 temp_phi(k,1) = phi(k)

126 temp_time(k,1) = t_ini

127 enddo

128

129 8848 format(£f5.3,1x,f8.4,50(1x,£6.4,1x,£8.3))

130

131

132

133 xsi = 0

134 i=0

135 kkk = 2

136 10 continue

137

138 i=i+l

139 if (i+l.gt.ii) goto 1000

140 amean=0.5d0*(a(i)+a(i+1))

141 emean=0.5d0*(e(i)+e(i+1))

142 eta=sqrt (1.d0-emean*emean)

143 alpha = (1.5d0*mu*delta)/(omega_rot*((amean*eta)**3))

144

145 call psi_1(h2, t, v, alpha)

146 call psi_20(h, t, v, q(i), p(i), q(i+1), p(i+1))

147 call psi_1(h2, t, v, alpha)

148

149 C Write values to the file

150 if (xsi.eq.xsiout) then

151 do k=1,num_of_lines

152 vtemp=v

153 ¢ a) to the inertial frame

154 call R_z(capom(i+1),vtemp)

155 call R_x(-inc(i+1) ,vtemp)

156 call R_z(-capom(i+1),vtemp)

157 ¢ b) to the \nu6 frame

158 phi6=phi60 (k) +fre6 (k) *t

159 call R_z(phi6,vtemp)

160 call R_x(i6 (k) ,vtemp)

161 call R_z(-phi6,vtemp)

162 ¢ now the resonance variables

163 psi = datan2(vtemp (1) ,vtemp(2))

164 phi(k) = -(psi+phi6)/degrad

165 ceps (k) = vtemp(3)

166 call get_angle_m180_180(phi(k)) ! IN degrees

167 enddo

168 ¢ write (123,8848)delta,(t/1.d6),(ceps (k) ,phi(k),k=1,num_of_lines)

169 xsi = 0

170 do iv=1,num_of_lines

171 temp_ceps (iv,kkk) = ceps(iv)

172 temp_phi (iv,kkk) = phi(iv)

173 temp_time (iv,kkk) = t

174 end do

175 kkk = kkk +1

176 endif

177 xsi = xsi + 1

178 if (t < t_fin) goto 10

179

180 1000 continue

181 ¢ -------- end of cycle-------------

182

183 do iv = 1,num_of_lines

184 do iii = 1,kkk-1

185 write (456 ,888) delta,(temp_time(iv,iii)/1.d6),
temp_ceps(iv,iii),temp_phi(iv,iii)

186 888 format (£5.3,1x,f8.4,1x,f6.4,1x,f8.3,1x,f8.3)

187 end do

188 write (456 ,%)
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write (456 ,%) 7
end do

write (123,%) (??)
enddo

close (123)
close (456)
stop

end program Spin_dynamics_integrator

——————— Program subrutines and functions --

¢ Input:

c Internals:

subroutine psi_1(h, u, v, alpha)
implicit none
real*8 :: h ! time step
real*8 :: u ! time
real*8 :: alpha
¢ Input / Output:
real*8, dimension(3) :: v
real*8, dimension(3,3) :: matrix_A
real*8 :: phil

phil = alpha * v(3) * h

matrix_A(1,1) = cos(phil)
matrix_A(1,2) = sin(phil)
matrix_A(1,3) = 0.d0

matrix_A(2,1) = -sin(phil)
matrix_A(2,2) = cos(phil)
matrix_A(2,3) = 0.d0

matrix_A(3,1) = 0.d0
matrix_A(3,2) = 0.d0
matrix_A(3,3) = 1.d0

u=u
call matrix_times_vector (matrix_A, v)
return

end subroutine psi_1

¢ Inputs:

c Internals:

subroutine psi_20(h, u, v, q0, pO0, qil,
implicit none
real*8 :: h, u, q0, p0, ql, pil

¢ Inputs / Output:
real*8, dimension(3) :: v
real*8 :: nu
real*8, dimension(3,3) :: matrix_A
real*8, dimension(3,3) :: matrix_B
real*8, dimension(3,3) :: matrix_C

nu = sqrt(l1 - gl*ql - plxpl)
matrix_A(1,1) = 1 - 2*plxpil
matrix_A(1,2) = 2xplxql
matrix_A(1,3) = 2xpl*nu
matrix_A(2,1) = 2%qlx*pl
matrix_A(2,2) = 1 - 2 % gl *ql

matrix_A(2,3) = - 2 *x gl * nu
matrix_A(3,1) = -2 * pl *nu
matrix_A(3,2) = 2 * gl * nu
matrix_A(3,3) = 2 *x nu * nu - 1

pl)

call transpose_matrix(matrix_A, matrix_B)

nu = sqrt(1 - qO0*xq0 - pO*pO0)
matrix_A(1,1) = 1 - 2%pO0*p0
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299
300
301
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matrix_A(1,2) =
matrix_A(1,3) =
matrix_A(2,1) =
matrix_A(2,2) =
matrix_A(2,3) =
matrix_A(3,1) =
matrix_A(3,2) =
matrix_A(3,3) =
call matrix_time

u=1u+h
call matrix_time
end subroutine p

subroutine matri
¢ Inputs:

2%p0*q0

2*pO*nu

2%q0*p0

1 - 2 % g0 *q0

- 2 % q0 * nu

-2 * p0 *nu

2 * 90 * nu

2 % nu * nu - 1

s_matrix(matrix_B, matrix_A, matrix_C)

s_vector (matrix_C,v)
si_20

x_times_vector (A, v)

real*8, dimension(3,3) :: A

¢ Inputs / Output:

real*8, dimension(3) :: v

¢ Internals:

real*8, dimension(3) :: v2

do i=1,3,1
v2(i)=0d0

do j=1,3,1
v2(i) = v2(i)
end do

end do

v = v2

+ AGL,3) * v(j)

end subroutine matrix_times_vector

subroutine trans
implicit none
¢ Inputs:

pose_matrix (matrix_A, matrix_B)

real*8, dimension(3,3) :: matrix_A

¢ Outputs:

real*8, dimension(3,3) :: matrix_B

c Internals:
integer :: i,j

do i=1,3
do j=1,3
matrix_B(j,i)
end do
end do

return
end subroutine t

subroutine matri
implicit none
¢ Inputs:

= matrix_A(i,j)

ranspose_matrix

x_times_matrix(matrix_A, matrix_B, matrix_C)

real*8, dimension(3,3) :: matrix_A
real*8, dimension(3,3) :: matrix_B

c Outputs:

real*8, dimension(3,3) :: matrix_C

c Internals:
integer :: i,j,k

do i=1,3
do j=1,3
matrix_C(i,j)
do k=1,3
matrix_C(i,j)
end do
end do
end do

return

= 0d0

= matrix_C(i,j) + matrix_A(i,k) * matrix_B(k,j)

end subroutine matrix_times_matrix



335

336 subroutine R_x(angle, vector)

337 implicit none

338 ¢ Inputs:

339 real*8 angle

340 c¢ Inputs / Output:

341 real*8, dimension(3) :: vector

342 ¢ Internals:

343 real*8, dimension(3,3) :: matrix_Rx
344

345 matrix_Rx(1,1) = 1.d0

346 matrix_Rx(1,2) = 0.d0

347 matrix_Rx(1,3) = 0.d0

348 matrix_Rx(2,1) = 0.d0

349 matrix_Rx(2,2) = cos(angle)

350 matrix_Rx(2,3) = -sin(angle)

351 matrix_Rx(3,1) = 0.d0

352 matrix_Rx(3,2) = sin(angle)

353 matrix_Rx(3,3) = cos(angle)

354 call matrix_times_vector (matrix_Rx, vector)
355

356 return

357 end subroutine R_x

358 Cmmmmm et et
359

360 subroutine R_z(angle, vector)

361 implicit none

362 ¢ Inputs:

363 real*8 :: angle

364 ¢ Inputs / Output:

365 real*8, dimension(3) :: vector

366 ¢ Internals:

367 real*8, dimension(3,3) :: matrix_Rz
368

369 matrix_Rz(1,1) = cos(angle)

370 matrix_Rz(1,2) = -sin(angle)

371 matrix_Rz (1,3) = 0.d0

372 matrix_Rz(2,1) = sin(angle)

373 matrix_Rz (2,2) = cos(angle)

374 matrix_Rz(2,3) = 0.d0

375 matrix_Rz(3,1) = 0.d0

376 matrix_Rz(3,2) = 0.d0

377 matrix_Rz(3,3) = 1.d0

378 call matrix_times_vector (matrix_Rz, vector)
379

380 return

381 end subroutine R_z

382 C —m e

383

384 subroutine ecliptical_coordinates_to_vector (alpha, beta, vector)
385 implicit none

386 include ’spin.inc’

387 ¢ Inputs:

388 real*8 :: alpha, beta ! in degrees
389 ¢ Inputs / outputs:

390 real*8, dimension(3) :: vector

391 ¢ Internals:

392 alpha = alpha *degrad

393 beta = beta * degrad

394 vector (1) = cos(alpha) * cos(beta)
395 vector (2) = sin(alpha) * cos(beta)
396 vector (3) = sin(beta)

397 return

398 end subroutine ecliptical_coordinates_to_vector
399 € —--mmm e -

400

401

402 subroutine get_angle_m180_180(angle)
403 implicit none

404 include ’spin.inc’

405 c Inputs / outputs:

406 real*8 :: angle

407
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418

if (angle.lt.-180.d0) then
angle=angle+360.d0

goto 5

endif

if (angle.gt.180.d0) then
angle=angle -360.d0

goto 7

endif

end subroutine get_angle_m180_180
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W N =

D. Diskrétni Fourierova
transformace

Tento program slouzi k analyze orbitalniho pohybu asteroidu. Jako vstupni da-

tovy soubor se pouzije vystup z integratoru SWIFT.
Mozny tvar vstupniho fidiciho souboru input.in:

massalia.out int input file, data type(syn/int/err/lc)

]
10000 ! num_of_tested_freq
0 150 ' 0 <= fre_1 < fre_2
q ! tested_function(for real data use q !!!)
450 ! precesion of resonance line
10 ! number of outputs lines
Y NNN ' Y = write output spectra, N = do not write
Y ! fast extrem finding -> errors possible

V souboru massalia.out jsou orbitalni elementy daného asteroidu, poptipadé jina
data, ktera chce uzivatel analyzovat. V soucasné dobé je ozkousena varianta int,
ostatni nemusi davat spravné vysledky. Na dalsim tadku je pak uveden pocet
testovanych fekvenci - na tolik Céasti se pak rozdéli interval, ktery se zadava na
tfetim radku. Pro uzivatele je pak asi nejdulezitéjsi Sesty radek, na kterém je
uveden pozadovany pocet nalezenych car.

Obsah souboru spin.inc s definici ¢fla m a prevodu mezi stupni a radiany:

integer, parameter nn = 500000 ! max. num of lines
real*8, parameter :: PI = 3.1415926535d0 ! PI number

real*8, parameter degrad = pi / 180.d0

real*8, parameter twoPI = PI * 2.0d0 ! two PI

c Data Compensated Discrete Fourier Transform

c

c Compile with: "-ffixed-line-length-132"
program DCDFT

implicit none

include ’spin.inc’
C ------- Program input data & variables -----
real*8, parameter year = 24.d0%365.25d0
'h -->y
real*8, dimension(nn) :: a, e, inc, capom, q, p, qp
! Keplerian elements and non-singular elements
real*8, dimension(nn) :: t
! time in years
real*8, dimension(nn) :: w

! weight function
real *8 n_of_tested_freq
! input information in four.in

real*8 fre_min, fre_max, fre_step,

integer :: i, n_data, iii, j, k, m

real *8 a_0, a_1, a_2, c_1, c_2, 4_0, d_1, d_2
real*8 dd_0, dd_1, dd_2, aa_0, aa_1, aa_2
real*8 cc_1, cc_2,ss_1,sc_1,ssc_1

real*8 :: d, dd, temp, temp_2, fre_1, fre_2

character tested_function

real*8 :: sc, ss

! sum of w_i * cos(x_i) and w_i*sin(x_1i)

real*8 :: ssc
! sum of w_i * sin(x_i) * cos(x_i)
real*8 :: rf, ra, rf2, ra2
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! resonance aplitude and freq.

real*8 :: fre_rez_min, fre_rez_max
real*8 :: fre_rez_step, fre_rez
real*8 :: temp_ii, temp2_ii, temp_rfl
real*8 :: temp_rf2, temp_frestep
real*8 :: d_Otemp, d_ltemp, d_2temp
real*8 :: temp_phi, temp_m, temp_rf
real*8 :: poml, pom2

real*8 :: precesion, twoPRE

character (len=20) :: out_1, out_2, out_3, out_4
character (len=40) :: input_file
character (len=3) :: data_type
character (len=1) :: f

character (len=1), dimension(4) :: YN

out_1 = ’spectruml.out’
out_2 = ’spectrum2.out’
out_3 = ’spectrum3.out’
out_4 = ’spectrumé4.out’

w =1 ! weight function

open(2, file=’input.in’,err=666,status=’0ld’)
read(2,*) input_file, data_type
read(2,*) n_of_tested_freq

read(2,*) fre_1, fre_2

! in arc second per year

read(2,*) tested_function

read(2,*) precesion

! precesion of resonance line

read (2,*) k

! number of output lines

c optional parameters:

read (2,%) YN(1), YN(2), YN(3), YN(4)
read (2,x) f

! fast extrem finding

close (2)
twoPRE = precesion*2.0

if (fre_1 == 0.0d0) then
fre_1 = fre_1 + 0.1
end if

159 continue
if (360 / (fre_1 / 3600) > 5000000) then
fre_1 = fre_1 + 0.00001
goto 159
end if

C <<
Cc << data_type <<
€ << LLLLLLLLLLLKLLLLKLKLLLKLLLLLLLKL

if (data_type == ’int’) then
open(l,file=input_file,err=667,status=’0ld’)
i=1
2 continue

read(1,*,end=4,err = 668)t(i),a(i),e(i),inc(i),capom(i)
inc(i)=inc (i) *degrad
capom(i)=capom(i)*degrad
q(i)=sin(0.5d0*inc(i)) * cos(capom(i))
p(i)=sin(0.5d0*inc(i)) * sin(capom(i))
i=i+1
goto 2
4 continue
n_data = i
close (1)
C <<<KLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLLKLK
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else if (data_type == ’syn’)then
open(l,file=input_file,err=667,status=’0ld’)
i=1
22 continue
read(1,*,end=44,err = 668)t(i),a(i),e(i),inc(i),capom(i)
q(i) = a(i)
p(i) = e(i)
i=i+1
goto 22
44 continue
n_data = i
close (1)
€ <<<<KKKLLLLLLKLLLLLLKLLLLLCLKLKLLLLLLKLKLLLLLKLK
else if (data_type == ’err’)then
open(l,file=input_file,err=667,status=’0ld’)
i=1
232 continue
read(1,*,end=753,err = 668)t(i),a(i),w(i)
q(i) = a(i)
if (w(i) /= 0) then
w(i) = 1.0d0 / w(i)
end if
i=i+1
goto 232
753 continue
n_data = i
close (1)
do i = 1, n_data
t(i) = t(i) - t(1) ! set t = 0 for the 1. data line
end do
€ <<<<KKKLLLLLLLLLLLLKLLLLLLKLKLKLLLLLKLKLLLLLKLK
else if (data_type == ’1lc’)then
c fre_1 and fre_2 are in this case rotation periods in hours
open(l,file=input_file,err=667,status=’0ld’)
i=1
030 continue
read(1,*,end=873,err = 668)t(i),a(i),w(i) ! time in days
q(i) = a(i)
if (w(i) /= 0) then
w(i) = 1.0d0 / w(i)
end if
i=i+1
goto 030
873 continue
n_data = i
close (1)
do i = 1, n_data
t(i) = t(i) - t(1) ! set t = 0 for the 1. data line
t(i) = t(i) * 24.0d0 ! time in hours
end do
¢ subroutine Loop works with frequencies in arc seconds per time unit

fre_1 = 1.0d0 / fre_1
! period -> freq (hours -> hourx**-1)
fre_2 = 1.0d0 / fre_2
! period -> freq (hours -> hour*x-1)

fre_1 = fre_1 * twoPI / degrad * 3600.0d0

! to arc seconds
fre_2 = fre_2 *
! to arc seconds

end if
C <K<K

per time unit
twoPI / degrad * 3600.0d0
per time unit

<LK LLKLLLLLKLKLKL

if (tested_function == ’q’) then
aQp = q

else if(tested_function == ’p’) then
qp = p

end if
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180

181

182 ¢ ===================================================

183 ¢ Main program

184 open(unit=333,file=’lines.out’, action=’write’,status=’replace’)

185

186 555 continue

187 iii = iii + 1

188 j=3+1

189

190 ¢ >>>>>>>>>>>>>>> g  <<<<LK<KLKLKLKLLKLLKLK

191 call Loop(n_data,w,t,qp,n_of_tested_freq,a_0O,a_1,
a_2,c_1,c_2,d_0,d_1,d_2,ss,sc,ssc,fre_1,fre_2,
ra,rf,out_1,j,k,1.0d0,YN(1),f)

192 write (*,*) (rf*xtwoPI*3600 / degrad),’ ’,ra

193

194

195

196 ¢ Get frequency with max aplitude:

197 temp_frestep = (fre_2 - fre_1) / n_of_tested_freq

198 temp_rfl = (rf*twoPI*3600 / degrad) + temp_frestep * 0.6

199 temp_rf2 = (rf*twoPI*3600 / degrad) - temp_frestep * 0.6

200

201

202

203 call Loop(n_data,w,t,qp,precesion,a_0O,a_1,
a_2,c_1,c_2,d_0,d_1,d_2,ss,sc,ssc,temp_rfl ,temp_rf2,ra,rf,
out_2,j,k,2.0d0,YN(2),f)

204 write (*,*) (rf*xtwoPI*3600 / degrad),’ ’,ra

205

206

207 temp_frestep = (temp_rfl - temp_rf2) / n_of_tested_freq

208 temp_rfl = (rf*xtwoPI*3600 / degrad) + temp_frestep * 6

209 temp_rf2 = (rf*xtwoPI*3600 / degrad) - temp_frestep * 6

210 call Loop(n_data,w,t,qp,twoPRE,a_0,a_1,
a_2,c_1,c_2,d_0,d_1,d_2,ss,sc,ssc,temp_rfl, temp_rf2,ra,rf,out_3,j,k,
3.0d40,YN(3),£)

211 write (*,*) (rf*xtwoPI*3600 / degrad),’ ’,ra

212

213 ¢ (for sure):

214 temp_frestep = (temp_rfl - temp_rf2) / n_of_tested_freq

215 temp_rfl = (rf*twoPI*3600 / degrad) + temp_frestep * 4.5

216 temp_rf2 = (rf*xtwoPI*3600 / degrad) - temp_frestep * 4.5

217

218 call Loop(n_data,w,t,p,precesion,aa_0,aa_1,
aa_2,cc_1,cc_2,dd_0,dd_1,dd_2,ss_1, sc_1,ssc_1,temp_rfl, temp_rf2,ra2,

219 &rf2,out_1,j,k,1.0d0,°N?,f)

220

221 call Loop(n_data,w,t,qp,precesion,a_0,a_1,
a_2,c_1,c_2,d_0,d_1,d_2,ss,sc,ssc,temp_rfl, temp_rf2,ra,rf,
out_4,j,k,4.0d0,YN(4),f)

222 write (*,*) (rf*xtwoPI*3600 / degrad),’ ’,ra

223

224

225

226

227 do i = 1, n_data

228 call df(d_0, d_1, d_2, t(i), rf , d) 'df(d_0, d_1, d_2, t_j, omega,

output)

229 call df(dd_0, dd_1, dd_2, t(i), rf2, dd)

230 qp(i) = gp(i) - 4 ! frequency filter g

231 p(i) = p(i) - dd ! frequency filter p

232 end do

233

234 poml = (d_1 / dd_2 )

235 write (*,*)d_2, 2 ’,dd_1

236 write(*,*x)d_1, ’,dd_2

237 write (*,*)poml, ? > ,pom2

238 write (*x,*)rf, 2 r,rf2

239 write (x,*x)ra, ’,ra?2

240

241 if (tested_function == ’q’) then

242 temp_phi = datan2(d_2, d_1 * (-1.0d0)) / degrad + 180.0d0
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243 ! massalia, synteticka, d_nesvorny.in

244 else if (tested_function == ’p’) then

245 temp_phi = datan2(d_1, d_2 * (1.0d0)) / degrad
246 ! massalia, d_nesvorny.in

247 end if

248

249

250 if ((poml > -1.1).and.(poml < -0.9)) then
251 rf = 0.0d0 - rf

252 temp_phi = 360.0d0 - temp_phi

253 Wraite (e, %) 2 sk ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok 2

254 end if

255

256

257 call get_angle_0_360(temp_phi)

258

259 if (data_type == ’1c’) then

260

261 temp_rf = (rf*twoPI*3600 / degrad)
262 ! to arc seconds per time unit

263 temp_rf = temp_rf / 3600.0d0

264 ! to arc degree per time unit

265 temp_rf = 1.0d0 / temp_rf

266 ! freq to period

267 temp_rf = temp_rf * 360.0d0

268 write (333 ,*)ra,temp_phi,temp_rf

269 write (*,*) temp_rf

270

271 else if (data_type == ’err’) then

272

273 temp_rf = (rf*xtwoPI*3600 / degrad)
274 ! to arc seconds per time unit

275 temp_rf = temp_rf / 3600.0d0

276 ! to arc degree per time unit

277 temp_rf = 1.0d0 / temp_rf

278 ! freq to period

279 temp_rf = temp_rf * 360.0d0

280 write (333,0001)ra,temp_phi,temp_rf
281 0001 format (F14.8,F14.8,F14.8)

282 write (*,*) temp_rf

283

284 else

285 write (333,444)ra,temp_phi,rf * twoPI * 3600 / degrad
286 end if

287

288

289 444 format (F14.8,1X,F15.6,1X,1X,F14.8)

290

291

292 if (iii < k) then

293 goto 555

294 end if

295

296 close (333)

297 goto 669

208 ¢ —--mmm e e loop - end -------------———-—---
299 ¢ ------- - ERROR MSG ------------"-"---"-----
300

301 666 write (*,*)’No input file.’

302 go to 669

303 667 write (*,*) ’Cannot find data file - ’,input_file
304 goto 669

305 668 write (*,%*) ’Wrong data format’

306 goto 669

307

308

309 669 continue

310 end program DCDFT

311

312 ¢ =================================================
313 ¢ Subroutines:

314 ¢ ==================s===============================
315
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385
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387

subroutine Loop(n_data,w,t,qp,num_of_freq,a_0,a_1,a_2,c_1,

c_2,d_0,d_1,d_2,ss,sc,ssc,fl,f2,ar,fr, output_file,j,k,1,YN,f)

implicit none
include ’spin.inc’
¢ Inputs:
real*8, dimension(mnn) :: w, t, gp

real*8 :: ss, sc, ssc

real*x8 :: f1, f2

real*8 :: ar, fr, num_of_freq
integer :: n_data

character (len=20) :: output_file
character (len=1) :: YN

! write / do not write temporary spectra in output file
character (len=1) :: f

integer :: j, k

real*8 :: 1

real*8 :: num_of_tested_freq

c Internals / Outputs:

real*8 :: a_0, a_1, a_2, c_1, c_2, d_0, d_1, d_2
real*8 :: fre

real*8 :: sum_s, sum_C, sum_scC

real*8 :: fre_min, fre_max

real*8 :: fre_1, fre_2, fre_step

real*8 :: temp_ii, temp2_ii, temp, temp_output_write
num_of_tested_freq = num_of_freq
temp_output_write = 0

sum_s = ss

sum_sc = sscC

fre_1 = f1

fre_2 = £f2

temp_ii = 0

A Qo0 0P p e

N, ONRFLNRERO
]
I © OO0 0 O0OOoOO0OOo

sum_s

sum_sc = 0

fre_1 = fre_1 / (twoPI * 3600 / degrad)
fre_2 = fre_2 / (twoPI * 3600 / degrad)
if (fre_1 > fre_2) then
fre_min = fre_1
fre = fre_2
fre_step = (fre_1 - fre_2) / num_of_tested_freq
else if(fre_1 < fre_2) then

fre_min = fre_2

fre = fre_1

fre_step = (fre_2 - fre_1) / num_of_tested_freq
end if

temp2_ii = sqrt((fre_1 - fre_2)*x*2) / fre_step

fr = 0
ar = 0
if (YN == °Y’) then
open(unit=123,file=output_file,action=’write’, status=’replace’)
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388
389
390
391
392
393
394
395
396
397
398
399
400
401

402
403
404
405
406
407
408
409
410
411
412
413
414
415
416
417
418
419
420
421
422
423
424
425
426
427
428
429
430
431
432
433
434
435
436
437
438
439
440

441

442
443
444

445

446
447
448
449
450
451
452
453
454
455

999

456

1000

end if

continue
temp_output_write = temp_output_write + 1
if ( fre <= fre_min) then

if (mod (temp_output_write ,15.0d0) ==
if (temp_output_write > 5000) then

temp_output_write = temp_output_write - 5000

end if
write (¥,999) *[’,j,” / ’,k,” 1. -
x 100,° %’
format (A,I2,A,I2,A,F6.2,A,F6.2,4A)
end if

call aO(n_data, w, a_0)

! a_0(N, w, output)

0.0d0) then

’,1/4 * 100,

call ai(n_data, w, t, a_0, fre, sum_c, a_1)
! al(N, w, t, a_0, omega, sum_c, output)

call a2(n_data, w, t, a_0, a_1, fre

! a2(N,w,t, a_0, a_1l, omega, sum_c,sum_sc,

call ci(n_data, w, t, gqp, a_1l, fre,

, sum_c, sum_sc,
sum_s ,output)

c_1)

' ¢_1 (N, w, t, £, a_1, omega, output)
call c2(n_data,w,t,qp,a_0,a_1,a_2,c_1,sum_s, sum_c,sum_sc,fre,c_2)
,sum_sum_c, sum_sc,omega,output)

' c2(N,w,t,f,a_0,a_1,a_2,c_1,sum_s
call d2(a_2, c_2, d4_2)

' d_2 (a_2, c_2, output)

call di(n_data, w,t,a_0,a_1,c_1,d_2

! d1(N,w,t,a_0,a_1,c_1,d_2,omega,sum_s,sum_c,

call d0(n_data, w, t, a_
1

s 0, d_1, d_2
' d0 (N, w, t, a_0, d_1,d_

temp = sqrt(d_1**2 + d_2%%2)

if (YN == °Y’) then

2 ,omega,sum_c,

%

’,temp_ii/temp2_ii

sum_s, a_2)

,fre,sum_s, sum_c,sum_sc,d_1)

, fre, sum_c,

sum_sc ,output)

sum_s, d_0)

sum_s ,output)

write (123,456)d_1,d_2,(fre * twoPI * 3600 / degrad), temp

format (F20.14,1X,F20.14,1X,F16.7,1X,F14.11)
end if
if (temp > ar) then
fr = fre
ar = temp
else if (temp == ar) then
fr = (fr + fre) / 2.04d0
else if ((temp_ii/temp2_ii >= 0.6).and.(temp < ar).and.(f == ’Y’).and. (1

== 2.0d0)) then
write (¥,999) *[’,j,” / ’,k,” 1. -
* 100, %’
goto 258

>= 3.0d0)) then
write (¥,999) °[’,j,” / ’,k,” 1. -
* 100, %’
goto 258

end if

continue

fre = fre + fre_step
temp_ii = temp_ii + 1
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%

%

’,temp_ii/temp2_ii
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’,temp_ii/temp2_ii



456 goto 111

457 end if

458

459 258 continue

460 close (123)

461 return

462 end subroutine Loop

463 C —- - m e e oo
464

465

466

467

468 subroutine aO(N, w, output)

469 implicit none

470 include ’spin.inc’

471

472 ¢ Inputs:

473 integer :: N

474 real*8, dimension(N) :: w

475

476 c Output:

477 real*8 :: output

478

479 ¢ Internals:

480 integer :: i

481

482 output = 0.0d0

483

484 do i =1, N

485 output = output + w(i)

486 end do

487 output = sqrt(1 / output)

488 return

489 end subroutine a0

490 C —m s m e oo
491

492 subroutine al(N, w, t, a_0, omega, sum_c, output)
493 implicit none

494 include ’spin.inc’

495

496 c Inputs:

497 integer :: N

498 real*8, dimension(nn) :: w, t

499 real*8 :: a_0

500 real*8 :: omega

501 ¢ Output:

502 real*8 :: output

503 real*8 :: sum_c

504 ¢ Internals:

505 integer :: i

506 real*8 :: temp_1, temp_2

507 real*8 :: x_i

508 temp_1 = 0

509 temp_2 = 0

510

511 do i = 1,N

512 x_i = twoPI * omega * t(i)

513 temp_1 = temp_1 + w(i) * cos(x_i) * cos(x_i)
514 temp_2 = temp_2 + w(i) * cos( x_i )
515 end do

516 sum_c = temp_2

517 temp_2 = temp_2 * temp_2 * a_0 * a_0
518 output = temp_1 - temp_2

519 output = sqrt(1 / output)

520 return

521 end subroutine al

522

523 € mmm e
524 subroutine a2(N,w,t, a_0, a_1, omega, sum_c,sum_sc, sum_s,output)
525 implicit none

526 include ’spin.inc’

527

528 ¢ Inputs:
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529 integer N

530 real*8, dimension (nn) w, t

531 real *8 a_0, a_1

532 real*8 omega

533 real *8 sum_c

534 ¢ Output:

535 real*8 output

536 real *8 sum_s, sum_sc

537 ¢ Internals:

538 integer :: i

539 real*8 :: temp_1, temp_2, temp_3, temp_4, temp_5
540 real*8 :: x_i

541 temp_1 = 0

542 temp_2 = 0

543 temp_3 = 0

544 temp_4 = 0

545 temp_5 = 0

546

547 do i = 1,N

548 x_i = twoPI * omega * t(i)

549 temp_1 = temp_1 + w(i) * sin( x_i ) * sin( x_i )
550 temp_2 = temp_2 + w(i) * sin( x_i )

551 temp_3 = temp_3 + w(i) * sin( x_i ) * cos( x_i )
552

553 end do

554 temp_5 = sum_c

555 temp_4 = temp_2

556 sum_s = temp_2

557 sum_sc temp_3

558 temp_4 = temp_4 * temp_5 * a_0 * a_0

559 temp_3 = temp_3 - temp_4

560 temp_3 = temp_3 * temp_3 * a_1l * a_1

561 temp_2 = temp_2 * temp_2 * a_0 * a_0

562

563 output = temp_1 - temp_2 - temp_3

564 output = sqrt(l / output)

565 return

566 end subroutine a2

567

BB8 € mmm s e oo
569

570 subroutine c1 (N, w, t, f, a_1, omega, output)
571 implicit none

572 include ’spin.inc’

573

574 ¢ Inputs:

575 integer N

576 real*8, dimension (nn) w, t, f

577 real *8 omega, a_1

578 ¢ Output:

579 real *8 output

580

581 ¢ Internals:

582 integer i

583 real *8 temp_1

584 real *8 x_i

585 temp_1 = 0

586

587 do i = 1,N

588 x_i = twoPI * omega * t(i)

589 temp_1 = temp_1 + w(i) * cos( x_i ) * f£f(i)
590 end do

591 output = temp_1 * a_1

592 return

593 end subroutine ci

594

595 € mmm e oo
596 subroutine c2(N,w,t,f,a_0,a_1,a_2,c_1,sum_s,sum_c,sum_sc,omeg,out)
597 implicit none

598 include ’spin.inc’

599

600 ¢ Inputs:

601 integer N
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602
603
604
605
606
607
608
609
610
611
612
613
614
615
616
617
618
619
620
621
622
623
624
625
626
627
628
629
630
631
632
633
634
635
636
637
638
639
640
641
642
643
644
645
646
647
648
649
650
651
652
653
654
655
656
657
658
659
660
661
662
663
664
665
666
667
668
669
670
671
672
673
674

real*8, dimension(nn) :: w, t, f

real*8 :: omeg, a_0, a_1, a_2, c_1
real*8 :: sum_c, sum_S, sSum_scC

c Output:
real*8 :: out

c Internals:

integer :: i
real*8 :: temp_1, temp_2, temp_3, temp_4
real*8 :: x_i

temp_1 = 0

do i = 1,N
x_i = twoPI * omeg * t(i)
temp_1 = temp_1 + w(i) * sin( x_i ) * £(i)

end do

temp_2 = sum_sc

temp_3 = sum_s

temp_4 = sum_c

temp_4 = temp_4 * temp_3 * a_0 * a_0

temp_2 = (temp_2 - temp_4) * a_l * a_2 * c_1

out = temp_1 * a_2 - temp_2
return
end subroutine c2

subroutine d2 (a_2, c_2, output)
implicit none

¢ Inputs:

real*8 :: a_2, c_2
¢ Output:

real*8 :: output

output = a_2 * c_2
return
end subroutine d2

subroutine d1(N,w,t,a_0,a_1,c_1,d_2,omega,sum_s,sum_c,sum_sc,out)
implicit none
include ’spin.inc’

c Inputs:
integer :: N
real*8, dimension(nn) :: w, t
real*8 :: omega, a_0, a_1l, c_1, d_2
real*8 :: sum_s, sum_c, sum_scC
c Output:
real*8 :: out

c Internals:

integer :: j

real*8 :: temp_1, temp_2, temp_3, temp_4
real*8 :: x_j

temp_1 = a_1 * c_1

temp_2 = 0

temp_3 = 0

temp_4 = 0

temp_2 = sum_c

temp_3 = sum_s

temp_4 = sum_sc

temp_2 = temp_2 * temp_3 * a_0 * a_0

temp_2 temp_2 - temp_4
temp_2 = temp_2 * d_2 * a_1 * a_1

out = temp_1 + temp_2

145



675 return

676 end subroutine di

677

678 C mm oo
679

680

681 subroutine 40 (N, w, t, a_0, d_1,d_2,omega,sum_c,sum_s,output)
682 implicit none

683 include ’spin.inc’

684

685 ¢ Inputs:

686 integer :: N

687 real*8, dimension(nn) :: w, t

688 real*8 :: omega, a_0, d_1, d_2

689 real*8 :: sum_s, sum_c

690 ¢ Output:

691 real*8 :: output

692

693 ¢ Internals:

694 integer :: j

695 real*8 :: temp_1, temp_2

696 real*8 :: x_j

697 temp_1 = 0

698 temp_2 = 0

699

700 temp_1 = sum_c

701 temp_2 = sum_s

702 temp_2 = temp_2 * d_2

703 temp_1 = temp_1 * d_1

704

705

706 output = (temp_1 + temp_2) * (-1.0d40) * a_0 * a_0
707 return

708 end subroutine dO

709

710 C —mmmmm e
711

712 subroutine df(d_0, d_1, d_2, t_j, omega, output)
713 implicit none

714 include ’spin.inc’

715

716 ¢ Inputs:

ave real*8 :: d_0, d_1, d_2, t_j, omega
718

719 c¢ Outputs:

720 real*8 :: output

721

722 ¢ Internals:

723 real*8 :: x_j

724

725 X_j = twoPI * omega * t_j

726 output = d_0 + d_1 * cos( x_j ) + d_2 * sin( x_j )
727 return

728 end subroutine df

729

L [ T e i
731

732 subroutine Q (N, w, f, output)

733 implicit none

734 include ’spin.inc’

735

736 ¢ Inputs:

737 integer :: N

738 real*8, dimension(nn) :: w, f

739 ¢ Output:

740 real*8 :: output

741

742 ¢ Intermnals:

743 integer :: i

744 real*8 :: temp_1

745 temp_1 = 0

746

747 do i = 1,N
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748 temp_1 = temp_1 + w(i) * £(i) * f£(i)
749 end do

750 output = temp_1

751 return

752 end subroutine Q

753

T84 € mmm o
755 subroutine get_angle_m180_180 (phi)
756 implicit none

757 include ’spin.inc’

758 ¢ Inputs / outputs:

759 real*8 :: phi

760

761 5 if (phi < -180.0d0) then

762 phi=phi+360.d0

763 goto 5

764 endif

765

766 7 if (phi > 180) then

767 phi=phi-360.d0

768 goto 7

769 end if

770

771 return

772 end subroutine get_angle_m180_180
773

774 C —mmm e oo
775

776

T subroutine get_angle_0_360(phi)
778 implicit none

779 include ’spin.inc’

780 ¢ Inputs / outputs:

781 real*8 :: phi

782

783 5 if (phi < 0.0d0) then

784 phi=phi+360.d0

785 goto b5

786 endif

787

788 7 if (phi > 360.0d0) then

789 phi=phi -360.d0

790 goto 7

791 end if

792

793 return

794 end subroutine get_angle_0_360

FE S I e i
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E. Pomocné vypocty

Oznacme

Lo (E1)

pak lze zapsat slozky matice Q:

Q11 = —sinQ2 (4costin2[/QQ+sin[sinQ [) ,

Q2= 2cos(20)sin?1/2Q + cosQsin [sinQ 1,

Qi3 = —cosQsin] Q — cos [sinQ I,

Qo1 = 2cos (2Q)sin® I/2 Q + cos Qsin IsinQ 1,

()22 = —cos () (costinIf—i— 2(cosI —1)sin (2 Q) : (E.2)
Qo3 = cosIcosQ I —sinIsinQQ,

Qs = cosQsinl Q+ cosIsinQ 1,

Q= sinIsinQQ —coslcosQI,

Q33 = —sinT 1.
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