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Úvod

K sepsání práce o rodinách asteroidů vedla především skutečnost, že prak-
ticky neexistuje český text zabývající se tímto tématem. Cílem je tedy podat
čtenáři ucelený přehled dosavadních poznatků o rodinách asteroidů a meto-
dách jejich identifikace.
V první kapitole se ovšem nejprve dozvíme, co jsou to vlastně asteroidy

a kde všude se nacházejí. Seznámíme se rovněž s elementy dráhy, které se
využívají k popisu jejich pohybu.
Následuje kapitola druhá, která se již věnuje rodinám asteroidů, zavádí

tento pojem. Řekneme si zde samozřejmě o jejich vzniku a základních vlast-
nostech. Chybět nebude ani krátké shrnutí historie jejich objevování.
Třetí kapitola nám vysvětlí princip tří základních identifikačních metod

(hierarchické klastrovací metody, spektroskopie a metody identifikace mla-
dých rodin). Uvedeno je zde i několik příkladů rodin, které byly pomocí
jednotlivých metod nalezeny.
V poslední kapitole si blíže představíme několik nejznámějších rodin,

které jsou potom graficky znázorněny v příloze. Součást přílohy tvoří i abe-
cední seznam rodin asteroidů.
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Kapitola 1

Asteroidy

Nejpočetnější skupinu mezi pozorovanými členy sluneční soustavy předsta-
vují asteroidy1. Tato tělesa, většinou nepravidelného tvaru, o velikostech
desítek metrů až stovek kilometrů obíhají kolem Slunce po mírně excent-
rických a nakloněných drahách. V současné době existuje přibližně 400000
známých asteroidů, z toho očíslovaných (majících přesně určenou dráhu) je
kolem 200000.
Asi 95% pozorovaných asteroidů se nachází v oblasti mezi 2,1 a 3,3 AU

- v hlavním pásu.

Obrázek 1.1: Schematické znázornění hlavního pásu asteroidů.

1V české terminologii též planetky.
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Několik tisíc známých asteroidů se pohybuje po drahách křížících dráhy
vnitřních planet. Mezi ně patří i více než 5500 blízkozemních asteroidů, které
se občas přibližují k Zemi a jsou tedy potenciálně nebezpečné. Dvě skupiny
(Trojané; někdy též Řekové a Trojané), které tvoří více než 2000 asteroidů, se
také nacházejí v okolí triangulárních Lagrangeových bodů (asi 60◦ před a za
Jupiterem). V oblasti mezi Jupiterem a Neptunem obíhá populace Kentaurů
a známé jsou i transneptunické objekty.

1.1 Oskulační elementy dráhy

Pokud neuvažujeme působení planet, pohybují se asteroidy po eliptické
dráze. Tu jednoznačně určuje šestice parametrů (a, e, i,Ω, ω, T0), tzv. Keple-
rovy elementy dráhy.

W
Ω

i

x

z

pericentrum

y

Obrázek 1.2: Keplerovy elementy dráhy. Vlevo jsou znázorněny elementy
charakterizující tvar dráhy a vpravo elementy určující její polohu v prostoru.

Elementy a, e charakterizují tvar elipsy - a je délka hlavní poloosy a e ex-
centricita (poměr vzdálenosti ohniska od středu elipsy k délce hlavní polo-
osy). Polohu dráhy v prostoru určují elementy i, Ω, ω. Sklon i je úhel mezi
rovinou dráhy asteroidu a rovinou ekliptiky. Element Ω se nazývá délka vý-
stupného uzlu a udává odchylku průsečnice roviny dráhy s rovinou ekliptiky
od osy x. Argument pericentra ω je odchylka průvodiče pericentra od již
zmíněné průsečnice rovin. Šestý element, okamžik průchodu pericentrem T0,
udává čas průchodu tělesa pericentrem své dráhy.
Tyto orbitální elementy jsou konstantní. Pokud ovšem vezmeme v úvahu

působení planet, zejména Jupitera a Saturnu, stávají se funkcemi času a os-
cilují (například ∆e ≈ 0, 1− 0, 3 a ∆i ≈ 5◦−10◦ s periodami 10− 105 roků).
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Takové elementy potom nazýváme oskulační.

1.2 Vlastní elementy dráhy

Z důvodu relativně častých změn oskulačních elementů se začaly používat
tzv. vlastní elementy dráhy (vlastní orbitální elementy). Sice nejsou ideál-
ními konstantami, ale zůstávají stabilní po miliony až desítky milionů let.
Vlastní elementy se získávají z oskulačních elementů určitým odfiltrová-

ním jejich oscilací. To se provádí různými způsoby - buď numericky, nebo
analyticky. Jelikož se však úhly Ω a ω neustále stáčí, nabývají vlastních hod-
not pouze elementy a, e a i. Pro jednoduchost si je můžeme představit jako
dlouhodobě střední hodnoty oskulačních elementů.
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Obrázek 1.3: Oskulační elementy dráhy 25000 asteroidů. Na vodorovnou
osu jsou v obou případech naneseny hodnoty hlavní poloosy, na svis-
lou hodnoty sklonu (vlevo) a excentricity (vpravo). Použita jsou data
z http://ssd.jpl.nasa.gov/dat/ELEMENTS.NUMBR.

Na obrázcích 1.3 a 1.4 vidíme čtyři grafy, v nichž každý bod představuje
jeden asteroid2. Je zde patrný rozdíl mezi rozložením oskulačních a vlastních
elementů v hlavním pásu asteroidů. V případě vlastních elementů pozoru-
jeme určitou strukturu, která se však v grafech oskulačních elementů ztrácí,
„rozmýváÿ. Zřetelné jsou jak oblasti bez asteroidů (např. 2,5 AU a 2,8 AU),
ve kterých se nacházejí rezonance středního pohybu3 s Jupiterem, tak shluky
asteroidů, tzv. rodiny, kterými se budeme zabývat v následujících kapitolách.

2Pro názornost grafů bylo použito jen 25000 asteroidů, ačkoliv jich známe asi 400000.
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Méně častý pohled na rozložení elementů (oskulačních a vlastních) v hlav-
ním pásu asteroidů nabízí obrázek 1.5.
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Obrázek 1.4: Vlastní elementy dráhy 25000 asteroidů. Na vodorovnou osu
jsou v obou případech naneseny hodnoty vlastní hlavní poloosy, na svislou
hodnoty vlastního sklonu (vlevo) a vlastní excentricity (vpravo). Použita
jsou data z http://hamilton.dm.unipi.it/astdys/propsynth/numb.syn.
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Obrázek 1.5: Méně časté zobrazení elementů v rovině vytyčené
excentricitou a sklonem. V obou grafech (vlevo oskulační hod-
noty, vpravo hodnoty vlastní) je vyznačeno 25000 asteroidů. Data
byla čerpána z http://hamilton.dm.unipi.it/astdys/propsynth/numb.syn
a http://ssd.jpl.nasa.gov/dat/ELEMENTS.NUMBR.

3Rezonance středního pohybu je gravitační působení planety na asteroidy s velkou
poloosou takovou, že je jejich oběžná doba kolem Slunce v poměru malých celých čísel
(např. 2:1 nebo 3:1) s oběžnou dobou planety. Projevuje se zejména velkými oscilacemi,
nebo i trvalým růstem, excentricity a sklonu dráhy.
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Kapitola 2

Rodiny asteroidů

Jak jsme se zmínili v předchozí kapitole, v hlavním pásu asteroidů se na-
cházejí různě velké shluky těles, tzv. rodiny. Jejich členové se pohybují po
téměř identických drahách (mají podobné hodnoty velké poloosy, excentri-
city a sklonu dráhy). Předpokládá se rovněž, že mají společný původ, kte-
rým je katastrofická srážka dvou těles a jejich následný rozpad na množství
úlomků. Tuto myšlenku podporují i výsledky fyzikálních zkoumání, které
ukazují na podobnost složení povrchu asteroidů v jednotlivých rodinách.
Rodiny asteroidů jsou obvykle pojmenovány po svém největším členu.

Mohou být zdrojem blízkozemních objektů a může v nich docházet k dalším
srážkám.
Dříve než se však více seznámíme s původem a vlastnostmi rodin aste-

roidů, povíme si stručně o historii jejich objevování.

2.1 Historie zkoumání rodin asteroidů

S pojmem rodiny asteroidů je historicky spjato jméno Kiyotsugu Hirayama.
Tento japonský astronom již v roce 1918 jako první použil systém vlastních
orbitálních elementů k identifikaci skupin asteroidů s téměř identickými dra-
hami [6]. Hirayama rovněž jako první vyslovil domněnku, že tělesa v jednot-
livých rodinách mají společný původ. Jsou to úlomky vytvořené rozpadem
původního mateřského tělesa, ke kterému došlo po katastrofické srážce s ji-
ným objektem. Ačkoliv byly na počátku 20. století přesně určeny dráhy asi
jen tisíce asteroidů, dokázal Hirayama identifikovat pět rodin (Eos, Themis,
Koronis, Flora a Maria), které jsou dosud známé jako Hirayamovy rodiny.
Až po mnoha letech, konkrétně v roce 1951, se k problematice identifikace
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rodin asteroidů znovu vrátil nizozemský astronom žijící ve Spojených státech
D. Brouwer. Svým výzkumem potvrdil Hirayamovy rodiny, nicméně Floru
rozdělil na čtyři části. V této době bylo navíc do seznamu rodin asteroidů
přidáno dvacet nových skupin.
Až do roku 1990 navrhovalo několik dalších autorů své vlastní katalogy

rodin. Výsledky jednotlivých analýz se však neshodovaly a nesrovnalosti
mezi nimi byly zpravidla obrovské. Autoři používali rozdílné metody kla-
sifikace rodin a ačkoliv všichni čerpali data z databází vlastních elementů
o přibližně stejném množství objektů, našli různé počty rodin. Například
A. Carusi a E. Massaro identifikovali v roce 1978 celkem 15 rodin. Ovšem
J. G. Williams jich v roce 1989 zjistil 117.
V některých případech šlo o subjektivní metody klasifikace, protože ne-

byly doplněny statistickými testy. Například D. Brouwer použil zcela sub-
jektivní kritérium k rozdělení rodiny Flora. J. R. Arnold zase předpokládal
rozložení asteroidů v prostoru vlastních elementů podle Poissonova rozdě-
lení.
Další problém spočíval v používání výsledků předchozích zkoumání k na-

stavení nových identifikačních metod. B. A. Lindblad a R. Southworth ka-
librovali svou metodu tak, že našli dobrou shodu s výsledky D. Brouwera.
A. Carusi a E. Massaro zase přizpůsobili metodu za účelem znovunalezení
Hirayamových rodin.
Kvůli všem nesrovnalostem a problémům se samozřejmě šířily pochyby

o hodnověrnosti nalezených rodin.
Po roce 1990 se však situace výrazně zlepšila. Hlavním důvodem bylo

vyvinutí objektivnějších identifikačních metod4. Navíc se od té doby roz-
růstají databáze přesných vlastních elementů, jejichž dostupnost umožňuje
zkoumat větší vzorky populace asteroidů. V roce 1990 mělo přesně stanove-
nou dráhu asi 12000 asteroidů, v současné době však jejich počet stoupl už
na téměř 200000. S rozšiřováním databází a se zdokonalením identifikačních
metod samozřejmě úzce souvisí i rostoucí počet spolehlivě určených rodin
asteroidů.

2.2 Vznik rodin asteroidů

Na začátku této kapitoly jsme se dozvěděli, že rodiny asteroidů nejsou pouze
náhodné shluky objektů, které spolu nemají nic společného. Vznikly totiž

4O používaných identifikačních metodách se více dozvíme v Kapitole 3.
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při rozpadu mateřského tělesa, který vymrštil úlomky na dráhy s relativní
rychlostí mnohem menší než je rychlost, s jakou obíhají kolem Slunce.
Důvodem takových rozpadů jsou srážky dvou těles, které mohou mít

různý charakter. Jde buď o náraz malého projektilu do velkého objektu,
z něhož se oddělí roj malých asteroidů (rodina Vesta), nebo o úplné roztržení
cílového tělesa projektilem srovnatelné hmotnosti (rodina Koronis).
Ke zjištění informací o únikových rychlostech úlomků při srážce se pou-

žívají struktury rodin v prostoru vlastních elementů. To je možné, protože
lze rozdíly v orbitálních elementech určitým způsobem vyjádřit pomocí roz-
dílů únikových rychlostí z původního mateřského tělesa. Tento vztah mezi
orbitálními elementy a únikovými rychlostmi je dán Gaussovými rovnicemi,
které lze napsat v následujícím tvaru:

δa

a
=

2
na(1− e2)1/2

[(1 + e cos f)VT + VR e sin f ]

δe =
(1− e2)1/2

na

(

e+ 2 cos f + e cos2 f
1 + e cos f

VT + VR sin f

)

δi =
(1− e2)1/2

na

cos(ω + f)
1 + e cos f

VN

kde n značí střední pohyb (z Keplerova zákona n2a3 = GM), VR, VT , VN jsou
složky únikové rychlosti postupně radiální, transverzální a normálová. Pa-
rametry f a ω vyjadřují pravou anomálii a argument pericentra mateřského
tělesa v době rozpadu.
Gaussovy rovnice však lze použít pouze za předpokladu, že jsou únikové

rychlosti mnohem menší než rychlost mateřského tělesa. Původní asteroid
se pohybuje rychlostí řádově 10 − 30 km/s, zatímco úlomky dosahují rych-
losti řádově 10 − 100 m/s. To je hodnota srovnatelná s únikovou rychlostí
z povrchu mateřského tělesa danou vztahem v =

√

2GM
R
, kde R je poloměr

mateřského tělesa.

2.3 Srážky uvnitř rodin

Doba těsně po vzniku rodiny asteroidů se vyznačuje větší pravděpodobností
výskytu srážek mezi jejími členy. Ačkoliv je toto období relativně krátké
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a v průměru ho charakterizují pomalé rychlosti nárazu, mohou mít srážky
za následek změnu povrchu nově vzniklých členů rodiny. Tyto změny jsou
potom zkoumány kosmickými sondami.
Existuje rovněž hypotéza, že lze pomocí slabých srážek uvnitř rodin těsně

po jejich vzniku vysvětlit existenci binárních asteroidů. Zprávy o možném
výskytu měsíců asteroidů se objevily již v 70. letech 20. století, nicméně první
měsíc (Dactyl), obíhající kolem asteroidu 243 Ida, byl objeven až v roce 1993
kosmickou sondou Galileo při jejím obletu rodiny Koronis. Významným pří-
kladem binárního systému je rovněž asteroid 90 Antiope, člen rodiny The-
mis. Obě jeho složky totiž mají relativně veliké a téměř stejné průměry.
V hlavním pásu asteroidů je v současné době známo celkem šest binárních
systémů. Kromě již dvou zmíněných (243 Ida a 90 Antiope) jsou to také 45
Eunomia (s měsícem Petit-Prince), 762 Pulcara, 87 Sylvia a 107 Camilla.
Výzkum a vyhledávání binárních systémů asteroidů je však bouřlivě se roz-
víjející oblast planetární astronomie, takže jejich počet v nejbližších letech
vzroste.
Uvnitř rodin asteroidů však může docházet i k větším srážkám, které

pak vedou třeba ke vzniku rodiny nové. Příkladem je relativně mladá rodina
Karin nacházející se mezi členy rodiny Koronis.

2.4 Zdroj blízkozemních asteroidů

Rodiny asteroidů v hlavním pásu hrají důležitou roli v produkci blízkozem-
ních asteroidů a meteoritů. Několik známých rodin (Themis, Maria, Koronis)
je ostře omezených rezonancemi středního pohybu s Jupiterem, jinými (Eos,
Massalia) zase rezonance přímo procházejí.
Vznik takových rodin v některých případech vedl k okamžitému vnikání

značného počtu velkých úlomků právě do rezonančních oblastí. Mnoho z nich
potom dosáhlo i blízkozemních drah. Výsledky různých analýz ukázaly, že
doby přesunu úlomků jsou extrémně krátké (např. pro rezonance 3:1 a 5:2
přibližně několik milionů let). Úlomky se však do rezonančních oblastí ne-
musí dostat jen při srážce, ale také poté, kdy se v blízkosti rezonance již
nějaká rodina vytvoří. Díky tomu do vnitřní části sluneční soustavy stále
přibývají další a další objekty.
Počet blízkozemních těles tedy není ustálený a může být silně ovlivněn

vznikem významných srážkových událostí v hlavním pásu asteroidů.
A. Morbidelli a kol. v roce 1995 objevili, že se některé asteroidy nacházejí

v rezonanci 9:4 středního pohybu s Jupiterem. Tato poměrně úzká rezonance
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Obrázek 2.1: Rodina Massalia s rezonancí 1:2 středního pohybu s Marsem
(vlevo) a rodina Koronis s rezonancemi 5:2 a 7:3 středního pohybu s Jupi-
terem (vpravo). Patrná je též rodina Karin, vnořená do rodiny Koronis.

protíná rodinu Eos a nezanedbatelně přispívá do blízkozemní populace aste-
roidů. Důvodem je relativně pomalý dynamický vývoj uvnitř této rezonance
(s excentricitou zvyšující se dostatečně dlouho), který umožňuje zachycení
některých objektů Marsem dříve, než začnou být ovládány Jupiterem a vy-
létnou ze sluneční soustavy.
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Kapitola 3

Metody identifikace rodin
asteroidů

K identifikování rodin asteroidů se používají různé metody. Zdrojem infor-
mací pro ně mohou být vlastní orbitální elementy (hierarchická klastrovací
metoda), oskulační orbitální elementy (metoda identifikace mladých rodin),
ale i spektroskopické vlastnosti členů rodin (spektroskopie).
Právě tyto tři zmíněné metody jsou nejčastěji používané, a proto se jimi

budeme nyní zabývat.

3.1 Hierarchická klastrovací metoda

Hierarchická klastrovací metoda (HCM) je založena na tvorbě klasického
stromového diagramu (dendrogram). V roce 1990 ji pro identifikaci význam-
ných seskupení v třídimenzionálním prostoru vlastních orbitálních elementů
(ap, ep, sin ip) upravili a přizpůsobili V. Zappalà a kol.
Princip hierarchické klastrovací metody lze shrnout takto: Vezmeme N ob-

jektů se známými souřadnicemi v již zmíněném prostoru vlastních elementů
a definujeme metriku, pomocí níž vyjádříme vzdálenost δv (mající rozměr
rychlosti) mezi dvěma tělesy. Identifikujeme dvojici od sebe nejméně vzdá-
lených objektů, které označíme j a k. Poté je nahradíme novým objektem
(nebo spíše seskupením) j + k. Znovu budeme porovnávat vzdálenosti mezi
tělesy. Vzdálenost δv(j+k, i) mezi objektem j+k a jiným objektem i je de-
finována jako minimum z δv(j, i) a δv(k, i). Celý postup opakujeme, dokud
po tomto shlukovacím procesu nezůstane pouze jediný objekt.
Prostřednictvím tohoto algoritmu se vytvoří dendrogram spojující všechny
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objekty. Ten obsahuje veškeré informace potřebné pro nalezení seznamu
všech seskupení těles se vzájemnými vzdálenostmi menšími než δvm

5. Při
definování vzdálenosti δv se vychází z Gaussových rovnic a obecný vzorec
pro ni vypadá následovně:

δv = na

√

√

√

√kap

(

δap

ap

)2

+ kep
(δep)

2 + kip (δip)
2
,

kde n představuje střední pohyb a kap
, kep
, kip jsou konstanty. Výběr těchto

koeficientů je do určité míry libovolný. Zappalà a kol. se přiklonili k hodno-
tám kap

= 5

4
a kep

= kip = 2.
Proces popsaný výše je realizován v programu, který generuje již zmíněný

dendrogram pro každou část6 hlavního pásu asteroidů. Výstup spočívá ve
vypsání seznamu existujících skupin objektů majících vzájemné vzdálenosti
menší než je daná mezní hodnota δvm. Tyto skupiny lze potom považovat
za rodiny asteroidů.
Hierarchická klastrovací metoda má ovšem i své nedostatky. V případech,

kdy se dvě rodiny nacházejí těsně u sebe nebo se dokonce překrývají, určí
je HCM jako rodinu jednu, protože pouze hledá asteroidy s δv < δvm. Musí
se tedy tyto rodiny rozlišit nějakým jiným způsobem. K tomu se používá
metoda zvaná spektroskopie, o které si povíme později. Toto je například
situace rodiny Nysa-Polana (kap. 3.3 a obr.4.2).
Dalším problémem je srážkový a dynamický vývoj rodin. Jsou-li zasti-

ženy těsně po srážce, tvoří jejich členové dostatečně kompaktní shluk. Lze
tedy dobře nastavit δvm, aby do rodiny nebyly zahrnuty i asteroidy z pozadí.
Nicméně, pokud se rodina zkoumá příliš dlouho po svém vzniku, je již více
rozprostřena a HCM zaznamená právě i nežádoucí asteroidy z pozadí.

3.2 Identifikace mladých rodin

K identifikování mladých rodin asteroidů se používá postup lišící se od běž-
ných metod. Místo vlastních orbitálních elementů se pracuje přímo s osku-
lačními orbitálními elementy. Dá se předpokládat, že mladé rodiny se mohou

5Mezní (maximální) hodnota vzdálenosti.
6Hlavní pás je při této metodě rozdělen na tři části (zóny): vnitřní (mezi rezonancemi

4:1 a 3:1 středního pohybu s Jupiterem, tedy mezi 2,065 a 2,501 AU), střední (mezi
rezonancemi 3:1 a 5:2 středního pohybu s Jupiterem, tedy mezi 2,501 a 2,825 AU) a vnější
(mezi rezonancemi 5:2 a 2:1 středního pohybu s Jupiterem, tedy mezi 2,825 a 3,278 AU).
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v pětidimenzionálním prostoru oskulačních elementů (a, e, i,̟ = ω + Ω,Ω)
ukázat jako shluky. Jelikož však především sekulární úhly ̟ a Ω nezůstávají
blízké pro počáteční blízké dráhy déle než milion let, neočekává se, že tímto
způsobem budou nalezeny rodiny starší, než je tato doba.
Metodou identifikace mladých rodin se mimo jiné zabývají D. Vokrouh-

lický a D. Nesvorný. Ti vybrali 264403 asteroidů, které byly pozorovatelné
po dobu delší než 10 dní, a použili hierarchickou klastrovací metodu na vy-
hledání shluků v prostoru již zmíněných oskulačních elementů. Pomocí této
metody byly vybrány skupiny na základě vzdálenosti mezi sousedními dra-
hami. D. Nesvorný a D. Vokrouhlický použili běžnou definici vzdálenosti
v prostoru (a, e, i) a různé definice vzdálenosti v prostoru (̟,Ω). Analýzy
rovněž provedli s různými hodnotami maximální vzdálenosti, aby zjistili,
jak moc tento parametr danou metodu ovlivňuje. Použitý obecný vzorec pro
vzdálenost d vypadá takto:

(

d

na

)2

= ka

(

δa

a

)2

+ ke (δe)
2 + ki (δ sin i)2 + kΩ (δΩ)

2 + k̟ (δ̟)
2
,

kde n je střední pohyb, δa, δe, δ sin i, δ̟, δΩ jsou rozdíly jednotlivých
elementů mezi sousedními tělesy a ka, ke, ki, kΩ, k̟ konstanty (ka = 5

4
,

ke = ki = 2 a kΩ ≈ k̟ ≈ 10−5 − 10−6).
Nakonec se podařilo najít tři již dříve známé a tři nové rodiny asteroidů.
Z rodin Iannini a Karin, o kterých se vědělo, že jsou staré 1− 5 milionů

a asi 5, 75 milionů let, byly identifikovány skupiny pouze 5− 10 členů stále
si udržujících semknuté rozložení oskulačních elementů. Navíc byla nalezena
rodina Datura, skupina sedmi těles kolem asteroidu 1270 Datura. Podle vý-
sledků D. Nesvorného je tato rodina stará 450± 50 tisíc let.
Všechny nové rodiny obsahují pouze tři objekty a jsou pojmenovány po

členu, který má nejnižší číslo v katalogu asteroidů. Rodiny Emilkowalski
(220 ± 30 tisíc let) a 1992 YC2 (50 − 250 tisíc let) se nacházejí ve střední
části hlavního pásu (≈ 2, 6 AU), rodina Lucascavin (300−800 tisíc let) v jeho
vnitřní části (≈ 2, 3 AU). Všechny tyto skupiny asteroidů jsou mnohem více
kompaktní než jiné známé rodiny.
Nabízí se však otázka, zda nejsou tato seskupení pouze náhodná. Vzaly

se proto dráhy příslušných těles tak, jak jsou, a integrovaly se numericky
do minulosti. Cílem bylo zjistit, jestli se asteroidy v těchto skupinách ještě
přiblíží k sobě, nebo ne. Odpověď zní ano. Oskulační orbitální elementy
použité pro jejich identifikaci se sejdou téměř do jednoho bodu. Na základě
tohoto výsledku se tedy předpokládá, že tyto rodiny pocházejí z rozpadů

17



mateřských těles (o velikostech asi 10 km), způsobených srážkou s jiným
objektem.

3.3 Spektroskopie

Zpravidla homogenní spektrální vlastnosti rodin mohou být užitečné k pro-
kázání členství některých asteroidů v těchto rodinách jiným způsobem, než
které jsme již zmínili.
První významný pokus o identifikování nových rodin pouze pomocí spek-

troskopie provedl S. J. Bus. Objevil několik seskupení zahrnujících objekty,
které naznačovaly společný původ především právě na základě spektrosko-
pických vlastností. To ovšem neznamená, že vůbec nevzal v úvahu umístění
v prostoru vlastních elementů. Definována byla jakási smíšená metrika, v níž
je vzdálenost mezi objekty vyjádřena jak vzdáleností v prostoru vlastních
elementů, tak podobností spekter (kvantitativně definovanou). Tímto způ-
sobem lze identifikovat seskupení, která nebyla předem nalezena pouze na
základě určení polohy v prostoru vlastních elementů. Tyto rodiny jsou spo-
jeny s asteroidy Thisbe, Watsonia, Weringia a Bellona. K potvrzení nebo
vyvrácení jejich existence jsou samozřejmě potřeba další (více podrobné)
fyzikální analýzy.
Spektroskopie slouží jako mocný nástroj k identifikování rodin, které

vznikly tak dávno, že již byly narušeny a rozptýleny v důsledku srážkového
a dynamického vývoje. Rovněž pomáhá rozlišit navzájem se překrývající ro-
diny, které se ovšem liší v odrazivosti spektra. Pěkným příkladem je rodina
Nysa, o níž se zjistilo, že se skládá ze dvou překrývajících se rodin (po-
jmenovaných po asteroidech Mildred a Polana), jejichž členové mají odlišné
(S a F) spektrální typy.
Dokonce i v případech, kdy jsou již rodiny identifikovány, hraje spek-

troskopie významnou roli. Lze pomocí ní vyhledat náhodné „vetřelceÿ v ro-
dinách. Tato úloha má velký význam především z toho důvodu, že tělesa,
která nepatří mezi členy rodiny, mohou podstatně ovlivnit její fyzikální vlast-
nosti.
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Kapitola 4

Nejznámější rodiny asteroidů

V současné době je známo několik desítek rodin asteroidů. Nacházejí se
v různých částech hlavního pásu a mají odlišné vlastnosti. Několik z nich
si nyní blíže představíme a v příloze si ukážeme jejich umístění v grafech
vlastních elementů.

Ve vnější části hlavního pásu asteroidů, konkrétně mezi 2,82 a 2,96 AU,
se nachází rodina Koronis (obr. 4.1), z obou stran ostře ukončena rezonan-
cemi 5:2 a 7:3 středního pohybu s Jupiterem. Poprvé ji identifikoval japonský
astronom K. Hirayama v roce 1918. Její členové jsou převážně spektrálního
typu S a mají podobná albeda. Vznikly po rozpadu mateřského tělesa o prů-
měru asi 100 km. Tato rodina dostala jméno po asteroidu 158 Koronis (asi
36 km). Mezi její největší členy patří i 243 Ida s měsícem Dactyl, který byl
objeven v roce 1993 kosmickou sondou Galileo.
Uvnitř rodiny Koronis se nachází mladá rodina Karin, jejíž stáří se od-

haduje asi na 5,75 milionů let. Pojmenovaná je po svém největším členu
832 Karin (asi 19 km) a patrná je i na obrázku 2.1 (vpravo).

Nysa-Polana (někdy též Nysa-Hertha nebo Mildred-Polana) se nachází
ve vnitřní části hlavního pásu, mezi 2,3 a 2,5 AU (obr. 4.2). Skládá se ze
dvou částí (skupin). První obsahuje tělesa spektrálního typu F. Jejími nej-
většími členy jsou 142 Polana (asi 57 km) a 135 Hertha. Do druhé části patří
například asteroidy 44 Nysa (asi 43 km) a 878 Mildred a charakteristický je
pro ni spektrální typ S.

Rodinu Themis (obr. 4.3) můžeme najít ve vnější části hlavního pásu
asteroidů, mezi 3,08 a 3,24 AU. Je pojmenována podle asteroidu 24 The-
mis (asi 228 km), který byl objeven 5. dubna 1853 italským astronomem
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A. de Gasparisem. Rodina Themis se skládá z několika velkých objektů, ko-
lem nichž se nachází mračno těles menších. Mezi větší členy patří například
binární asteroid 90 Antiope. Objeven byl v roce 1866 německým astrono-
mem R. Lutherem. Většina členů rodiny Themis je spektrálního typu C.

Mezi 2,96 a 3,1 AU se rozprostírá rodina Eos (obr. 4.4). Svůj název
získala podle asteroidu 221 Eos (asi 112 km), který objevil 18. ledna 1882
J. Palisa. Vlevo tuto rodinu ostře ohraničuje rezonance 7:3 středního pohybu
s Jupiterem, jiná rezonance (9:4) jí přímo prochází (viz část 2.4). V této
rezonanci se nachází několik asteroidů, které na základě jejich orbitálních
elementů nelze považovat za členy rodiny Eos (mají větší rozptyl excent-
ricit). Nicméně podle spektrálních pozorování jsou tyto asteroidy stejného
spektrálního typu (K) jako většina členů rodiny Eos. Předpokládá se tedy,
že skutečně k této rodině patří [8].

Významnou rodinou je rovněž Maria (obr. 4.5), nacházející se ve střední
části hlavního pásu, mezi 2,5 a 2,71 AU. Její název napovídá, že do ní patří
asteroid 170 Maria (asi 40 km), objevený v roce 1877 H. J. Perrotinem.
Členové této rodiny jsou spektrálního typu S a charakterizuje je neobvykle
velký sklon kolem 15◦. Díky tomu, že rodinu Maria zleva ostře omezuje
rezonance 3:1 středního pohybu s Jupiterem, považuje se za pravděpodobný
zdroj blízkozemních asteroidů 433 Eros a 1036 Ganymed. Tomu nasvědčuje
i spektroskopické pozorování.

Rodina Vesta je nejvýznamější skupinou asteroidů ve vnitřní části hlav-
ního pásu. Nachází se přibližně mezi 2,25 a 2,45 AU (obr. 4.7). Jméno dostala
po třetím největším asteroidu, 4 Vesta. Ten byl objeven v roce 1807 astro-
nomem H. Olbersem a pojmenován po římské bohyni krbu. Na jeho povrchu
je patrný obrovský kráter, který napovídá, že rodina Vesta vznikla nárazem
nějakého objektu právě na zmíněný asteroid. Naznačuje to i rozložení ve-
likostí členů rodiny. Kromě ateroidu 4 Vesta (asi 530 km) se v ní nachází
množství těles menších než 10 km. Předpokládá se rovněž, že je tato rodina
zdrojem HED meteoritů, tzv. Howardidů, Eucritů a Diogenitů, které jsou
stejného spektrálního typu (V) jako většina členů rodiny Vesta.

Rodinu Veritas můžeme najít ve vnější části hlavního pásu, mezi 3,15
a 3,19 AU (obr. 4.8). Pojmenovaná je podle asteroidu 490 Veritas, objeve-
ném v roce 1902 astronomem M. Wolfem. Stáří této velmi kompaktní rodiny,
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která vznikla po rozpadu mateřského tělesa o velikosti více než 150 km, se
odhaduje na 8, 3± 0, 5 milionů let. Zjistilo se rovněž, že tvoří zdroj mezipla-
netárního prachu, který byl objeven družicí IRAS v jednom z prachových
pásů (γ-pásu) v hlavním pásu asteroidů. Způsobila také přechodný nárůst
dopadu prachu na Zemi před 8,2 miliony let.

Ve vnitřní části hlavního pásu, konkrétně mezi 2,3 a 2,5 AU, se na-
chází rodina Massalia (obr. 4.9), pro jejíž členy je charakteristický velmi
nízký sklon dráhy a spektrální typ S. Tato rodina vznikla kráterováním
asteroidu 20 Massalia, který byl objeven v roce 1852 italským astronomem
A. de Gasparisem. Napovídá tomu rozložení velikostí členů rodiny. Kromě
asteroidu 20 Massalia (asi 150 km) se v ní nachází množství malých tělesech
s rozměry pod 10 km. Její odhadované stáří je asi 150–200 milionů let. Ro-
dinou Massalia prochází rezonance 1:2 středního pohybu s Marsem, která
způsobuje přesun některých členů na dráhy s vyšším sklonem.

Rodina Eunomia je nejvýznamější skupinou asteroidů ve střední části
hlavního pásu. Nachází se mezi 2,5 a 2,75 AU (obr. 4.6). Jméno získala podle
asteroidu 15 Eunomia (asi 270 km), největším asteroidu spektrálního typu
S, který byl objeven v roce 1851 italským astronomem A. de Gasparisem.
Tento asteroid se nachází blízko středu rodiny Eunomia a ostatní členové
jsou kolem něj pravidelně rozprostřeny. Rodina Eunomia rovněž obsahuje
poměrně velké množství malých objektů. Taková tělesa se postupem času
z rodin vzdalují kvůli druhotným srážkám, gravitačním poruchám a Yar-
kovského efektu.
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Přílohy

V první příloze uvidíme grafická znázornění některých rodin. Každý bod
v grafu představuje jeden asteroid. Pro každou rodinu byly vytvořeny tři
dvojice grafů. V první dvojici je na vodorovnou osu nanesena vlastní hlavní
polooosa av, na svislou potom sinus vlastního sklonu dráhy sin iv. Následu-
jící dva grafy zobrazují jednotlivé rodiny v rovině vytyčené vlastní hlavní
poloosou av a vlastní excentricitou ev. V poslední dvojici grafů jsou na vo-
dorovnou osu naneseny hodnoty vlastní excentricity ev a na svislou hodnoty
sinu vlastního sklonu dráhy sin iv. V levém sloupci najdeme jednotlivé rodiny
zobrazeny v grafu celého pásu. Výřez vpravo vždy poskytuje bližší pohled
na danou rodinu.
K vytvoření grafů byla použita data z databáze vlastních orbitálních

elementů [http://hamilton.dm.unipi.it/astdys/propsynth/numb.syn], která
obsahuje 179199 asteroidů. Údaje pro jednotlivé rodiny se z této databáze
získaly pomocí programu hcluster, který pracuje na podobném principu jako
HCM.

Druhou přílohu tvoří abecední seznam rodin asteroidů spolu s několika dal-
šími informacemi:

- číslo asteroidu, podle kterého se daná rodina jmenuje

- spektrální typ většiny členů rodiny

- část hlavního pásu, v níž se rodina nachází.

Zmíněné informace byly poskytnuty D. Nesvorným. Rovněž jsme zde čerpali
z [4].
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Grafy rodin asteroidů
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Obrázek 4.1: Rodina Koronis (δvm = 50 ms−1).
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Obrázek 4.2: Rodina Nysa-Polana (δvm = 55 ms−1).
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Obrázek 4.3: Rodina Themis (δvm = 75 ms−1).
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Obrázek 4.4: Rodina Eos (δvm = 45 ms−1).
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Obrázek 4.5: Rodina Maria (δvm = 65 ms−1).
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Obrázek 4.6: Rodina Eunomia (δvm = 50 ms−1).
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Obrázek 4.7: Rodina Vesta (δvm = 40 ms−1).
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Obrázek 4.8: Rodina Veritas (δvm = 35 ms−1).
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Obrázek 4.9: Rodina Massalia (δvm = 40 ms−1).
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Seznam rodin asteroidů

Rodina Číslo asteroidu7 Typ Část hlavního pásu
Adeona 145 C střední
Aeolia 396 střední
Agnia 847 S střední
Astrid 1128 C střední
Baptistina 298 C vnitřní
Bower 1639 C střední
Brangage 606 střední
Brasilia 293 vnější
Cameron 2980 S střední
Datura* 1270 S vnitřní
Dora 668 C střední
Emilkowalski* 14627 X střední
Eos 221 K vnější
Erigone 163 C vnitřní
Eunomia 15 S střední
Flora 8 S vnitřní
Gefion 1272 S střední
Henan 2085 L střední
Hestia 46 střední
Hoffmeister 1726 C střední
Hygiea 10 C vnější
Chloris 410 C střední
Iannini* 4652 střední
Juno 3 S střední
Karin* 832 S vnější
Koronis 158 S vnější
Lixiaohua 3556 C vnější
Lucascavin* 21509 S vnitřní
Maria 170 S střední
Massalia 20 S vnitřní
Meliboea 137 C vnější
Merxia 808 S střední
Minerva 93 střední
Misa 569 C střední
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Rodina Číslo asteroidu Typ Část hlavního pásu
Naema 845 C vnější
Nemesis 128 C střední
Nurmela 1696 vnitřní
Nysa-Polana 44 - 142 S - F vnitřní
Padua 363 střední
Rafita 1644 S střední
Renate 575 střední
Seinajoki* 1521 vnější
Sylvia 87 vnější
Telramund 9506 vnější
Themis 24 C vnější
Tirela 1400 vnější
Veritas* 490 C vnější
Vesta 4 V vnitřní
1992 YC2* 16598 S střední

7 Podle kterého se rodina jmenuje.

* Rodiny, které jsou mladší než 10 milionů let.
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