Univerzita Karlova v Praze

Matematicko-fyzikalni fakulta

BAKALARSKA PRACE

Petr Svada

Aplikace dalekohledu LSST ve fyzice malych téles
slunecni soustavy

Astronomicky astav UK

Vedouci bakalaiské prace: Mgr. Miroslav Broz, Ph.D.

Studijni program: Fyzika

Studijni obor: Obecna fyzika

Praha 2013



Rad bych zde podékoval vedoucimu prace Mgr. Miroslavu BroZovi, Ph.D. za
cenné rady a vénovany cas. Dale bych chtél podékovat konzultantovi RNDr.
Michaelu Prouzovi, Ph.D. za poskytnuti dat zarchivu LSST a téZ dalsimu
konzultantovi Mgr. Josefu Durechovi, Ph.D. za cenné rady a pfipominky.



Prohlasuji, Ze jsem tuto bakalarskou praci vypracoval samostatné a vyhradné
s pouzitim citovanych prament, literatury a dalSich odbornych zdrojd. Beru na
védomi, Ze se na moji praci vztahuji prava a povinnosti vyplyvajici ze zakona
¢.121/2000 Sb., autorského zakona v platném znéni, zejména skutecnost, Ze
Univerzita Karlova v Praze ma pravo na uzavreni licen¢ni smlouvy o uZiti této
prace jako Skolniho dila podle § 60 odst. 1 autorského zakona.

V Praze dne 27.9. 2013 Petr Svada



Nazev prace: Aplikace dalekohledu LSST ve fyzice malych téles
slunecni soustavy

Autor: Petr Svada
Ustav: Astronomicky dstav UK
Vedouci bakalarské prace: Mgr. Miroslav Broz, Ph.D., Astronomicky dstav UK

Abstrakt: Tato prace se zabyva popisem velkého prehlidkového dalekohledu
Large Synoptic Survey Telescope (LSST) a jeho vyuzitim ve fyzice malych téles
slune¢ni soustavy. Na zakladé optickych parametrli dalekohledu a teorie signalu
aSumu jsme vypocetli mezni hvézdnou velikost LSST (24,9 + 0,4) mag
(voboruV). Tato veliCina, spole¢né s daty z databazi MPC a WISE, poslouzila
jako vstupni parametr pro vypocet minimalntho priméru (273 +55)m
planetky v hlavnim pasu, kterou bude LSST jeSté schopen pozorovat. Odhadli
jsme také, Ze v hlavnim pasu bude moZno pomoci dalekohledu LSST pozorovat
(160 + 118) miliént planetek. S prihlédnutim k pldnované observacni strategii
a kadenci pozorovani jsme vypocetli, Ze bude urcitou jasnou planetku pozorovat
priblizné 370 krat. Nakonec byly diskutovany mozné aplikace dalekohledu
LSST: napf. rozvoj koliznich modelti, objasnéni orbitalni a rotacni dynamiky
sub-kilometrovych téles.
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Abstract: This thesis is devoted to the description of the Large Synoptics Survey
Telescope (LSST) and its use in the physics of small solar-system bodies. Based
on the telescope optics parameters and the theory of signal and noise we
calculate limiting magnitude of the LSST (24,9 £ 0,4) mag (in the V band). This
value, together with data from MPC and WISE databases, serve as an input
parameter for the calculation of the minimum diameter (273 +55) m of a
main-belt asteroid, that LSST will be able to observe. We also estimated that
(160 £+ 118) million asteroids could be observable by the LSST. Taking into
account the planned observational strategy and cadence, we calculated that a
sufficiently bright asteroid will be observed approximately 370 times. Finally,
the possible applications of the LSST are discussed: e.g. a development of
collisional models, explanation of orbital and rotational dynamics of sub-
kilometer objects.

Keywords: LSST telescope, signal and noise, limiting magnitude,
main belt asteroids



Obsah

1.

Uvod a motivace

1.1. Z historie pozorovani planetek.......sns

. Popis Large Synoptic Survey Telescope
2.1, CIle PrOJERIUcuuiuriereererreeresresressessessessessessessessessessssssssessessesssssessssssssssssssssssssssssssssnes
2.2. Umisténi daleKOhIEdU ... seneans
2.3. OpticKkA KONSLIUKCE ...covveereereererreeresressesneesessesssssessesssssessessessssssssssssssssssssssssssssnes
2.4. Vlastnosti Kamery CCD ...
2.5. FOtOMELIiCKE fIltIY ..ovreereereercerceriiresneesesseesessesssssessesssssesssssesssssssssssssssssssssssssssnes

. Jak slabé objekty bude dalekohled LSST schopen zjistit?
3.1. Teorie SIgNAIU @ SUMU ..c.ucureereereereeeeeseeeessessesssessesssessssssessessesssssssssssssssssessesanes
3.2. Mezni hvézdna VeliIKOSt LSST ....rrererereeseseeseeseesesseesessessesssssesssssesssans

Pozorovani malych téles slunecni soustavy

4.1. Rozdéleni drah planetek ve slunecni soustave ...........cnnncerirnnnnn.
4.2. Rozdéleni velikosti planetek ...

Kolikrat bude LSST planetky schopen pozorovat?

5.1. Planovana observacni strategie a Kadence .......ccoeoveeneereereeseeneesneeseenes
5.2. Pozorovatelnost planetek béhem doby fungovani dalekohledu

Odhad populace malych planetek hlavniho pasu

6.1. Extrapolace poCtu planetek ...
6.2. Odhad poctu planetek pozorovatelnych pomoci LSST......couveerereennee

Diskuze aplikaci a zavér

Reference



1. Uvod a motivace

Pozorovani malych téles ve sluneCni soustavé astudium jejich vlastnosti
pomahd Kk pochopeni mnoha obecnych fyzikdlnich principi. Vzhledem ke
gravitacnimu plsobeni planet a dal$im vliviim se mala télesa slunecni soustavy
koncentruji jen v urcitych oblastech. Jednou z nejvyznamnéjsich je hlavni pas
planetek, jde o planetky vymezené priblizné témito hodnotami oskula¢nich
elementl drahy:

1. velka poloosaa = 2,1 az 3,3 AU;
2. excentricita 0 az 0,35;
3. sklon 0 az 30 stupnd.

S vétsimi dalekohledy a citlivéjsimi kamerami CCD pocet nové objevenych
planetek, predevsim v hlavnim pasu, prudce stoupa. Udaje o nové objevenych
télesech mohou vyznamnou mérou prispét k popisu vlastnosti hlavniho pasu
a pochopeni jeho vyvoje. Kobjevovani planetek ve slunec¢ni soustavé miize
vyznamnou meérou prispét velky prehlidkovy dalekohled Large Synoptic Survey
Telescope (LSST). Ke stanoveni zptlisobu vyuziti takového dalekohledu je
uzitetné zjistit, jak vhodny bude Kkpozorovani planetek hlavniho pasu.

Kapitola 1 stru¢né pojednava o historii pozorovani téles slunecni soustavy
avyvoji predstav o slune¢ni soustavé. Zakladni informace o projektu LSST
a popis dalekohledu jsou uvedeny v kapitole 2. V kapitole 3 urcujeme odhad
mezni hvézdné velikosti LSST v jednotlivych oborech. Vlastnosti planetek dle
zndmych Kkatalogli jsou v kapitole4. O observacni strategii pojednava
kapitola 5.V kapitole 6 je odhadnut celkovy pocet planetek hlavniho pasu
pozorovatelnych pomoci dalekohledu LSST.

1.1. Z historie pozorovani planetek

Zakladem pro poznani téles slune¢ni soustavy je bezpochyby méreni
vzdalenosti, a proto si na uvod dovolujeme zaradit stru¢ny historicky prehled.
Zaroven jsme chtéli pripomenout motivaci, ktera vedla k objevovani prvnich
planetek. ProtoZe LSST navazuje na predchozi projekty, pripojujeme i struc¢ny
seznam dosavadnich prehlidek, abychom mohli posoudit prinos tohoto nového
projektu.

1.1.1. Starovéké a stredovéké objevy

Jednim z vyznamnych reckych astronomi byl Aristarchos ze Samu (310-230 pr.
n. 1.). PriSel jako prvni s myslenkou heliocentrického modelu v knize Hypotheses
[1]. Vjiném spise popsal metodu, ktera se stala zakladem budoucich méreni
vzdalenosti mezi Zemi, Mésicem a Sluncem. Odvodil, Ze vzdalenost Zemé od



Slunce je 18 az 20 krat vétsi nez vzdalenost Zemé od Mésicel. Ve spise téz urcil
poméry jejich velikosti. Spocetl, Ze priimér Slunce je 6,3 az 7,2 priméri Zemé
a priumér Mésice je v rozmezi 0,317 a 0,389 primeéru Zemé2.

Kolem roku 140 n. 1. Klaudios Ptolemaios (90-168 n. l.) napsal astronomicky
spis Syntaxis Megale, ktery byl v 8. stoleti preloZen do arabStiny a pozdéji do
latiny (pod nazvem Almagest). Slo o encyklopedii astronomie, ktera obsahovala
mimo jiné popis slune¢ni soustavy. V ném Ptolemaios pokladal Zemi za stired
vesmiru, okolo néhoZ obihaji Slunce, Mésic a planety, obklopené hvézdnou
sférou. Pohyby planet jsou podle ného zplisobeny skladanim pohybii na riznych
Kkruznicich. Vétsi kruznice deferenty a mensi epicykly prevzal od Apollonia
z Pergy. Knim pridal k dosazeni lepSi presnosti jeSté ekvanty, pricemz stredy
deferentli a ekvantli umistil mimo Zemi. Tento popis byl pak uznavan za
spravny po dalSich patnact stoleti.

Prvnim stfedovékym zastancem heliocentrického systému byl aZ v 16. stoleti
polsky astronom Mikuld§ Kopernik (1473-1543). Na pocatku 17. stoleti
Johannes Kepler (1571-1630) formuloval tfi pohybové zakony. Kepler ve svém
dile poprvé prisel s myslenkou, Ze planety se okolo Slunce pohybuiji po elipsach,
a poskytl tak zaklad pro presné vypocty drah planet. Mnoho fyzikalnich principt
objasnil vyznamny prirodovédec Isaac Newton (1643-1727), pricemZ mezi jeho
nejvyznaméjsi pociny patii mimo jiné formulace gravitatniho zdkona a ti{
dynamickych zakond.

Ve druhé poloviné 18. stoleti Johannes Daniel Titius zjistil, Ze vzdalenosti
planet od Slunce lze vyjadrit pomoci rady3:

a=04+0,3-2", (D
kde a je velkd poloosa drahy planety, index i oznacuje poradi télesa pocinaje
Sluncem, ny = —o, n, =0 a dale proi>2jen;=i—2. Mezi Marsem

a Jupiterem chybél jeden clen rady. To mnohé astronomy nabadalo k hledani
této chybéjici planety. Jednim z prvnich takovych astromomi byl von Zach,
ktery vroce 1785 na zakladé Titiovy rady dokonce predpovédél jeji elementy.
Nalézt se mu ji vSak nepodarilo, aproto vzari 1800 uspoiadal schiizku
evropskych astronomt, na které si rozdélili zodiak na 24 c¢asti. Kazdy mél
vytvorit mapu urcité ¢asti oblohy, a za timto tcelem rozeslali dopisy schopnym
pozorovateltim.

Jesté neZ dopisy dorazily na mista urceni, Giuseppe Piazzi (1746-1826) na
Palermské hvézdarné objevil 31. prosince roku 1800 Ceres, ale v inoru byl
nucen pozorovani pierusit kvili Spatnému pocasi. Behem léta 1801 von Zach
publikoval Piazzova pozorovani v General Geographical Ephemeris, které cCetl

1 Aristarchova metoda méfeni vzdalenosti zavisela na urceni thlu, ktery svira Slunce a Mésic
pti pohledu ze Zemé v okamziku, kdy je Sluncem osvétlena pravé polovina Mésice. Urcil, ze je
roven 87°. Tim se vSak dopustil velké chyby, protoZe jeho skute¢nd hodnota je pfiblizné 89°51'.
Pro srovnani, skutec¢na vzdalenost Zemé od Slunce ¢ini 389 vzdalenosti Zemé od Mésice [1].

2 Skutecny primeér Slunce je priblizné 109 primért Zemé a primér Mésice je priblizné 0,272
priméru Zemé [1].

3 Titius-Bodeovu Fadu publikoval J. E. Bode vroce 1772. Odchylky jednotlivych ¢lent od
skutecné velké poloosy drah prislusnych planet jsou s vyjimkou Neptunu mensi nez 0,5AU [2].



i Carl Friedrich Gauss (1777-1855). Gauss poté vymyslel novou metodu
k presnéjsimu vypoctu orbit a pro Ceres spocital efemeridu na nasledujici zimu.

Spomoci Gaussovych vypocti Wilhelm Matthias Olbers (1758-1840)
pozoroval Ceres piesné rok poté, co byl prvné zaznamendan. Jen o par mésicti
pozdéji, koncem biezna 1802, Olbers objevil planetku Pallas. Vroce 1807
objevil planetku Vesta. Mezitim objevil v roce 1804 Karl Harding planetku Juno,
kdyz asistoval Olbersovi pri prohledavani oblasti v Rybach a Panné.

Vzhledem ktomu, Ze se pak dlouhou dobu dalSi objekt nalézt nepodarilo,
bylo na nékolik let patrani po planetkdch zastaveno. Planetku oznacenou
Cislem 5 a pojmenovanou Astraea nalezl Karl Ludwig Henke (1833-1896) az
8. prosince 1845. Dalsi planetku Hebe nalezl 1. Cervence 1847, a odstartoval tak
dalsi sérii objevi planetek. Do konce roku 1853 bylo objeveno 27 planetek
a v dalSich letech az do roku 1870 bylo objevovano piiblizné 5 planetek roc¢né.
Koncem 19. stoleti zacalali astronomové planetky fotografovat, coZz vyrazné
pomohlo k dal$im objeviim. [3]

1.1.2. Novodobé objevy planetek

Zacatkem 70. let bylo vynalezeno zarizeni vazajici naboj CCD (angl. Charge
na konci 20. stoleti. PocCty objevii okolo prelomu tisicileti jsou zndzornény na
obr. 1. Pro srovnani uved'me, Ze v dubnu roku 1996 bylo zndmo pfes tricet tisic
planetek avlednu roku 2013 jich bylo zndmo uZz pres Sest set tisic [4].
V souCasné dobé knovym objeviim planetek vyrazné prispivaji predevsim
projekty:

1. Catalina (dalekohled o priiméru 1,5 m v Australii, ktery se zaméruje spiSe na
blizkozemni planetky),

Linear (dalekohled o priméru 1 m ve staté Massachusetts),

LONEOS (dalekohled o priméru 0,6 m v Arizoné),

Spacewatch (dalekohled o priméru 0,9 m, rovnéz v Arizoné),

SDSS (dalekohled o priiméru 2,5 m v Novém Mexiku).

Vi W

+ Objevené planetky

- _Ml'+
+ O¢islované planetky M
#

N/10*
O = N W s U1 O

1.1.1995 14.1.1998  27.1.2001  11.2.2004  24.2.2007 10.3.2010  23.3.2013

Obrazek 1: Pocet objevenych planetek k danému datu. Graf byl vytvofen na
zakladé databaze v [4].



2. Popis dalekohledu Large Synoptic Survey Telescope
2.1. Cile projektu

Pocatky projektu velkého prehlidkového dalekohledu (Large Synoptic Survey
Telescope, LSST) sahaji do 90. let 20. stoleti. Konstrukce tii zrcadel byla
navrzena v roce 1998.

LSST je navrzen tak, aby mohl byt vyuZit pro nasledujici ctyri hlavni védecké
cile:

souhrnny prizkum malych téles slunec¢ni soustavy;
mapovani Mlécné drahy;

hledani proménnych hvézd;

hledani temné hmoty a temné energie.

B W

Predpoklada se, Ze dalekohled LSST zaCne porizovat expozice v roce 2022.
Kazda dostupna ¢ast oblohy bude pomoci LSST nasnimdana ptiblizné tisickrat,
pricemZ kazdy snimek bude obsahovat dvé patnactivterinové expozice pro
kazdy =zfiltri. Béhem deseti let Cinnosti se vytvori databaze Ccitajici
astrometrickd afotometrickd data priblizné o 20 miliardach objekt. LSST
spolecné s projektem velkého jihoafrického dalekohledu se spektrografem,
zamérujicim se na blizkou infraCervenou oblast (angl. Southern African Large
Telescope Near Infrared Spectrograf) poskytnou mocny néastroj ke zkoumani
temné energie, vyvoje galaxii a mnoha dal$ich odvétvi.

Dalekohled LSST bude v mnoha ohledech podobny jako dalekohled Sloan
Digital Sky Survey (SDSS), ktery je v provozu uZ od roku 2000. Oba zminované
dalekohledy maji oproti jinym velkym dalekohlediim velké zorné pole. Primér
zorného pole SDSS je priblizné 3° a pro LSST je navrhovan, Ze bude dosahovat
3,5° [5]. SDSS do roku 2005 nasnimkoval ptes 8000 ctverecnich stupiiii oblohy.
U LSST lIze predpokladat, Ze za stejny €as nasnimkuje jeSté vétsi ¢ast oblohy.
Dalsi vyhodou LSST bude, Ze umoZni pozorovani i mnohem slabsich objekti nez
SDSS.



2.2. Umisténi dalekohledu

Observator s dalekohledem Large Synoptic Survey Telescope (LSST) se bude
nachazet na vrcholu hory Cerro Pachén vsevernim Cile v nadmotské vysce
2123 m. Vrchol hory Cerro Pachén se nachazi na souradnicich: 30° 10’ 20,1" j. §.,
70° 48" 0,1” z. d. [5]. Dalekohled bude umistén v kopuli o priméru 30 m, ktera je

znazornéna na obrazku 2.

Obrazek 2: Fotografie vrcholu Cerro Pachén z bfezna 2011 a umélecké ztvarnéni
otevirené kopule observatore LSST. (c) LSST Corporation, pievzato z [6].

Jas oblohy a seeing na stanovisti, kde bude umistén dalekohled LSST, je
uveden v tabulce 1. Hodnoty z tabulky 1 jsou nezbytné pro nasledujici vypocet
mezni hvézdné velikosti dalekohledu LSST (v kapitole 3.2).

Soucasti observatore LSST budou, mimo samotnou observator na vrcholu
Cerro Pachon, jesté Ctyri dalsi objekty slouzici k archivaci a analyze dat, z nichz
jeden se bude nachazet ve vzdalenosti 57 km od vrcholu Cerro Pachén a dalsi tii
budou v USA. Podrobnéjsi popis téchto objekti je podan v [5].

Tabulka 1: Jas oblohy a seeing na vrcholu Cerro Pachén v instrumentélnich
spektralnich oborech u, g 1, i, z a y. Symbol mg, oznaCuje jas oblohy a 6
oznacuje medidn seeingu vyjadieného v uhlové mitfe. Hodnoty pro jas oblohy a
seeing byly prevzaty z [7].

Spektralni obor u g r i yA y
M)y [Mag - arcsec™?] 2292 | 2227 | 21,20 | 2047| 19,59| 18,63
0 ["] 0,77 0,73 0,70 0,67 0,65 0,63




2.3. Opticka konstrukce

Presny popis konstrukce LSST lze nalézt napriklad v LSST Science Book [8], zde
se vSak pokusime ve strucnosti optickou konstrukci popsat. Optické schéma
dalekohledu je znazornéné na obr. 3. Dalekohled bude vybaven tremi velkymi
zrcadly. Svétlo zpozorovaného objektu se nejprve odrazi od primarniho
parabolického zrcadla (M1) o priméru 8,4 m, poté sméruje k sekundarnimu
zrcadlu (M2) o priiméru 3,4 m, umisténého ve vzdalenosti 5 m od primarniho.
Po odrazu od zrcadla M2 se svétlo odrazi jeSté od tercidrniho zrcadla (M3)
o priiméru 5 m. Svétlo nakonec projde optickymi prvky kamery, ktera je tvorena
systémem tf{ refrak¢énich elementli z kiemenného skla a fotometrickymi filtry.
Uvnitl zrcadla M1 je otvor o priiméru 5,1 m, priCemZ uvnitf néj je umisténo
zrcadlo M3. Uvniti dalSich dvou jsou téZ otvory. Efektivni priimér po zapocteni
zastinu je 6,7 m.

Ohniskova vzdalenost dalekohledu je f = 10,3 m. Zorné pole zaujima
3,5° krat 3,5° (tj. priblizné 9,6 Ctverecnich stupiiii) a je zobrazeno na povrch
detektorti tvoficich kruh o priméru 64 cm. Jasnost obrazu na okraji pole
poklesne nejvyse o 10 %. Zaktiveni celého zorného pole je dosti nizké, ¢inni
pouze Al/l < 0,1 %.

M2 3.4m £/1.00

 M350mf/083
M1 8.4m £/1.18

Obrazek 3: Optické schéma dalekohledu LSST. Prevzato z Ivezi¢, et. al.,, 2011 [5].

2.4. Vlastnosti kamery CCD

Velikost jednoho pixelu v poli ohniskové roviny kamery je 10 mikrometrt, coz
odpovida 0,2 thlové vtefiny na obloze. Zorné pole kamery tvofi celkem 3,2 - 10°
pixelid [9]. Detektory jsou umisténé ve skupinach (raftech) po 3 krat 3 clenech.
Vsechny tyto skupiny jsou namontovany na karbido-kifemikovou miizku uvnitf
vakuového kryostatu se slozitym systémem chlazeni, ktery udrZzuje CCD na



teploté —100°C. Mrizka obsahuje vkazdém ze ¢tyf roht pole dva navadéci
senzory a jeden senzor vinoplochy. Kamera ma mechanickou zavérku a systém
k nastavovani Sesti raznych filtrt.

Cipy CCD jsou typu CMOS back-illuminated. Jejich vyuZitim je dosaZeno
kvantové ucinnosti az 80 %, vrozsahu od 320 nm do 1080 nm. Minimalni
kvantova ucinost Q ¢ipu v zavislosti na vinové délce 4 je uvedena v tabulce 2,
hodnoty byly prevzaty z [10].

Tabulka 2: Minimalni kvantova ucinnost Q ¢ipu v zavislosti na vinové délce A.

2 [nm] 400 600 800

Q [%] 60 80 70

2.5. Fotometrické filtry

LSST bude mit sadu Sesti filtri (u, g 1,1, z, y), tvofenou stejnymi typy filtrt jako
filtry vyuzité v SDSS. Narozdil od SDSS pokryva i delsi vinové délky v pasmu y.
Propustnost filtri v zavislosti na vinové délce je znazornéna na obr. 4.

Pro kazdy z filtra je jiny tvar zavislosti propustnosti na vinové délce, proto je
vyhodné zavést veliCiny, které jsou pro dany filtr charakteristické. Pro vypocet
mezni hvézdné velikosti (v kapitole 3.2) je vyhodné vypocitat ekvivalentni Sirku
filtru a efektivni vinovou délku. Ekvivalentni Sifka je definovana jako Sirka
obdélniku, jehoZ vyska je rovna jedné a jehoZ obsah je roven obsahu plochy pod
grafem propustnost - vinova délka. Ekvivalentni $itku filtru AAf tedy vypoéteme
ze vztahu:

f_ (® pf
AL —fzzoP A1) da, (2)
kde P oznacuje propustnost filtru. Pro efektivni vinovou délku plati:

£ oo APf(DdA

Pro veliCiny A/lfaliff vypoCteme stiedni nejistoty. Stiedni nejistoty urcité
veli¢iny x(x4, X, .. X;) zavislé nal veli¢inach x4, x,, .., x; pocitdime pomoci

vztahu:
o, = J(;_;axl)u(;_;ax2)2+...+(g_;axl)2. @




Tabulka 3: Charakteristiky propustnosti filtrii, AL, oznatuje efektivni vinovou
délku filtru, ktera byla vypoétena ze vztahu (3) a AAf oznacduje ekvivalentni $itku
filtru, ktera byla vypocCtena ze vztahu (2). 0 jeff @ Oaj jsou prislusné nejistoty.

filtr u g r i Z y
A§™ [nm] 356,26 | 476,04 | 620,44 | 75393 | 87253| 106172
0 et [nm] 0,04 0,07 0,06 0,06 0,05 0,09
AA¢ [nm] 70,9 148,3 139,9 129,2 106,6 272,2
Oaz, [NM] 0,2 0,3 0,3 0,3 0,3 0,5
100 -
100 - u
90 - M) 20 —¢
80 4 80 - r
70 - ﬂ u 70 A —_—1
— 60 - —4 = 60 - Z
=50 - rl 250 - —y
A, 40 - —1i 40 -
30 - - 30 -
20 - 20 -
s L
0 LI BN N N B R R R B BN N BN B R | 0 T
300 500 700 900 1100 300 500 700 900 1100
A[nm] A[nm]

Obrazek 4: Grafy propustnosti v zavislosti na vinové délce. Graf vlevo ukazuje
propustnost filtri samotnych. Graf vpravo ukazuje celkovou propustnost
se zapoctenim propustnosti atmosféry v zenitu, optické soustavy (soustavy
zrcadel, ¢ocCek a filtrd) a kvantové uUcinnosti ¢ipu. Grafy byly vytvoreny na
zakladé dat z LSST Docushare Collection-1777 [11].




3. Jak slabé objekty bude dalekohled LSST schopen zjistit?

3.1. Teorie signalu a Sumu

Dalekohled LSST bude k méreni mnozstvi zarivé energie od hvézd a dalsich téles
vyuzivat zarizeni vazajici ndboj CCD (Charge Coupled Device). CCD se sklada
z polovodicovych soucastek (PN prechodli); je zaloZeno na vnitfnim
fotoelektrickém jevu. Jde ojev, pri némz se elektron v elektronovém obalu
atomu dostane ze zdkladniho do excitovaného stavu v dlsledku absorbce
elektromagnetického zareni. Naboj vytvoreny v jednotlivych pixelech je pak
pomoci elektrod s rozdilnym napétim smérovan k vystupnimu zesilovaci a na
analogové-digitalni prevodnik, coZ je zatizeni prevadéjici analogovy (spojity)
signal na digitalni (diskrétni).

Na vystupu A/D pievodniku je pak matice ¢isel imérnych poctu elektroni
excitovanych v jednotlivych pixelech. Tento pocet urcitym zplisobem odpovida
zarivé energii fotonli dopadajicich na jednotlivé ¢asti Cipu.

Hodnota kazdého prvku matice reprezentuje informaci, ktera je sloZena ze
signalu § a Sumu N. Zatimco signal je informace, kterou chceme zjistit, za Sum se
povaZuje informace zcela nahodild, okterou nestojime. Podstatné jsou
piedevsim nasledujici zdroje Sumu:

fotonovy poissonovsky Sum (od hvézdy Ng,y, 0d oblohy Ny );
temny proud (poissonovsky tepelny Sum Ng,.x);

cteci Sum (Nyeadout » N€Ni poissonovsky);

kvantizace hodnot pti A/D prevodu.

W=

Snimky zkoumané oblasti je vzdy tfeba opravit pomoci tfi snimki o tri efekty
nesouvisejici se zarenim od zkoumaného télesa:

1. temny proud (anglicky dark frame, matice D);
2. nulovy proud (anglicky offset, matice 0);
3. rovnomérnost pole (anglicky flat field, matice F).

Temny snimek ziskdme provedenim stejné dlouhé expozice, jako u bézného
snimku, ale se zakrytym cipem. Tento snimek bude obsahovat uZ jen signal
vytvoreny temnym proudem. Ten zavisi predevsim na teploté Cipu.

Nulovy proud je ptridany kvili zdpornému Sumu a Ize jej ziskat co nejkratsi
expozici se zakrytym objektivem.

Treti opravu lze provést porizenim snimku rovnomérné osvétlené plochy
s vhodnou délkou expozice. Od tohoto snimku musime jeSté odelist jemu
prislusny dark Dy a offset Og. Poté se uz zretelné projevi jen nestejna citlivost
pixeld, prachova zrnicka a vinétace objektivu.

Vysledny snimek B ziskdme z pivodniho snimku A provedenim vypoctu
(prvek po prvku):

B = AD=0

F—Dp—Op

(5)
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Poissonovsky Sum N lze vypocitat ze signalu S pomoci vztahu [12]:
N =+5S. (6)

Sectenim vSech Sumi v kvadratech pod odmocninou dostaneme vysledny
Sum. Pri porizovani snimku rovnomérné osvétlené plochy byva pomér
signal/Sum vétsi neZ pri pofizovani temného snimku, proto na hodnotu Sumu
vysledného snimku bude mit mnohem vétsi vliv Sum od temného proudu nez
$um od rovného pole. Sum od nulového proudu lze téZ vii¢i Sumu od temného
proudu zanedbat, protoZe offset byva porizeny s mnohem kratsi expozici nez
temny snimek a pri tak kratké expozici je Sum od nulového proudu
zanedbatelny vii¢i Sumu od temného proudu*.

Po zanedbani Sumu od nulového proudu a od rovného pole pro vysledny

pomér signal/Sum plati vztah:
S Sstar Sstar (7)

N 2 2 2 2 - 2 '
\/Nstar+Nsky+Ndark+Nreadout \/SStaF"'SSky +Sdark*tNreadout

Chceme-li vypocitat signal od hvézdy, vztah (7) vede na kvadratickou rovnici:

2 2
Ssztar - (%) Sstar — (%) (stky + N(%ark + ereadout) =0. (8)

Rovnice (8) ma dva koreny, z nichZ jeden je kladny a druhy zaporny. Vzhledem
k tomu, Ze signal je vZdy kladny, vypocteme signal od hvézdy ze vztahu:

2 4
Sstar = %(%) + \/i (%) + (stky + Ngark + ereadout) . (9)

V kapitole 3.2 je na zadkladé planované expozi¢ni doby a zvoleného poméru S/N,
vypocten odhad mezni hvézdné velikosti planetky, jakou bude dalekohled LSST
schopen zjistit.

3.2. Mezni hvézdna velikost LSST

Jas oblohy, seeing a koeficient atmosférické extinkce pri vzdusné hmoté X na
stanovisti, kde bude dalekohled LSST umistén, jsou pro jednotlivé spektralni
obory uvedeny v tabulce 4.

4 Pro uptesnéni zanedbat jej 1ze pouze v pripadé, Ze tepelné jevy pievladaji nad kvantovymi ,
coz byva pri standardnich rozmérech ¢ipu splnéno.
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Tabulka 4: Sum od oblohy Ngyy, Ctect Sum Nieagour, Sum od temného proudu
Ngark, Seeing 6 a koeficient atmosférické extinkce k. pri vzdusné hmoté X =1
ve spektralnich oborech u, g, 1, i, z, y dalekohledu LSST. Symbol ¢ s indexem
prislusné veli¢iny oznacuje celkovou stiedni chybu. Hodnoty pro Sum od oblohy
byly prevzaty z[7]. Hodnoty pro cteci Sum Ny q0ur @ temny proud Ny, byly
vypoCteny svyuzitim vztahu (17). Koeficient atmosférické extinkce byl
vypocten z rovnice (12).

Spektralni obor u g r i VA y
Ngyy [ADU] 55,4 123,2 180,0 221,8 267,2 295,6
ONgiy [ADU] 0,3 0,6 0,9 1,1 1,3 1,5
0 ["] 0,77 0,73 0,70 0,67 0,65 0,63
k. [mag] 0,50 0,16 0,09 0,07 0,04 0,15
Oy, [mag] 0,02 0,01 0,01 0,01 0,01 0,01
Nyeadout [ADU] 15,0 14,2 13,7 13,1 12,7 12,3
Ngark [ADU] 6,0 5,7 55 52 51 4,9

Pro vypocet koeficientu atmosférické extinkce k. definujeme nejprve integral
propustnosti:

T, = [ P()A71da, (10)

kde P(A) oznacuje celkovou propustnost pii dané vinové délce A (zahrnujici
kvantovou ucinnost Cipu, propustnost optické soustavy a atmosféry pii vzdusné
hmoté X). Poté vypocCteme jesté integral:

Zy= [P ()A1d4, (11)

kde P, je propustnost soustavy (zahrnujici pouze propustnost optické soustavy
a kvantovou ucinnost ¢ipu). Za zavislosti propustnosti P(1) a P,(1) byly
dosazeny hodnoty z LSST Docushare Collection-1777[11]. Koeficient
atmosférické extinkce k. lze dle [7] definovat vztahem:

ke = —2,5log 2. (12)

Pro LSST je pri planované expozi¢ni dobé t = 15 s a teploté Cipu T = —100°C
dle [9] cteci Sum Nieagour; < 5 ADU na pixel atemny proud Ny, < 2 ADU

na pixel. Vzhledem k tomu, Ze jsou znamy pouze horni limity pro c¢teci Sum
atemny proud, dosadime do vypoltu hodnoty pro Cteci Sum Nieagout; =

= (2,5%2,5) ADU a temny proud Ngarx, = (1 £ 1) ADU.

Difrakce a aberace lze dle [8] zanedbat, protoZe seeing ma na vyslednou
velikost obrazu hvézdy, ktera je na snimku, mnohem vétsi vliv. Seeing, resp.
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uhlova velikost FWHM?3, v oblasti Cerro Pachén je uveden v tabulce 4. Pro popis
difrakce se vyuZziva Besselova funkce prvniho druhu radu 1:

J1(br) = %fon cos(brsinf — ) do, (13)

kde parametr b je zavisly na prameéru vstupniho otvoru, vlnové délce
a ohniskové vzdalenosti a r oznacuje vzdalenost od optické osy.
Funkce rozptylu pro difrakci na kruhovém otvoru PSFp je rovna:

1 [J2(6m)]?
PSFp == [220] . (14)
Funkce rozptylu pro seeing (pti dlouhé expozici):
1 r?
PSFs = 35 exp (— ;) , (15)

kde s, je parametr gaussovské funkce popisujici seeing v ohniskové roviné.
Funkce PSFs a PSFp jsou spole¢né znazornény na obr. 5. Ze zminéného obrazku
je patrné, ze vliv difrakce na vyslednou kvalitu snimku je zanedbatelny oproti
vlivu seeingu.

110'109 T T T T T T T T T T T
seeing —
diffraction —
108 1
810 5
6-10° | 1
L
w
o
410° -
2:10° -
0 : : \S : :
-60 -40 -20 0 20 40 60

r/ microns
Obrazek 5: Funkce rozptylu pro seeing a difrakci dalekohledu LSST.

Uhlova velikost kazdého pixelu je ¢, = 0,20". Pomér seeingu a Ghlové velikosti

pixelu odpovida tomu, Ze obraz nejmensiho pozorovatelného télesa se v zorném
poli kamery rozloZi priblizné na C pixelti [7]:

2
C = 2,436 (:;;) , (16)

5 FWHM je zkratka vznikla z anglického souslovi full width at half maximum, vyjadiuje rozsah
dany rozdilem dvou hodnot nezavislé proménné, pro které se zavisla proménna rovna poloviné
svého maxima.
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kde ¢4 oznacuje median seeingu (hodnoty jsou v tabulce 4) a konstanta 2,436
souvisi s Gaussovym rozdélenim popisujicim seeing, o kterém je podrobnéji
pojednano v [7]. Zname-li hodnoty pro Sum N; v ADU na jeden pixel, poté pro
Sum N v ADU na C pixeld plati vztah (nebot Sumy se jakoZto ndhodné velic¢iny
s¢itaji v kvadratech):

N = N;V/C. (17)
Dosadime-li do vztahu (17) popotradé hodnoty pro Cteci Sum Nieagout; @ temny
proud Ng,rk, vztaZené na jeden pixel, dostaneme hodnoty pro cteci Sum Nreagout
a temny proud Ny, VZtazené na C pixel(, které uvadime v tabulce 4.

K vypoctu mezni hvézdné velikosti zvolime pomér signal Sum S/N =5,
pricem?Z jej vztahujeme k situaci, kdy se v zorném poli kamery zkoumany signal
od pozorovaného télesa rozlozi na C pixelii. Poté dosadime do vztahu (9)
zvoleny pomeér signal/sSum, hodnoty jednotlivych Sumt a vypocteme signal od
hvézdy Sgi,- Hodnoty pro signal od hvézdy S, pii zvoleném poméru S/N jsou
uvedeny v tabulce 5.

Tabulka 5: Signal od hvézdy S, pfi zvoleném pomeéru signal SumS/N =5
a expozini dobét = 15s. Nejistoty vurceni signalu S, jsou zde oznaceny
symbolem o _ .

Spektralni obor u g r i vA y
Sstar [ADU] 301 633 916 1124 1350 1492
Os,... [ADU] 20 9 7 7 7 8

Chceme-li vypocitat pocet fotonid n, prichazejicich od zarictho zdroje

a dopadajicich na ¢ip za expozi¢ni dobu t, je nutné znat celkovou propustnost P

(zahrnujici propustnost atmosféry, zrcadel, ¢ocek, filtrii a kvantovou ucinnost

¢ipu) v daném spektralnim oboru. Vzhledem k tomu, Ze zndme pouze celkovou

propustnost P(1) pti dané vlnové délce, je pro potfeby vypoctun, uZitecné
zavést efektivni propustnost P.¢ v daném spektralnim oboru pomoci vztahu:

AL
Pt =y n 2 PAOAA, (18)

=leff~

kde A oznacuje ekvivalentni Sirku spektralniho oboru a A.¢ 0znacuje efektivni
vlnovou délku spektralniho oboru, priCemz obé tyto veli¢iny jsou definovany
analogicky jako veliCiny Axlfaxlgffv rovnicich (2) a (3). Hodnoty Pegf, Aesr, AL
vypoctené ze zminovanych vztahd jsou uvedeny v tabulce 6.
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Tabulka 6: Charakteristiky celkové propustnosti pro dalekohled LSST, efektivni
propustnost P.g, ekvivalentni Sifka AA spektralniho oboru a efektivni vinova
délka Aefr pro spektralni obory u, g r,i,zy. Symboly op ., 0as @ 0y, zde

oznacuji celkové stredni chyby prislusnych velicin.

Spektralni obor u g r i yA y
Pegr [%] 29,3 52,6 54,4 51,4 53,4 32,6
Op . [%0] 0,5 0,2 0,2 0,2 0,2 0,2
A [nm] 20,7 75,4 76,6 68,7 54,7 32,2
Opy [Nm] 0,3 0,5 0,5 0,4 0,4 0,2
Aefe [nmM] 358,7 478,6 619,8 752,8 869,1 967,0
Ojore [NM] 0,2 0,2 0,2 0,2 0,1 0,1

Pocet fotonti n, dopadajicich na Cip za expozicni dobu t vypocteme ze vztahu:

_(-X)ke

— Sstar 10 25 , (19)

n =
PeffZAD

Y

kde z,p oznacCuje zisk A/D prevodniku, X vzduSnou hmotu a k. koeficient
atmosférické extinkce (viz tabulku 4). Pro LSST je zisk A/D prevodniku, pfi
provozni teploté CipuT = —100°C, priblizné roven z,p = 1 ADU na elektron
[9].

Mezni hvézdna velikost dalekohledu je definovana jako zjevna hvézdna
velikost prisluSejici nejslabsSimu objektu, ktery jesté 1ze pomoci néj pozorovat,
tedy Pogsonovou rovnici:

m, —my = —2,5 logi—j, (20)

kde m; am, jsou zjevné hvézdné velikosti dvou objektl a E, /E; je pomér jejich
energii nebo veli¢in tmérnych energii.

Pro vypocet mezni hvézdné velikosti LSST je zapotiebi pouzit urcitou
kalibra¢ni hvézdu, pro kterou zndme zdanlivou hvézdnou velikost a zarivy
vykon. Jednou z takovych hvézd je Vega, proto dosadime do vztahu (20) za m,
zjevnou hvézdnou velikost myeg, hvézdy Vega a za E; poCet fotonl dopadajicich
od Vegy na C pixelil za 1 sekundu nyeg,. Zjevné hvézdné velikosti myeg, hvézdy
Vega ve spektralnich oborech U, B, V, R, I (Johnsonova-Morganova
fotometrického systému) jsou uvedeny v tabulce 7.

Mame tedy veli¢inu n, definovanou pro fotometricky systém u, g, r, i, z, y
a zjevnou hvézdnou velikost hvézdy Vega definovanou pro fotometricky systém
U,B,V,R, 1. Oba fotometrické systémy se liSi propustnostmi v zavislosti na
vinové délce. Vzhledem ktomu, Ze zjevné hvézdné velikosti ve spektralnich
oborech u, g 1,1,z y nejsou pro hvézdu Vega zméreny, bude nutné prevést
standardni hvézdné velikosti my, mg, my, mg a m;na instrumentalni hvézdné
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velikosti m, mg, m,, m; am, pomoci prevodnich rovnicéz [13], pro hvézdy
spliiujici mg — my < 1,5 mag:

mg = my + 0,56(mg — my) — 0,12 mag, (21)
m, = my — 0,84(my — mg) + 0,13 mag, (22)
m, —mg = 1,38(my — mg) + 1,14 mag, (23)

m, —m; = 0,98(mg —m;) — 0,23 mag promg —m; < 1,15 mag, (24)
m, —m, = 1,59(mg — m;) — 0,40 mag pro mg — m; < 1,65 mag.  (25)

Zjevné hvézdné velikosti hvézdy Vega ve spektralnich oborech u, g, 1, i, z jsou
uvedeny v tabulce 8.

Tabulka 7: Zjevné hvézdné velikosti my,q, hvézdy Vega ve spektralnich oborech
Johnsonova-Morganova fotometrického systému a jejich nejistoty Tmyega -

Hodnoty uvedené v této tabulce byly prevzaty z [14].

Spektralni obor U B \Y R [
Myega [Mag] 0,03 0,03 0,03 0,07 0,1
Ormyega M) 0,09 0,09 0,09 0,05 0,05

Tabulka 8: Zjevné hvézdné velikosti my,q, hvézdy Vega ve spektralnich oborech
u, g 1,1, z a jejich stredni nejistoty Omyega: Hodnoty uvedené v této tabulce byly

vypocteny po dosazeni hodnot v tabulce 7 do prevodnich rovnic (21), (22),
(23), (24) a (25).

Spektralni obor u g r i VA
Myega [Mag] 1,05 —0,09 0,19 0,45 0,64
Ormyega M) 0,19 0,06 0,04 0,08 0,12

Pro jednoduchost budeme predpoklddat, Ze hvézda Vega emituje fotony
izotropné. Vzhledem k tomu, Ze fotony, které Vega emituje, nemaji totoZnou
vinovou délku ani energii, je potieba vypocitat charakteristickou energii €yeg,

fotonu. Energie jednoho fotonu zavisi na jeho vinové délce:
&) = he, (26)

kde h = (6,6256 + 0,0005)-1073*]-s oznatuje Planckovu konstantu
ac=299792458 - 108 m - s~ rychlost svétla ve vakuu.

6 Filtr y propousti zareni spiSe delSich vlnovych délek neZ standardni fotometrické filtry
U,B,V,R, 1, a proto zminované standardni hvézdné velikosti neprevadime na instrumentalni
hvézdnou velikost v oboru y.
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Monochromaticka intenzita vyzarovani [; pro hvézdu Vega je blizka
monochromatické intenzité vyzatrovani absolutné cerného télesa o efektivni
teploté hvézdy Vega, proto kvypoctu charakteristické energie eyeq, fotonu

prichazejiciho od Vegy vyuZzijeme Planckova zdkona:

2
b=, @7)
e kBT _q
kde kg = (1,3805 + 0,0002) - 10723 ] - K~ oznacuje Boltzmannovu konstantu.
ZaT v rovnici (27) tedy dosadime Tyeg, = (9522 £ 170) K, priCemZ stiedni
hodnota je aritmeticky primér z teplot uvedenych v [15], [16], [17], [18] a [19]
a uvedena nejistota je dana maximalnim rozdilem z prevzatych strednich hod-
not pro teplotu hvézdy Vega. Ze zminovanych hodnot je relativné maly pocet
téch, které se v ramci své chyby shoduji, a to je dlivodem, pro¢ bereme aritme-
ticky primér a maximalni rozdil z prevzatych teplot.
Pro celkovou intenzitu zareni ve zvoleném spektralnim oboru plati:

o 2mhc? P(A)
I =fl=0Tle' (28)
e BT _1
Charakteristickou energii fotonu prichazejiciho od kalibra¢ni hvézdy vypocteme
Z rovnice:

© 13(N)exr(MPA)
Evega = [)op 2t ——dA. (29)

Hodnotu ny,g, vypocteme pomoci vztahu:

_ 2 LY
nVega - 4 Evega ’

(30)

kde LY®8® = (2,786 + 0,058) - 10™° W - m™~2 oznaluje zafivy tok hvézdy Vega
[20], D = 8,4 m oznacuje pramér zrcadla dalekohledu LSST a t oznacuje
expozicni dobu.
Mezni hvézdnou velikost LSST vypocteme s vyuzitim vySe uvedenych vztahti
(19), (20) a (30):
Ny

MyssT = Myega — 2,5108 nvega’ (31)

Vypoctend mezni hvézdnad velikost LSST v zavislosti na vilnové délce svétla
prichazejiciho od pozorovaného objektu je pro instrumentalni obory u, g, 1, i, z
uvedena v tabulce 9 a pro standardni obory U, B, V, R, I v tabulce 10. Hodnoty
v tabulce 9 pro obor u, g r, i se v ramci chyby 200 cor shoduji s hodnotami
meznich hvézdnych velikosti uvedenych v [7]. V oboru z se hodnota mggr
shoduje az vramci chyby 30, .., to mize byt zplisobeno zejména tim, Ze
spektrum hvézdy Vega se muze liSit od spektra absolutné cerného télesa, a to
zejména v oblastech vyraznych absorbcnich car.
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Tabulka 9: Vypoctena mezni hvézdna velikost LSST ve spektralnich oborech
u, g 1, i, z pri zvoleném poméru signal Sum S/N = 5 a pri dvou 15 sekundovych
expozicich a vzdusné hmoté X = 1.

Spektralni obor u g r i vA
mysst [mag] 24,41 24,81 25,03 25,10 25,04
Omssr MAg] 0,48 0,35 0,35 0,36 0,37

Tabulka 10: Vypoctena mezni hvézdna velikost LSST ve standardnich
spektralnich oborech U, B,V,R,I pfi zvoleném poméru signal Sum S/N =5

a pii dvou 15 sekundovych expozicich a vzdusné hmoté X = 1.

Spektralni obor U B \% R [
mpsst [mag] 23,82 24,94 24,92 24,89 24,73
Om, sgr [Mag] 0,77 0,64 0,44 0,80 0,95
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4. Pozorovani malych téles slunecni soustavy

4.1. Rozdéleni drah planetek ve slunecni soustavé

Podle charakteristickych elementli drahy (velka poloosa drahy a, excentricita e
a sklon i) rozdélujeme planetky do zakladnich skupin, které se ddle mohou délit
na jednotlivé rodiny planetek (pripadné pozadovou populaci). Rozdéleni drah
planetek ve slunec¢ni soustavé pro znamé skupiny planetek jsou uvedena
v tabulce 11 a graficky zndzornéna na obr. 6.

Tabulka 11: Rozdéleni drah planetek ve slunecni soustavé, kde i oznacuje sklon
drahy, g oznacCuje vzdalenost planetky od Slunce v perihelu, Q oznacuje
vzdalenost planetky od Slunce v afelu a N, je pocet objevenych planetek v dané
skupiné ke dni 14.7.2013, index u velicin i, g, Q oznacuje percentil, kterému
hodnota dané veli¢iny odpovida v ramci dané skupiny planetek. Tabulka byla
vytvorena na zakladé databaze Minor Planet Center [4].

Skupina planetek 20| Igo q20 dso Q20 Qso Ny
(1| [°1] [AU]| [AU]| [AU]| [AU]

Atira 8 25 0,30 0,52 0,94 0,99 19

Aten 4 23 0,44 0,75 1,06 1,29 770

Apollo 4 22 0,61 0,95 1,69 3,63 4966

Amor 5 23 1,03 1,22 1,95 3,82 4186

Krizujici drahu Marsu 19| 24 1,68 1,81 2,02 2,15 | 12259

Hungaria 5 23 1,46 1,64 2,71 3,61 9899
hlavni pas planetek 3 13 1,96 2,63 2,73 3,40 | 574953
Hilda 3 12 2,93 3,38 4,51 4,96 3728
Jupiterovy Trojané 6 20 4,60 4,99 5,41 5,80 6050
Kentauri 6 27 12,6 36,5 31,3 | 105,0 462
Plutina 5 19 28,9 34,3 447 50,0 245
trans-neptunické 2 13 38,7 42,7 44.8 50,4 904
objekty klasické

trans-neptunické 5 18 31,5 35,5 49,7 64,0 26
objekty ostatni
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Obrazek 6: Rozdéleni drah planetek ve slune¢ni soustavé. Sklon drahy
v zavislosti na vzdalenosti od slunce, pricemZ meze sklonu drahy, perihelovych
a afelovych vzdalenosti jsou dany prisluSnymi percentily. Je zde patrné, které
populace planetek se mohou vzdajemné srazet.

4.2. Rozdéleni velikosti planetek

Danou skupinu planetek Ize charakterizovat rozdélenim velikosti jejich clent.
Udaj o velikosti planetky je mozné ziskat na zakladé znalosti jejiho pfesného
tvaru. Jednou z moznosti, jak Ize ziskat predstavu o tvaru planetky, je zmérit jeji
svételnou krivku (zavislost zmérené zdanlivé hvézdné velikosti na case).
Nezname-li presny tvar planetky, je mozné ji v prvnim pribliZeni povaZovat za
kouli. Na zdkladé zndmého geometrického albeda py a zndmé absolutni hvézdné
velikosti H planetky lze vypocitat jeji pramér z rovnice [21]7:

0,4[H]mag + 210g[D]xm + logpy = 6,259, (32)

kde index uhranaté zavorky oznacuje jednotky, vjakych ma byt hodnota
dosazované veliCiny ve hranaté zavorce.

Vramci dané skupiny je mozné sestrojit kumulativni nebo diferencialni
histogram cetnosti planetek pro veli¢inu, jejiZz hodnoty zname pro kazdou

7 Geometrické albedo je pomér mezi jasnosti télesa, pozorovaného ze Slunce pii nulovém
fazovém uhlu «, a bilou lambertovsky odrazejici sférou stejnych rozmért ve stejné vzdalenosti.

Ze statististiky vychazi, Ze planetka s geometrickym albedem p,, = 1 a priimérem D = 1 km ma

absolutni hvézdnou velikost H, = 15,648 mag [21]. Do Pogsonovy rovnice (20) dosadime
2
i—z = (ﬁ) pTVa misto m; a m, dosadime popoiadé H a H, = 15,648 maga po upravé dosta-
1
neme vztah (32).
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objevenou planetku v ramci dané skupiny. Pocet planetek s primérem vétSim
nez D ozna¢ime n(> D) a pocet planetek s primérem v intervalu (D,D + dD)
ozna¢me n(D,D + dD). Naptiklad pro primér D je kumulativni histogram
Cetnosti znazornénim zavislosti n(> D) na D, kdeZto diferencidlni je
znazornénim zavislosti n(D + dD) na D. Kumulativni histogram cetnosti pro
primér D je pro hlavni pas planetek zndzornén v na obrazku 9.

Z databaze WISE [22] byly Cerpany informace o priméru a albedu 129 751
planetek hlavniho pasu. Tyto planetky byly doplnény planetkami hlavniho pasu
z databaze Minor Planet Center [4]. Doplnéni bylo provedeno tak, Ze planetky
z databaze [22] nevyskytujici se v databazi [4] byly odebrany ze seznamu
planeteks8.

V databazi WISE je pro nékteré planetky uvedena hodnota albeda —9,99
oznacujici, Ze planetka nebyla pozorovana ve viditelném spektralnim oboru.
Podobné vdatabazi Minor Planet Center je pro nékteré planetky uvedena
hodnota absolutni hvézdné velikosti 0 mag, oznacujici, Ze absolutni hvézdna
velikost planetky nebyla dosud zméfena. Vzhledem ktémto faktim bylo ze
vzniklého seznamu planetek (databaze WISE doplnéna o planetky z databaze
Minor Planet Center) odebrano 1112 planetek s albedem —9,99 a 2474 planetek
s absolutni hvézdnou velikosti 0 mag. Pro sestrojeni histogramu cetnosti
planetek mame po vysSe uvedenych uUpravach k dispozici informace o 570 752
planetkach, avsak z toho jen pro 116 189 planetek zndme primeér a albedo.

Priméry ostatnich planetek je tfeba néjakym zplsobem priradit, protoze
v databazi [4] je uvedena pouze jejich absolutni hvézdna velikost a oskula¢ni
elementy drahy. Abychom mohli dopocitat priméry planetek, které nejsou
v databazi [22], pomoci vztahu (32) je nutné jim nejprve priradit albedo.
Prirazeni albeda lze provést vicero zpiisoby; naptiklad:

1. Prifadime vSem planetkdm aritmeticky prumér albed vSech planetek v [22].

2. Provedeme totéZ jako v 1. metodé, s tim rozdilem, Ze misto aritmetického
priméru planetkdm piiradime median.

3. Vypocteme aritmeticky primér albed pro planetky majici absolutni
hvézdnou velikost v urcitém intervalu.

4. Vypocteme aritmeticky primér albed pro planetky majici velkou poloosu
drahy v urcitém intervalu.

5. KazZdé planetce ndhodné priradime jedno albedo z mnoZiny znamych albed
v [22].

Metoda 1., 2. a 5. nepotrebuje podrobnéjsiho vysvétleni. Co se tyka 3. metody,
byl pouzit nasledujici postup: pro vSechny planetky, majici hvézdnou velikost
vintervalu (H, H + 1 mag), byl vypocten aritmeticky priimeér z jejich albed. Pro
intervaly hvézdnych velikosti byla tedy prirazena albeda. Napriklad planetce
s hvézdnou velikosti mezi 5 a 6 mag bylo prirazeno albedo py = 0,16. U ctvrté
zvySe uvedenych metod byl pouZit obdobny postup jako u treti, ovSem

8 QOdebrani planetek vyskytujicich se jen v [22] bylo provedeno v Excelu s vyuZzitim funkci
vlookup a remove duplicates a nasledné byla pouzita funkce remove duplicates na cely seznam
planetek za tcelem, aby se kazda planetka v seznamu vyskytovala pouze jednou.
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srozdilem, Ze pocitame aritmetické priméry albed pro planetky majici velkou
poloosu drahy v intervalu (a, a + 0,1 AU).

Na obr. 7 a 8 jsou postupné znazornény diferencialni histogramy cetnosti
albed pro planetky uvedené jen v [22] a pro vSechny planetky hlavniho pasu
s albedy doplnénymi pomoci tieti metody. Podivame-li se na zminény histogram
na obr. 7, je na prvni pohled zfejmé, Ze median albeda py = 0,08 je podstatné
mens$i nez aritmeticky primeér p, = 0,14; to je zplisobeno skuteCnosti, Ze
rozdéleni neni symetrické (natoZ gaussovské). Existuje totiZ velmi pocetna
skupina planetek s albedem priblizné 0,06 a relativné malo planetek (méné nez
20 %) s albedem vétSim nez 0,24.

Vzhledem k charakteriim obou histogramii na obr. 7 a 8 lze s jistotou Fici, Ze
vysledek vypoctu priméru na zdkladé albed prirazenych pomoci tieti metody,
bude zatizen systematickou chybou, zplisobenou zminovanou metodou,
respektive postupem. Pokud bychom znazornili diferencialni histogram cetnosti
albed prirazenych pomoci ¢tvrté ze zminénych metod, zjistili bychom, Ze je
naprosto odliSny od histogramu na obr. 7. Vzhledem ktéto skutecnosti lze
konstatovat, Ze vysledné primeéry vypoctené na zakladé Ctvrté metody by byly
téz zatiZeny systematickou chybou.

Kumulativni histogramy cetnosti primeéri planetek vhlavnim pasu,
vytvorené na zakladé vysSe uvedenych zplsobl pftirazeni albeda, jsou
znazornény na obr. 9. Smérem k mensim primeérim D se pocty planetek prilis
nezvysuji, protoze malé planetky dosud nebyly objeveny (tj. disledek
observacni nedostatecnosti).

Pri porovnavani planetek v [22] si lze vSimnout, Ze planetky pozdéji objevené
mivaji mensi pramér a nizsi albedo. V databazi na Minor Planet Center [4] jsou
oproti databazi [22] i planetky objevené po roce 2011. Tyto pozdéji objevené
planetky maji tedy prevazné mensi priméry nez planetky v [22].

Jednotlivé zavislosti na obr. 9 se lisi zejména pro prliméry mensi nez 10 km.
Planetek, které maji primeér jen o malo vétsi nez je limit observacni
nedostatecnosti, je pri pouZiti prvnich Ctyfech metod méné, neZ pri pouziti
paté metody. Pro provedeni extrapolace (viz kap. 6) 1ze metodu 5 povazovat za
nejvhodnéjsi. Jeji pouziti sice miize zpUsobit, Ze jasnym planetkdm je prifazen
vetsi primér nez je jejich skutecny, ale to se pro provedeni zminéné extrapolace
nezda priliS podstatné.
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Obrazek 7: Diferencialni histogram cetnosti albed py pro planetky hlavniho pasu

vyskytujici se v databazi [22].
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Obrazek 8: Diferencialni histogram cetnosti albed py pro planetky hlavniho
pasu; planetky z databaze [22] byly doplnény o planetky s absolutni hvézdnou
velikosti vintervalu (H, H + 1mag) a salbedem rovnym aritmetickému
primeéru albed planetek z databaze [22], majici absolutni hvezdnou velikost ve

zminovaném intervalu (H, H + 1 mag).
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Obrazek 9: Kumulativni histogramy cetnosti planetek s primérem vétSim nez D,
vytvorené pro planetky hlavniho pasu. Nezndmé priméry planetek byly
vypocCteny zrovnice (32) po dosazeni albed z databaze [22], popiipadé albed
prifazenych jednou z metod popsanych v textu. Znazorneny jsou zde histogramy
Cetnosti planetek, kterym bylo pfifazeno albedo poporadé na zakladé
aritmetického prtiméru albed planetek v[22] (modra barva, metoda 1),
medidnu (oranzova, metoda 2), absolutnich hvézdnych velikosti (Cerven3,

metoda 3), velkych poloos drahy (zelend, metoda 4) a ndhodné vybranych albed
(fialova, metoda 5).
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5. Kolikrat bude LSST planetky schopen pozorovat?

5.1. Planovana observacni strategie a kadence

Predpoklada se, Ze dalekohled LSST zac¢ne dle aktualniho planu projektu, ktery
nalezneme v [23], porizovat expozice vroce 2022 a bude v provozu po dobu
nejméné deseti let. Na hlavni priizkum oblohy (s mezni hvézdnou velikosti
m = 24,5 mag) bude vyuZito priblizné 90 % pozorovaciho ¢asu. Zbyvajicich
10 % budou pozorovani slabsich objekti (smezni hvézdnou velikosti
m = 26,0 mag). Pri vhodnych atmosférickych podminkach bude kazdé pole
snimano dvakrat za noc, pricemZ doba mezi jednotlivymi expozicemi bude 15 az
60 minut. Expozi¢ni doba kazdého snimku bude t; = 15 s [8]. Prlimérna prodle-
va mezi dvémi expozicemi bude t, = 10 s, pricemzZ tato prodleva zahrnuje dobu
t, = 5 s presunu dalekohledu na vedlejSi zorné pole. Predpoklddana doba
oteviceni nebo uzavieni zaverky je topen = teiose = 1sadoba vycitani Cipu je

treadout = 2 S.

5.2. Pozorovatelnost planetek béhem doby fungovani dalekohledu

Zpravidla plati, ze ¢im vice snimk( dané planetky mame, tim presnéjsi Ize
informace o planetce ziskat. Mame-li pro danou planetku astrometricka data
ze dvou nebo vice snimki, pak je moZné posoudit, zda jde o nové objevenou
planetku nebo o planetku, kterd uZ v databazi drah je uvedena. Pro mnoho
planetek, pro které jsou k dispozici astrometricka data z vice snimkd, je mozné
vypocitat jejich budouci pozice naobloze. Mlzeme tedy nazakladé znamé
observacni strategie dalekohledu LSST vypocitat, kolikrat bude dalekohled LSST
danou planetku pozorovat. Parametry udavajici, kde se planetka bude ve ktery
den nachdazet, nalezneme po zadani nazvu planetky, mista pozorovani a dalSich
niZe specifikovanych parametr( v [24].

Jako misto pozorovani zadame geografické souradnice a nadmorskou vysku
dalekohledu LSST (uvedené vkap. 2.2.). Jednim zdalSich parametri je
minimalni predpokladané obdobi provozu dalekohledu LSST, od 1. 1.2022 do
31.12.2031. Ostatni parametry nastavime tak, aby vysledné parametry (azimut
a vySka nad obzorem) odpovidaly casu, kdy bude v misté pozorovani noc.
Casovy krok byl zvolen At = 10 min.

Z dat vybereme (pomoci funkce filter v Excelu) takové udaje, aby vyska nad
obzorem byla vrozmezi hy, = 20° aZ hy,x = 86,5° [25]. Pocet tradkl, na
kterych jsou jednotlivé efemeridy, udava, po jakou dobu t; je planetka
pozorovatelnda pomoci dalekohledu LSST za minimalni predpokladané obdobi
jeho provozu. Vzhledem k tomu, Ze pro kazdy z radkii mame piesné datum,
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miliZeme spocitat priblizny pocet ng dnii?, ve kterych bude béhem zminéného
obdobi planetka pozorovatelnd. Nejistotu pocCtu ngq ve vypoctech
nezohleditujeme. Nejistotu doby tr oznacime o, a vypocteme ji ze vztahul?:

oy = ngAt. (33)

Béhem deseti no¢nich hodin na stanovisti, kde se bude dalekohled LSST
nachazet, by bylo mozné na obloze pozorovat az 21797 ctverecnich stupnd,
¢emuz odpovida prostorovy uhel Qpjgne = 6,64 sr na jednotkové sfére.

Pravdépodobnost p vybéru urcitého pole, zaujimajictho 9,6 c(tverecnich
stupfit  oblohy, coZz odpovidd prostorovému uhlu ©; =2,9-1073 sr na
jednotkové sfére, béhem jedné noci je priblizné rovna:

p=—2_=0,044%. (34)

night

Pocet n, snimki porizenych dalekohledem LSST béhem doby ¢ je dan rovnici:

— (tf+ndAt)Pclear (35)

€ ts+tp ’

kde pglear = 53 % oznacuje pravdépodobnost, Ze v misté pozorovani bude jasno,
tuto hodnotu lze nalézt v [26], t dobu po kterou je mozZné planetku pozorovat
béhem minimalniho predpokladaného obdobi provozu dalekohledu,
ts expozi¢ni dobu snimku a ¢, pfedpokladanou priimérnou pauzu mezi dvéma
expozicemi.

Predpokladany pocet n potrizenych snimkii dané planetky dalekohledem
LSST ve vSech fotometrickych oborech vypocteme ze vztahu:

n=nep. (36)

Hodnoty ny, t, ne an jsou pro vybrané velké planetky hlavniho pasu uvedeny
v tabulce 12. Vypocltené nejistoty pro pocty n. a n jsou vypocteny pouze
z nejistoty ;. pomoci rovnice (4). Pri vypoctung, tr, n, a n neuvazujeme vliv
svitu Mésice a jasu oblohy, protoZe vypocet provadime pro dostatecné jasné
planetky. TéZ neuvazujeme zakryt planetky Mésicem, protoZe je malo
pravdépodobny.

Pokud bychom hodnoty n pocitali pro malou planetku s primérem blizko
mezniho priméru D,;,, vypocteného v kap. 6, pak by zfejmé pocet n pozorovani
takové planetky dalekohledem LSST byl mensi neZ u velké planetky, protoZe by
prili§ maly pomér signal/Sum mohl zplsobit, Ze by mald planetka nebyla
pozorovatelna.

9 Presny pocet dnd bychom mohli ziskat volbou krat$iho Casového kroku, nebot casovy
interval, kdy lze planetku pozorovat v urcitych dnech, mtze byt krats$i nez zvoleny ¢asovy krok
At = 10 min.

10 Hodnota a;, je pouze ptiblizna nejistota doby ¢;. UvaZujeme pfitom totiz, Ze v jednom dnu,
kdy je planetka pozorovatelna, Ize planetku pozorovat az o 2At déle.
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Tabulka 12: Predpokladany pocet n porizenych snimkli dané planetky
dalekohledem LSST, doba t;, kdy je planetka pozorovatelnd, a pocet n, snimki
za dobu t;. 0 s indexem prislusné veli¢iny oznaCuje stredni nejistotu.

Planetka (1) Ceres (2) Pallas (3) Juno (4) Vesta | (5) Astraea
nqg 2003 2366 2308 1999 2191
tr [d] 338 378 416 324 390
ot [d] 14 16 16 14 15
Ne 773- 103 873-103 938- 103 746- 103 882- 103
On, 25-103 30- 103 29-103 25-103 28-103
n 341 385 414 329 389
Oy, 11 13 13 11 12
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6. Odhad populace malych planetek hlavniho pasu

6.1. Extrapolace poctu planetek hlavniho pasu

Zname-li primér kazdé planetky v dané skupiné planetek, lze sestrojit
histogram znazortujici rozdéleni velikosti ¢lenti dané skupiny. V pripadé
planetek hlavniho pasu nezndme albeda ani priméry vSech objevenych
planetek, proto pro né byly priméry dopocitany ze vztahu (32), po dosazeni
albed prirazenych pomoci jednoho z moZnych zplisobt (viz kapitola 4.2). Pro
planetky hlavniho pasu mame proto hned nékolik rozdéleni velikosti
znazornénych na obr. 9, avsak jen pro planetky vétsi nez urcity mezni primér
(observacni limit), protoZe mensi planetky jesté nebyly pozorovany.

Pokud bychom chtéli zjistit, kolik takovych dosud nepozorovanych planetek
v hlavnim pdasu by bylo moZno pozorovat urcitym dalekohledem, bude nutné
zavislost Cetnosti planetek n(> D) na priméru D urditym zpidsobem
aproximovat. Vzhledem ktvaru zavislosti znazornénych na obr.9 je moZné
plochou Sikmou ¢ast kumulativniho histogramu aproximovat pirimkou (na
logaritmickém grafu):

logn(> D) = kylog[Dlym + k-, (37)

kde k; a k, jsou parametry piimKky, n(> D) oznaCuje pocet planetek
s primérem vétSim nez D.

Neznamé koeficienty k; a k, byly vypocteny ze vztahu (37) aplikaci metody
nejmensich ¢tvercl. Aproximované histogramy cetnosti planetek n(> D) jsou
pro vybrané metody prirazeni albed zndzornény na obr. 10, 11 a 12. Kdybychom
je znazornili pro zbylé dvé metody, vypadaly by obdobné, aproto je zde
neuvadime. Pro uplnost zde vSak uved'me koeficienty aproximaci prislusejicich
zminénym zbylym metoddm. PouZijeme-li interval (3,37 km; 13,84 km), potom
pro zminénou aproximaci kumulativniho histogramu znazornujictho metodu 2
(na obr.7) dostaneme koeficienty k;= —2,608 £+ 0,003 a k,= 6,590 £ 0,002.
Pro metodu 3 pouzijeme interval (3,95 km; 15,24 km), apoté obdrzime
koeficienty k= —2,533 + 0,002 a k,= 6,475 £ 0,002.

Extrapolace poctu planetek se provede tak, Ze do vztahu (37) se dosadi
primér nejmensi planetky, kterou je danym dalekohledem jesSté moZné
pozorovat. Ze zminénych histogrami na obr. 10 az 12 je patrné, Ze se vysledny
pocet planetek pozorovatelnych danym dalekohledem pro jednotlivé metody
prirazeni albed lisi. Ovliviiuje jej zejména sklon znazornénych primek.

Za povsSimnuti také stoji, Ze pro velké praméry D > 20 km se v kazdém grafu
na zminénych histogramech vyskytuje vina. Nelze proto vyloucit vyskyt
obdobnych vIin pro planetky s primérem mensim neZ je limit observacni
nedostatecnosti, atedy ani odliSnost vypocCteného vysledku od skutecného
poctu planetek. Jak jiz bylo zminéno v kapitole 4.2, metodu 5 povazujeme za
nejvhodnéjsi, a proto k vypoctu poctu planetek pozorovatelnych pomoci LSST
v kapitole 6.2 ostatni metody primo nepouZijeme, ale zohlednime je v intervalu
nejistoty.
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Obrazek 10: Kumulativni histogram cetnosti n(> D) planetek s primérem
vétsim nez D. Neznamé priméry u planetek byly vypocteny ze vztahu (32) po
dosazeni albed prifazenych pomoci metody 1 (popsané v kap.4). Graf byl
aproximovan piimkou danou rovnici (37), pricemZ svislé cary oznacuji
prislusny interval (3,45 km; 13,58 km). Koeficienty aproximace jsou
k;=-2,481 1+ 0,004 a k,= 6,397 + 0,003.
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Obrazek 11: Kumulativni histogram cetnosti n(> D) planetek jako na obr. 10,
ovSem s tim rozdilem, Ze albeda byla prifazena pomoci 3. metody (popsané
vkap.4) agraf byl aproximovan vintervalu (2,04 km; 13,58 km), pri¢emzZ
koeficienty prislusné aproximace jsou k;= —2,471 + 0,002 a k,= 6,362 %+ 0,002.
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Obrazek 12: Kumulativni histogram Cetnosti n(> D) planetek jako na obr. 10,
ovSem s tim rozdilem, Ze albeda byla prifazena pomoci 5. metody (popsané
vkap.4) a graf byl aproximovan v intervalu (4,23 km; 16,45 km), pricemzZ
koeficienty prislusné aproximace jsou k;= —2,646 + 0,003 a k,= 6,671 + 0,003.

6.2. Odhad poctu planetek hlavniho pasu pozorovatelnych pomoci
LSST

Planetky hlavniho pasu tvori vice neZ 90 % doposud objevenych planetek. Pro
tuto skupinu planetek je mozné odhadovat pocet planetek pozorovatelnych
pomoci dalekohledu LSST. Redukovanou hvézdnou velikost planetky H(a) lze
vypocitat ze zjevné hvézdné velikosti V s vyuZzitim vztahu:

H(a) =V —5logra, (38)

kde r oznacuje vzdalenost planetky od Slunce, 4 vzdalenost planetky od Zemé
a a fazovy uhel (tj. uhel, ktery sviraji Slunce a Zemé pri pohledu z planetky).
V odstavci 3.2 byla vypoctena mezni hvézdna velikost m; ggt dalekohledu LSST.
Abychom vypocetli stfedni odhad, jaka bude redukovana hvézdna velikost pla-
netky, kterou bude dalekohled LSST v dané vzdalenosti r a pfi daném fazovém
uhlu « jesté schopen pozorovat, dosadime do vztahu (38) za V mezni hvézdnou
velikost mygsr v oboruV z tabulky 9 azar a4 nize specifikované charakteris-
tické hodnoty pro hlavni pas. Fazovy thel planetky souvisi se vzdalenosti pla-
netky od Zemé podle kosinové véty:

(1AU)2 =A% +7r2-2rdAcosa. (39)

VyreSenim rovnice (39) pro A4 dostaneme (uvazujeme-li, Ze planetky jsou
pozorovatelné okolo opozice se Sluncem):
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A=rcosa—+/(1AU)2 —r2sina. (40)

Absolutni hvézdnou velikost planetky H lze vypocitat z redukované hvézdné
velikosti H, s vyuZzitim standardniho vztahu [28]:

H = Hgy + 2,510g[(1 = G)yy (@) + Gha(a)], (41)

B

kde ; = ¢~4i(tang) , i=1 nebo 2,4, =3,33 4, =1,87,B, =0,63,B, = 1,22,
parametr G souvisi s opozi¢nim jevem (vzriistem jasnosti planetky v opozici).

Do rovnice (40) dosadime zar aritmeticky primér velkych poloos drah
a = 2,68 AU pro planetky uvedené v [4] aza a aritmeticky primér fazovych
uhld @ = 13,2° planetek svelkou poloosou vintervalu (a—0,1; a+ 0,1)
uvedenych v databazi [27], ktera byla vytvorena na zakladé dat ziskanych z po-
zemského dalekohledu CASLEO. Do vztahu (41) dosadime za a téZ uhel
a@ = 13,2° aza hodnotu parametru G dosadime piredpoklddanou stiedni
hodnotu G = 0,15. Predpokladany primér D sst planetky, kterou bude dale-
kohled LSST v dané vzdalenostir a pfi daném fazovém uhlu a jeSté schopen
pozorovat, poté vypocteme z rovnice (32), kam dosadime aritmeticky prameér
albed py = 0,14 a absolutni hvézdnou velikost H vypocCtenou ze vztahu (41).
Vysledny mezni primér je tedy Dy gst = (263 + 53) m.

Predpokladany pocet n(> D;sg7) planetek hlavniho pasu pozorovatelnych
dalekohledem LSST vypocteme z upravené rovnice (37):

n(> Dyggr) = 10k1108[PLssTlkm+kz | (42)

Dostaneme vysledek n(> Dygsr) = (160 + 118) - 10°. P vypoftu nejistoty
poctu planetek n(> Dy gg7) jsme zohlednili pét riznych metod prifazeni albeda,
o kterych je podrobné pojednano v kap. 4. Nejistotu jsme pritom urcili jako max-
imalni rozdil mezi stfrednimi hodnotami zminéného poc¢tu n(> Dygst).

VypocCteny mezni primér D;ssr planetky hlavniho pasu mulzeme nyni
prostiednictvim tabulky 10 v kap. 4 porovnat s meznimi priiméry pro jiné sku-
piny planetek. Jupiterovy Trojané jsou priblizné 2 krat vzdalenéjsi od Slunce nez
planetky hlavniho pasu, coZ odpovida tomu, Ze by pomoci LSST bylo moZno po-
zorovat az pét krat mensi planetku z hlavniho pasu nez ze skupiny Jupiterovy
Trojané. Trans—neptunické planetky jsou od Slunce priblizné 17 krat vzdalenéjsi
nez planetky hlavniho pasu. Pro trans-neptunické planetky je mezni primér
priblizné 430 krat vétsi neZ pro planetku hlavniho pasu. Vypolteny mezni
pramér Dy sst planetky tedy podstatné zavisi na dosazované vzdalenosti.

Stejnym zptisobem jakym jsme vypoletli Digst, vypoéteme primér DIl
nejmensi pozorovatelné planetky, ktera bude pro pozorovani v prihodné pozici,
ovSem s tim rozdilem, Ze dosadime do vztahu (40) a = 0° a za r aritmeticky
primeér perihelovych vzdalenosti g = 2,29 AU. Poté dostaneme hodnotu
DRn = (111 + 23) m.

Z diferencidlniho  histogramu Cetnosti prevzatych fazovych dhld
znazornéného na obr. 13 je patrné, Ze rozdéleni Cetnosti fazovych uhld neni
symetrické natoz gaussovské, a tedy lze Fici, Ze vysledny pocet n(> Djggp) muze
byt zatiZen systematickou nejistotou zpiisobenou pouZitim aritmetického
priméru & ve vypoctu vzdalenosti 4 planetky od Zemé.
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Obrazek 13: Diferencidlni histogram cCetnosti fazovych thll planetek v databazi
[27] pro hlavni pas.
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7. Zaveér

Vtéto praci jsme popsali velky prehlidkovy dalekohled LSST, ktery bude
v dohledné budoucnosti uveden do provozu. V kapitole 2 podavame prehled
zejména o optické konstrukci, kameie CCD a fotometrickych filtrech, protoZe
tyto vlastnosti jsou urcujici pro nasledujici vypocty.

V kapitole 3 jsme ukazali metodu, kterou lze vypocitat mezni hvézdnou
velikost mysst = (24,9 + 0,4) mag voboru V dalekohledu na zakladé teorie
signdlu a Sumu. Pouzili jsme pritom nezavislou kalibraci hvézdnych velikosti
vjednotlivych oborech U, B, V, R, I, respektive vinstrumentalnich oborech
ugr,iz

Na zakladé efemerid nékolika znamych planetek a znamé observacni
strategie a kadence pozorovani LSST jsme vypocitali, Ze jedna planetka bude za
predpokladanou dobu fungovani LSST pozorovana priblizné 370 krat. Ukazali
jsme, Ze dalekohled poskytne mnoho astrometrickych dat, které budou slouZit
k presnému vypoctu elementl drah planetek.

Pro posouzeni moznych aplikaci ve fyzice malych téles potrebujeme znat
prislusné pocty téles danych rozmérd. Jako vstupni data nam poslouzila
informace 0570 752 planetkach hlavniho pasu ze stavajicich databazi MPC
a WISE. Albedo a primeér planetky zname jen pro nékteré planetky, a proto jsme
,zbytku“ planetek nékolika riiznymi metodami priradili albeda. Sestrojili jsme
pak histogram rozdéleni velikosti planetek hlavniho pasu a aproximovali jej
mocninnou zavislosti. Extrapolaci poCtu planetek smérem k mensim rozmérim
jsme odhadli pocet planetek, které budou pozorovatelné dalekohledem LSST.
VyuZili jsme pritom vypoctenou mezni hvézdnou velikost LSST v oboru V.
Vypocetli jsme mezni primér D;ssr = (263 + 53) m planetky hlavniho pasu,
kterou bude dalekohled LSST jeSté schopen pozorovat. S vysokou
pravdépodobnosti bude objeveno n(> Dy sst) = (160 + 118) - 10° planetek, coz
je priblizné 280 krat vice planetek, neZ jich je doposud zndmo. VySe uvedené
parametry dalekohledu bezpochyby oteviraji nové aplikace ve fyzice malych
téles slunec¢ni soustavy, napiiklad:

1. orbitdlni dynamika sub-kilometrovych téles (urcovand mj. Jarkovského
jevem o kterém je pojednano v [32]);

2. rotacni dynamika tychz téles, ur€ovana zejména tepelnymi momenty (YORP
jevem) a vzajemnymi srazkami [33];

3. rozvoj koliznich modeld se zohlednénim malych projektilti a uplné;jsi kolizni

kaskadou [34];

upiesnéni zavislosti rota¢nich frekvenci na primeéru (viz obr. 14);

objevy malych mladych rodin planetek [35];

ridka fotometrie [36], umoZnujici drivéjsi jednoznacné treSeni periody a

nalezeni tvaru (resp. konvexni obalky)

o1k
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Obrazek 14: Zavislost rotacni frekvence w na primeéru D planetky dle dat
z prace Warner et al. (2009). Data pro objekty mensi nez 0,001 km jsou pro
bolid Lost City (Ceplecha 1996) respektive pro laboratorni experimenty
(Giblin et al. 1998).
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