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Abstrakt

V unoru 2013 dopadl za spektakularniho svételného a akustického doprovodu na tzemi
Ruské federace meteorit. Drobné tlomky dopadly do osidlenych oblasti, kde spole¢né
s tlakovou vInou nadélaly zna¢né skody. Nejvétsi ¢ast prorazila led na jezete v okrajové
asti mésta Cebarkul. Otvor v ledu pravidelného kruhovitého tvaru daval vzniknout
mnozstvi teorii, které pretrvavaly az do samotného vyloveni meteoritu o pul roku
pozdé&ji. Udalost okamzité vzbudila zdjem o problematiku dopadi meteoritd a jevi
s nimi spojenych. A byla impulzem ke vzniku této prace, kterd zahrnuje procesy pfi
priletu meteoru atmosférou, impaktni kratery, jejich vznik a charakteristiky, pocitacové
modely, druhy meteoriti a odkud pfilétaji. Prace se dotyk4 zdhady pravidelného otvoru
v ledu, na jezefe Cebarkul.

Abstract

In Febuary 2013, in spectacular light and sound accompaintmen a meteorite hit the
Russian Federation. Small fragment which landed in populated areas caused together
with blust wave damage. The largest part broke the ice crust on the lake in outskirts of
Chebarkul. The circular shaped hole gave rise to various conspiracy theories. About half
of the year after impact the meteorite was lifted and conspiracy theories boken. The
event immediately raised interest in the issue of the impacts of meteorites and
phenomena associated with them. Processes when the meteor is passing trough
atmosphere, impact craters, their origin and characteristics, computer models, types of
meteorites and their origin. Or just a mystery of the hole in the ice crust of the lake
Chebarkul. Science has got answers for such toppics. This paper is just trying to
summarize them.
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1. Uvod

Prace vznikla na zéklad¢ udalosti 15. tinora roku 2013. Meteorit, ktery dopadl pobliz
Cebarkulu v Rusku, vzbudil zajem o problematiku meteorti viibec (Borovicka, Spurny
et al. 2013). Nejvétsi cast télesa dopadla skrze led do jezera, kde se zabofila do
sedimentu. Od ndlezu otvoru v ledu trvalo vice nez ptl roku, nez byl meteorit piesné
lokalizovan a vyzdvizen. V dob¢, kdy jest¢ meteorit nebyl nalezen a bylo o ném jen
malo informaci, jsme se zacali pokouset simulovat prunik télesa ledem, podobné jako
tomu bylo v Cebarkulu. Nicmén& pro porozuméni procestim, které jsou s impakty
spojeny, je nutné fesit problematiku komplexné. Cilem této prace shrnout poznatky 0
vzniku impaktnich kratert. Jejich typech, télesech, kterd je zpisobuji a moznostech jak
impakty modelovat. Prace se skladd ze dvou casti, pficemz prvni cCast se vénuje
pfevazné meteoritim a jejich rozdé€leni, vzniku a vlastnostem. Jsou popsany procesy po
vstupu meteorického télesa do atmosféry. Druha ¢ast je problematika rozdéleni kratert
a jejich druhti. Vznik krateru a doprovodné procesy. Sifeni tlaku v prostiedi a nékteré
zakladni empirické vztahy. Moznosti pocitacového modelovani impaktd, zakladni
principy numerickych simulaci a konec prace je vénovan experimentu, kdy jsme
vV malém méfitku srovnavali vysledny experimentalni tvar pristielu v ledové krusté s

tvarem otvoru v ledu z Ruska.

Obrazek 1 Dira v ledu po dopadu meteoritu. Jezero Chebarkul Rusko.
Zdroj:http://theconversation.com/chelyabinsk-meteor-
explosion-a-wake-up-call-scientists-warn-19874
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2. Meteority jako impaktni télesa

Meteoritem nazyvame téleso, které pochazi z vesmiru a jiz dopadlo na zem. V dobé,
kdy jesté putovalo vesmirem, se jednalo o meteoroid. Po vstupu do atmosféry, takové
téleso oznacujeme meteor. Pokud meteor béhem své drahy atmosférou exploduje, jedna

se 0 bolid (de Pater and Lissauer 2010).

Kazdy den dopadd na Zemi mnozstvi meteorickych téles riznych velikosti. Behem
roku je toto mnozstvi odhadovano mezi 20-79 tisici tunami materialu. Meteorit vétSich
nez lkg dopadne kazdoro¢né na plochu o rozloze Imilionu km? (Némecko) od deviti do
devadesati kusti. Kdybychom, nashromézdili vSechen kosmicky material, ktery béhem
jednoho roku na Zemi ptibyl. Stacilo by to na pokryti fotbalového hiisté do vysky Sesti
metra (Elkins-Tanton 2010).

Meteoriti tedy dopada vétsi mnozstvi, nez by se na prvni pohled mohlo zdat.
Vsechny také nejsou stejné. Pro modelovani impaktd je nutné, mit alespon zakladni
prehled, o télesech, ktera je zptsobuji. Budou zminény zakladni druhy meteoriti a jejich

znaky.

Nediferencovane Diferencované

Chondrity Achondiiy

L ol e P

HED Aubrity Ureility Brachinity | Angrity

/N

Eukrity | |Diogenity  Howardity

Obrazek 2 Zjednodusené schéma déleni meteoritii, jak budou popsany v nasledujicim textu.
Vytvoril autor prace na zakladé vyukového materialu NASA
(http://curator.jsc.nasa.gov/Education/_documents/EducationMeteorite.pdf)
dostupné 16.8.2014
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2.1.

Chondrity

Predstavuji nejvétsi skupinu  meteorit. Jednd se primitivni, kamenné,
nediferencované meteority. Od svého vzniku pied asi 4,56 miliardami let lety neprosly

pretavenim, pouze tepelnou metamorfozou (de Pater and Lissauer 2010).

Pafi mezi nejstarSi znama télesa ve slunecni soustavé. Vznikaji rychlym
ohfevem a naslednym zchladnutim v protoplanetarnim disku nebo slune¢ni mlhoving.
Svym slozenim jsou tedy podobné Slunci, vyjma tékavych slozek a hélia. Tvofi témer

86% vsech padu (Lauretta and McSween 2006).

Charakteristické slozeni chondriti je jemnozrnna vypli, tvofena prachovymi
Casticemi, kterd obklopuje kulovité inkluze. Takové inkluze v pifipadé chondriti
nazyvame chondry (Gargaud, Amils et al. 2011). Jsou to malé kulicky o rozmérech od
setin milimetru az po dva milimetry, tvofené ¢asto olivinem, pyroxenem, plagioklasem,
sulfidy nebo i kovy (de Pater and Lissauer 2010). Mohou tvofit i vice nez 80% celého
objemu meteoritu. Vznikaji bud’ zahtatim a naslednym rychlym ochlazenim ,,taveniny*.
Nebo Sokové pii srazkach planetesimal (Hood and Weidenschilling 2012). Nebo
vybojem blesku (Green, Williams et al. 2002). Chondry ptedstavuji nejstar§i znamy
material nasi slunecni soustavy (Gargaud, Amils et al. 2011). Dale se v chondritech

vyskytuji samostatné ¢astice bohaté na Fe-Ni a samostatna mineralni zrna.

Podle chemickych a fyzikalnich vlastnosti délime chondrity do tfi zdkladnich tfid.

Obrazek 3 Pole chonder na brusu obycejného chondritu. ~ s . aoa B R0
Zobrazené v plosné polarizovaném svétle. Nejvétsi  Obrazek 4 Chondra olivinu na chondritu
chondra ma velikost cca Imm. Zdroj: Field Guide to pod krizem polarizovanym
Meteors and Meteorites svetlem. Velikost 950um. Zdroj:

http://jm-
derochette.be/meteorites/chondrul
€%201.htm dostupné 16.8.2014



2.1.1. Obycejné chondrity

NejCastéjsi meteority vubec. Jsou
tvofené malym mnozstvi vyplné (<15%),
zrmy Fe-Ni  a pfevazné olivinickymi
a pyroxenickymi chondry. Podle mnozstvi
zeleza se déli do tii zakladnich, chemicky

ruznych, skupin. Oznacujeme je H, L a LL

Obycejne ChOIldI'lty. Obrazek 5 LL obycejny chondrit nalezen roku 2009
na Sahare.Zdroj:http://www.meteorite-

Pro chondrity skupiny H je recon.com dostupné 16.8.2014

charakteristicky vysoky obsah Zeleza. Obsahuji 25-30% Zeleza. Ztoho pfiblizné
15-19% zeleza neni ve slouc¢eninach se silikaty. Protoze H-chondrity obsahuji takové
mnozstvi kovu, reaguji pomérné siln¢ na magnet. Kov je rovnomérné rozmistény
V celém meteoritu a diky tomu mizeme odlisit H chondrity od ostatnich dvou skupin
pomérné jednoduse. Oliviny jsou pievazné typu forsterit (Mg,SiOy4), jsou to tedy oliviny
bohaté na magnesium. Téch je 81-85%. Zatimco fayalitt (Fe,SiOu) je v obycejnych
chondritech 15-19% (Norton and Chitwood 2008).

Dalsi skupina se znaci jako L-obycejné chondrity. Obsahuje 20-25% zeleza.
Nevézaného kovu je ale jen 1-10%. Zelezné vlo¢ky jsou pfi porovnani s H-skupinou
mnohem vice zredukované, coz by mélo byt patrné pii pohledu pouhym okem.
Magneticka susceptibilita meteoriti L skupiny je mnohem mensi, nez skupiny H.
Ze vsech padu obycejnych chondriti jich je 46% fazeno do skupiny L (Rochette,
Sagnotti et al. 2003).

Treti a posledni skupinu zna¢ime LL. Chondrity, které do ni fadime, jsou
nejméné Casté. Pozname je podle nejnizsi magnetické susceptibility (Rochette, Sagnotti
et al. 2003). Obsahuji nejméné Zeleza ze vsech ti skupin. Zelezo je pfevazngé
v silikatech a sulfidech. Oliviny a pyroxeny jsou na rozdil od dvou piedeslych skupin
zeleznat¢jsi. Samostatné zelezo jako kov se vyskytuje jen v mnozstvi <1-3% (Norton

and Chitwood 2008).



Uhlikaté chondrity

Povazujeme je za nejprimitivnéjs§i meteority, které¢ byly doposud nalezené.

Mohly by byt pozistatky prvnich téles, které se formovaly ze slune¢ni mlhoviny.

Skladaji se z jemné vyplné tvofené¢ prachovymi casticemi, chonder a inkluzi
bohatych na vapnik a hlinik, které ozna¢ujeme jako CAls (Gargaud, Amils et al. 2011).
Uhlik se objevuje ve formé grafitu, mikro diamantt i fulerenti. Krom¢ fylosilikatu
a organickych slouc¢enin mohou mit uhlikaté chondrity velmi vysoky obsah vody. A to
v n¢kterych piipadech dokonce az 22% (Norton 2002). Vodu dobie adsorbuji, maji
vysokou porozitu. Prodélaly jen nizkou tepelnou metamorfézu (do 200°C), neprosly

viak pretavenim. Zelezo je oxidovano diky p¥itomnosti vody.

Maji malou pevnost a rychle eroduji. Malokdy dopadnou na Zemi vcelku, aniz
by se rozpadly. To je také jeden z duvodu jejich vzacnosti. Protoze obsahuji nejvétsi
koncentraci tékavych latek ze vSech chondritl, piedpoklada se, Ze vznikaji pfi
nejnizSich teplotach ze vSech chondritd (Gargaud, Amils et al. 2011). Uhlikaté
chondrity délime do osmi podskupin pievazné podle jejich rozdilnych chemickych

slozeni, arovné Soku a struktur (pomér matrix, mnozstvi chonder a jejich velikosti)

Obrazek 6 Cast uhlikatého chondritu, ktery dopadl v zdri
1969 na mesto Murchison v Australii. Vice nez
700 ulomkii o celkové hmotnosti pres 100kg
dopadlo na obydlené casti mesta. Lidé je sbirali
néekteré jeste teplé. Jedna se jeden ze dvou typii
uhlikatého chondritu, ktery obsahuje chondry.
Ma priblizné 20% Zeleza (elementadrni i vazané)
Zdroj: Field Guide to Meteors and
Meteorites

2.1.2. Enstatické chondrity

Vzhledem k chondritim jsou pomérné vzacné, reprezentuji jen asi 2% ze vSech
kamennych meteoritl. Znamych je asi jen 200kusti. Nékolik jich také bylo nalezeno
vV materialu, ktery ptivezli astronauti mise Apollo 15 z Mésice (Norton and Chitwood
2008).

Pyroxen se zde vyskytuje ve formé enstatitu (MgSiO3). Enstatické chondrity

jsou nejvice redukované ze vSech chondritickych meteoritt. V dtsledku toho se prvky



kombinuji spise do sulfidi nez do oxida (Kallenbach, Institute et al. 2003). Vznikaji tak
vzacné sulfidy jako je oldhamit (CaS), niningerit (Mg, Fe, Mn)S)), daubréelit (FeCr,S,)
(Davis 2005).

Enstatity se d¢li do dvou skupin. Meteority s obsahem niningeritu a vysSim
vyskytem matnych mineralt a alkalickych sulfidii fadime do skupiny EL enstatickych

chondritti. Zatimco kameny s obsahem alabanditu patii do EH skupiny (Davis 2005).

2.1.3. R-chondrity

R neboli Rumuruti pojmenovavame malou skupinku meteorit, které jsou
v disledku trvalé ekvilibrace s nebularnim plynem nejvice oxidované ze vSech
chondritd. Oxidant byla voda, které¢ byl v blizkosti ledového pasu ptotoplanetarniho
disku dostatek (Davis 2005). Nazev je odvozen podle dopadu meteoritu roku 1934
pobliz Rumuruti v jihozépadni Keni. V rumurutskych meteoritech nezbylo téméf zadné
zelezo jako ryzi kov. SloZeni je jemnozrnnd matrix a mnozstvi olivinickych chonder

(Sears 2004).

Obrazek 7

Chevrolet Malibu z roku 1980 byl zasazen obycejnym
chondritem o hmotnosti 12kg. Slavny impakt se stal roku 1991
v Peekskill, New York. V Fijnu 1992 byl na obloze vidét priilet
meteoru z nekolika vychodoamerickych statii. Meteor ve
vzduchu explodoval a jeho fragmenty dopadly do obydlenych
oblasti.

Zdroj: http://apod.nasa.gov/apod/ap021118.html dostupné
16.8.2014

Obrazek 8

Meteor z Peekskill pri priiletu atmosférou. Jeho
priilet i postupné exploze byly natocené z mnoha
mist. Zdroj:
http://www.amnh.org/education/resources/rfl/web/
meteoriteguide/images/peekskill_Ig.jpg dostupné
16.8.2014



2.2.

Achondrity

Kamenné, diferencované meteority, které
nejsou piili§ Casté. Predstavuji jen asi 3% vSech
meteoritl. Presto reprezentuji nejveétsi  skupinu
diferencovanych meteoritti. Jsou to télesa z pasu
asteroidii, Marsu a Me¢sice. Prod¢laly pretaveni
a rekrystalizaci. Na rozdil od chondriti obsahuji

obecné mnohem méné Zeleza. Tvofené jsou

kfemicitanovymi minerdly, Casto olivinem,
Obrazek 9 Achondrit(diogenit),nalezeny v roce 2006
plagioklasem, pyroxenem. Mohou vMaroku. Zdroj:  http:/Avww.meteorite-
recon.com dostupné 16.8.2014
dokumentovat kiru menSich planetek,

asteroidi, odkud byly vlivem srazek kosmickych téles vyrazeny (Lauretta and
McSween 2006).

2.2.1. Primitivni achondrity

Ackoliv jsou achondrity produkty Uplného pretaveni a rekrystalizace, existuje
skupina tzv. primitivnich achondritt, které jsou vyjimkou. Primitivni achondrity jsou
jen casteéné diferencované, proSly jen ¢asteCnym pietavenim. Chemicky se podobaji
chondrittim, ale lisi se strukturou, ktera ukazuje ¢asteéné taveni a rekrystalizaci. Délime
je do tfi podskupin na Acacpulcoity(ACA), Lodranity(LOD) a Winonaity(WIN)
(Norton and Chitwood 2008).

Chemickym slozenim i fyzikalnimi vlastnostmi jsou si ACA s LOD velmi
podobné. Lisi se predevsim velikosti zrn. ACA jsou jemné zrnéné 0,2-0,4mm primarné
orthopyroxenem a olivinem. LOD ma hrub$i zrna 0,5-1,0mm pifevazuji silikatové
oliviny. Byly dlouho vystavené vysoké teploté, kterd umoznila metamorfézu a malé
migrace nékterych mineralt a jejich rekonfiguraci do jednoduchych pozic. Teplota vSak

nebyla tak vysoka, aby doslo k celkovému pietaveni (Norton and Chitwood 2008).

Winonaity jsou chemicky podobné chondritiim, obsahuji relikty chonder, Zelezo,
nikl, zelezit¢ sulfidické zily. Kvuli obsahu kovil, jsou cCasto fazeny mezi zelezné
meteority. Primitivni achondrity jsou nékdy uvazovany jako pfechodné meteority mezi

chondrity a achondrity (Norton and Chitwood 2008).



2.2.2. HED bazaltické achondrity

Piedstavuji vulkanity i plutonity utvofené z bazickych magmat. Jsou to produkty
uplného pretaveni. Jsou podobné pozemskému bazaltu. Nemaji oxidy zeleza, pouze
zelezo. Zahrnuji tfi druhy meteoritd, které se od sebe lisi. Presto vSechny
pravdépodobné pochazeji z jednoho matetského télesa, kterym by méla byt planetka
4Vesta (Norton and Chitwood 2008).

Vice nez polovinu (52%) HED tvoii eukrity. Jsou zaroven nejcastéjSimi
meteority ze vSech achondritli. Tvoii vSak pouze 5% vSech znadmych meteoriti.
Postradaji chondry, coz naznacuje jiny vyvoj nez u chondritd. Jsou porovnavany se
zemskym bazaltem, ktery je vSak tmavsi diky pyroxentim bohatym na Fe. V eukritech je
pyroxen bohaty na Ca, maji spiSe tmavé hnédou barvu, piechazejici az do ¢erné krusty
se skelnym leskem. Struktura je jemnozrnna jako u lavovych bazaltli, chemicky se vSak

1isi (Norton and Chitwood 2008).

Diogenit je oznaceni pro plutonické meteority, které by mély byt uloZzeny na
asteroidu 4Vesta hluboko pod eukritovou karou. Jsou pievazné z orthopyroxenu,
plagioklasu a malého mnozstvi olivinu, bohatého na magnesium. Tvofi monomiktni
brekcie z velkych hranatych fragmentt o velikosti i vice nez 25mm (Norton and
Chitwood 2008).

Howardity jako posledni ze skupiny HED tvoii polymiktni brekcie slozené z drti
eukritickéo a diogenitického materialu a pfimési klasti uhlikatych chonritt
a xenolitickych inkluzi. Vznikly impaktem ciziho télesa, do planetky Vesta. Na prach
drcend eukritova kira a podlozni diogenit pak utvofili regolit, ktery dale konsolidoval.

Tento jev je znam i z mé&sice a jinych asteroida (Norton and Chitwood 2008).

Howardite ejecta

Eucrite "basalt flow" crust

Impactcrater fagmae—

/ ** Howardite' *
N\

Olivine-rich rock

Diogenite

Obrazek 10 Rez svrchnim plastém a kirou asteroidu 4Vesta. Ilustruje pivod HED
meteoriti. Zdroj: Field Guide to Meteors and Meteorites



2.2.3. Aubrity, Brachinity, Urelity, Angrity

Ptedstavuji achondrity ptivodem z pasu asteroidil. Jejich pocty jsou pomérné malé.

Délime je na Ctyii typy.

Aubrity jsou meteority slozené z téméf Cistého kfemicitanu hoiciku. Bilé barvy,
prechazejici do svétle Sedé kury. Jsou téméi bez zeleza, coz je také jeden z divoda
jejich svétlé barvy. Chemicky jsou podobné enstatickym chondritim. Kromé enstatitu,
ktery ptrevladd, obsahuji nepatrné mnozstvi trolitu (FeS), FeNi kovu, olivinu,
plagioklasu chudého na vapnik a klinopyroxenu ve formé diopsidu. Struktura pfipomina

brekcie. Aubrity jsou pomérné kiehké (Norton and Chitwood 2008).

Brachinity predstavuji ultramafickou horninu tvofenou z 90ti% olivinem a malym
mnozstvim klinopyroxenu (diopsidu). Jednotliva zrna olivinu maji pfiblizné stejnou
velikost. Brachinity obsahuji také 20% zeleza vazaného v mineralech. Vyskytuji se
pomérné vzacné. Na Zemi existuje jejich ekvivalent jako dunit (Norton and Chitwood
2008).

Angrity jsou vyvielé¢ ultramafické horniny, které se skladaji ze tfi primarnich
minerali bohatych na vapnik. A sice anorthit, olivin a klinopyroxen (Norton and

Chitwood 2008).

Ureility, vyvtelé, z klinopyroxenu, olivinu, FeNi kovu a troilitu slozené meteority.
Jsou zvlaStni hlavné obsahem grafitu a také uhliku ve formé lonsdaleitu, jakoZto
hexagonalni formy diamantii. Vyskyt jak grafitu, tak diamant naznacuje, ze by ureility
mély byt poznamenané Sokovou metamorfézou, tedy maji silnou impaktni historii

(Norton and Chitwood 2008).

. e
2.2.4. Marsovské achondrity Eathg
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Obrazek 11 Zelené zbarveny shergottit.
Zdroj:

http://geology.about.com/od/met
eorites/ig/meteorites/Shergottite
9 --Martian-Meteorite.htm

dostupné 16.8.2014
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Shergottity maji bazaltickou strukturu, jsou nejhojnéj$i a prevlada u nich
pyroxen, plagioklas a maskelynit (typ skla vytvofeného Sokovou metamorfézou
z plagioklasu). Téméi 23% objemu je tvofeno maskelynitovou fazi (Norton and
Chitwood 2008).

Nakhlity meteority sloZzené primarné z augitu, ktery jim dava nazelenalou barvu.
Déle obsahuji iddingsit (produkt alterace), ktery mtze byt také indikatorem piitomnosti
vody. Na rozdil od ostatnich marsovskych meteoritl nakhlity maji jen malé znamky

Soku (Norton and Chitwood 2008).

Chassignity podobné pozemskym dunitim, obsahuji asi 90% olivinu bohatého
na zelezo, klinopyroxen a plagioklas. Prodélaly velky Sok, ktery zptisobil modrocerné

zabarveni olivinu. Vyskytuji se vzacné (Norton and Chitwood 2008).

ALH 84001, specialni typ, ktery je pouze jeden, byl nalezen na Antarktidé
a ptuvodné klasifikovan jako diogenit. Pozdé&ji se ukazalo, ze se jedna o kdmen ptivodem
z Marsu. Byly na ném nalezené dikazy fosilniho mikrobidlniho zivota (Norton and

Chitwood 2008).

2.2.5. Mési¢ni achondrity

Kameny vyrazené z Mg¢sice srazkou s cizimi télesy. RozliSujeme bazalty
Z mési¢nich mofti, které predstavuji bazaltické vyvielé krystalické horniny, slozené
hlavné z zZelezit¢ho pyroxenu, olivinu, ilimenitu a na Zelezo chudého plagioklasu.
A anorthositické regolitické brekcie, horniny meésicnich vysocin. Jedna se primarné

0 mono mineralni vyvielé horniny, sloZzené pfevazné z anortitu (vapenaty plagioklas

bohaty na hlinik a chudy na Zelezo). Tvoii 80% mési¢nich vrchovin (Norton and
Chitwood 2008).

Obrazek 12 Anorthositicka regoliticka
brekcie z mésicnich vrchovin.
Nalezen na Antarktide. Zdroj:
Field Guide to Meteors and
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2.3.  Zelezo- kamenné meteority

Meteority tvofené z poloviny zelezem a z poloviny silikaty. Déli se do dvou

zékladnich skupin na pallasity a mesosiderity.

2.3.1. Pallasity

Pochézeji z rozhrani kovového jadra a kiemicitanového plasté diferencovanych
asteriodi. Jsou chemicky podobné nékterym Zeleznym meteoritim. Tvoii smés Fe-Ni
a olivinu. RozloZeni krystalli olivinu je rizné, n€kdy se krystaly shlukuji, jindy jsou
rovnomé&rné v celém objemu meteoritu. Pokud ma kov
dostatek mista nékdy tvofi oktedry. Struktura pak
vynikéd a piipadné dodd vybrouSenym kusiim na krése.
Pallasity jsou pravem oznacované za nejkrasnéjsi
meteority. Podle chemickych nianci, velikosti a
rozloZzeni krystald se dale podrobné déli (Norton and
Chitwood 2008).

2.3.2. Mesosiderity

Obrazek 13 Pallasit nalezeny vroce 1967
V Rusku. Krystaly olivinu obklopené
kovem. Zdroj: http://www.meteorite-
recon.com dostupné 16.8.2014

Stejné jako pallasity obsahuji podobny
pomér kovu a silikatd. Presto toho obé skupiny
nemaji tolik spole¢ného. Mesosiderity byly formovany tavenim zplsobenym impakty
v dob¢ kolizi rané Slune¢ni soustavy. Pfedstavuji smé€s mnohem rozmanitéjsich vzorki
matefskych asteroidii, nez pallasity. Jednd se o polymiktni brekcie, které jsou
Z hranatych 1 kulatych fragmentd rtizného mineralniho sloZeni. Objevuje se mnoZstvi
ortopyroxenu, plagioklasy i eucriticky material. Také inkluze a zily Fe-Ni kovu.
Zajimavosti je, ze chybi olivin, ktery je v ostatnich meteoritech velmi casty. Tak
rozmanita stavba je dana pravé vznikem z mnoha a mnoha srazek riznych téles (Norton

and Chitwood 2008).
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2.4. Kovové meteority

Pochazeji z kovovych jader asteroidu.

vvvvvv

obsah niklu nizky, jednéa se o kamacit. Slitinu s vysokym

obsahem niklu nazyvame taenit. Podle chemického slozeni

délime kovové meteority do ctrnacti skupin, podle

Obrazek 14 Oktaedrit nalezny
1906 ve Svédsku. Dobie
patrné Widmanstattenovy
obrazce.Zdroj:
http://www.meteorite-

recon.com dostupné

niklu (Norton and Chitwood 2008). 16.8.2014

struktury do tii zakladnich skupin. Hexaedrity,
oktaedrity a ataxity. O tom, jaky meteorit z roztaveného

kovu nakonec vznikne, rozhoduje ptedevSim obsah

2.4.1. Hexaedrity

Jsou tvofené kamacitem, maji pouze 4,5-6,5% niklu. Vlivem Sokové viny byvaji
viditelné Neumannovy linie, coz jsou paralelni lamely $iroké 1-10um, viditelné jsou po
vybrouSeni, vylesténi fezu meteoritu a aktivovani kyselinou (Norton and Chitwood
2008).

2.4.2. Oktaedrity

Maji 6-17% niklu. Tvofi je nejen kamacit ale i taenit, zaroven jsou
nejbeéznéjsimi typy zeleznych meteoritd. Tak jako u hexaedritti jsou Neumannovy linie,
tak u oktaedritii rozlisujeme Widmanstattenovy obrazce, které vznikly velmi pomalim
ochlazovanim meteoritu a tvofi je taenit i kamacit. Aby byly obrazce vidét, je potieba,

stejné¢ jako u Neumannovych linii, fez vylestit a vyleptat kyselinou (Norton and
Chitwood 2008).

2.4.3. Ataxity
Meteority posledni skupiny. Obsahuji vice nez 16% niklu. Pouhym okem na
nich nejsou vidét ani po vyleptani zadné struktury. Maji obycejnou Sedou kovovou

barvu. Pod mikroskopem bychom vsak méli Widmanstattenovy obrazce spatfit (Norton
and Chitwood 2008) .
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2.5.

2.6.

Komety

Také komety predstavuji, télesa, jez mohou impaktovat Zemi. Na rozdil od
asteroidu, ze kterych vétsinou pochazeji meteory- meteority, maji komety zasadn¢ veétsi
obsah tékavych latek a ledi. Pravé evaporace téchto ledovych komponent vytvari pro
komety tolik typicky ohon. Velikost jadra komety, tedy té kompaktni ¢asti je nejvyse
v tadech kilometrd, maximalné ne¢kolik desitek kilometri. Koma, tedy jakysi obal okolo
jédra, dosahuje rozméri v fddech nékolika desitek tisic kilometri a délka ohonu mutze

byt az n¢kolik stovek tisic kilometrti (French 1998).

Vlivem Slunce se zmenSuji a postupné zanikaji. Pochazeji z chladnych casti
vesmiru, co je také divod jejich ledového slozeni. Rozdélujeme je do dvou zakladnich
skupin, podle tvaru jejich orbitu na kratkoperiodické a dlouhoperiodické.
Kratkoperiodické zpravidla ob&éhnou sviij orbit do 200let. Mohou mit také relativné
kratké, pouze nekolikaleté drahy. Naproti tomu, dlouhoperiodickym kometdm trva ob&h
jednoho obitu tisice let. Komety se pohybuji v porovnani s meteoroidy znatelné rychleji.
Rychlosti vstupu do atmosféry mohou byt pies 70km/s. Kvili jejich ledovému slozeni

a vysoké teploté, které jsou pii priletu atmosférou vystaveny, exploduji (French 1998).

Hustoty meteoritt

Z pohledu modelovani impaktii musime brat na hustotu meteoritti ohled. Hustota
je velmi uzce spjata s hmotnosti a hmotnost spolu s rychlosti je zasadni pro kinetickou
energii télesa. Ackoliv meteoritt existuje obrovské mnozstvi, jejich hustoty nemaji az
tak velky rozptyl jak by se mohlo zdat. Naprostou vétSinu zndmych meteoritd mizeme
zatadit do rozmezi 3000-4000kg/m®, Samoziejmé existuji vyjimky, kdy extrémné
nizkou hodnotu (cca 1700kg/ m3) ma napiiklad v Kanadé nalezeny uhlikaty chondrit (de
Pater and Lissauer 2010). Obecné plati, ze mensi hustotu maji meteority s vySSim
obsahem t&kavych latek, tedy nékteré uhlikaté chondrity. Zelezné meteority naopak

predstavuji skupinu s vysokou hustotou (Britt and Consolmagno 2003).

Pro chondrity jsou typické hodnoty mezi 2110-3720kg/m®. Spodni hranici tohoto
intervalu tvoii nékteré uhlikaté chondrity. Hranici horni, naopak enstatické chondrity
(Hawkes, Mann et al. 2006).
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2.7.

Achondrity maji hodnoty 2700-3800kg/cm®, piicemz tento interval urduji
mési¢ni meteority. Spodni hranici reprezentuji brekcie mésicnich vyso€in a horni
hranici bazalty mési¢nich mofti. Ostatni achondrity spadaji svymi hustotami piiblizné do

stiedu tohoto intervalu (Hawkes, Mann et al. 2006).

Vyssi hustoty maji Zelezo-kamenné meteority, které jsou prumérné mezi 4250-
4760kg/cm®. Nejvyssich hodnot dosahuji s hustotami  7000-8000kg/cm®  Zelezné
meteority (Hawkes, Mann et al. 2006).

Rychlosti a procesy v atmosféie
Meteoroidy nejéastéji vstupuji do atmosféry
rychlostmi mezi 11 a 73km s? . Télesa O — 15
asteroidalniho piivodu maji obvykle nizsi ( 15km s™) T 170
rychlosti nez kometarni objekty (30km s™)(de Pater % :3
and Lissauer 2010). To oviem neznamend, Ze meteor 5 ° : 1
narazi do zemé takovou rychlosti, jakou pfiletél o ‘ ~Z§
4 0 1 2 3 4

z kosmu. Vliv atmosféry je pro néktera télesa tplné Time [ sec]

likvida¢ni, vlivem vysokych teplot exploduji. Jind jsou oprazek 15 Zudzormeni poklesu

v , , . L., . v rychlosti vzhledem
zbrzdéna na rychlost volného padu a néktera si Castecné K wisce meteoritu. Imax
S “ . . oznacuje nejvetsi
dokazi svou hyper rychlost zachovat az do impaktu (Opik intenzitu svétla. Zdroj:

Meteorites: Messengers

2004). Pokud je te€leso hmotné, ma atmosféra jen
from Spacce

zanedbatelny vliv (piiklad impakt Chixculub).

Hloubka priniku meteoru do vrstvy atmosféry zalezi hlavné na velikosti
a rychlosti télesa. Vliv ma ale i spousta dalSich faktort, jako uhel, pod kterym meteor
atmosférou proléta, hustota atmosféry samotné, a mnoho dalsiho. Vypocty, které se ve
fyzice meteortt provadéji, jsou nékdy sice jen orientacni, pfesto byvaji vysledky
dostatecné (Opik 2004).

Vysledny krater nebo Skody, které potenciondlni srazkou mohou vzniknout, jsou
ovlivnény predevsim velikosti meteoroidu vstupujicitho do atmosféry. Pokud budeme
uvazovat dve¢ télesa o stejné velikosti, podobné draze, ale rozdilnych rychlostech vstupu
do atmosféry. Pak vysledny uc¢inek na pevny zemsky povrch bude i pies rozdilné

rychlosti velice podobny. Pravé atmosféra ma hlavni vyrovnavaci vliv na rizné vstupni
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rychlosti meteoroidli. Odpor vzduchu je dan prifezem télesa, ale podstatny vliv ma
rychlost samotna. Pokud se téleso ve vzduchu pohybuje nadzvukovou rychlosti, pak
zvySeni odporu vzduchu roste s druhou mocninou rychlosti. Z toho divodu jsou télesa
S vysSi vstupni rychlosti zpomalovana vice nez ta sniz$i vstupni rychlosti. Timto
zpusobem dochdzi v atmosféfe ke srovnani rychlosti velikostné podobnych téles
S riznymi vstupnimi rychlostmi (Heide and Wlotzka 1995). Meteor se tedy zpomaluje,

prichazi o svoji kinetickou energii, ktera prechazi do formy tepla a svétla.

Uz pii vyskach 100km nad povrchem zacina meteor svitit. Plyn (atmosféra) se
stlauje, zahtivd se a spolu s tfenim rozzhavi povrch meteoru az na teploty 2000K.
Dochazi k ablaci povrchu télesa. UZ tento jev sam o sob& vydava svétlo. Neni vSak tak
silné, aby bylo jednoduse vidét pouhym okem ze zemé. Pfidava se druhy proces, kdy se
od rozzhaveného meteoru zahiiva 1 okolni vzduch, ¢imz dochazi k ionizaci
atmosférickych atomi. Ty jsou ale témét okamzité zachytavany zpét do okolnich atomil
za vyzafovani velkého mnozstvi svétla. Takto vznikaji ohnivé koule zaticiho plynu

okolo meteoru (Norton and Chitwood 2008).

Zvuk, ktery miize doprovéazet pohyb meteoru atmosférou je zptisoben tlakovymi
vlnami, které generuje téleso pohybujici se supersonickou rychlosti. Takové vina sama
o sob¢ dokéze napachat Skody 1 ve velkych vzdalenostech od mista samotného dopadu.
Piikladem uvedu tlakovou vlnu zptisobenou Cebarkulskym meteoritem. Meteorit dopadl

vice nez 70kilometri od mésta Celjabinsk, kde napachala tlakova vina nemalé skody.

I ptes obrovské teploty, které doprovézeji prulet meteoru atmosférou, bézné
nejsou meteority po dopadu nikterak rozzhavené. Ve vyskach 15km uz byva kosmicka
rychlost meteoru zredukovana natolik, Ze té€leso dale pada volnym padem, pii kterém uz
teplota klesa (velmi zalezi na velikosti télesa). Na povrchu mize vzniknout vrstvicka
ledu nebo snéhu, ktera se nékdy zachova i minuty po dopadu (Norton and Chitwood
2008).

Tvar meteoritu je urcujici pro jeho pohyb v atmosfére. Kulata télesa se nahodile
otaci vSemi sméry. T¢lesa kuzelovitého tvaru zacnou rotovat kolem osy podélné ve
sméru letu. Plocha télesa téméf bez rotace padaji ve stabilni pozici (Norton and

Chitwood 2008).
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Obrazek 16 Schéma naznacujici pohyb télesa v atmosfére. Zdroj: Field Guide to
Meteors and Meteorites

Vysokéa teplota pii pruletu tavi povrch meteoroidu, vznikly pietaveny povlak na
povrchu mize tvofit druhotnou krustu. Silnéjsi vrstva taveniny pak muze tvofit protahlé
kapky na povrchu a proudové stopy. V piipad¢ Zeleznych meteoritli vznikaji riizné
vyrazné dulky. Nazyvame je regmalypty (Norton and Chitwood 2008).

Obrazek 17 Regmalypty na zelezném meteoritu. Zdroj: Field
Guide to Meteors and Meteorites
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3. Impaktni kratery

Ptedstavuji produkty pfemény kinetické energie na jeji mechanické, seismicke
a tepelné formy. Podle toho, kolik energie télesu pii dopadu zbyva, vznikaji rGzné
druhy impaktnich kratert. Nejéastéji je délime na tii zakladni druhy. Uderové kratery,
jednoduché a komplexni. Také mulizeme pfistupovat k déleni z pohledu rychlosti
impaktujiciho télesa. Kdy se kratery oznacuji jako hyper-rychlostni nebo nizko-
rychlostni (French 1998). Pfi nizko-rychlostnich impaktech neni v krateru velky objem
ptetavené horniny (Melosh and Collins 2005).

3.1. Uderové kratery

Energie impaktli mensich meteoriti (do nékolika metril) neni dostatec¢na, aby
mohla vzniknout exploze. Té¢leso narazi do zemé a brazdi jeji povrch. Vznikaji tak
vyryté kratery. Jejich velikost je nékolika nasobné vétsi nez rozméry meteoritu, ktery je
zpusobil. Kratery maji standardni kruhovity tvar. Pokud je ale meteorit narazi do
mékké zeminy, mize byt vysledny krater jen o malo vétsi nez je primér meteoritu.

Takové kratery oznaCujeme jako penetracni. Meteorit zistava v krateru (Hodge 1994).

3.2.  Jednoduché kratery

Zpusobuji je veétsi télesa. Maji dostateCnou energii, aby mohly explodovat
a vytvortit Sokové viny. Nékdy tyto struktury oznacujeme jako vybuchové kratery. Maji
pravidelny kruhovity nebo protahly tvar v zavislosti na thlu dopadu. Pievazné
vytvareji misovité prohlubné se zvySenymi okraji. Okraj byva tvofen pozvednutym
okolim a vyvrZzenym materidlem. Rozméry mohou byt od desitek metrii az po nékolik
kilometrta. Hranice je cca 4km. Té&leso meteoritu se zpravidla vypafi pii explozi

a zanechava nanejvys drobné ulomky (Hodge 1994). Hloubka byva 1/5 praméru.

Obrazek 18 Arizonsky krater je prikladem jednoduchého
krateru. Je siroky 1200m, hluboky 200m, nemda
stredovou elevaci ani okrajové zlomy. Vznikl
pred 50 000 lety, impaktem télesa sirokého
pouze 30m.Zdroj:
https://solarsystem.nasa.gov/multimedia/displa

y.cfm?IM_ID=789 dostupné 16.8.2014
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3.3.  Komplexni kratery

Jsou charakteristické elevaci v jejich stfedu a koncentrickymi prstenci, které
vytvareji hiebeny a piikopy. Okraje takovych krateri byvaji terasovité, postiZzené
zlomy. Maji rozméry stovky az kilometrt (Hodge 1994). RozliSujeme je pravé podle
pramérd. Nejmensi komplexni kratery maji jen centrdlni elevaci ve formé
jednoduchého vrcholu. S rostouci $itkou krateru vrcholek ptechazi do rozmértu spise
vrcholové panve. Déle se zacinaji tvofit prstence okolo vrcholku, poté okolo panve az
vznikaji multiprstencové komplexni kratery (Osinski and Pierazzo 2012). Vnitini
prstence casto tvoii nepravidelné kopce a spodni Casti panve mohou byt Castecné

poznamenany lavou, ktera intrudovala z roztaveného podlozi (Hodge 1994).

Obrazek 19 Multiprstencova struktura Silverpit. Tento
krater lezi v Severnim mori, tvori vice prstenecil
ackoliv jeho velikost je nezvykle mala, jen asi
20km. Obrdzek pochdzi z dat 3D seismiky. Zdroj:
http://gsabulletin.gsapubs.org/content/117/3-
4/354/F7 expansion.html dostupné 16.8.2014

3.4.  Mikro- kratery

Specificky typ krateri, které jsou mensi nez jeden centimetr. Mohou mit
velikosti pouze desitek um. Vznikaji impakty mikrometeoritli nebo zrn kosmického
prachu na kamenné povrchy. Jejich stfedova jamka byva velmi ¢asto pokryta sklovitou
vrstvickou (de Pater and Lissauer 2010). Mikro- kratery jsou problémem pro kosmické
mise. Kratery samotné nehraji roli, ale extrémné rychlé malé Castice, které je zptusobuji,

poskozuji druzice, sondy, raketoplany. Nici jejich plaste, solarni panely a jiné.

Obrazek 20 Mikro- krdter o velikosti 30um. Nalezen byl na materidlu pochdzejicim z Mésice, ktery privezla mise Apolo 11.
Obrdzek pochdzi ze skenovaciho elektronového mikroskopu. Zdroj: Planetary Sciences
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4. Formovani krateru

Formovanim krateru rozumime proces, ktery nastavd v okamziku, kdy impaktujici
téleso poprvé ovlivni povrch Zemé (ev. jiné planety). Budeme také uvazovat situaci,
kdy téleso fyzicky narazi na povrch (k formovani krateru mize dojit také explozi
meteoroidu Vv dostateéné vzdalenosti vzhledem Kk povrchu). Jako konec procesu
formovani bereme okamzik, kdy uz dopadly posledni trosky okolo krateru. Cely proces

formovani rozdélujeme do tii fazi (de Pater and Lissauer 2010).

Kontaktni a kompresni faze

Nejkratsi ze vSech tii fazi. Za¢ina v okamziku, kdy se projektil dotkne povrchu
planety. Trva jen nepatrné déle, nez potiebuje ipmaktujici téleso k proleténi drahy o
svém praméru. Projektil béhem této faze predava svoji relativni kinetickou energii
prostiedi, do kterého narazi (Melosh 2011). Pokud narazi na pevné horninové prostiedi,
penetruje jej do hloubky maximalné dvojnasobku svého priméru (neplati u
penetracnich kraterti). Jeho kinetickd energie je pfevedena do razové viny, kterd se
generuje ne rozhrani projektilu a horninového okoli (French 1998). Cast viny se §ii
pravé do okolniho horninového prostfedi a ¢ast také do meteoritu. Se vzdalenosti od
mista dopadu energie razové viny rychle klesa. Jednou z pficin je Gtlum v horninovém
prostfedi zplsoben geometrickym rozSifovanim, kdy se neustale zvétSuje oblast
pomyslné polokoule smérem od mista dopadu a s rostouci plochou a vzdalenosti klesa
energie vIinéni. Dal$im divodem rychlého poklesu energie razové viny je pfemeéna

energie na teplo, deformaci a akceleraci (French 1998). Rozlozeni tlakové viny mizeme

modelovat za pomoci Rankin- Hugoniotovych podminek.
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4.1.1. Rankin- Hugoniotovy podminky

Rovnice odvozeny P. H. Hugoniotem roku 1887. Vztahuji se k energii, rychlosti,

tlaku a hustoté materialu v celé oblasti tlakové viny (de Pater and Lissauer 2010).

p(v—vp) = pov 1)

P — Py = povpv (2)

E—Ey= ﬂ(p—lo—%) 3)

Kde p ptedstavuje hustoty ve stlaceném prostiedi, pp hustoty v nestlaceném
prostiedi, P ptedstavuje tlaky pied tlakovou vlnou, P, tlaky za tlakovou vinou, v je
rychlost Soku, v, udava rychlost ¢astic za Sokovou vInou (pokud je materidl v klidu pak
ji bereme jako nulovou). E vyjadifuje energii na jednotku hmoty pted Sokem a E, za
Sokem (de Pater and Lissauer 2010).

Ackoliv tyto tfi rovnice plati pro zachovani energie hmoty a hybnosti a popisuji
celé ¢elo viny u vSech materialii, nejsou dokonalé. Samy o sob& neposkytuji dostatek
informaci k ur€eni vysledku narazu. Aby mohly byt pouzity k vypoc€itani maximalniho
tlaku, rychlosti ¢astic a rychlosti Soku, je potieba doplnéni 0 stavovou rovnici, ktera
definuje vztah mezi tlakem, vnitini energii a hustotu kazdého materialu P = P(p, E).
Vyhodnéji se vyuziva vztahu mezi rychlosti Soku a rychlosti ¢astic za Sokovou vinou
V= V(Vp). Tento vztah je Casto linearni proto nejvyuZzivanéjsi stavova vychazi z n€ho.
V=c+Sv, (4 ¢ a$S jsou empirické konstanty, pfi¢emz c je objemové rychlost

zvuku a S je bezrozmérny sklon (Melosh 2011).

Tlak vyvolany pfi sraZzce meteoroidu s pevnym povrchem se vyjadiuje z Hugoniotovych

rovnic, kde pro nizkorychlostni impakty plati: P = ; pocsv  (5)
¢, je rychlost zvuku jako ¢, = ’I;—m kde K,,, je objemovy modul pruznosti materialu.
0

Pro vysokorychlostni impakty plati vztah P = %povz (6)
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Obrazek 23 znazoriiuje rozlozeni rdzové viny
a deformaci pivodné sférického projektilu kratce po
dopadu. Téleso penetruje povrch asi do poloviny

svého plavodniho priméru. Doslo k vytvofeni

intenzivnich razovych vin smérem od rozhrani )
Obrazek 22 Sireni tlaku(Gpa) behem kontaktni faze.
povrcht obou téles. Projektil se silné deformuje a Zdroj: Traces of catastrophe

razova vlna prochazi také skrze jeho objem (French 1998).

V momenté kdy rdzovad vlna dorazi na zadni konec meteoritu, dojde k jejimu
odrazeni, vzniku odrazenych vin a jejich pohybu zase smérem k rozhrani. Tim dochazi
k dekompresi do té doby extrémné stlaceného meteoritu. Ten se okamzité tavi
a odpaftuje (French 1998). Za piedpokladu podobnych vlastnosti meteoritu a povrchu na
ktery narazi, odvadi timto procesem projektii méné nez 50% energie. Béhem
dekomprese se také konc¢i proces vysokorychlostnich vytryskii materialu z projektilu
a povrchu planety. Takovy proces zacal okamzité pii kontaktu projektilu a povrchu.
Vlivem tlakové viny byl material rozprasen po okoli rychlosti nékolika km/s (de Pater
and Lissauer 2010). Velka ¢ast meteoritu se z krateru odpati a jako para a ohniva koule
mizi. Tim je ukoncena prvni faze formovani krateru. K vypatfeni meteoritu dochazi
samoziejmé u plivodné velkych téles, ktera si dokazala zachovat vysokou rychlost az do
momentu impaktii. Zbyde po nich nanejvys zadni ¢ast. Pokud bylo téleso malé (max.

nékolik metrd) v krateru zustane (de Pater and Lissauer 2010).

Material Po (kg/m?) ¢ (km/s) S
Aluminum 2750 530 L.37
Basalt 2860 2.6 1.62
Calcite (carbonate) 2670 3.80 1.42
Coconino sandstone 2000 1.5 1.43
Diabase 3000 4.48 1.19
Dry sand 1600 1.7 1.31
Granite 2630 3.68 1.24
Iron 7680 3.80 1.58
Permafrost (water saturated) 1960 2551 1.29
Serpentinite 2800 2:13 1.76
Water (25°C) 998 2.393 1.333
Water Ice (-15°C) 915 1.317 1.526

Tabulka 1 Prehled konstant riznych materiali pro stavovou rovnici (4).
Zdroj: Planetary surface processes
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4.2.

Exkavacni faze

Zatimco se béhem dekomprese projektil vypafil, roztavil a odvedl tak cast
pocatecni energie impaktu, tlakova vlna se $ifi dal do vétsSiho objemu. Projektil samotny
uz nehraje roli, jeho pozustatky jsou mizivé. Zachova se pievazné jen ve formé tlomkua
a drobnych zbytku taveniny v krateru a jeho okoli (Melosh 2011). Okolni prostiedi se
ohfiva a energie tlakové viny ubyva. Pivodné tlakova vina tak slabne, ptechazi do viny

elastické a vznikaji odrazené viny (de Pater and Lissauer 2010).

Tlak razové viny, vyjadieny jako funkce vzdalenosti od mista impaktu, je dan

vztahem:
Py = Py (g)n (7)

kde P, je tlak vznikly béhem kontaktu a komprese, r je vzdalenost od impaktu,
a zna¢i polomér projektilu a mocnina n je Cislo 2-4 v zdvislosti na sile razu. Pfi

siln€j§im razu bude n vyssi, ¢asto se ale pouziva hodnota 3 (Melosh 2011).

S poklesem tlaku rdzové vlny, vznikem odrazenych vin a elastickych vin
dochazi vlivem dekomprese materialu v oblasti odrazenych vIn k inicializaci
exkavacéniho proudu. Jde o proces, kdy dochazi k vyvrzeni materialu a otevieni krateru.
Materidl je vyvrZzen mnohem pomaleji nez b&hem vysokorychlostnich vytryskil pfi
kompresni faze (de Pater and Lissauer 2010). Doba, jakou trva faze vyvrhovani
materiadlu, se 1i$i podle velikosti impaktu. Napiiklad v ptfipadé krateru v Arizoné
(1200m primeér) byl pravdépodobny cas exkavace 10 vtefin. Pfiblizny ¢as je mozné
urcit z periody gravitani viny o vlnové délce srovnatelné s primérem vysledného
krateru. Vztah ovSem funguje jen u velkych kraterti, kde ma gravitace dostate¢ny Vliv.
To jsou kratery vétsi nez jeden kilometr (Melosh 2011). Plati vzorec:

tey = (3)% ®

Ip
kde D je priimér krateru a g,, gravitacni zrychleni.
Smér, jakym je material vyvrhnut, souvisi sjeho umisténim vici krateru.

Material horni tfetiny pfechodové dutiny je vyvrzen pry¢. Hmota pod touto vyvrzenou
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z6nou je zatlacena dolu. Okraje blizko povrchu jsou vyzdvihnuty a tvofi lem krateru (de

Pater and Lissauer 2010).

Material je vyvrhnut pod uhlem piiblizné 45° vzhledem Kk okraji krateru.

Vzdélenost r, kam ejektovany material dopadne, miizeme zjistit podle vzorce:

2

r =2 5in26 9)

9p

kde v,; je ejekeni rychlost, g, gravitatni zrychleni a 6 ejekéni thel vzhledem

k povrchu. Obdobny vztah plati pro ¢as, jaky stravi vyvrzeny material ve vzduchu
(Melosh 2011) .

Zvej

t =

sinf (10)

9p

Pokud maji ulomky ejektované béhem impaktu jesté dostatecnou energii, mohou
vytvaret sekundarni kratery. Tento jev je patrny hlavné na jinych planetach, kde jsou
takové struktury dobte rozpoznatelné. Plati, Ze maximalni velikost sekundéarnich kratert

je 4% hlavniho krateru (Melosh 2011).

Béhem exkavace doslo k vymrs§téni materidlu postizeného impaktem do okoli.
Oteviel se prazdny prostor, kde tedy chybi piivodni hmota. Takové dutiné fikdme
ptechodny krater. Ma tvar oteviené misky a prozatim neni stabilni. Jeho velikost je
dana hlavné energii impaktu. Svou roli hraji ale také dalSi faktory. Vysledny tvar
pirechodového krateru zavisi na rychlosti, velikosti, slozeni a thlu dopadu meteoroidu.
Vliv mé také prostiedi, kde dojde k impaktu. Zalezi na sloZeni, struktufe materidlu

a gravitaci (de Pater and Lissauer 2010).

Existuje empiricky odvozeny vzorec zohlednujici vySe zminéné parametry,

nezbytné k objektivnimu ur¢eni rozméru prechodového krateru.
D~ 2,0%11,0;1/3g50'22R0'13E,8'22(Sin 9)1/3 (11)

Kde p,, je hustota prostiedi impaktu, p,, je hustota projektilu, g,je gravitacni
zrychleni, R znaéi polomér projektilu, Ej Kinetickou energii impaktu a 6 je uhel

impaktu svirany s lokalni horizontalni rovinou (de Pater and Lissauer 2010).
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Malokteré prostfedi je homogenni. Riizna mira zvodnéni, vstupni topografie, poruchy
nebo jen riznd pevnost hornin nakonec ovlivituje vysledny tvar pirechodného krateru
(Melosh 2011). Empirick¢é vypocty a modely jsou timto ovlivnéné a pii jejich
interpretaci je tedy nutné s timto pocitat (Melosh 2011).

4.2.1. Expanze plyni il ‘("3(,’ ;j?}
Pti kompresni fazi doslo k vypatovani projektilu. Pokud 0};1: _________

byla energie impaktu dostate¢né velka, mize dojit k zformovani

masivniho oblaku pary. Takovy oblak se b&éhem dekomprese

Altitude (km)

a pfechodu do exkavacni faze uvoliuje ven z prechodové dutiny.

JestliZe ma dostateCnou energii, pak dokaZe nabrat Unikovou
rychlost a opustit atmosféru. Timto zpiisobem muZe odstranit ¢ast

atmosféry planety (Melosh 2011).

4.2.2. Sokova metamorfoza

S P PR [ TEe (i e
60 40 20 0 20 40 60

Lateral extension

Obrazek 23
Pi1 tomto procesu dochazi k mineralogick}'/m zmeénam Expanze plynii a prachu pri riizné
velkych impaktech. Zdroj:esa.int
postizenych minerdli vlivem plisobeni Sokové viny. Ve veétSin€ dostupné 16.8.2014
dopadovych prostiedi je rychlost pohybu Sokové viny mezi 6 az 10km/s. Po prichodu
viny dojde opét ke sniZeni tlaku. V horninach dochazi k metamorféze mineral. Jako

piiklad bych uvedl vznik mikro diamatt z uhliku po dopadu meteoru (Melosh 2011)

4.2.3. Seismické otresy

Seismickymi otiesy nebudeme uvazovat jev zplisobeny akustickou tlakovou
vlnou, vyvolanou priletem télesa atmosférou. Otfesy jsou generovany také impaktem
samotnym. Elastické viny, do kterych vlivem pfemény energie prechazi Sokova vina
generovand impaktem, jsou velmi podobné seismickym vlnam, generovanym pfi
zemétiesenich. Dochazi k otfesiim, ale elastické viny mivaji méné energie pficné viny,

jsou tedy méné ni¢ivé nez viny zemétiesné (Melosh 2011).
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4.2.4. Spalace

(a)

Z hlediska modelovani impaktu ve velkém meéfitku neni spalace nikterak
vyznamnym jevem. Jednd se o proces vysokorychlostniho vyrazeni malého mnozstvi
materialu z povrchu okolo vznikajiciho krateru. Protoze tlak po dopadu projektilu je na
povrchu nulovy (atmosféricky neuvazujeme), ale v prosttedi postizeném Sokovou vinou
je znacny, dojde k vymrsSténi malého mnozstvi materialu na povrchu smérem vzhiru.
Takovy material mtize ziskat inikovou rychlost a opustit planetu. Tento jev je dulezity
zejména ve spojeni s meteority. Kameny piivodem z Mé&sice a Marsu se takhle nejspis

dostali na Zemi (Melosh 2011).

Projectile

QJ&’\ Shock wave

5;!

Contact/compression stage

\\ Ejecta / /

(b) Rarefaction (release wave)

—
(3 /| #—Shock wave

4

s, \
\‘l'/ Material flow

End contact/compression stage

Y

Ejecta curiain

N s v 4 Obrazek 24
Excavation stage u

Znazorneéni procesu kontaktni/kompresni faze a exkavacni

= 74 faze, kdy vysledkem je prechodny krater. Dale bude
@ p()/{ra(‘()wzr faze modifikace, kde se uplné dokonci proces
formovani krateru. Na hranici, kdy se prechodny krater
Y Transiont cavity zacne modifikovat, uz bude mozné rozeznat rozdil mezi
N P jednoduchym a komplexnim krdaterem. Projevi se vznik
Ene ecavisbon s‘age:ﬁ\::; .:::/(:i stiedové elevace. Zdroj: Planetary surface processes
4.3. Faze kolapsu a modifikace

Jedna se o posledni ¢ast formovani krateru. Proces kolapsu a modifikace zacina
okamzité s koncem exkavacni faze. Puvodné razové viny expandovaly a ve forme
elastickych vin opustily oblast krateru. Nehraji uz vliibec zadnou roli v dalSim formovani
(French 1998). Dochazi také ke zméné pohybu materialu. Neodlétava uz smérem pryc¢,
ale zacina se sesypavat zpatky. Trosky se sunou po okraji krateru doli smérem do jeho
sttedu. Takovy kolaps muze zvétSit primér krateru na povrchu az o 15% (Melosh

2011). Kolaps je tizen piedev$im gravitaci a mechanickymi pohyby. Doba, po kterou
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proces probihd, je srovnatelna s exkavacni fazi. Nékdy se zjednodusené jako konec
povazuje okamzik, kdy se hmota prestane premist'ovat a padat zpét do krateru (French
1998). Nicméné z §ir§iho pohledu procesy modifikace probihaji déle. Jsou ovliviiované
standardnimi geologickymi zménami jako eroze, sedimentace, izostatické vyzdvihovani

nebo prunik lavy.

Utinky kolapsu na piechodny kréter jsou riizné. Zalezi predeviim na velikosti
krateru a vlastnostech okolniho prosttedi. U malych kraterd, tedy do velikosti nékolika
(cca 4) kilometrt, dochazi pouze k sesypavani materialu po okrajich dolu do prohlubné.
Vznika jednoduchy Gtvar miskovitého tvaru, tedy jednoduchy krater. V mensim méfitku
miizeme uvazovat také tiderovy krater. Sitka takovych kraterti byva pétkrat vétsi nez
jejich hloubka. U ¢erstvych kraterti svira thel jejich stén vici dnu okolo 30° (Melosh
2011). Postupem casu ale, kazdy krater podléha geologickym vliviim a jeho parametry

se méni.

V podlozi, pod dnem jednoduchych kraterti vznika ¢ocka polymiktnich brekcii,
sloZzenych ze vSech slozek prostiedi, které krater postihuje. Brekcie obsahuji siln€ i jen
velmi malo Sokové postizené horniny. Ve spodni ¢asti ¢cocky miize byt také mensi
mnozstvi roztavené horniny. Sila takovych cocek byva typicky ' hloubky krateru

(Melosh 2011). Brekcie a tlomky hornin tvoii také dno krateru.

V ptipadé impaktu velkého télesa, kdy ma mit krater mnohakilometrové
jehoz modifikace je odlisna od jednoduchého, ktery se moc nelisi od ptfechodové formy.
Komplexni krater se od tvaru pfechodové dutiny lisi pomérné vyrazné. Na rozdil od

jednoduchého krateru, tady probiha kolaps v mnohem vétsim objemu (Melosh 2011).

Kolaps nastane nejdiive v nejhlubsi casti prechodové dutiny. Tou je stied
krateru. Dno je v téchto mistech vyzdvihovano vzhiru. Zaroven se okolni materidl za
jen mirného vyzdvizeni pohybuje ke stfedu. Pohyb materidlu smérem do stiedu krateru
a nahoru zpusobuje deficit hmoty pii okrajich. Z toho divodu dochéazi pii okrajich
k porucham a vzniku poklesovych zlomui. Zaroven rizna pevnost pohybujiciho se
materialu tvoii deprese Vv pfipad¢é nizsi a valy v piipadé vyssi pevnosti (Osinski and

Pierazzo 2012). Jestlize je energie impaktu dostatecna a dojde k velmi rychlému
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a masivnimu rustu sttedové elevace, takova struktura pak nemusi byt stabilni a dojde
k jejimu zhrouceni. Pokud by se jednalo o idealni prostiedi, material by se pohyboval
jen vopacném sméru doli a do stran. Nicméné v horninovém prostiedi dojde ke
kombinaci zpétnych pohybu a geologickych poruch. Vznikne tak kolabovana centralni
elevace postizena zlomy (Osinski and Pierazzo 2012). Celou sérii pohybii muzeme
ptirovnat k pusténi pevné kulicky do kapaliny. Vysledkem faze kolapsu a modifikace

pro mnohakilometrova télesa je tedy komplexni krater v néjaké své form¢ (viz 3.3.).
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\ A
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start modification stage
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((_ tegend: B impact melt
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Obrazek 25

Schéma kompletniho formovani krateru. Podle priméru prechodného krateru je rozdélené na cast

vedouct k jednoduchému krateru.

A cast, smérujict ke komplexnimu krateru. Zdroj: http://www.meteorimpactonearth.com/

dostupné 16.8.2014
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5. Numerické modelovani

Numerické modelovani je nedilnou soucdsti moderniho svéta, studium impaktt
kosmickych téles nezlstava pozadu. V roce 1960, vytvotili panové Brod a Bjork prvni
numerickou simulaci jaderného vybuchu. O rok pozdé&ji, tedy 1961 vytvofil R. L. Bjork
prvni numericky model impaktu meteoritu vibec (Melosh 1989). S ptichodem
modernich a stale vykonngjSich pocitaci se rozvijely i numerické metody. V pocatcich
bylo nejprve mozné modelovat pouze ve 2D prostoru. Nutnosti dodrzet axialni symetrii
byla limitovana moznost modelovat impakty v riznych thlech dopadu. Modely byly
tvofeny pro vertikalni, kolmé dopady. Vzhledem Kk faktu, ze meteory se pohybuji
Vv thlech okolo 45° vzhledem k povrchu, nebyly takové modely idedlni. Kdyz hardware
umoznil vypocty 3D modell bylo mozné zacit modelovat impakty pro jakykoliv thel

(Osinski and Pierazzo 2012).

Dnes, ackoliv nds vypocetni vykon stale limituje, jsou numerické metody pomérné
rozvinuté a bézné¢ dostupné. Obrovska vyhoda spo¢ivd v moznosti simulovat impakty
velkych rozmérti s obrovskou energii. Néco takového si v laboratofi nemtzeme dovolit.
Dalsi ptinos je jako sekunddrni simulace k malym laboratornim experimentim, kdy
mizeme modelovat plyny, nepatrné pohyby, Sifeni tepla, tlaku a jevy, které nejsou tak

dobie pozorovatelné (Kenkmann, Horz et al. 2005).

Modeli, skripti a metod numerickych vypocti existuje velké mnoZstvi. Pro
modelovani impaktii maji vétSinou spole¢ny zaklad. Nutné jsou fidici rovnice postavené
veétSinou na mechanice kontinua. Piedpokladame, Ze prostfedi, které budeme fesit je
kontinualni, bez mezer a prazdnych mist. Dynamiku kontinua pak popisuji diferencialni
rovnice, vyjadiujici vztahy zachovani hmotnosti hybnosti a energie. Kdyz mame fesit
impakt tak vzhledem kjeho rozmérim nas molekularni struktura pfili§ nezajima.

Pfistup mechaniky kontinua k prostoru je tedy vyhovujici (Osinski and Pierazzo 2012).

Vztah mezi rychlosti materialu a souctem sil piisobicich na material ptes jednotku

hmotnosti vyjadiuje zachovani hybnosti. Mtizeme ho vyjadfit rovnici
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o, 9t (12)

kde o je napéti, x je vzdalenost, D—l absolutni ¢asova derivace a ij koordinaty.
t

Aby bylo mozné oddélen¢ pocitat sily ptusobici na materidl v disledku zmény

objemu, od sil pisobicich v diisledku deformaci, rozdélime tenzor o;; na izotropni
skalarni Cast p (tlak) a devidtorovou slozku s;; (Osinski and Pierazzo 2012).
Upraveny tvar rovnice pak bude

Dul- _ 1 aSji dp
D¢ =it p (axj 0xj (13)

Diferencialni rovnice vyjadiujici zachovani hmotnosti spojené se zavislosti zmény

vnitini energie a tepla, generovaného objemovou praci (komprese, expanse), mizeme

zapsat jako
br_ _powi 1 .
D = 55w + psl]el] (14)

pficemz I je specificka vnitini energie a &;; devidtorova rychlost deformace (Osinski

and Pierazzo 2012).

Rovnice vyjadiujici zachovani hmotnosti a energie pti zméné hustoty v proudovém

poli (proud materialu v pohybu k nebo od puvodni pozice) vyjadiuje rovnice

2= —pit (15)

Dt ax,:

Pro kompletnost fidicich rovnic, je nutna jes$t¢ stavova rovnice a model

deviatorového napéti (Osinski and Pierazzo 2012).

5.1. Stavova rovnice

Stavova rovnice pro modelovani impaktti musi definovat vztahy mezi hustotu,
tlakem a wvnitini energii nebo teplotou materidlu. Popisuje teplotni roztaznost,
stlacitelnost, rychlost Siteni vIn, pfipadné¢ dalsi termodynamické parametry. Mlze také
zahrnovat fazové zmény materialu. Stavova rovnice muize byt zapsana jako rovnice,

tabulka nebo komplexni podprogram (Osinski and Pierazzo 2012).
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5.2.

5.3.

5.4.

Konstitutivni model

Model devidtorového napéti, ktery je nékdy oznacovan jako napétovy ¢i
konstitutivni model, popisuje vztah deviatorového napéti a deformace, rychlosti
deformace, tlaku, vnitini energie nebo tepla. Stavova rovnice a napétovy model
dohromady definuji, jak bude materidl reagovat na napéti. Z hlediska modelovani
impaktu to znamend, ze rizné¢ materidly se pii stejném narazu chovaji riizné. Tomu

fikame materialovy model (Liu and Liu 2003).

Materialovy model

Materialovy model a zpisob jak je zkonstruovany piedstavuje velice dilezity
aspekt fungovani celého numerického modelu. Popisuje reakce kazdého zahrnutého
materialu na napéti. Cim sofistikovangj§i materialovy model je, tim se samoziejmé cely
numericky model pfiblizuje realité. Z toho diivodu je potieba, aby i1 stavové rovnice
a napétovy model byly definované co nejlépe. Presné stavové rovnice jsou dilezité pro
rané faze impaktu. Jsou rozhodujici pro modelovani vzniku a §ifeni rdzové viny praveé
pii kontaktni fazi. Napétovy model ovlivni spiSe exkavacni a modifikacni ¢ast, kdy
dochazi k interakci gravitace a pevnosti materialu, pfi ur€ovani kone¢ného tvaru krateru

(Osinski and Pierazzo 2012).

Bez sit’ové, ¢asticové modely, diskretizace

Samotny program ma tedy zaddno co pocitat. Je tfeba jesté definovat, kde a jak
budou fidici rovnice feSeny. Vypocetni pamét pocitacl je také omezena. Zkoumana
oblast tedy musi byt rozdélena na mista, kde budou vypocty feSeny. Tomu se fika
diskretizace. Numerické modely se podle zptsobu diskretizace lisi. Podle metody, jakou
model rozdéluje kontinuum na mensi elementy, rozliSujeme modely vyuzivajici sit’

a metody, které sit’ nevyuzivaji (Osinski and Pierazzo 2012).

Metody rozdéleni kontinua bez pouziti sit¢ jsou zaloZzené na casticovych
systémech. Pro modelovani impakti jsou vhodné zvlasté v piipadeé, kdy material
expanduje do obrovskych rozméri. Nejsou nutné vypocty v celém objemu. Nevyhodou
Musi byt rozmisténé tak, aby se sily pienasely z jednoho bodu na druhy a body se tak

mohly mezi sebou ovliviiovat. Takovych bodl je pro dosazeni ptesnych vysledka
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potieba velké mnozstvi. Cimz miize byt feSeni takovych tloh ¢asové velmi naro¢né.
Stanoveni okrajovych podminek je také komplikovanéjsi nez u metod, kde jsou body
mezi sebou vzajemné propojené. Presto jsou tyto modely cCasto nejlepSi moznou
variantou. Takovym piikladem numerického modelu je SPH (smooth particle

hydrodynamice) model. O ném se zminim pozd¢ji (Osinski and Pierazzo 2012).

5.5. Sitové modely, diskretizace, chyba, rozliSeni

Metody pouzivajici sitovani rozdéli zkoumanou oblast na malé elementy.
Parametry, které model pocitd, mohou byt urCeny v uzlech sité, ve vzniklych bunkéch
samotnych nebo na hranach bunék. VSechny buiiky jsou navzajem propojené, tim je
mezi nimi zaruen pienos sil. Jasné hranice bun€k navic zjednodu$uji nalezeni
okrajovych podminek. Tvar sit¢ mize byt pravidelny i nepravidelny. Modifikaci sité
muzeme upravovat piesnost modelu. U metod, kdy pouzivame sit' bodi, jeste
rozliSujeme zpiisob diskretizace a teSeni fidicich rovnic. V modelovani impakti se
nejcastéji pouzivaji vypoCetni metody konecné diference (siti), kone¢nych prvki
a kone¢ného objemu. Tyto metody piedstavuji postupy a matematické operace, kterymi
jsou pocitany jednotlivé parametry modelu Vv kazdém definovaném bod¢ nebo uzlu ¢i
bunice. Existuji rizné varianty. Maji rizné vyhody i nevyhody, ale v modelovani obecné
jsou to provéiené postupy, které funguji a pouzivaji se. Samoziejmé vysledné vypocty
zahrnuji urCitou vnitini chybu, ktera bude u kazdé metody mirné odlisna. I v ramci
kazdé konkrétni metody se mohou pouzivat jeji rizné varianty pro co nejvetsi eliminaci
chyby. Uz jen tim, Ze feSime kontinualni prostor v kone¢ném poctu bodl, musi chyba
existovat. Rozliseni modelu ma na vyslednou chybu svij vliv. Na rozdil od vnitini
chyby vypoctl se neda fesit analyticky, ale porovnavaji se vysledky vice spusténych
modela téhoz problému v razném rozliSeni. Z hlediska ptfesnosti je lepsi hustéjsi sit,
kterd ovSem pii modelovani velkych tloh potiebuje spousty €asu. Proto je dobré najit
v problematice sitovani uréity kompromis, kdy model bude vychazet kvalitné
v rozumném ¢ase. Moderni modely nam s tim pomutzou (Liu and Liu 2003). Adaptivni
rozliSeni dokaze zvysit pocet vypoctii v mistech, kde dochazi k dynamickym zménam
a naopak snizit rozliSeni v mistech klidnych. Tento proces déli buitky na mensi nebo je

naopak spojuje ve vétsi celky. Takové upravy sit¢ dokazi simulaci zrychlit nebo za
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stejny Cas dosahnout lepsSiho rozliseni nez bez upravovani bun¢k (Osinski and Pierazzo

2012).

5.6. Lagrange, Euler

Sit’ vzhledem ke vztazné soustavé popisuje Lagrange a Euler. Podle Lagrange
jsou uzly sité pevné spojeny s materialem. Kdyz se pohybuje material, pohybuje se sit’
s nim. Bunky se deformuji, pfi¢emz hmotnost buiiky ziistdva konstantni, ale méni se jeji

objem a v zavislosti na ném ptipadné i hustota (Dypvik, Burchell et al. 2004).

Opakem je Eulertiv pohled. Geometrie sité¢ zistava neménnd. Pohybuje se pouze
materidl. Veli¢iny tedy proudi pfes hranice bun¢k. Objem buiiky se neméni, ale méni se
v nich hustota a hmotnost. I tady plati, Ze kazdy pohled ma své klady a zapory (Dypvik,
Burchell et al. 2004).

U Lagrange je vyhoda, Ze vypoCty v Case probihaji ve stile stejném bodé
v materialu. Diky tomu je béhem simulace dobfe zaznamenana historie kazdého
feSené¢ho bodu v materidlu. Vypocty jsou feSené jen v mistech, kde material je, prazdny
prostor sit’ zbyte¢né nepokryva. Také hranice mezi prazdnym prostorem a materiadlem je
jednoduse definovana okraji bun€k. Nevyhody Lagrangeova pohledu jsou spjaté
s deformaci sité. Prili§ velkd deformace zptisobuje neptesnosti v numerické aproximaci.
Bunky se piili§ sblizi, dochazi ke zkracovani ¢asového a ukoncovani vypocti. Pokud
jsou deformace extrémni, dojde k prekrouceni jednotlivych bunck do fyzikéalné
nemoznych pozic. Vzhledem k tomu, ze v piipad€é silného impaktu jsou deformace

extrémni, je timto Lagrangeova metoda limitovana (Osinski and Pierazzo 2012).

Euler, protoze ma sit’ s pevnou geometrii neni limitovan deformacemi. Proto je
pii modelovani velkych impakth castéjs$i. Jeho nevyhody jsou svazany s pevnou
miizkou. Vypocty se provadi vSude, i kdyz jsou buinky zrovna prazdné. Hranice
materialu a prazdného prostoru neni tak ostrd, protoze buiky nemuseji byt zcela
zaplnéné materialem. Jelikoz jsou buiky stale na pevno a pohybuje se jen material, je
nutné, aby byly pocitany také parametry rtiznych smési materialu. Coz klade vétsi
naroky na propracovanost fidicich rovnic a naro¢nost vypoc¢tu (Osinski and Pierazzo

2012).
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Obrazek 26 Schéma modelu impaktu z hlediska riiznych siti. Zatimco sit’ (a) se deformuje (b) je ve stale stejné pozici.
Cast (c) ilustruje metodu SPH modelu, kde jsou pouze body bez sité. Zdroj: Impact cratering: Processes
and products

5.7. Verifikace, validace

Numerické modely jsou silny nastroj pii modelovéani impaktl. Existuje jich cela
fada, z nichz vétSina funguje v principu jako vySe popsané. Rlizné modely maji rizné
schopnosti, svoje limity, vyhody a nevyhody. Dulezita je volba konkrétniho modelu pro
konkrétni impakt. Jestli model funguje spravné, se zjiStuje v nékolika rovinach.
Zakladnim pfedpokladem je verifikace modelu. Verifikace prokazuje, Ze model uvnitf
funguje spravné, ze tesSeni tidicich rovnic je v poradku. Druhy ptedpoklad je validace.
Validace ptedstavuje schopnost modelu vytvaret realné simulace (Osinski and Pierazzo
2012).

5.8.  Uméla viskozita, smés materialu

Numerické modelovani impaktu meteoriti sebou nese nékolik uskali, ktera
mohou modelovani trochu komplikovat. Jednim takovym problémem je Sokova vlna.
Od modelu chceme, aby umél vinu simulovat. Matematicky je Sok diskontinuita, velmi
rychly skok ve fyzikdlnich vlastnostech. Ten je problematicky modelovat v siti
s kone¢nym poctem bodi. Z toho diivodu se pouziva zavedeni tzv. umélé viskozity. Do
systému fidicich rovnic se zavadi umélé hodnoty tlaku, které maji za tkol shladit
vypocty modelu. Dal§im problémem ve vypoctech, kde uzivame Eulerovského piistupu
a rozdéleni do bunék, tvoii smési materialu, piipadné faze. Kazda buika musi mit vzdy
jednu hodnotu konkrétniho fyzikalniho parametru. Pokud se v buiice nachazi smés, pak

model musi z vice hodnot té které veliciny udélat pouze jednu. Nejjednodussi je pouze
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vypocet priméru pies objem kazdé frakce. Jinda metoda, ktera je presnéjsi upravuje
iteraén¢ parametry vSech frakci v bunce, dokud nedosdhne rovnovahy. Tady je ale
nevyhoda nartstajici Casové naro¢nosti. A tento zptisob nefunguje, pokud jsou frakce
V bunice zasadn¢ odlisné. Pak se musi pouzit mén¢ presnd metoda primeéri. Problémy
spojené s rozdélenim zkoumané oblasti do bunék potlacuji modely typu SPH
(vyhlazenych ¢astic) (Osinski and Pierazzo 2012).

5.9. SPH metoda zahlazenych ¢astic — hydrocode

Metoda byla ptivodné urcena k feSeni astrofyzikalnich problému. Postupné se
vylepSovala a dnes je zni jedna znejfrekventovangjSich metod v bezsitovém
modelovani. Zaklad je postaven na mechanice kontinua. Popis prostoru je zalozen na
diskrétnich bodech, kdy kazdy ma svoji individualni charakteristiku. Newtonovy
zdkony jsou stanovené diferencidlnim rovnicemi pro zachovani energie, hmotnosti
a hybnosti. Stavova rovnice urcuje vztah tlaku hustoty a vnitini energie. Konstitucéni
model fesi napéti a deformaci, a rychlost deformace. Tyto vztahy byly zminéné uz vyse
a jsou nezbytné jak u sitovych tak bezsitovych metod. Déle metoda vyuziva
preddefinovanou umeélou viskozitu a ovlivnit ji mize i stanovend vyhlazovaci

vzdalenost (Dypvik, Burchell et al. 2004).

Libovoln¢ rozmisténé cCastice v prostoru se pii simulaci pohybuji spolu
s materialem. Z tohoto hlediska se SPH vaze na Lagrangiiv model. Body nejsou nijak
spojené, ale ovliviiuji se V zavislosti na vyhlazovaci vzdalenosti. Fyzikalni vlastnosti
kazdého jednoho bodu jsou ovlivnény body v okoli. Vzdalenost bodu, které se mohou
ovliviiovat je definovana pravé vyhlazovaci vzdalenosti. Model nejprve integralné
reprezentuje funkce pole. To oznaCuje jako aproximaci jader. Poté aproximuje celé
¢astice nahrazenim integraci v integralnim vyjadteni funkci pole a jejich derivaci sumou
hodnot z okolnich ¢astic. To znamena, Ze fyzikalni vlastnosti ¢astice jsou ziskany jako
soucet piisluSnych vlastnosti ¢astic v okoli. Vliv okolnich ¢éstic je vaZzen na zakladé
jejich vzdalenosti. VaZeni tidi jadrové funkce, kterd stanovuje, ze ¢astice vzdalené vice
nez 2x vyhlazovaci vzdalenost uz hodnoty vysetfované ¢astice neovlivni. Tim je model
usporny. Aproximace castic se provadi v kazdém kroku. Diky tomu neni model
ovlivnén distribuci ¢astic v prostoru a mulze byt pouzit k modelovani velkych

deformaci. Vyhlazovaci vzdalenost ovliviiuje délku vypoctu modelu a jeho rozliseni.
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Muze byt variabilni nebo definovdna na pevno. Variabilni volba mé vyhodu, ze model
sam podle stanoveného algoritmu méni vyhlazovaci vzdalenost, aby docilil optimalniho

rozliSeni v kazdé ¢asti modelu. (analogie adaptivniho rozliSeni sitovych metod) (Liu
and Liu 2003).
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Obrazek 27 Model distribuce tlaku v prostoru pfi rtiznych thlech impaktu. Metoda iSale
hydrocode. Zdroj: Impact Cratering: Processes and Products
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Obrazek 28 Model impaktu télesa o priméru lkm a rychlosti 12km/s. Cervené
body jsou v pozici jakou, méli v prechodovém krateru. Cerné cary
potom  znaci dalsi pohyb pri modifikacni fazi. Zdroj: Impact
Cratering: Processes and Products
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6. Experimenty v laboratori

Laboratorni experimenty simuluji impakty za piedem
stanovenych podminek. Zabyva se jimi mnoho instituci po
celém svété. Jsou nezbytné pro rozvoj numerickych
metod. Laboratorni experimenty jsou limitovany
meéfitkem, respektive energii impaktu. Modelovani
impaktu v laboratofi lze provadét velmi jednoduse, kdy B
vystupem budou zen zdkladni data vyvozend

pozorovanim. Specializované laboratofe maji vybaveni

pro pokrocilé experimenty, jejich vysledky jsou obsahlé. oprizek 2,30

. . . . L. Mlady cesky umélec MgA. Adam
My jsme vmnaSem experimentu byli odkdzani na  Jeieony vviviri | krderové misy.
. i . . . ooy Detonaci malé vybusniny v jilu vytvori
jednoduché pomiicky. V dobé experimentu jeSt€ nebyly ..y irirer, ktery nasiedné vpali
L . . v peci. Zdroj: Adam Zelezny,
znamé vSechny okolnosti a parametry dopadu meteoritu. /oo afic: Jan Kratochvil (wibuch),

. , R , Tomas Brabec (misa)
Existovaly pouze zdznamy pruletu meteoru atmosférou a
byl nalezen otvor vledu zhruba v mistech, kam jeho

draha.

Cilem pokusii bylo simulovat v malém méfitku impakt Celjabinského meteoritu.
Najit zavislosti mezi tvarem ,krateru” a poméry rychlosti projektilu, sily ledu a thlu

dopadu.

Meteorit v Cebarkulu dopadl 15. tnora do zamrzlého jezera. Vytvofil pii tom
pravidelnou kruhovou diru v ledu. Pramér diry 6m, sila ledu cca 1m, primér meteoritu
cca 1lm, vaha meteoritu 650kg, odhadovana rychlost pfi dopadu cca 200-300m/s
(Borovicka, Spurny et al. 2013). Tyto udaje se zdroj od zdroje mirné lisi. Mozna
odchylka pro nas vSak nehraje podstatnou roli. Trvalo pomérné dlouhou dobu, nez
potapéCi meteorit nalezli. Na jeho nalezeni se vyznamné podilel cesky tym vedeny
Dr. Guntherem Kletetschkou. Z nékolika vytvorenych map magnetickych anomalii
nebylo upln¢ jasné, jestli se meteorit nachazi vertikaln¢ pod dirou v ledu, nebo jeho
draha pokracovala pod néjakym thlem dal. Méfeni byla komplikovana hloubkou

Vv jezeie (cca 10m).
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Asi 50% meteoritt dopada na povrch pod thlem 30°- 60°. Ze zbylé poloviny jsou
témet vSechny dopady v uhlu 45°. Vertikalni dopady jsou extrémné vzacné (Dypvik,
Burchell et al. 2004).

V dobé experimentu, jesté nebyla pfesné¢ znama velikost meteoritu, rychlost ani
uhel, pod kterym meteorit dopadl. Nebylo jasné, jestli tvar diry miize odpovidat béznym
uhlim dopadu. V nasem pokusu jsme pouzili dvé vzduchové zbrané a olovéné broky.
Pramér broku 0,0045m, vaha 0,00055kg. Ustové rychlost zbrani deklarovana vyrobcem
130m/s a 305m/s. Stiileli jsme do ledu na vodni hlading. Primér a hmotnost projektilu
byl neménny. Upravovali jsme thel, pomér tloustky ledu a projektilu a v zavislosti na
pouzité zbrani rychlost 130m/s nebo 305m/s. V naSem experimentu jsme pouzili dvé
vzduchové zbrané a olovéné broky. Primér broku 0,0045m, vaha 0,00055kg. Ustova
rychlost zbrani deklarovana vyrobcem 130m/s a 305m/s. Projektil s vyssi rychlosti mél
cca 5,3x vetsi kinetickou energii. To se také projevilo na velikosti vyslednych otvort
Vv ledu. Pii 130m/s vznikaly diry o priméru cca Smm. Pokud byl led slabsi nez pramér
projektilu, led se vlivem malé pevnosti rozbil. U rychlosti 305m/s byla velikost diry cca
2,5cm. Dochazelo vSak k rozbiti ledu. Dira nebyla pravidelné kulatd. Vrstva ledu silna
10mm uz méla dostatecnou pevnost, aby se zachoval kruhovy profil otvoru. Pokud mél
led teplotu jen okolo 0°C, nebyl tolik kiehky, stacila sila 6mm aby se nerozbil. Rozdil
velikosti dér byl jakou u kinetické energie cca 5x. Z téchto vysledkl se dalo usoudit, Ze
pramér meteoritu v Cebarkulu pravdépodobné nemohl byt o mnoho vétsi nez sila ledu
(1m), kterou jsme znali. Nicméné vzhledem k velmi odliSnym mé&fitkiim a mnoha
proménnym (pevnost ledu, teplota, vliv sné¢hu na povrchu), nemusi zavéry vubec
odpovidat realit€¢. Zajimavéjsi se ukéazalo pozorovani vlivu thlu dopadu. U velkych
kraterd se projevi elipsovity tvar az pii uhlu dopadu mensim nez 6°(Melosh 2011). Pii
experimentech se na tvaru diry v ledu projevil uz uhel 60°. Tvar nebyl pravidelné
kruhovy, ale vzniklo protazeni ve sméru drahy letu. To by znamenalo, Ze meteorit
Vv Rusku mohl dopadnout nezvykle vertikaln¢ a tudiz se nachazet spise v blizkém okoli

diry.

Meteorit byl po dlouhém hledani vyloven v fijnu 2013. Jeho primér je srovnatelny
s tloustkou ledu, ktery prorazil. Jeho pozice nakonec byla proti zvyklym thliim dopadu,

v souladu s pozorovanim pfi stfileni do ledu pod kraterem. Dokonce mirné zpatky proti
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sméru letu. To bylo zplisobené pravdépodobné tvarem télesa. Meteor se tedy prudce
zbrzdil v husté ¢asti atmosféry a padal k zemi volnym padem ve vertikalnim sméru. Led
prorazil, nebyl duvod, aby Vv jiném nez kruhovém tvaru a pod vodou se sto¢il mirné

Zpét.
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Obrazek 32 Horni pohled na pronikajici projektil do desky.
Simulovano v programu Ansys explicit dynamics.
Zdroj: autor prace
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Obrazek 33 Jiny pohled na stejny model jako V pozdéjsi fazi
Zdroj: autor prace
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7. Zaveér

Vesmir je plny otazek a télesa, ktera z né¢ho piichazeji, je budu vzdy ptinaset s sebou.
Ackoliv se miize zdat, ze procesy formovani kraterti a jejich doprovodné jevy jsou
dobie pochopené, neni tomu tak. Porozuméni celému fetézci od vstupu meteoru do
atmosféry az po posledni pohyb materialu v krateru bude vyzadovat jest¢ mnoho usili.
Nemluvé o vzniku meteorickych téles a jejich pouti. Komplikované je to faktem, ze
takové udalosti jsou pozorované vétSinou ndhodou, pokud vibec. V laboratofich sice
muzeme simulovat impakty pod dohledem modernich pfistroji, vysokorychlostnich
kamer a spoustou snimaci nejriznéjsich parametrti. Nicméné to co nehleddme, musime
objevit nahodou. Otazky v Sirsich pfirodnich kontextech jako naptiklad vliv impakt na
atmosféru, klima, biosféru, pfipadné ovlivnéni vodnich cyklii se daji zodpoveédét jen
velmi obtizné. Numerické modelovani je velice silny nastroj. Neustale se zvySuje vykon
pocitac¢ii, metody se rychle rozvijeji a stavaji pristupné komukoliv. Jednu velkou
neodstranitelnou slabinu ale pfece maji. Jsou jen tak dobré, jak je naprogramujeme.
Numericky model vzdy bude hledat jen to, co mu fekneme, aby hledal. Bddani nad

novymi objevy a souvislostmi tak stale zlstava lidskou vysadou.
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