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Abstrakt: V predlozené praci jsme vytvorili novy model pro kolizni vyvoj hlavniho
pasu asteroidu. Nasim cilem je testovat skédlovaci zdkon z prace Benz & Asphaug
(1999) a zjistit, zda plati pro cely hlavni pas. Dale chceme nalézt pocatecni
rozdéleni velikosti uvazovanych Sesti ¢asti hlavniho pasu a zaroven ovéfit, zda
pocet rodin asteroidu, které vzniknou v prubéhu simulace, odpovida poctu po-
zorovanych rodin. K sestrojeni pozorovanych rozdéleni velikosti jsme mohli vyuzit
nové observacni data z druzice WISE (Masiero et al., 2011). Vzdjemné kolize
asteroidu simulujeme upravenym programem Boulder (Morbidelli et al., 2009),
vyuzivajicim vysledky hydrodynamickych simulaci srazek z prace Durda et al.
(2007). S védomim, ze materidlové vlastnosti téles mohou vyznamné ovlivnit
charakter srazek, jsme vytvorili dva modely — jeden pracujici s monolity a druhy
s nesoudrznymi télesy (Benavidez et al., 2012). Vysledky modelovani pro mono-
lity i nesoudrzna télesa jsou srovnatelné a v obou piipadech je pocet vzniklych
rodin v ramci nejistot konzistentni s pozorovanim. Jisty nesoulad kumulativnich
rozdéleni velikosti pro prumeéry D ~ 1 az 5km je dobrou motivaci pro vypocet
novych hydrodynamickych simulaci s relativné malymi terci.
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Abstract: In this work, we constructed a new model for the collisional evolution of
the Main Asteroid Belt. Our goals are to test the scaling law from the work of Benz
& Asphaug (1999) and ascertain if it can be used for the whole belt. We want to
find initial size-frequency distributions (SFDs) for the considered six parts of the
belt, and to verify if the number of asteroid families created during the simulation
matches the number of observed families as well. We used new observational
data from the WISE satellite (Masiero et al., 2011) to construct the observed
SEFDs. We simulated mutual collisions of asteroids with a modified Boulder code
(Morbidelli et al., 2009), in which the results of hydrodynamic (SPH) simulations
from the work of Durda et al. (2007) are included. Because material characteris-
tics can affect breakups, we created two models — for monolithic asteroids and
for rubble-piles (Benavidez et al., 2012). The results for monolithic and rubble-
-pile asteroids are comparable and in both cases the number of created families
is, within uncertainties, consistent with the observations. A disagreement of the
SFDs for a limited size range D ~ 1 to 5km a is a good motivation to conduct
new SPH simulations with relatively small targets.

Keywords: Main Asteroid Belt; collisions; size-frequency distribution; asteroid
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Uvod a motivace

Problematika kolizniho vyvoje hlavniho pasu asteroidu se obecné vztahuje k rané-
mu obdobi slune¢ni soustavy, kdy se vytvarel planetarni systém a vzajemné srazky
asteroidi byly mnohem intenzivnéjsi nez dnes.

Hlavni pas tvorii asteroidy s velkymi poloosami mezi 2,1 AU a 3,5 AU a s excen-
tricitami mensimi nez asi 0,3, coz znamend, ze nekiizi drahy planet. Pozorujeme
v ném nékolik desitek asteroiddlnich rodin (Zappala et al., 1995; Nesvorny et al.,
2005; Nesvorny, 2010; Broz et al., 2013), které vznikly roztFisténim mateiskych as-
teroidu pri vzajemnych katastrofickych srazkach. Zkouméanim téchto rodin a roz-
déleni cetnosti velikosti asteroidu lze usuzovat na pocet i charakter kolizi. Kolizni
vyvoj hlavniho pasu asteroidu je studovén jiz od Sedesatych let dvacatého sto-
leti. Jednotlivé modely se postupné zdokonalovaly diky rozvoji techniky i diky
rostoucimu poctu ziskanych dat. V nasich simulacich muzeme ¢erpat z novych
observa¢nich dat pofizenych druzici WISE (Wide-field Infrared Survey Explorer,
Masiero et al., 2011). Tato data byla shromazdovdna v roce 2010.

Druzice WISE pracovala ve ¢tyfech pasmech infracerveného oboru (konkrétné
v pasmech s maximy na vlnovych délkach 3,4 pm, 4,6 pm, 12 pm a 22 pm). Méme
tak k dispozici pruméry D a geometricka albeda py pro 129 750 asteroidu.
Popis druzice a podrobny ptehled potiebnych kalibraci ¢i barevnych korekci
jsou obsazeny v pracech Mainzer et al. (2006), Liu et al. (2008), Wright et al.
(2010) a Mainzer et al. (2011). Podle posledni zminéné prace jsou nejistoty urceni
pruméru planetek op < 10%, z ¢ehoz pro nejistoty geometrickych albed plyne
0py < 20%. Na obrazku 1 jsou barevné vyznaceny hodnoty geometrickych albed
asteroidu hlavniho pasu uréené druzici WISE.
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Obrazek 1: Hlavn{ pas asteroidiit v roviné uréené vlastni velkou poloosou a,, a sklonem drahy
sin I}, s barevné vyznacenymi hodnotami geometrickych albed py podle druzice WISE. Ptislusna
barevné skéla je zobrazena na obrizku vpravo. Cislice na obrazku odpovidaji polohdm aste-
roidalnich rodin, resp. asteroidum s nejmensim ¢islem.



V této prace se zabyvame koliznim vyvojem hlavniho pasu po dobu ¢étyf mi-
liard let, kdy byly podminky v hlavnim pasu, tj. rozdéleni drah a piislusné kolizni
pravdépodobnosti, nejspise podobné dnes pozorovanym hodnotam.

V prvni kapitole vysvétlime nékteré zédkladni pojmy spojené s modelovanim
srazek, jako je pevnost asteroidu ¢i skalovaci zakon. Zminime zakladni prin-
cipy hydrodynamickych simulaci SPH (anglicky smooth-particle hydrodynamics,
Benz & Asphaug, 1995), sestrojime stacionarni kolizni model, kde predpokldddme
neménnost poctu téles v populacich, a dale priblizime predchozi modely kolizniho
vyvoje hlavniho pasu a jejich dalsi aplikace.

Druhd kapitola se vénuje hlavnimu pasu asteroidu a jeho pozorovanému roz-
déleni velikosti (obrézek 2). Prozatim zadny kolizni model nedokézal zcela us-
pokojivé vysvétlit tvar rozdéleni velikosti planetek z hlavniho pasu a nalézt jaké
procesy ho formuji. Cely hlavni péas rozdélime do Sesti ¢asti v prostoru orbitalnich
elementti. To je novy pristup k problematice oproti predchozim pracem Bottke
et al. (2005a) a Morbidelli et al. (2009), v kterych se pracuje s hlavnim pésem
jako jednim celkem.
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Obrazek 2: Pozorované kumulativni rozdéleni velikosti N(>D) asteroidti hlavniho pésu.
Na horizontédlni ose je vynesen prumér D téles a na vertikdlni ose je vynesen pocet N téles
s prumérem vétsim nez D.

Vétsina simulaci je poc¢itdna programem Boulder (Morbidelli et al., 2009),
ktery jsme upravili pro Sest populaci asteroidu hlavniho pasu. Vstupni parametry
a vystupy jsou priblizeny v tfeti kapitole, kde také predvedeme nékolik ukazek
vyvoje rozdéleni velikosti celého pasu pro ruzné pocatecni podminky a ruzné
skélovaci zakony.

Ve ctvrté kapitole pouzivame jiz novy kolizni model se Sesti populacemi,
v ramci kterého jsme implementovali porovnani simulovanych dat s pozorovanim
(vipocet x?). Ten se snazime minimalizovat metodou simplexu a zjistit tak nej-
lepsi pocatecni podminky vyvoje hlavniho pasu. Parametricky prostor zkouméame
nejprve na vétsich skdlach, poté detailnéji.

Velky vliv na charakter kolizi maji materidlové vlastnosti asteroidu (Michel
et al., 2011; Benavidez et al., 2012). Naplni paté kapitoly jsou proto simulace s ne-
soudrznymi télesy (,hromadami suti“, anglicky rubble-pile), které maji obecné
mensi pevnost a pohromadé je drzi prevazné gravitacni sila.
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V Sesté kapitole zkoumame vliv velkého pozdniho bombardovani na pocet
asteroidalnich rodin, pficemz v modelu je zapocten dynamicky rozpad téles v hlav-
nim pasu a vyvoj kometarniho disku.

V zévéru jsou shrnuty vysledky naseho modelu a motivace pro dalsi praci.
Céast vysledki modelovéani kolizniho vyvoje hlavniho pésu se Sesti populacemi
byla jiz prezentovéna v praci Broz, Cibulkové, Rehdk (2012) (viz piiloha).



1. Zakladni pojmy a prehled
koliznich modelu

Tato kapitola je strué¢nym teoretickym tivodem do problematiky modelovani koliz-
niho vyvoje hlavniho pasu asteroidu. Diskutujeme v ni skalovaci zakon, hydrody-
namické simulace SPH a staciondrni kolizni model. Déle ukazeme, jak se postupné
vyvijel pristup k modelovani a jakych vysledku bylo dosazeno, pricemz piehled
cerpame z Bottke et al. (2005a) a z jednotlivych citovanych praci.

1.1 Skalovaci zédkon

Jednim ze vstupnich parametru pro kolizni modely je pevnost asteroidu ()7, jako
funkce jeho velikosti D, neboli skalovaci zakon. Pevnost planetky je vlastné speci-
ficka energie impaktu, udavana na jednotku hmotnosti terce, pottebna k tomu,
aby bylo rozptyleno do prostoru piesné 50 % hmotnosti terce. Zavislost byvé
vyjadiena mocninnym vztahem

Qp = L (Qora—l—Bprb), (1.1)

Gfact

kde r oznacuje polomér asteroidu v cm, p hustotu, ge.c, Qo a B jsou normalizaéni
parametry, a a b charakterizuji sklon pfislusné mocninné zavislosti. Dnes casto
pouzivany skalovaci zékon odvodili Benz & Asphaug (1999) na zakladé hydro-
dynamickych simulaci SPH, a to pro ruzné materidly — bazalty a led. Ptislusné
parametry vztahu (1.1) jsou uvedeny v tabulce 1.1.

P QO a B b Qfact

(g/cm?)  (erg/g) (erg/g)
basalt 3,0 7107 —045 21 1,19 1,0
led 1,0 16107 —039 12 126 8,0

Tabulka 1.1: Parametry skdlovaciho zédkona pro bazalty a led podle Benz & Asphaug (1999).

Odpovidajici skalovaci zakony jsou zobrazeny na obrazku 1.1. Vidime, Ze nej-
snadnéji jsou rozbijena télesa s prumeéry kolem 200 m. Pro mensi télesa jsou rozho-
dujici elektromagnetické sily, proto je obtiznéjsi je rozbit. Ve vétsich télesech se
castéji vyskytuji malé ,prasklinky“, které pevnost téchto téles snizuji. Naopak pro
télesa s prumérem vétsim nez 200 m roste jejich pevnost s rostoucim prumérem
(gravitacni pevnost). Tento tvar skalovaciho zdkona je podle nékterych modelu
(napt. Durda et al., 1998) pri¢inou ,vln“ na kumulativnim rozdéleni velikosti
hlavniho pédsu okolo D ~ 100km a D ~ 4km (viz obréazek 2).

Parametricky popis skalovaciho zakona se v literature ruzni. Nékolik starsich
skélovacich zdkontu je zobrazeno na obrazku 1.2 (ptevzato z Asphaug, Ryan &
Zuber, 2002). Vidime, ze se od sebe jednotlivé zdvislosti vyrazneé lisi. Pokud by-
chom pfi modelovani zapocetli vice skalovacich zakontu vnesli bychom do feseni
daného problému nejistotu.
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Obrazek 1.1: Skélovaci zakon pro bazalt (Cernd kiivka) a led (zelend kiivka) podle Benz &
Asphaug (1999). Parametry jsou uvedeny v tabulce 1.1. Na horizontalni ose je vynesen prumér
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Obréazek 1.2: Piehled gkélovaci zakont v literatuie (pfevzato z Asphaug, Ryan & Zuber,
2002). Na horizontaln{ ose je vynesen polomér télesa a na vertikdln{ ose je vynesena pevnost
% télesa. Tlustd kiivka oznacuje skalovaci zdkon Benz & Asphaug (1999) pro basalt.



Zménami parametru z tabulky 1.1 1ze zpevnit ¢i oslabit planetky, a tim pocho-
pitelné ovlivnit kolizni vyvoj pasu asteroidu. Tomuto problému se vénuje kapito-
la 3.3. Jinak predpokladdme, ze plati Benz & Asphaug (1999) a tento testujeme.

Podle materidlovych vlastnosti lze asteroidy délit na monolitickd a nesoudrzné!
(anglicky rubble-pile) télesa. Tyto dva typy téles se pii srazkach chovaji odlisné,
jak ukézala Benavidez et al. (2012), proto jsme v rdmci této prace modelovali
kolizni vyvoj hlavniho péasu zvlast pro oba typy asteroidi.

1.2 Hydrodynamické simulace SPH

Procesy jako akrece planetesimdl a vznik asteroidalnich rodin mohou byt stu-
dovany pomoci numerickych modelu zalozenych na hydrodynamickych simulacich
oznacovanych SPH (smooth-particle hydrodynamics). Benz & Asphaug (1995)
vyvinuli numerickou metodu za 1ucelem studia interakce malych téles, jejichz
pevnost je prevazné urcena elektromagnetickymi silami.

Zakladni rovnice jejich modelu pro dokonale pruzny material jsou rovnice
kontinuity, zakon zachovani hybnosti, zdkon zachovani energie, rovnice pro ¢asovy
vyvoj tenzoru napéti a stavova rovnice. Konkrétné:
rovnice kontinuity

dp

— +p—0v* =0, 1.2
dt paxa (1.2)
kde p oznacuje hustotu, ¢ ¢as, z prostorové souradnice a v* slozky rychlosti.

rovnice popisujici zachovavani hybnosti
dv* 1 0
W _ 29 s (1.3)
dt  p0oxh

kde 0’ oznaéuje tenzor napéti;
zakon zachovani energie
du rPo , 1_,
=~ ZqoaB aB
i, ek + pS [ (1.4)
kde P oznacuje tlak, S®® smykovou ¢ast tenzoru napéti a €*® tenzor malych
deformaci.
Déle je potieba znat ¢asovy vyvoj tenzoru S

dses
dt

1
zzqu—§M%W>+SMRW+SMRM, (1.5)

kde ; oznacuje modul smyku, § *? Kronekerovo delta a R = % (%vo‘ — %Uﬁ).
K této soustavé rovnic je tteba pridat stavovou rovnici P = P(p,u), aby byla
uzaviena a resitelnd.
Protoze zadny skuteény material neni dokonale pruzny, pii piekroceni kri-
tického napéti dojde k trvalé deformaci. Benz & Asphaug (1995) toto chovani
materidlu zahrnuli v rovnicich pouzitim kritéria von Misese. Pro smykovou ¢ast

tenzoru napéti je pouzito omezeni

SoP = fgof (1.6)

I Tato télesa samoziejmé nejsou zcela nesoudrzna. Jsou tvofena soudrznymi balvany, s jistym
rozdélenim velikosti, a uplatinuje se tu gravitace.
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2

kde f = min [;/—32,1}. Jo oznacuje druhy invariant S° tj. J, = (1/2)S*’S8

a Yy je vlastnost materialu, Yy = Yo(T), p, ...).

Tato soustava rovnice se pak fesi numericky a néasleduje vypocet gravitacnich
interakci mezi vzniknuvsimi fragmenty. Jejich rychlosti neptekracuji hodnotu
unikové rychlosti a muze proto dojit k reakumulaci na matetské téleso (viz obrazek
1.3, prevzato z Michel et al., 2001).

Podrobnéjsi diskuzi 1ze nalézt v Benz & Asphaug (1995).

Obréazek 1.3: Simulace katastrofického rozpadu télesa a nasledné gravitacéni reakumulace
(pocitand N-cdsticoveé). Pievzato z Michel et al. (2001).

1.3 Stacionarni kolizni model

Ve zjednoduseném staciondrnim modelu vyvoje hlavniho pasu predpokladame
nemeénnost poctu téles v populacich. Nejprve zvolime velikosti Dyayeer asteroidd,
které budou pfedstavovat terce (matefska télesa). Poté spocitdme prumeér dgisupt
ktery by musel mit projektil, aby takovyto cil rozbil. Podle Bottke et al. (2005a)

je
0%\ 1/3
ddisrupt = ( UCQQD) Dtarget ) (17>

imp

kde @}, oznacuje pevnost terce a viy,, oznacuje dopadovou rychlost. Nyni uz jsme
schopni urcit pocet srazek za ¢asovy interval At jako
Dt2 rget

Nevents = iTgentargetpi Nproject At ) (18>
kde pocet tercli narger uréime z pozorovaného rozdéleni velikosti asteroidu hlavni-
ho pasu pro odpovidajici Dyarger @ podobné pocet projektilti npyoject pro odpovida-
jict daisrupt- i je vlastni pravdépodobnost kolize, ktera z4visi pouze na orbitalnich
elementech pifslusnych dvou objekti. Ud4dva se v jednotkdch km™2 yr—!. Vlastni
pravdépodobnost kolize mezi dvéma populacemi muze byt definovanad vztahem

(Dahlgren, 1998)

P = N (1.9)

npTR? "’
kde N oznacuje pocet piiblizeni na vzdalenost mensi nez R za ¢as T" a n, oznacuje
pocet moznych interagujicich paru z prislusnych populaci.

Tento postup jsme aplikovali na télesa s Diarger = 100km. Jejich pevnost je
podle skdlovaciho zdkona Benz & Asphaug (1999) Q% ~ 5 - 10® erg/g. Prumérna
impaktni rychlost v hlavnim pésu asteroidu je podle Dahlgren (1998) vin, =
5,28 km/s. Podle vztahu (1.7) je pak daisrupt =~ 15 km. Z pozorovaného rozdélent
velikosti jsme urcili n¢arges = 207 a Nproject = 4416. Prumérna pravdépodobnost
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kolize v hlavnim pdsu je podle Dahlgren (1998) p; = 3,1 - 1071® km—2yr—!.
Za casovy interval At = 4 Gyr pak podle vztahu (1.8) dojde k 28 srazkam,
coz je vlastné spodni limit pro pocet asteroidalnich rodin s materskym télesem
o pruméru D > 100km. Populace hlavniho pésu byla vsak v minulosti veétsi,
nebot dochdz{ k postupnému tbytku téles srazkami i jinymi dynamickymi pro-
cesy (Bottke et al., 2005a), 1ze proto oc¢ekdvat, ze pocet rodin je ve skutecnosti
vetsi.

Pokud bychom vSechny mozné pruméry Diayeer rozdélili do bint a vyse po-
psany postup na né aplikovali, odpovidal by takto sestrojeny stacionarni model
jednomu ¢asovému kroku v koliznim kédu Boulder.

1.4 Predchozi modely kolizniho
vyvoje hlavniho pasu

Jednu z prvnich praci zabyvajicich se modelovanim koliznitho vyvoje hlavniho
pasu vytvoril Anders (1965). Pocatecni rozdéleni velikosti asteroidu zde bylo
rekonstruovano podle matefskych téles asteroidalnich rodin — nejedna se zatim
o vyvojovy kolizni model. Podle vysledku této prace bylo inicidlni rozdéleni ve-
likosti gaussovské. To pozdéji vyvratil Davis et al. (1979, 1985).

Prvni vyvojovy model vytvoril Dohnanyi (1969), nepouziva vsak jesté realis-
ticky skalovaci zakon (viz kapitola 1.1), ale predpokladd, ze k rozpadu terce
dochézi vzdy pfi stejném poméru hmotnosti projektilu a terce a ze vlastni grav-
itaci terce lze zanedbat. Vysledkem modelovani je, ze se populace téles v kolizni
rovnovaze vyvine tak, ze jeji diferencidlni rozdéleni velikosti bude mit sklon
odpovidajici mocninné funkci s exponentem —3,5. Na diferencidlni rozdéleni ve-
likosti AN (D) lze nahlizet jako na derivaci kumulativniho rozdéleni N(>D), coz
je pocet téles s prumérem vétsim nez D jako funkce D (viz obrézek 2).

Skélovaci zédkon zohledniujici dva odlidné rezimy pevnosti malych, resp. velkych
asteroidu, byl poprvé pouzit v pracech Davis et al. (1979) a Davis et al. (1985).
Zde se také objevuji dulezité podminky, které by mél splnovat kolizni model:
1) rozdéleni velikosti téles hlavniho pasu na konci simulace musi odpovidat po-
zorovanému rozdéleni; 2) pocet rodin vzniklych v prubéhu simulace musi odpovi-
dat pozorovanému poctu rodin; 3) musi dojit k ibytku hmoty z hlavniho pasu
v dusledku dynamickych procesu v rané fazi slunecni soustavy; a kone¢né 4) musi
vysvétlovat zachovanou bazaltickou kuru asteroidu Vesta.

Dalsi praci, kterou je tfeba zminit, je Bottke et al. (2005a). Tento model
zapocitava i dynamické procesy kratce po vzniku planetarnich embryi, kdy by-
la vétsina planetesimal? vyvrzena z hlavnfho pasu. Hlavni vysledky této préace
jsou nésledujici: 1) inicidlni hlavni pas obsahoval témér stejny pocet asteroidu
s prumeéry vétsimi nez 120 km, jako pozorujeme dnes, a mnohem mensi pocet
mensich téles; 2) vlnity tvar rozdéleni velikosti je prevéazné dan jiz koliznim
vyvojem puvodniho asteroidalniho disku; 3) populace hlavniho pdsu pred ptiblizné
4,6 Gyr byla 120 az 250 krat vétsi nez je dnes.

2planetesimala je téleso fadové kilometr velké, které vzniklo postupnou akreci prachu; riistem
planetesimal pak vznikaji planetarni embrya, ktera jsou fadové tisickrat hmotnéjsi



Vyznamné jsou pro nas i vysledky nékterych praci, které se nezabyvaji pfimo
modelovanim kolizniho vyvoje celého hlavniho pasu, ale vénuji se tizce souvisejicim
problémum.

V praci Durda et al. (2007) jsou zkoumény rozpady monolitickych asteroidu
s prumérem 100 km pro ruzné pocateéni podminky (velikost projektilu, impaktni
rychlost a impaktni dhel). Vyuzito je pfi tom simulaci SPH (viz kapitola 1.2).
Vysledkem préce je, ze ~ 20 pozorovanych rodin vzniklo pti katastrofickém roz-
padu télesa s prumérem veétsim nez 100 km, ostatni pozorované rodiny vznikly
pri kraterovani.

Vyslednd rozdéleni fragmentu téchto kolizi podle velikosti jsou pouzita napft.
v praci Morbidelli et al. (2009), jako jeden ze vztahu implementovanych v koliznim
kédu Boulder (viz kapitola 3). Morbidelli et al. (2009) tak zjistili, Ze planetesimaly
nebo planetarni embrya vznikaly prevazné v rozsahu velikosti 100 km az nékolik
stovek km, pravdépodobné az 1000 km, a ze jejich rozdéleni velikosti (v tomto
intervalu prumeéru) meélo stejny sklon, ktery dnes pozorujeme na rozdéleni velikosti
takto velkych asteroidu.

Obdobné simulace jako v praci Durda et al. (2007) byly provedeny i pro ne-
soudrzna télesa, a to v praci Benavidez et al. (2012). Bylo tak nalezeno nékolik
rodin (Meliboea, Erigone, Misa, Agnia, Gefion a Rafita), které pravdépodobné
vznikly rozpady nesoudrznych téles. Velikosti téchto matetrskych téles vychazeji
mensi nez urcil Durda et al. (2007) s predpokladem, Ze se jednd o monolity. Dalsim
vysledkem této prace je, ze rozdéleni velikosti fragmentu pii mélo energetickych
srazkach se pro monolitickd a nesoudrzna télesa lisi, ale pfi vysoce energetickych
srazkach jsou si podobna.

Vyznamnym obdobim v historii slune¢ni soustavy bylo velké pozdni bom-
bardovani (pred 4,1 az 3,8 miliardami let), béhem kterého bylo vytvoreno velké
mnozstvi kratert na Mésici (Hartmann et al., 2000). Dynamickd nestabilita plane-
tarntho systému zpusobila piisun projektilu z transneptunické oblasti do hlavniho
pasu.® Predpoklddané nésledky takového bombardovani jsou: 1) mélo byt vy-
tvoreno ptiblizné 100 asteroidalnich rodin s materskym télesem o pruméru Dpg >
100km a 2) mélo by byt vytvoreno desetkrat méné rodin s Dpp > 200 km.
Oba zavéry jsou vsak v rozporu s pozorovanim. Broz et al. (2013) nasel pét
procesu, které mohou vysvétlit, pro¢ neni pozorovano mnoho rodin vzniklych
v prubéhu velkého pozdniho bombardovéni: 1) rozpad komet pred jistou kritickou
vzdélenosti od perihélia; 2) rozbiti rodin v dusledku dalsich sekundarnich kolizi;
3) rozdéleni velikosti komet bylo ploché se ,zlomem* kolem D ~ 100 az 150 km;
4) fyzicka zivotnost komet mohla byt zavisla na jejich velikosti, komety s D = 10
az 20km se mohly rozpadnout snadnéji nez komety s D = 40 az 70km; 5) pro
kolize kamennych asteroidu s kometami tvorenymi ledem nejsou k dispozici SPH
simulace, pfitom charakter téchto kolizi muze byt odlisny.

Kolizni modely se nepouzivaji pouze pro popis hlavniho pasu, ale i pro jiné
oblasti. Z novéjsich praci jmenujme napi. Campo Bagatin & Benavidez (2012),
kde byl zkoumén kolizni vyvoj transneptunické oblasti (velkd poloosa Neptunu
an =30 AU). V jejich modelu jsou zahrnuty nejen kolize, ale i migrace téles v disku
a dalsi dynamické procesy. Vysledky modelovani jsou ve shodé s pozorovanim
a vysvétluji ploché rozdéleni velikosti v intervalu prumeéru 30 az 100 km. Podle

3V této diplomové praci se soustfedime na obdobi po velkém pozdnim bombardovani
a snazime se vysvétlit pocet rodin bez jeho prispéni.
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tohoto modelu je také vysoka pravdépodobnost, Ze se ve vnéjsim Kuiperové pasu
nachdzi alespon jedno velké téleso (D > 1700 km), které dosud nebylo pozorovano.
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2. Hlavni pas asteroidu

V této kapitole sestrojime rozdéleni velikosti asteroidu hlavniho pésu z dos-
tupnych observacnich dat. Pro ucely detailnéjsi analyzy pak cely pas rozdélime
do Sesti c¢asti podle parametru jejich obéznych drah a zkonstruujeme piislusna
rozdéleni velikosti. Dale vypocitame kolizni pravdépodobnosti mezi jednotlivymi
¢astmi hlavniho pasu a vzajemné impaktni rychlosti.

2.1 Observacni data, konstrukce rozdéleni
velikosti

K sestrojeni rozdéleni velikosti jsme vyuzili observaéni data z druzice WISE
(Masiero et al., 2011)! a katalogn AstOrb (The Asteroid Orbital Elements Data-
base, Bowell, 2008)? a AstDyS (Asteroids Dynamic Site, Knezevi¢ & Milani,
2003)3. Pokud byl pro dany asteroid zjistén prumér druzici WISE, pouzili jsme
tuto hodnotu. V opaéném piipadé jsme vyuzili katalogu AstOrb a pokud nebyl
udén prumér asteroidu ani tam, spocitali jsme ho dle vztahu (Bowell et al., 1989)

D= 10[0,5(6,259—10gpv)—0,4H} ’ (21>
kde H oznacuje absolutni hvézdnou velikost z katalogu AstOrb a py geomet-
rické albedo. Pro asteroidy s vlastni velkou poloosou a, < 2,7AU jsme polozili
pv = 0,15 a pro asteroidy s a, > 2,7 AU pak py = 0,04, coz pfiblizné odpovida
prevazujici hodnoté albed v dané oblasti hlavniho péasu.

Jiny mozny postup pii uréeni geometrického albeda je sestrojit histogram hod-
not dle druzice WISE (obrézek 2.1) a spocitat prumér, ptipadné median. Obrazek
2.1 vsak napovidd, Ze medidn nebude vhodny, nebot je ddn hlavné maximem zo-
brazené distribuce albed a ztraci se v ném informace o poctu téles s vyssi hodnotou
albeda. Prumérna hodnota albeda je py = 0,13 a median py = 0,05. Vysledna
kumulativni rozdéleni velikosti, pro vyse zminéné tii ptristupy k urceni geomet-
rického albeda, jsou vynesena na obrazku 2.2.

Test spravnosti konstrukce rozdéleni velikosti. Abychom zjistili, jak velké
chyby jsme se dopustili zjednodusujicimi predpoklady vysSe uvedenych hodnot
albed, provedli jsme nasledujici simulaci. Predpokladame néjaké znamé hodno-
ty D a k nim pfitazujeme metodou Monte Carlo albeda dle distribuce hodnot
z druzice WISE. Inverzi vztahu (2.1) spoc¢itdme hodnoty absolutnich hvézdnych
velikosti. Nyni se snazime rekonstruovat kumulativni rozdéleni velikosti. Nové
,2hezndamé* hodnoty prumeéru spocitame opét ze vztahu (2.1). Na obréazku 2.3 je
vyneseno puvodni znamé rozdéleni velikosti a ¢tyfi nova synteticka rozdéleni ve-
likosti. Pti rekostrukci prvniho jsme pirepokladali fixni hodnotu geometrického
albeda py = 0,15; v druhém ptipadé jsme pouzili hodnotu prumeéru albed py =

Thttp:/ /wise2.ipac.caltech.edu/staff /bauer/NEOWISE_pass1/
2ftp:/ /ftp.lowell.edu/pub/elgb/astorb.html
3http://hamilton.dm.unipi.it /astdys/
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Obrazek 2.1: Diferencidlni histogram geometrickych albed py dle druzice WISE (Masiero
et al., 2011).
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Obréazek 2.2: Zkonstruovand kumulativn{ rozdélen{ velikosti N (>D) asteroidii hlavniho pésu.
Zelend kiivka zobrazuje rozdéleni s albedem py = 0,13, coz je prumeér albed dle WISE a Cervena
kiivka je pro albedo py = 0,05, coz je median. Cernd kiivka pak zobrazuje rozdéleni s albedem
py = 0,15 pro asteroidy s velkou poloosou a, < 2,7 AU a py = 0,04 pro asteroidy s a, > 2,7 AU.

0,13; v tfetim jsme pouzili hodnotu medianu py = 0,05 a za ¢tvrté jsme pro as-
teroidy s H < 15 ponechali zndmé hodnoty albed (WISE), ostatnim asteroidum
jsme pak prifadili albeda ndhodné dle stejné distribuce hodnot jako vyse.

Jak je vidét na obrazku 2.3, vysledek posledni zminéné metody (zluté) vel-
mi dobfe odpovidd zndmému rozdéleni velikosti (¢erné), proto budeme pii kon-
struovani rozdéleni velikosti pouzivat tuto metodu. Dale je vidét, ze jak jsme
predpokladali, dopadlo nejhute rozdéleni s medianem geometrickych albed.

Definice Sesti ¢asti hlavniho pasu. Cely hlavni pas jsme rozdélili do Sesti
¢asti podle jejich orbitalnich elementu (velké poloosy a sklonu drahy). Pét ¢dsti
oddélenych vyznamnymi rezonancemi sttedniho pohybu s Jupiterem je dobte defi-
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Obrézek 2.3: Ovéfeni piesnosti na simulovaném kumulativnim rozdéleni velikosti. Cernd
kiivka pfedstavuje znamé rozdéleni velikosti, modré krivka zobrazuje syntetické rozdéleni ve-
likosti s konstantni hodnotou geometrického albeda py = 0,15, Cervend py = 0,13, zelend pak
py = 0,05 a zlutad kfivka zobrazuje syntetické rozdéleni se zndmymi hodnotami albed pro as-
teroidy s H < 15, piiemz ostatnim asteroidum jsou piifazena albeda dle ditribuce hodnot
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novéano, nebot skrz tyto rezonance nizkych fadu télesa nedifunduji Jarkovského
jevem (Bottke et al., 2006) — pokud se néjaké téleso k rezonanci ptiblizi, zvysi
se rychle excentricita jeho drahy a stane se blizkozemnim télesem. Sestou ¢dst
pak tvori asteroidy, jejichz draha ma velky sklon (sin I > 0,34). Volili jsme ji tak,
abychom nerozdélili zadnou pozorovanou rodinu. Hodnota sin I = 0,34 priblizné
odpovida poloze sekularni rezonance g, nad touto hranici jiz prevazuji rodiny
nad pozadim.
Konkrétné jsou ¢asti definovany takto (viz obrazek 2.4):

vnitini pas — od 2,1 do 2,5 AU (rezonance 3:1);

—_

. sttedni pds — od 2,5 do 2,823 AU (5:2);
. ynetknuty“? pas — od 2,823 do 2,956 AU (7:3);

2
3
4. vnéjsi pas — od 2,956 do 3,28 AU (2:1);
5. oblast Cybele® — od 3,3 do 3,51 AU;

6

. asteroidy s vysokym sklonem drahy — sin [ > 0,34.

Hodnoty a a sinl pro konkrétni asteroidy jsme ptfednostné brali z kata-
logu vlastnich elementu AstDyS, pokud tento katalog dany asteroid neobsahoval,
pouzili jsme oskula¢ni hodnotu z katalogu AstOrb.

Pro takto roztiidéné planetky jsme ziskali jejich prumeéry opét ze vztahu (2.1),
pticemz hodnoty albed pro asteroidy s H < 15 jsou znamé (WISE) a pro ostatni
asteroidy jsme albeda pritazovali ndhodné dle distribuce hodnot piislusné po-
pulace (opravnénost takového postupu jsme ukézali vyse). Na obrazku 2.5 jsou
vyneseny kumulativni rozdéleni velikosti pro jednotlivé ¢asti hlavniho pasu. Je
vidét, ze se vyrazneé lisi v celkovém poctu téles i v prislusnych sklonech rozdéleni
velikosti.

Nejvétsim zdrojem nejistot pti konstrukci kumulativnich rozdéleni velikosti
jsou zpusoby vypoctu geometrického albeda py. Jak jsme vsak vidéli jsou tyto
nejistoty vyrazné mensi nez rozdily mezi kumulativnimi rozdélenimi jednotlivych
¢asti hlavniho pédsu asteroidu. Dalsim problémem ovliviiujicim predevsim rozdéle-
ni asteroidu s malymi prumeéry je observacni neuplnost. Na kumulativnim rozdé-
leni velikosti vidime, ze od jistého pruméru smérem k mensim asteroidum se
jiz jejich pocet nezvysuje. Tyto asteroidy zatim nejsou pozorovany, nebot jsou
prevazné slabsi nez dosah stavajicich prehlidek oblohy: LINEAR (Stuart, 2001),
Catalina®, Space Watch (Bottke et al., 2002), Pan-STARRS (Hodapp et al.,
2004) aj.

2.2 Vypocet koliznich pravdépodobnosti
a impaktnich rychlosti

Abychom mohli zkoumat vyvoj jednotlivych ¢asti hlavniho péasu asteroidu potte-
bujeme znat vlastni pravdépodobnosti kolizi mezi nimi a také jejich vzajemnou

4anglicky ,pristine zone“ — relativné prazdné oblast hlavniho pasu, kterd miize byt do jisté

vvvvvv

®pojmenovand podle asteroidu (65) Cybele
Shttp://www.lpl.arizona.edu/css/
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Obréazek 2.5: Zkonstruovand kumulativni rozdéleni velikosti N(>D) pro jednotlivé ¢dsti
hlavniho pésu.

impaktni rychlost. K tomu pouzivame upraveny program, ktery napsal W. F.
Bottke (Bottke & Greenberg, 1993) na zdkladé préace Greenberg (1982). Na je-
ho vstupu jsou parametry obéznych drah asteroidu dvou pasu. Program pocitd
kolizni pravdépodobnosti a rychlosti mezi kazdou dvojici asteroidu z ruznych
péasu. Z téchto sad vysledku pak spocitdme prumérné p; a prumeérné vy, (pro
orbity jejichz p; > 0).

Abychom zkratili vypocetni cas, pouzili jsme z kazdé ¢asti hlavniho pasu
jen prvnich 1000 asteroidu, coz je dostacujici pocet. Vysledky shrnuje tabulka
2.1. Vidime, ze jednotlivé impaktni rychlosti, resp. pravdépodobnosti kolize, se
vyznamné ligi (hodnoty od 2,22 do 10,09kms™", resp. od 0,35 do 11,98 -107'8
km~?yr~!). Pravdépodobnost kolize klesi se zvétsujicim se rozdilem hlavnich
pasu s oblasti Cybele. Nejvyssi impaktni rychlosti vychazeji pro interakci aste-
roidu s vysokym sklonem dréhy s libovolnym pédsem, coz je dano pravé velkym
rozdilem sklonu drah pfislusnych téles.

Nejistoty impaktnich rychlosti jsou fadu 0,1 km/s a nejistoty pravdépodobnos-
t1 kolizi jsou fadu 0,110~ km ™2 yr~!). Hodnoty, které odvodil Dahlgren (1998),
pi=3,1-10"¥km 2 yr! a vy, = 5,28kms ™', jsou v souladu s nasimi vysledky.

Z téchto vysledku je patrné, ze kdybychom uvazovali pouze jednu hodnotu p;
a Vimp Pro cely hlavni pds a pocitali jeho kolizni vyvoj, vnaseli bychom do vypoctu
nezanedbatelnou chybu.
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interagujici pasy Vimp Di
(kms™) (107 km ?yr~1)

vnitini — vnitini 4,34 11,98
vnitini — stfedni 4,97 5,35
vnitini — netknuty 3,81 2,70
vnitini — vnéjsi 4,66 1,38
vnitini — Cybele 6,77 0,35
vnitini — vysoké sklony 9,55 2,93
sttedni — stfedni 5,18 491
sttedni — netknuty 3,96 4,67
stfedni — vnéjsi 4,73 2,88
sttedni — Cybele 5,33 1,04
sttedni — vysoké sklony 8,84 2,68
netknuty — netknuty 2,22 8,97
netknuty — vnéjsi 3,59 4,80
netknuty — Cybele 4,57 1,37
netknuty — vysoké sklony 7,93 2,45
vnéjsi — vnéjsi 4,34 3,57
vnéjsi — Cybele 4,45 2,27
vnéjsi — vysoké sklony 8,04 1,81
Cybele — Cybele 4,39 2,58
Cybele — vysoké sklony 7,87 0,98
vysoké sklony — vysoké sklony 10,09 2,92

Tabulka 2.1: Impaktn{ rychlosti viyp a kolizni pravdépodobnosti p; mezi jednotlivymi ¢4stmi
hlavniho pasu asteroidu.
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3. Program Boulder

K simulovani vyvoje hlavniho pasu asteroidu pouzivame program Boulder (Mor-
bidelli et al., 2009). Tento statisticky kolizni kéd byl puvodné vyvinut pro mode-
lovani vzniku planetarnich embryi. V této kapitole budeme zatim uvazovat hlavni
pas jako jeden celek a za pozorované kumulativni rozdéleni asteroidu budeme brat
rozdéleni sestrojené v kapitole 2.1. Ukazeme nékolik piikladu ruznych pocatecnich
rozdéleni velikosti a ruznych skalovacich zakonu a popiseme hlavni tendence jejich
vyvoje. Pocatecnim rozdélenim je pro nas rozdéleni na konci formovani plane-
tarniho systému a po velkém pozdnim bombardovani, kdy muzeme predpokladat
»poklidny*“ vyvoj hlavniho péasu, tzn. bez vyraznych zmén koliznich pravdépodob-
nosti nebo dynamickych vlastnosti.

3.1 Zakladni operace, vstupni a vystupni
soubory

Program Boulder pracuje s ¢asticemi rozdélenymi do skupin, které se mohou
lisit hodnotami p;, Vimp, materidlovymi vlastnostmi, aj. V kazdé takové skupiné
je populace ¢astic reprezentovana hmotnostni distribuci. Ptislusny hmotnostni
rozsah je rozdélen na logaritmické biny. Sitka binu i jeho stied se dynamicky
vyvijeji a adaptuji se vyvoji populace.

V kazdém casovém kroku jsou vykondny nasledujici operace:

1. nejprve jsou vypocitany vzajemné kolizni pravdépodobnosti a relativni im-
paktni rychlosti;

2. dale je vypocten celkovy pocet kolizi v uvazovaném ¢asovém intervalu;

3. pro kazdou kolizi je uréena hmotnost nejvétsiho pozustatku a nejvétsiho
fragmentu a také sklon rozdéleni velikosti fragment;

4. nejvétsi pozustatek a fragmenty kolize jsou rozdéleny do hmotnostnich bint;

5. lze také predepsat ubytek téles dynamickymi procesy;

6. nakonec jsou predefinovany hmotnostni biny — pokud jsou dva biny pftilis
blizko, resp. daleko, dojde k jejich spojeni, resp. vytvoreni nového binu,
a dale jsou pfepocitany stredy jednotlivych binu.

K rozdéleni velikosti fragmentu po kolizich vyuzivd Boulder hydrodynamic-
ké simulace SPH (Benz & Asphaug, 1995) z prace Durda et al. (2007), diky
kterym mame popséna rozdéleni fragmentu pro monolitickd matefskd télesa (pa-
rent body) s prumérem Dpp = 100 km. Pro mensi, resp. vétsi, mateiskd télesa je
pouzito skdlovani. Vztahy pro sklon ¢ rozdéleni velikosti fragmentu po rozpadu
a pro hmotnost nejvétstho fragmentu (largest fragment) Mpg jsou dle Morbidelli

et al. (2009)
0,4
q:—10+7(Q*> exp(— Q*> ) (3.1)
@b

2
Miyp=8- 1073 [QQ}) exp (— <4g})) >] Moy (3.2)
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kde M, oznacuje soucet hmotnosti projektilu a terce, )7, pevnost asteroidu a @)
kinetickou energii projektilu na jednotku hmotnosti terce.

Ovéreni vztahu pro g a Myp. Podarilo se ndm ziskat vysledna data (velikosti
v8ech fragmentu jednotlivych kolizi, Benavidez et al. (2012), osobni sdéleni) z vyse
zminénych simulaci Durda et al. (2007) a mohli jsme tak vztahy 3.1 a 3.2 nezavisle
odvodit, ovérit, zda dostaneme shodné vysledky a také nahlédnout prislusné ne-
Jistoty.

Nejprve je tieba spocitat kinetickou energii projektilu ) na celkovou hmotnost
Mo projektilu a terce

0= %Mprojectilevﬁnp
Mtot ’
kde vin,p 0znacuje vzajemnou impaktni rychlost. Nasledné jsme vynesli zavislost
hmotnosti nejvétsiho zbytku terce (largest remnant) ku hmotnosti terée Mpg /Miarget
na () (obrazek 3.1) a odecetli tak pevnost 100km asteroidua Q7,, kterou jsme defi-
novali v kapitole 2.1 (pro Myr/Miager = 0,5 je Q% = 160 - 107 erg/g, nejistota
je —20 a +40 - 107 erg/g). Kumulativni rozdéleni velikost{ vSech fragmenti po
jedné kolizi jsme logaritmovali a prolozili pfimkou, a zjistili tak mocninny sklon
q tohoto rozdéleni.

Déle je tfeba urcit hmotnost nejvétsiho fragmentu Mpr. Pokud neni srazka
asteroidu dostatecné energeticka, jedna se pouze o kraterovani, je do prostoru
rozptylena jen mala ¢ast hmotnosti terce. Nejvétsimu télesu pak rikame nejveétsi
pozustatek (anglicky largest remnant). Druhé nejvétsi téleso, které miva jiz pod-
statné mensi hmotnost, je pak nejvétsi fragment (anglicky largest fragment). Pri
katastrofickych rozpadech jsou hmotnosti prvnich dvou téles srovnatelné a nej-
vétsim fragmentem v tomto piipadé nazyvame nejveétsi téleso.

(3.3)

0.8 ]
g o6f 1
8 °le
=
&
s 04F E
0.2 . ]
O L L 0.0
le+07 1le+08 le+09 le+10 le+11l

Q [erg/g]

Obrazek 3.1: Zavislost hmotnosti nejvétitho zbytku terce ku hmotnosti terée My [Miarget
na mérné kinetické energii projektilu @). Cérami jsou vyznacené: hodnota Mryr/Miarges = 0,5,
podle které jsme urcovali pevnost Q%; a nejistoty v uréen{ pevnosti Q% = 1,4 a7 2 - 10% erg/g.

Porovnani vysledku je na obrazcich 3.2 a 3.3. Horizontdlni chybové usecky
jsou dany odecitanim pevnosti asteroidu z grafu, jak bylo popsano vyse, a chyby
sklonu jsou dany prokladanim bodu ptimkou. Pti nékterych kolizich muze byt
obtizné rozhodnout mezi nejvétsim pozustatkem a nejvétsim fragmentem. Chy-
bové tsecky v obrazku 3.3 odpovidaji bodum, které bychom dostali v ptipadé, ze
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Obrazek 3.2: Porovnani zdvislosti sklonu rozdéleni fragmentii ¢ na energii impaktu Q/Q%,
kterou odvodil Morbidelli et al. (2009) s nasimi vysledky.
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Obrézek 3.3: Porovnéani zavislosti My /Mior (hmotnosti nejvétstho fragmentu ku celkové
hmotnosti terce a projektilu) na energii impaktu Q/Q7,, kterou odvodil Morbidelli et al. (2009)
s nasimi vysledky:.

bychom pro Mpp zvolili druhou z vyse zminénych moznosti. Pripady, kde jsme si
jisti ur¢enim nejvétsiho fragmentu, nemaji chybovy interval.

Je vidét, ze dostavame kvalitativné podobné vysledky jako Morbidelli et al.
(2009). I kdyz se ¢iselné koeficienty lisi, vysledné funkce jsou si podobné. Pfislusné
vztahy jsou nasledujici:

0 0,013 0
q=—107,54103,9 <Q* ) exp (—0,004 Q_*> , (3.4)
D D
0,220Q\
MLF = 7,8 . 10_3 g( exXp | — <Tﬁ> Mtot . (35)
D D

Rozpady velkych téles jsou béhem jednoho ¢asového kroku At malo pravdé-
podobné. Program Boulder pro tyto piipady generuje ndhodné ¢isla pyg v in-
tervalu [0,1]. Rozpad nastane, pokud je pra < p, kde p = At/Tevent = Al fovents
kde frekvence udélosti (srazek) fovent = Nevents/Al (Mevents podle vztahu (1.8)).
Procesy se tak stavaji stochastickymi a pro stejnou sadu pocatecnich podminek
tak muzeme ziskat ruzné vysledky.
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Pred samotnym modelovanim vyvoje rozdéleni velikosti je tfeba zadat vstup-
ni informace o puvodnim pasu asteroidu a dalsi parametry vypoctu. V souboru
collprob.dat zaddame pravdépodobnost kolize dvou asteroidu a impaktni rychlost
pro kazdou dvojici interagujicich pasu. Pocatecni a koncovy ¢as a ¢asovy krok jsou
obsazeny v souboru param.dat. Parametry skdlovaciho zdkona jsou v souboru
phys_par.dat. V souboru gen_ic.in zaddvame pocet populaci v simulaci a je-
jich pocatecni rozdéleni velikosti, které generujeme pomoci programu gen_sfd.

Ve vystupnim souboru ob.data je pak na prvnim rddku uveden: ¢as (v letech),
¢islo dané populace (resp. ¢dsti pdsu), pocet binu. Na dalsich fadcich jsou ve
tfech sloupcich informace o hmotnosti binu (v gramech), poloméru binu (v cen-
timetrech) a hmotnosti vsech téles obsazenych v piislusném diferencidlnim binu
(v gramech).

3.2 Ukazkové pripady vyvoje kumulativniho
rozdéleni velikosti

Pti vypoctu nésledujicich piikladt jsme ménili pouze tvar pocatecniho rozdéleni
velikosti, ostatni parametry jsme ponechali konstantni. Pravdépodobnost kolize
byla 3,1-10~"® km 2 yr~! a impaktni rychlost 5,28 kms~' (Dahlgren, 1998), skalo-
vaci zékon ve tvaru (1.1), s parametry podle préace Benz & Asphaug (1999) pro
bazalt, pocatecni cas byl 0 yr, koncovy ¢as byl 4-10° yr a ¢asovy krok byl 1-107 yr.

Parametry pocatec¢nich rozdéleni velikosti, jejichz vyvoj byl poc¢itan, jsou uve-
deny v tabulce 3.1. Jedna se o sklony, prislusné hranice a normalizace rozdéleni
velikosti.

C. d 1 d2 qa ab dc dnorm Nnorm
(km) (km) (km)
1100 20 —-43 —-12 -—-12 100 300
2 100 20 —-43 =35 —-35 100 300
3 100 20 —43 —-43 —-43 100 300
4 100 20 —43 -25 —43 100 300

Tabulka 3.1: Piehled pocateénich rozdéleni velikosti asteroid hlavniho pasu. ¢, je mocninny
sklon diferencidlniho rozdéleni pro asteroidy s prumérem vétsim nez dy, gy, je sklon rozdéleni
pro pruméry mezi di a do, q. je sklon rozdéleni pro pruméry mensi nez da, dyorm & Mnorm jSOU
normaliza¢ni hodnoty, tj. nnorm je pocet asteroidu, které maji prumeér vétsi nez dyorm.

Vysledny tvar rozdéleni po 4 Gyr koliznitho vyvoje je zobrazen na obrazku
3.4 (pro lepsi orientaci jsou jednotlivé simulace oc¢islovany k v tabulce 3.1 i na
obrézku 3.4). Pokud zvolime inicidlni kumulativni rozdéleni velikosti ploché (sklon
@ = g. = —1,2, obr. 3.4 vlevo nahote, ¢. 1), vyvine se do strmého rozdéleni (na
rozdil od vsech ostatnich uvedenych piikladu) se sklonem ¢, = —3,0, tedy vznikaji
asteroidy s prumérem D < 10km. V oblasti rozdéleni velikosti asteroidu vétsich
nez asi 15 km nedochdzi k zadnému vyznamnéjsimu vyvoji a kiivka tu i po 4 Gyr
zustava nad pozorovanym rozdélenim.

Jestlize naopak zvolime pocatecni rozdéleni velmi strmé (sklon ¢, = g. = —3,5
az —4,3; €. 2 a 3), ziskame vysledné rozdéleni s mensim sklonem (¢. 2: ¢, = —3,2
aq = —29; ¢ 3 ¢ = —33 aq = —2_8). Cim strméjsi rozdéleni zvolime,
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Obréazek 3.4: Tustrativni pifklady vyvoje ¢tyF riiznych pocatecnich kumulativnich rozdéleni
velikosti. Cervend kiivka zobrazuje puvodni rozdéleni velikosti, zelend kiivka pak jeho tvar po
4 Gyr. Cerné kiivka predstavuje pozorované rozdéleni velikosti.

tim je k dispozici vice projektilu a rozbito vice vétsich asteroidu (D ~ 100 km).
Na obrazku 3.4 vlevo dole (¢. 3) si muzeme vsimnout, ze po 4 Gyr je jiz kiivka
syntetického rozdéleni velikosti pod hranici pozorovaného rozdéleni.

Poslednim piikladem je rozdéleni s mensim sklonem ¢, = —2,5 (vpravo dole,
¢. 4). Vidime, ze jiz pomérné dobte odpovida pozorovanému rozdéleni velikosti.

3.3 Zmeény sSkalovaciho zikona

V této kapitole budeme ménit parametry skalovaciho zdkona z tabulky 1.1 pro
bazalty, abychom zjistili, jak ovliviuji kolizni vyvoj hlavniho pasu asteroidu. Aby-
chom dokazali posoudit pravdépodobnosti jednotlivych realizaci, nechali jsme
probéhnout vzdy 100 simulaci pro jeden skdlovaci zdkon, nebot jak bylo zminéno
vyse, vysledky byvaji ovlivnény rozpady velkych asteroidu a generovanim nahod-
nych cisel.

dl d2 Ga db qc dnorm Nnorm
(km)  (km) (km)
100 20 —-43 =25 =3,5 100 300

Tabulka 3.2: Pocatecnich rozdéleni velikosti hlavniho pésu pro simulace s riiznymi skélovacimi
zakony. dy, da, Qa, b, Qe dnorm @ Mnorm 0zNACUji stejné parametry jako v tabulce 3.1.

Parametry pocatecniho rozdéleni velikosti jsou uvedeny v tabulce 3.2, pro
vSechny simulace zustdavaji nezménény. Tabulka 3.3 pak shrnuje parametry pro
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pét skalovacich zakonu. V prvnich dvou ptipadech oslabujeme, resp. zpeviiujeme
télesa mensi nez 200m, v nasledujicich dvou piipadech provadime obdobnou
zménu pro télesa vetsi nez 200 m. Posledni pripad odpovidé skalovacimu zakonu,
kde jsme posunuli hranici nejsnaze rozbijenych téles z 200 m na 400 m. Jednotlivé
simulace jsou podobné jako v kapitole 3.2 ocislovany pro lepsi orientaci.

C. P QO a B b Qfact
(g/cm®)  (erg/g) (erg/g)

1 3,0 3-10° —0,1 2,1 1,19 1,0

2 3,0 2:10° —0,8 2,1 1,19 1,0

3 3,0 7100 —045 110 0,8 1,0

4 3,0 7-107  —045 0,1 1.5 1,0

5 3,0 6107  —0,35 2.1 1,19 1,0

Tabulka 3.3: Parametry pro pét testovanych skélovacich zakonti. Tyto parametry dosazujeme
do vztahu (1.1).

le+12 T T T T T
Benz a Asphaug (1999), bazalt
oslabena velka telesa, c. 3
le+11 b zpevnena velka telesa, c. 4 ——
le+10 ¢
=)
=2
Q. 1le+09 ¢
N o
(o4
le+08
1le+07 ¢
le+06 L I I I I L
0.0001 0.001 0.01 0.1 1 10 100 1000
D [km]

Obrazek 3.5: Skélovaci zékony Q% (D) s riiznou pevnosti velkych téles.

Simulace se zménénym Skalovacim zdkonem pro velka télesa (D > 200m,
obrézek 3.5) davaji predpokladané vysledky. Pokud tyto asteroidy zpevnime (¢. 4),
je obtiznéjsi je rozbit a rozdéleni velikosti se v této oblasti nijak vyrazné nevyviji.
Naopak pokud je oslabime (¢. 3), klesne kiivka rozdéleni velikosti po 4 Gyr vyrazné
pod pozorované rozdéleni (viz obrazek 3.6).

Piislusné tii skalovaci zdkony jsou zobrazeny na obrazku 3.7. Malé asteroidy
slouzi jako projektily, kterymi jsou rozbijena vétsi télesa, proto je obtizné predem
odhadnout, jak ptislusna zména skélovaciho zakona ovlivni vysledné rozdéleni ve-
likosti. Pro prehlednost jsme do obrazku 3.8 vynesli prumérnd rozdéleni velikost{
ze sta simulaci. Protoze vSak rozdéleni vysledku neni gaussovské a prumérna hod-
nota a rozptyl tedy nejsou zcela vyhovujici, jsou na obrazku iseckami znédzornény
rozsahy vysledki ze vSech simulacich. Jednotlivé piipady se od sebe piilis nelisi,
nicméné jistého trendu si 1ze vSimnout. Pokud zpevnime télesa mensi nez 200 m
(modré kiivka, ¢. 2), budou snéze rozbijet asteroidy s prumérem kolem jednoho
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Obréazek 3.6: Vysledna rozdéleni velikosti N(>D) pro riiznou pevnost velkych téles. Zob-
razeno je 100 simulaci s oslabenymi télesy (zelend kiivka) a 100 simulaci se zpevnénymi télesy
(modré kiivka).

kilometru, jejichz pocet se nasledkem toho zmensi (modréa kiivka klesne pod ze-
lenou, reprezentujici naopak oslabend mala télesa). Protoze tyto asteroidy slouzi
jako projektily pro jesté veétsi télesa (~ 7km), téchto naopak zustane vice. Ob-
dobn4, ale obracena vazba plati samoziejmeé i pro oslabend mala télesa.

Dale vidime, ze ve vSech ptipadech vznika mensi pocet téles s D < 10km
nez je pozorovano. Vezmeme-li v ivahu, ze rozpady velkych téles jsou v simulaci
ovlivnény generovanim nahodnych ¢isel, lze za mozné vysvétleni tohoto rozporu
povazovat nedavny rozpad velkého télesa (D ~ 100km), ktery by vytvoril vétsi
pocet mensich asteroidii. Tuto hypotézu testujeme v kapitole 4.

Meénénim parametru Skalovaciho zakona takto ,rucéné® lze ziskat predstavu
o nasledném charakteru kolizi, avsak pro dalsi vyuziti by bylo tieba nejprve
spocitat x? (nebo jinou vhodnou miru shody syntetického a pozorovaného rozdéle-
ni velikosti) a pak aplikovat napt. numerickou metodu simplex na minimalizaci
X2, a nalézt tak nejlepsi parametry (obdobné jako provadime v kapitole 4.2).
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Obrézek 3.7: Skalovaci zdkony Q% (D) s riiznou pevnosti maljch téles.
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Obrazek 3.8: Vysledna rozdéleni velikosti N (>D) pro riiznou pevnost malych téles. Useckami
jsou vyznacené rozsahy hodnot ze 100 simulaci. Zobrazen je detail rozdéleni velikosti v intervalu
D 1 az 50km.
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4. Novy kolizni model hlavniho
pasu

Jak jsme ukazali v kapitole 2.1, jednotlivé c¢asti hlavniho pasu asteroidu se nezaned-
batelné lisi v poctu téles i tvarem rozdéleni velikosti. Lze proto ocekavat i odlisny
vyvoj téchto rozdéleni. Navic se samoziejmé jednotlivé pasy ovliviiuji mezi se-
bou v zavislosti na vzajemné rychlosti. Mame tedy dobry duvod upravit kolizni
program Boulder pro vypocet s vice populacemi.

4.1 Vypocet s Sesti populacemi monolitt

Nejprve je tieba upravit vstupni soubory uvedené v kapitole 3.1, tedy zadat kolizni
pravdépodobnosti a impaktni rychlosti z kapitoly 2.2. Sklony a normaliza¢ni hod-
noty inicidlnich rozdéleni velikosti jsme aproximovali piislusSnymi pozorovanymi
hodnotami. Nékteré parametry jsme vSak po predbéznych testech zmeénili a neod-
povidaji tedy pozorovanym (napft. sklon g. vnitiniho pasu). Koneéné parame-
try pocatecnich rozdéleni velikosti jsou uvedeny v tabulce 4.1. Skélovaci zdkon
nechavame pro vsech Sest ¢asti hlavniho péasu stejny (vztah (1.1) s parametry po-
dle Benz & Asphaug, 1999) a testujeme tak, zda plati pro cely hlavni pds prave
tento skalovaci zédkon.

pé“S dl d2 da db dc dnorm Nnorm
(km) (km) (km)

vniting 00 20 —35 —21 —26 100 32

strednf 105 18 —43 -23 —36 105 75

netknuty 100 13 3.6 -24 —36 100 21

vnéjsi 80 20 —=3,7 =25 =35 100 90

oblast Cybele 80 15 =25 =20 =28 100 17
vysoké sklony 100 20 —-29 -—-22 =35 100 30

Tabulka 4.1: Poéatecni rozdéleni velikost! pro Sest ¢asti hlavntho pasu asteroidi. di, da, a,
Qb Qe dnorm @ NMporm 0Oznacuji stejné parametry jako v tabulce 3.1.

Pro jedny pocatecni podminky jsme nechali probéhnout 100 simulaci s ruznym
nastavenim nahodného generatoru. Vysledky jsou vykresleny na obrazku 4.1. Pti
porovnavani simulovanych a pozorovanych rozdéleni se musime omezit na as-
teroidy s priumérem vétsim nez ~ 5km, nebot jak bylo diskutovédno vyse, pro
mensi asteroidy neméme dostatek pozorovanych dat (neurcovali jsme observacni
nedostatecnosti). Tato hranice je pro jednotlivé ¢asti hlavniho pasu ruzna.

Presto je patrné, ze asteroidu s prumérem mensim nez 10 km vznika ve vétsiné
¢asti hlavniho pasu méné nez je pozorovano. Tento vysledek nicméné vyvraci hy-
potézu, podle které by nedavny rozpad velkého télesa mohl vytvorit chybéjici malé
asteroidy, nebot tyto fragmenty rozpadu by ovlivnily pocet téles pouze v jedné
¢asti hlavniho pasu, nikoli ve vSech najednou.

Abychom zjistili, jak dobfe lze aproximovat pocatecni rozdéleni velikosti po-
zorovanymi, resp. do jaké miry se zméni sklony rozdéleni za 4 Gyr, spocitali jsme
sklony vyslednych rozdéleni (data z jednotlivych ¢éasti kumulativniho rozdéleni
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jsme logaritmovali a prolozili pfimkou) a vynesli jako funkci pocatecnich sklonu
(obrazek 4.2). Vysledky z obrazku 4.2 se 1is od sklont v tabulce 4.1 o jednotku,
coz je dano tim, ze jako vstupni parametry pro simulace se uvadi sklony difer-
encidlniho rozdéleni velikosti AN (D, D + dD), které je derivaci kumulativniho
rozdéleni N(>D), a mé proto nizsi sklon.

1e+07 1e+07 g——rrrrr——rrrrr——rrrr 16407 g—r—rrrrr——rrrrr——rrr
vnitrni po 4 Gyr E E stredni po 4 Gyr E E netknuty po 4 Gyr E
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Obrazek 4.1: Kumulativni rozdéleni velikosti po 4 Gyr. Cernou plnou &irou jsou zobrazena
pozorovand rozdéleni a ¢drkovaneé inicidlni rozdéleni. Testujeme zde hypotézu, zda muze neddvny
rozpad velkého télesa vytvofit malé asteroidy chybéjici v rozdéleni velikosti celého hlavniho
pasu.
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Obrazek 4.2: Vysledné sklony rozdéleni velikosti po 4 Gyr jako funkce pocéteénich sklonti pro
100 simulaci.

Z obrazku 4.2 je videét, ze sklon ¢. dobfe fitovat nelze (mozné vysvétleni jsou
diskutovéna v zavéru). Sklony ¢, a ¢, (télesa s D > 10km) se piili§ neméni, coz
je v souladu s vysledkem z prace Bottke et al. (2005a), podle které se rozdéleni
velikosti velkych asteroidu (D ~ 100km) vyviji jen mélo (klesd, ale zachovéavaji
se sklony).

Dulezitym ukazatelem spravnosti modelu je pocet rodin, které vzniknou v pru-
béhu simulace. Na obrazku 4.3 je histogram poctu rodin, tj. kolikrat ze 100 si-
mulaci vznikl ptislusny pocet rodin Npamiies- Pozorované pocty rodin dle prace
Broz et al. (2013) jsou vyznaceny body. Kritéria pro rodinu jsou v tomto piipadé
nésledujici: prumeér materského télesa (parent body) Dpg > 100 km a pomeér nej-
vétsiho fragmentu (¢i nejvétsiho pozustatku) ku matefskému télesu Dyp/Dpp <
0,5, tzn. jedna se o katastroficky rozpad. Pro ptehlednost je vertikalni osa zo-
brazena pouze do N = 30. V oblasti Cybele neni pozorovana zadna rodina.
Maximum histogramu pro tuto oblast je v Npamiies = 0 (47 piipadu ze 100).
Konkrétni rodiny jsou vypsany v tabulce 4.2.

Dobré shody je dosazeno, pokud se bod nachézi v nejvyssim misté prislusného
histogramu, nebo v rozsahu fadu o ~ /Ny od vrcholu histogramu. Pii diskuzi
vysledk je tfeba si uvédomit, ze synteticka data porovnavame pouze se Sesti ¢isly
charakterizujicimi nasi sluneéni soustavu, ktera vsak statisticky nemusi odpovidat
sttedni hodnoté. Jinak feCeno, nejcastéjsi realizace poc¢tu rodin nemusi platit
pravé pro nasi slunecni soustavu. Nicméné se nas kolizni model jevi v ramci nejis-
tot konzistentni s pozorovanym poctem rodin. To je v souladu i s vySe zminénym
vysledkem, Ze se sklon gy, prili§ neméni, nebot pravé tato télesa slouzi jako pro-
jektily pro 100 km asteroidy.

Obdobny obrazek jako 4.3 jsme vytvorili i pro rodiny s prumérem materského
télesa Dpp > 200 km (obrézek 4.4). Vidime, ze ve vnéjsim péasu pozorujeme vice
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péS rodina DPB DLF/DPB
(km)

vnitini pas (163) Erigone 114 0,79 — 0,26
stfedni pés (170) Maria 120-130  0,070-0,048
stfedni pés (363) Padua 106 0,045-0,017
stfedni pés (569) Misa 117 0,58-0,25
stfedni pas (668) Dora 165 0,031-0,004
stfedni pés (808) Merxia 121 0,66-0,018

stredni pds (1044) Teutonia ~ 27-120  0,17-0,98
stiedni pés (1272) Gefion 100-150  0,001-0,004
stfedni pds ~ (1726) Hoffmeister 134 0,022-0,007
netknuty pés (158) Koronis 170-180 0,024-0,009
netknuty pas (709) Fringilla 130-140  0,93-0,41

Vngjst pés (24) Themis 380430  0,43-0,09
vnéjsi pas (137) Meliboea  240-290  0,59-0,20
Vn&iS phs (221) Eos 381 0,13-0,02
vnéjsi pas (375) Ursula 240-280  0,71-0,43
vnéjsi pas (490) Veritas 100-177 0,1-0,8

vnéjsi pas (3556) Lixiaohua  120-220 0,029-0,001
vysoké sklony (702) Alauda 290-330 0,025

Tabulka 4.2: Seznam pozorovanych poétii rodin podle Broz et al. (2013), pro které plati:
prumér mateiského télesa Dpp > 100km a pomér nejvétstho fragmentu (¢i nejvétsiho
pozustatku) ku matefskému télesu Dygp/Dpp < 0,5.
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Obrazek 4.3: Histogramy pro 8est ¢asti hlavniho pasu zobrazujici kolikrat ze 100 simulaci

vznikne piislusny pocet rodin s Dpg > 100km (bez zapocitdni velkého pozdniho bombar-
dovédn{). Pozorované pocty rodin jsou vyznaceny body.

rodin, nez vznika v prubéhu nasi simulace. To je pro nas motivace ke konstrukeci
modelu, ve kterém zapocitame velké pozdni bombardovani (kapitola 6).
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Obrazek 4.4: Histogramy pro 8est ¢asti hlavniho pasu zobrazujici kolikrat ze 100 simulaci
vznikne piislusny pocet rodin s Dpg > 200km (bez zapocitdni velkého pozdniho bombar-
dovédni). Pozorované pocty rodin jsou vyznaceny body.

4.2 Vypoéet x? a optimalizace metodou simplexu

Vypoéet y?. K nalezeni nejlepsich parametrii pocatecnich rozdéleni velikosti
jsme pouzili numerickou metodu simplex (Press et al., 2007), kterou jsme mini-
malizovali x? piedepsany vztahem

5 al (syn; — obs;)?
=y o) (4.1)
i i
kde syn; oznacuje syntetickd data (vysledky simulace programem Boulder) a obs;
jsou pozorovana data, o; je nejistota prislusna obs;. Veli¢iny syn; i obs; jsou
konkrétné kumulativni rozdéleni N (>D) a nebo pocty rodin Neamilies, presnéji x>
pocitdme nejprve pro celkem 96 bodu v kumulativnich rozdéleni velikosti N (>D)
Sesti populaci a pricitame k nému X?am pro pocty rodin Nemiies V téchto popu-
lacich.

x? pfedepsany vztahem 4.1 neodpovidd ,klasickému® x?, ale jedna se spise
~pseudo® x2, pro ktery nemame dobie uréené hodnoty o;. Obvykld podminka y? ~
N proto neni zcela rozhodujici pro posouzeni, zda jsou dané pocatecni parame-
try vyhovujici'. Pomoci x? posuzujeme, zda se model shoduje s pozorovanim
v ramci predepsanych nejistot oy, pro jejichz hodnotu jsme pouzili 10 % z obs;
pro rozdéleni velikosti (podle Bottke et al., 2005a) a v/obs; pro rodiny (pokud
v nékterém pédsu neni pozorovand zadna rodina, je o = 1).

Kviili observacni netuplnosti je tteba pro kazdy pas definovat rozsah velikosti
Dy a7z D,, ve kterém je pocitan 2.

Protoze Sest idaju o poctu rodin by se v celkovém vysledku témér neprojevilo,
je tfeba pouzit pfi vypoctu jistého vahovani, které jsme zvolili we,, = 10. Pro

1To samé plati pro funkci Q(x?|N), popisujici pravdépodobnost, Ze hodnota x? je pro dané
N tak velkd pouze ndhodou (nikoli systematickou odchylkou modelu a pozorovani) (Press et al.,
2007). Tato funkce klesé pro x2 > N rychle k nule. Viechny nage simulace bychom pak museli
povazovat za netspésné, nebot i pro ndmi nalezenou minimaln{ hodnotu x? vychdz Q(x?|v) = 0.
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N ve vztahu 4.1 pak plati N = 96 + wgay, - 6 = 156. Vahovani pouzivame, pro-
toze pravé pocty rodin jsou pro nas vyznamnym ukazatelem spravnosti kolizniho
modelu a maji souvislost s dynamikou hlavniho pasu i jeho strukturou v prostoru
vlastnich element.

Pocty rodin Np,, v jednotlivych pésech jsou prevzaty z prace Broz et al.
(2013), s vyjimkou vnitinfho pasu, kde se, jak ukazal Walsh et al. (2013), nachazeji
dalsi dvé rodiny, které jsme dosud neuvazovali (celkem tfi rodiny). Zajiméame se,
stejné jako v predchozi kapitole, pouze o rodiny s Dpg > 100km a Dyg/Dpg <
0,5. Ve vsech Sesti ¢dstech je Npy, pouze spodnim limitem pro pocet rodin, nebot
nemame k dispozici dostatek nezavislych pozorovani a identifikaci rodin.

Do inicialnich rozdéleni jsme ,rucné® pridali velké asteroidy, které zustaly od
svého vzniku pravdépodobné netknuté — ve vnitinim pasu je to Vesta s prumérem
468,3 km (Bowell, 2008), ve stfednim pédsu Ceres s prumérem 8484 km (Bow-
ell, 2008) a mezi asteroidy s vysokym sklonem dréhy Pallas s prumérem 544 km
(Masiero et al., 2011). Tato télesa nelze zahrnout do sklonu g, piislusné casti
hlavniho pasu, nebot jsou piilis velkd a ,osamocend® v dané ¢dsti rozdéleni ve-
likosti.

Simplex. Pied vlastnim vypoctem je tfeba poznamenat, Zze numerickda metoda
simplex je nastroj pro hledani lokdlniho minima. Metody pro hledani globdlniho
minima (napf. genetické algoritmy) nelze pouzit, nebot nas systém je stocha-
sticky, jak bylo zminéno v kapitole 3.1. Namisto toho provadime pruzkum para-
metrického prostoru a simplex startujeme s mnoha ruznymi poc¢ate¢nimi podmin-
kami.

V kazdém pasu mame Sest volnych parametri — di, da, ¢a, Gb, Gc & Mnorm
— tj. celkem 36 (g, je mocninny sklon diferencidlniho rozdéleni pro asteroidy
s prumérem vétsim nez dy, ¢, je sklon rozdéleni pro prumeéry mezi d; a ds, q. je
sklon rozdéleni pro prumeéry mensi nez ds a nNyem je normalizace). Dalsi parame-
try mdme fixované (p;1_¢ = 3g/cm?®, tage = 4 GYT, Gract, , = 1). Abychom zkratili
vypocetni ¢as, ménili jsme s kazdym spusténim simplexu dany parametr ve vSech
populacich. Napi. ve vSech populacich zménime parametr d; a simplexem hledame
nejlepsi pocatecni podminky v okoli bodu definovaného vstupnimi 36 parame-
try — to odpovidd jednomu cyklu. Celkem tedy probéhlo 729 cyklu (spusténi
simplexu). V jednom cyklu byl maximalni dovoleny pocet iteraci simplexu 300,
abychom zkratili vypocetni ¢as. Celkem tedy probéhlo 218 700 simulaci kolizniho
vyvoje hlavniho pasu®.

Parametricky prostor zkouméame nejprve na vétsich skalach. Hlavni parametry
vypoctu jsou shrnuty v tabulce 4.3. Zmény volnych parametri mezi cykly a kroky
simplexu v rdmci jednoho cyklu jsou uvedeny v tabulce 4.4.

Pocatecni parametry odpovidaji tabulce 4.1, zména je pouze ve sklonu g,,
a Nporm; pPOpulace vnitiniho pasu a sklonu ¢,, populace s vysokym sklonem drahy,
nebot jak je vidét z obrazku 4.1, tato pocatecni rozdéleni neodpovidala zcela
pozorovanym rozdélenim pro D > 100 km.

Minimalni hodnota 2, kterou jsme na konci simulaci ziskali, je x? = 613,
druhé nejlepsi x? = 630. To jsou statisticky ekvivalentni vysledky, nenasli jsme
statisticky vyznamné globalni minimum.

2Casové narocnost takového vypoétu je priblizné 30 dni na 18 procesorech (jadrech).
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péS dl d2 Qa v qc Nnorm Nfam Dl D2
(km) (km) (km) (km)

vnitini 90 20 -39 —-21 —-26 20 3 3 250
stiedni 105 18 —43 —-23 —-36 75 8 3 250
netknuty 100 13 =36 —-24 -—-36 21 2 5) 250
vnéjsi 80 20 =37 =25 =35 90 6 5 250
oblast Cybele 80 5 =25 -20 -28 17 0 6 250
vysoké sklony 100 20 -39 -22 =35 30 1 5 250

Tabulka 4.3: Vstupni parametry simulace s implementovanym vypoétem x2? a simplex-
em. di, da2, Qa, qb, Gc & Mporm Ozhacuji stejné parametry jako v tabulce 3.1, Np., oznacuje
pocet pozorovanych rodin a Dy a Dy oznacuje rozsah velikosti v rozdéleni velikosti, pro ktery
pocitdme x2.

dl d2 qa 4b qc Nnorm

(km) (km)
zmény parametru mezi cykly +15 +6 +£0,3 +0,6 +0,6 =+6;15
velikost kroku simplexu 5 2 0,1 0,2 0,2 2:5

Tabulka 4.4: Zmény vstupnich parametrti mezi cykly a kroky simplexu v priibéhu jednoho
cyklu. dy, da, qa, qb, Qe & Nnorm 0zNacuji stejné parametry jako v tabulce 3.1. Pro stfedni a vnéjsi
pas, které jsou pocetnéjsi, byly pouzity pro kroky n,emm hodnoty 15, resp. 5, pro ostatni pasy
6, resp. 2.

Jak se lisi simulovana rozdéleni velikosti, resp. pocty rodin, pro jednotlivé
populace pro x? = 630 je ukdzéno na obrazku 4.5, resp. 4.6. Nejvétsi nepfesnosti
vznikaji ve vnitinim a vnéjsim pasu a to prevazné pro rozdéleni malych téles.
Odpovidajici poc¢atecni parametry jsou uvedeny v tabulce 4.5.

Zavislost x? na vsech 36 volnych parametrech je ukdzana na obrazcich 4.8
az 4.13. Patrné minimum ziskdvame pro parametry ¢,, ,. Pomérné dobfe jsou
urceny i parametry dy, ,, do, , & Nporm, 4, Naproti tomu u parametrua q., , nelze
rozhodnout, kterd hodnota je lepsi.

Na obrézku 4.7 jsou vyneseny vysledné hodnoty x? jako funkce parametru g,,.
Minim4ln{ hodnota x? = 613 odpovidd q,, ~ —3,7. Vidime vsak, Ze jsme dostali
vetsi pocet statisticky ekvivalentnich vysledku pro hodnotu g,, blizkou —4. Navic
je diléf ¢ast x? odpovidajici rodindm pro bod s x? = 630 mensi, rozhodli jsme se
proto podrobnéji prozkoumat prostor v okoli tohoto bodu.

dl d2 Ga v qc Nnorm
(km)  (km)
vnitng 9011 20,00 —420 —210 —2,60 19,98

stiednf 104,96 18,03 —4,61 —230 —3,60 75,08
netknuty 100,11 13,01 —3,90 —240 —3,60 21,00
vnéjif 80,06 20,00 —4,00 —2,50 —3,50 90,11

oblast Cybele 84,48 14,96 —2.80 —2,00 —2.80 17,00

vysoké sklony 99,00 20,09 —4,20 —2,20 —3,50 30,00

Tabulka 4.5: Pocateéni parametry rozdéleni velikosti Sesti populaci, pro které jsme ziskali
nejlepsf shodu mezi simulovanymi a pozorovanymi daty (x2 = 630). d1, d2, Ga, @b, Gc & Nnorm
oznacuji stejné parametry jako v tabulce 3.1.
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Obrazek 4.5: Porovnani simulovanych a pozorovanych rozdéleni velikosti N (>D) odpovidajici

celkovému x? = 630. Vysledky ze simulace s monolitickymi télesy.
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Obréazek 4.6: Porovnani simulovanych a pozorovanych poctit rodin N, odpovidajici
celkovému y? = 630. Vysledky ze simulace s monolitickymi télesy.
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Obrazek 4.7: Vysledné hodnoty x? ze viech simulaci jako funkce parametru g,, vnéjsiho pasu
(mocninného sklonu diferencidlniho rozdéleni velikost{ pro D 2 100km).

vnitrni pas
1400 1400 — T
1300 e 1300 | » ) T : LI 1300 |- :
1200 |- . 1200 |- VB4 :igE: t 1200 |- i
1100 |- . 1100 - "#t* B, KB A 1100 |-
o 1000 -1 o 1000 . * ¢ ., -1 o 1000 |- .
> 900 - =900 N =< 900 | !
800 - 800 ' L. . 800 |
700 - 700 ¢ . 700 |
600 : - 600 3 . 600 |
500 1 1 1 1 1 500 1 1 1 1 500 1 1 1 1
60 70 80 90 100 110 120 10 15 20 25 30 44 42 -4 38 -3.6 -3.4
oy, [km] d, [km] G,
1400 1
1300 -
1200 -
1100 | -
o 1000 — o
= 900 - =
800 -
700 -
600 -
500 1 1 1 1 1 1 1 1

-2.82.624-22-2-1.81.61.4
o

1

Obrazek 4.8: Vysledné hodnoty x? jako funkce parametrii dy, da, ¢a, @b, Ge & Nporm vVhitiniho
pasu.
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Obrazek 4.9: Vysledné hodnoty x? jako funkce parametrii dy, da, Ga, Gb, gc & Nnorm Stiedniho
pasu.
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Obréazek 4.10: Vysledné hodnoty x2 jako funkce parametrii di, da, ¢a; ¢b, ¢c @ Tnorm
netknutého pésu.
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Obrazek 4.11: Vysledné hodnoty x? jako funkce parametrii dy, do, ga, qb; gc & Nnorm VNEj$Tho
pasu.
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Obréazek 4.12: Vysledné hodnoty x? jako funkce parametrii di, d2, ¢a; Gbs Ge @ Mnorm PO
oblast Cybele.
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Obréazek 4.13: Vysledné hodnoty x? jako funkce parametri di, do, Ga, Gb, @c & Nnorm PASU
asteroidu s vysokym sklonem dréhy.

4.3 Detailnéjsi analyza parametrického prostoru

Pocatecni podminky pro podrobné prozkoumani parametrického prostoru v oko-
Ii bodu, pro ktery jsme dostali x> = 630, odpovidaji parametrim z tabulky
4.5. Zmény parametru mezi cykly a kroky simplexu jsou uvedeny v tabulce 4.6.
Ostatni vstupni parametry z tabulky 4.3 zustévaji stejné. Cisla v tabulce 4.5 jsou
zaokrouhlena na dvé desetinnd mista, pti vypoctu jsme vsak pro presnou analyzu
pouzili nezaokrouhlené hodnoty ziskané simplexem. Stejné jako v predchozi simu-
laci, i v tomto vypoctu byl maximalni povoleny pocet iteraci simplexu v jednom
cyklu 300, cyklu probéhlo 729, celkovy pocet koliznich modelu byl tedy 218 700.

dl d? da db gc Mnorm
(km) (km)
zmény parametru mezi cykly +1,5 +£0,5 +0,1 40,1 +0,1 +0,5;1
velikost kroku simplexu 0,5 0,17 0,03 0,03 0,03 0,17;0,33

Tabulka 4.6: Zmény vstupnich parametrii mezi cykly a kroky simplexu v pribéhu jednoho
cyklu pro detailni analyzu parametrického prostoru. di, ds, ¢a, @b, Gc @ Mporm Oznacuji stejné
parametry jako v tabulce 3.1.

Minimdln{ hodnota 2, kterou jsme obdrzeli je 512 (pro ¢dst pifslusejici rodi-
nam je x3,, = 57). Zadné vyrazné zlepseni pii uréovani pocatecnich rozdélent
velikosti jsme tedy neziskali. Zavislost x? na parametru g,, je pro porovnani
zobrazena na obrazku 4.14. Zavislost x? na vsech 36 volnych parametrech je
ukazana na obrézcich 4.15 az 4.20.

Nejpodstatnéjsim vysledkem je, ze parametry nejsou tak dobfe definované,
nebot se nachdzime v okol{ (lokdlniho) minima. Dals{ detailnéjsi zkoumdn{ pros-
toru by jiz proto nemélo velky smysl. Patrné je pro zlepseni vysledku tfeba zménit
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nékteré jiné vstupni parametry a vztahy. To je naplni nasledujici kapitoly.
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Obrazek 4.14: Vysledné hodnoty x? ze viech cykli jako funkce parametru ¢,, vnéjstho pasu
(mocninného sklonu diferencidlntho rozdélen{ velikost{ pro D 2 100km). Vysledky z podrobné
analyzy parametrického prostoru s monolitickymi télesy.

2

-~

o

<
TTTTTTTT

11 1 1 1 1 1
2

500 L -1
89 90 91 92

dy, [km]

eed
bl
Q©
o
{e]
o

X

L1
-2.32.252.22.152.12.05-2-1.951.9
b,

vnitrni pas, detail

~d
o
<
TTTTTTTT

N
-

@ be s

-2.82.752.72.652.62.552.52.452.4

e,

~d
o
<
LI

500 L1
-4.44.354.34.254.24.154.14.05-4

Ga,

no
e
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Obrazek 4.16: Vysledné hodnoty x? jako funkce parametrii di, do, ¢a, @b, g & Nnorm Stfedniho
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Obréazek 4.17: Vysledné hodnoty x2 jako funkce parametrii di, da, ¢a, b, ¢c @ Tnorm
netknutého pasu. Vysledky z podrobné analyzy parametrického prostoru s monolitickymi télesy.
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Obréazek 4.20: Vysledné hodnoty x? jako funkce parametri di, do, Ga, Gb, @c & Nporm PASU
asteroidu s vysokym sklonem drahy. Vysledky z podrobné analyzy parametrického prostoru
s monolitickymi télesy.
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5. Simulace s nesoudrznymi
télesy

Materidlové vlastnosti asteroidu mohou zasadnim zpusobem ovlivnit charakter
jejich vzdjemnych kolizi. Upravit kolizni model pro nesoudrznd télesa muzeme
diky vysledkum prace Benavidez et al. (2012). Jedna se o obdobné simulace jako
provadél Durda et al. (2007), ale tentokrdt jsou predmétem zkouméni 100km
nesoudrzna materskd télesa.

5.1 ijravy kolizniho modelu

Abychom mohli upravit Boulder pro novy model, pozadali jsme o data (velikosti
viech fragmentu jednotlivych kolizi) z vyse zminénych simulaci a odvodili jsme
nové vztahy pro zavislost sklonu ¢, resp. hmotnosti nejvétsiho fragmentu My,
na energii impaktu.

Déle je tteba upravit parametry skalovaciho zdkona z tabulky 1.1. Pro hustotu
téles jsme pouzili stejnou hodnotu jako Benavidez et al. (2012): p = 1,84 g/cm?,
ktera je v souladu s pozorovanymi hustotami asteroidi. Pro taxonomickou tiidu
C vypocital Carry (2012) rozsah pozorovanych hustot 1,3 az 2,9 g/cm?, pro t¥idu
S je rozsah uzsi: 2 az 3 g/cm®. Pro skupiny C i S roste hustota se zvétsujicim
se prumérem asteroidu. Pro taxonomickou tiidu X vychazi interval pozorovanych
hustot Siroky, da se proto predpokladat, ze je tato skupina, co se slozeni téles
tyce, znacné riuznoroda.

Pevnost 100km nesoudrznych téles jsme z dat urcili stejné jako v kapitole
3.1, tj. z grafu zavislosti hmotnosti nejvétsiho zbytku terce ku hmotnosti terce
Mir/Miarger na Q (obrazek 5.1): Q5 = (9 £ 1) - 107 erg/g, ¢emuz odpovida
Gract = 6,510,8. Ostatni parametry odpovidaji skalovacimu zédkonu, ktery odvodili
Benz & Asphaug (1999) (tabulka 1.1).
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Obrazek 5.1: Zavislost hmotnosti nejvétstho zbytku terce ku hmotnosti terée Mpgr [Miarget
na kinetické energii projektilu @ pro nesoudrzné télesa. Carami jsou vyznacené: hodnota
Mir/Miarger = 0,5, podle které jsme urcovali pevnost Q}; a nejistoty v uréeni pevnosti Q}, = 8
az 10 - 107 erg/g.
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Se ziskanymi daty daty jsme pracovali podobneé jako v kapitole 3.1, ale s jednim
rozdilem. Vyslednd kumulativni rozdéleni velikosti fragmentu totiz nelze vzdy
popsat pouze jednim sklonem. Rozdélili jsme je proto na malé a velké asteroidy
(hranici je D = 10km) a prolozenim piimky logaritmovanymi daty jsme uréili
dva prislusné sklony. Z nich jsme poté spocitali prumér a odchylky skutec¢nych
hodnot od tohoto pruméru jsme pouzili jako chybové usecky (viz obrézek 5.2).

Pro hmotnost nejvétsi fragmentu jsme postupovali shodné jako v kapitole 3.1
(obrazek 5.3).

-6.3+3.16%((x)**(0.01))*exp(-x*0.008) ——

q
© ©® N o & A ® N R

0.1 1 10 100
QR p

Obrazek 5.2: Zévislost sklonu rozdélen{ velikost{ fragmentii ¢ na energii kolize Q/Q%, pro roz-
pady 100km nesoudrznych téles. Horizontaln{ osa je zobrazena v logaritmické skéle. Rozdéleni
velikost{ fragmentu jsme popsali pomoci dvou sklonu (pro fragmenty D > 10km, resp.
D < 10km) a z nich spocitali prumér. Zobrazené nejistoty ¢ odpovidaji rozdilim skute¢nych
hodnot od pfislusnych prameéru.

Pti prokladani dat funkcemi jsme si museli dat pozor na jejich limitni chovani,
tj. aby pro klesajici energii impaktu, klesala hmotnost Mg nejvétsiho fragmentu
k nule a sklon ¢ naopak k nule nekonvergoval a zustaval zaporny. Z obrazku je
vidét, ze nase funkce neprochdzeji viemi daty (ani v rdmci nejistot), a to hlavné
pro My r pti malém (). To je zpusobeno praveé pozadavky na limitni chovani funkei.
energiim impaktu, nebot malo energetické srazky vytvaieji médlo fragmenti, ¢ili
neovliviuji rozdéleni velikosti.

Vysledné parametrické vztahy, které vkladame do Boulderu jsou:

0\ 0
g=—63+316 < * ) exp (0,008 ) | 5.1
o o (5.1)
M, 0.6
M‘I;}: N Q 12 Q (5:2)
13 (%) +15%

5.2 Srovnani vysledku s monolitickymi télesy

Vstupni parametry vypoctu s nesoudrznymi télesy (pocatecni rozdéleni velikosti)
jsme zvolili stejné jako pfi simulacich s monolity (tabulka 4.2), abychom mohli
dobte porovnat vysledky. Zveétsili jsme pouze sklon ¢. vnitfniho pasu na —3,6,
nebot pii testovacich simulacich jsme s ptvodni hodnotou nedostdvali dobré
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Obrazek 5.3: Zavislost Myr/M;o; (podil hmotnosti nejvétsiho fragmentu a celkové hmot-
nosti terée a projektilu) na energii kolize Q/Q% pro rozpady 100km nesoudrznych téles typu.
Horizontdln{ osa je zobrazena v logaritmické skdle. Nejistoty Myr /Mot jsou zpusobeny prob-
lematickym ur¢enim nejvétsiho fragmentu a nejvétsiho pozustatku (viz diskuze v kapitole 3.1).

vysledné rozdéleni velikosti. Zmény parametri mezi cykly a kroky simplexu v ram-
ci jednoho cyklu jsou tytéz jako v tabulce 4.3.

Miniméalni hodnota x?, kterou jsme ziskali je 885 (pti N = 156). Porovnéan{
vyslednych a simulovanych rozdéleni velikosti, resp. poctu rodin, je na obrazku
5.4, resp. 5.5. Vidime, Ze se vysledky ptilis nelisi od simulaci s monolity. Nejmensi
X2 je pro nesoudrzné télesa o trochu horsi (pro monolity byl x? = 512), ale
statisticky srovnatelny, a nemuzeme tedy rozhodnout, ktery model je lepsi.

Cést x? odpovidajici rodindm je v tomto piipadé vétsi (X2, = 98, pro mono-
lity byl X2, = 57), nejvyraznéjsi rozpor s pozorovanim je ve stiednim pdsu. Mezi
ostatnimi vysledky lze vsak nalézt mnohem lepsi shodu, napt. hned druhy nej-
mensi statisticky ekvivalentn{ vysledek x? = 932 vykazuje pro rodiny x2 = 33.

Podle préce Benavidez et al. (2012) se skutecné nékteré asteroiddlni rodiny
jevi jako dusledky rozpadu nesoudrznych téles (Meliboea, Erigone, Misa, Agnia,
Gefion a Rafita). Pro jiné (Hygiea, Massalia, Hestia, Nemesis, Sylvia a Eos) se
naopak nepodafilo nalézt lepsi fit nez nasel Durda et al. (2007) pro monolity,
a lze proto predpokladat, ze se jedna o monolitické rodiny. Pro rodiny Eunomia,
Themis, Adeona, Maria, Emma, Padua, Veritas, Koronis, Dora, Merxia, Naema,
Bower, Hoffmeister a Lixiaohua vychéazeji vysledky stejné, pro predpoklad mono-
litickych i nesoudrznych mateiskych téles. Velikosti materskych nesoudrznych
téles vychazeji mensi nez urcil Durda et al. (2007) pro odpovidajici monolitické
rodiny. Tyto zavéry nés mohou vést k tomu, ze by bylo uzitecné vytvorit model
se dvéma populacemi hlavniho pasu, monolity a nesoudrznymi télesy, a simulovat
jeho kolizni vyvoj.
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Obrézek 5.4: Rozdil simulovanych a pozorovanych rozdéleni velikosti odpovidajici celkovému
x? = 885, pricemz ngd = 787. Vysledky ze simulace s nesoudrznymi télesy.

T
sigma ————

14T pozorovane + |
syntetickg

12 - x .

10 B

Nfam
o [ee]
T
'
t
—
1 1

.| ] |
T 1[

2 . . . . .
vnitrni stredni  netknuty vnejsi  Cybele skloneny

Obréazek 5.5: Rozdil simulovanych a pozorovanych poctit rodin odpovidajici celkovému

x? = 885, pricemz szam = 98 s vadhou w = 10. Vysledky ze simulace s nesoudrznymi télesy.
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6. Kolizni model s velkym
pozdnim bombardovanim

Velké pozdni bombardovani se pravdépodobné odehravalo pred 4,1 az 3,8 mi-
liardami let (Hartmann et al., 2000; Cohen et al., 2000; Hartmann et al., 2007).
Je spojeno s orbitalni nestabilitou obfich planet, ktera zpusobila rychlou desta-
bilizaci transneptunického kometarniho disku a jinych populaci, a tim piisun
projektilu (komet) do hlavniho pasu (Gomes et al., 2005; Bottke et al., 2012).
V dusledku takového intenzivniho bombardovani by mélo vzniknout velké mnoz-
stvi asteroidalnich rodin (Broz et al., 2013).

Abychom ovérili toto oc¢ekavani, spustili jsme 100 simulaci se dvéma popu-
lacemi, s asteroidy hlavniho pasu a kometami. Do modelu je tieba zapocitat
téz dynamicky rozpad téles hlavniho pésu (obrazek 6.1, Minton & Malhotra,
2010). Typicky dynamicky vyvoj kometarniho disku (vyvoj impaktni rychlosti
Vimp @ Vlastni kolizni pravdépodobnosti p;) jsme prevzali z prace Vokrouhlicky
et al. (2008) (obrézek 6.2). Parametry pfedpokladanych pocatecénich rozdélent
velikosti jsou shrnuty v tabulce 6.1 a zobrazeny na obrazku 6.3. Diskuze jinych
pocéatecnich podminek je uvedena v Broz et al. (2013).

pOpUIace dl d2 qa b dc dnorm Nnorm
(km) (km) (km)

hlavni pas 100 14 =50 -2,3 -3,5 100 1110

komety 100 12,5 —50 -3,0 -3,0 100 5107

Tabulka 6.1: Pocéteéni rozdéleni velikosti pro simulaci se dvéma populacemi (s asteroidy
hlavniho pasu a kometami). dy, d2, ¢a, Gb, Gc; dnorm @ Mnorm Oznacuji stejné parametry jako
v tabulce 3.1.

1 T T T
£ I
£ 08¢ -
b4
< L
5 06 R
IS L
5 04 'L 1
E L
2 02¢f i
[}
o L

O " 1 " 1 " 1 "

0 1 2 3 4
timet/ Gyr

Obrazek 6.1: fbetek téles v hlavnim péasu vlivem dynamickych procestu. Podle dat z Minton
& Malhotra (2010).

Pro rozdéleni velikosti hlavniho pésu dostavame po 4 Gyr kolizniho (a dy-
namického) vyvoje uspokojivy vysledek, zejména v rozsahu velikosti D > 100 km,
které nas zajimaji.

Zjistili jsme, ze celkem vznika 90 az 150 rodin s mateiskym télesem vétsim nez
100 km. Vytvorené rodiny jsme rozdélili do uvazovanych Sesti ¢asti zjednodusenym
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Obrézek 6.2: Casovy vyvoj vlastni kolizn{ pravdépodobnosti (dole) a stfedni kolizn{ rychlosti
(nahote) pro kolize mezi transneptunickymi kometami a asteroidy hlavniho pasu. Podle dat
z Vokrouhlicky et al. (2008).
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Obrazek 6.3: Predpokladané rozdéleni velikosti komet na zacatku simulace a po postupném
rozpadu populace za 190 Myr (modfe) a rozdélen{ velikost{ hlavniho pdsu asteroidu na za¢atku
simulace a po 4 Gyr (Gervené).

zpusobem, vynasobenim konstantou, kterou jsme spocitali jako pomeér poctu téles
s D > 100 km v ptislusné c¢asti hlavniho pasu a poctu takovychto téles v celém
hlavnim pasu. Vysledné histogramy, znézornujici kolikrat ze 100 simulaci vznikl
dany pocet rodin, jsou zobrazeny na obrazku 6.4. Pozorované pocty rodin jsou
vyznaceny body.

Vidime, ze vysledky modelovani se zdaji v nesouladu s pozorovanim. Ve vSech
¢astech hlavniho pasu vznika vice rodin s Dpg > 100 km nez je pozorovano. Lze
vsak nalézt nékolik procesu, které dohromady mohou vysvétlit, pro¢ nepozoru-
jeme mnoho rodin vytvorenych v prubéhu velkého pozdniho bombardovani (Broz
et al., 2013, hlavni vysledky této prace byly uvedeny v kapitole 1.4).

Obdobné jsme postupovali i pro rodiny s matefskym télesem veétsim nez
Dpp > 200 km (obrézek 6.5). V tomto piipadeé se celkovy pocet rodin jevi v souladu
s pozorovanim, ale co se tyka rozdéleni v jednotlivych ¢astech, jsou patrné od-
chylky ve strednim pasu (kde vychéazi v 90% piipada vice rodin v simulaci
nez pozorujeme) a ve vnéjsim pasu (kde je tomu naopak). Duvodem muze byt
s ruznymi pravdépodobnostmi srazek komet s jednotlivymi ¢astmi hlavniho pasu.
Vysledek by také mohl byt motivaci pro ovéreni velikosti matefskych téles rodin
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ve stfednim a vnéjsim pasu.
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Obréazek 6.4: Histogramy pro Sest ¢asti hlavniho pésu zobrazujici kolikrat ze 100 simulaci
vznikne piislusny pocet rodin s velikosti matefského télesa Dpp > 100 km, pokud zapocitame
velké pozdni bombardovani zpusobené transneptunickymi kometami. Pozorované pocty rodin
v jednotlivych ¢astech pasu jsou vyznaceny body se stejnou barvou.
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Obrazek 6.5: Histogramy pro Sest ¢asti hlavniho pasu zobrazujici kolikrat ze 100 simulaci
vznikne pfislusny pocet rodin s velikosti materského télesa Dpg > 200 km pokud zapocitame
velké pozdni bombardovani zpusobené transneptunickymi kometami. Pozorované poéty rodin
v jednotlivych ¢astech pasu jsou vyznaceny body se stejnou barvou.

Soustredili jsme se na oblast netknutého pasu, ktera je relativné prazdna, a lze
tu proto nalézt rodiny, jejichz puvod muze spadat do casového ramce velkého
pozdniho bombardovani. Jedna z rodin je Itha, pro niz dynamicky a kolizni mo-
del ukézal, ze mize byt 3,8 Gyr stard (Broz, Cibulkovéd, Rehdk, 2012) a mohla
vzniknout na konci velkého pozdniho bombardovani. Je vsak obtizné rozhodnout,
zda je mateiské téleso velké a rodina stard, nebo naopak malé a rodina mladsi.
To je motivaci pro dalsi fyzikalni studie této rodiny.
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Zaver

V predlozené praci jsme vytvorili novy model kolizniho vyvoje hlavniho pasu
asteroidu. Uspéénost naseho modelu posuzujeme podle toho, zda na konci simu-
lace (po 4 Gyr) ziskdme takové rozdéleni velikosti asteroidu, které pozorujeme
dnes, a zda vznikne srovnatelny pocet asteroidélnich rodin. Observacni data jsou
ovSem zatizena urcitou nejistotou, ktera je spojena s omezenim observacni tech-
niky — prevazné mnozstvi asteroidu s pruméry mensimi nez 1km zatim nebylo
POZOrovano.

Observacéni data. Planetky jsme rozdélili podle jejich orbitalnich elementu
(velké poloosy a sklonu dréhy) do Sesti skupin. Smysl takového modelu vidime
jednak v tom, ze se jednotlivad pozorovana rozdéleni velikosti mezi sebou vyrazné
lisi, a jednak se vyznamné lisi vzdjemné rychlosti a impaktni pravdépodobnosti
mezi dvojicemi asteroidu z ruznych péasu. Pozorovand rozdéleni velikosti jsme
sestrojili z dostupnych dat v katalogu AstOrb a z novych dat potizenych druzici
WISE (Masiero et al., 2011).

Postup vypoctu. Pro vypocty kolizniho vyvoje jsme upravili program Boulder
(Morbidelli et al., 2009) pro Sest populaci hlavniho pasu a implementovali do néj
vypocet X2, pro posouzeni rozdilu mezi simulacemi a pozorovanim, a také nume-
rickou metodu simplex, kterou y? minimalizujeme. Tento postup ndm umoziuje
automaticky prozkoumat alespon ¢ast parametrického prostoru.

Monoliticka a nesoudrzna télesa. K feSeni problematiky vyvoje hlavniho
pasu jsme zkusili aplikovat dva ruzné modely, které se lisi materidlovymi vlast-
nostmi asteroidi — monolitickd a nesoudrzna télesa. Druhd zminéna maji vyrazné
mensi pevnost, coz musi pochopitelné ovlivnit vzdjemné srazky, resp. vyslednou
situaci po srazce.

Nejprve jsme srovnanim s pozorovanymi rozdélenimi nalezli vychozi pocatecni
parametry pro uvazovanych Sest rozdéleni velikosti. Nejlepsi inicidlni rozdéleni
velikost{ pak hleddme pomoci minimalizace x? metodou simplexu. Vysledky si-
mulaci jsou pro oba typy asteroidu statisticky srovnatelné, ani jeden z modelt
nelze uptrednostnit. Pocet rodin, které vzniknou v prubéhu simulace, v ramci
nejistot odpovida pozorovanym rodinam, a to jak v modelu s monolity, tak v mo-
delu s nesoudrznymi télesy.

Diskuze poctu rodin. Je tieba si uvédomit, ze jsme porovnavali pocty rodin
vzniklych katastrofickymi rozpady téles s prumeérem vétsim nez 100 km a je mozné,
ze jejich vzorek neni iplny (muzeme prehlizet nékteré staré rodiny a také prumeér
matefského télesa neni vzdy urcen s dostateénou piesnosti). Bylo by proto uzitecné
provést obdobny vypocet jako v kapitole 4.2 (vypocet x? a jeho minimalizaci)
pouze pro rodiny s prumérem mateiského télesa vétsim nez 200 km, u kterych
je pravdépodobnéjsi, ze je jejich seznam tuplny. Vyzkouseli jsme také nastavit
vahu pro rodiny na nulu (v nasich simulacich jsme pro rodiny pouzivali vdhu 10),
zadnou podstatnou zménu vysledku jsme vsSak nezjistili.
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Diskuze rozdéleni velikosti. Zatim se ndm nepodafilo najit zcela uspokojiva
pocatecni rozdéleni velikosti vSech Sesti uvazovanych ¢asti hlavniho pasu. Nejvétsi
nesoulad je pro asteroidy s prumérem mensim nez ptiblizné 5 km, kterych vznika
ve veétsiné pasu méné nez je pozorovano (ve vnitinim pasu az 50 %, v ostatnich
pésech priblizné 10 %). Zjistili jsme, ze tento nesoulad nelze vysvétlit neddvnym
rozpadem velkého télesa, nebot jeho fragmenty by ovlivnily pouze rozdéleni ve-
likosti jedné populace.

Jinym moznym vysvétlenim by mohl byt vysSe zminény podcenény pocet
rodin. Pokud totiz zaddvame na vstupu do programu Boulder mensi pocet rodin,
nez vzniklo, muze byt béhem simulace omezovéna tvorba malych téles (které
slouzi jako projektily), aby se tak redukovaly rozpady vétsich téles a nevznikalo
piilis mnoho rodin.

Problém s malym poctem téles s pruméry D < 10 km miuze byt také ovlivnén
dvéma omezenimi naseho modelu:

e Syntetické rozdéleni velikosti konéi u D = 0,1 km, nicméné i mensi télesa
mohou ovlivnit sklon problematické ¢asti rozdéleni. Vypocet s rozsifenym
rozdélenim s D od 0,01 km je vSak ¢asové zhruba dvakrat ndroc¢néjsi a nelze
jej snadno zopakovat (ndrocnost vypoctu je imérnd poctu N2, kde N je
pocet binu rozdéleni D).

e V programu Boulder zatim neni zapocten vliv Jarkovského jevu, ktery
pusobi na télesa tak, ze je posouva k rezonancim a eliminuje je z prislusnych
populaci. Podle Bottke et al. (2006) je pro téleso s D = 0,02km zména
hlavni poloosy s casem tadove

da,

—P2 ~2.107° AUMyr ' .

dt Y
Pro vzdalenost rezonanci Aa, ~ 0,3 AU pak vychdzi interval odpovidajici
zivotni dobé At ~ 75 Myr. Stiedni doba mezi rozpady takovychto téles je
Taise =~ 50 Myr (viz téz Farinella et al., 1998). Z toho, ze jsou tyto hodnoty
srovhatelné, plyne vyznam Jarkovského jevu pro vyzarovani téles.

Srovnani s modelem Bottke et al. (2005b). Pocdtek simulaci v koliznim
modelu, ktery vytvorili Bottke et al. (2005b), je po skonc¢eni akrece, pricemz ini-
cialni rozdéleni velikosti je pro télesa s prumérem D < 100km ploché (celkovy
pocet téles je ~ 10%). K zvyseni sklonu rozdéleni pro mensi télesa dochdzi v prube-
hu simulace. V modelu neni zohlednéno velké pozdni bombardovani, je vsak
uvazovan ubytek malych téles dynamickymi procesy (Jarkovského jev, Poyn-
tinguv—Robertsonuv jev). Vysledné rozdéleni velikosti hlavniho pasu odpovida
pozorovanému i pro télesa s prumérem D ~ 1km. To muze byt dano prave
zminovanymi dynamickymi procesy. V praci je také testovano vicero skalovacich
zékont, pricemz model se skdlovacim zdkonem Benz & Asphaug (1999) patii mezi

VVVVVV

Budouci prace. Dalsi mozna vylepseni a jiné ptistupy k modelovani kolizniho
vyvoje hlavniho pasu asteroidu jsou:

e upravit kéd pro dvé populace s ruznou distribuci fragmentu ¢ a Mpp —
monolitickd a nesoudrzna télesa;

50



zménit skalovaci zakon, pficemz pro kazdou ¢ast hlavniho pasu bychom
v principu mohli pouzit jiny skdlovaci zakon a jeho parametry hledat opét
minimalizovanim y? metodou simplexu. Alternativou k Benz & Asphaug
(1999) muze byt prace Stewart & Leinhardt (2009);

volit pro télesa s prumérem D < 1km ctvrty sklon rozdéleni velikosti gq
z duvodu zachovani hmotnosti matetského télesa a zabranéni divergence
pro D jdouci k nule;

rozsitit praci Durda et al. (2007) ¢i Benavidez et al. (2012) o rozpady téles
vétsich, resp. mensich nez 100 km, nebot gkalovani pouzité v kédu Boulder
(neovérené pro fadové zmény Dpg) muze vnaset do simulaci systematickou
chybu;

urcit observa¢ni nedostate¢nosti pro malé asteroidy (D < 1km) a rozsifeni
vypoctu x? i na tento rozsah velikost{ (D € [0,1; 1] km);

zohlednit distribuci impaktnich rychlosti, nejen stfedni hodnotu, a také
zavislost skédlovactho zdkona na rychlosti (jako ve Stewart & Leinhardt,
2009).
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Seznam pouzitych veli¢in
a zkratek

a, — vlastni velkd poloosa

AstDyS — Asteroids Dynamic Site

AstOrb — The Asteroid Orbital Elements Database
D — prumér

dN — diferencialni rozdéleni velikosti

Dpp — prumér nejvétsiho fragmentu

Dir — prumér nejvétsiho pozustatku

Dpp — prumér matetrského télesa

H — absolutni hvézdna velikost

LF — largest fragment

LR — largest remnant

My r — hmotnost nejvétsiho fragmentu

Mypr — hmotnost nejvétsiho pozustatku

Mo — soucet hmotnosti projektilu a terce
N(>D) — kumulativni rozdéleni velikost{
Nevents — POCet srazek

p; — vlastni pravdépodobnost kolize

py — geometrické albedo

PB — parent body

p — hustota

q — mocninny sklon rozdeéleni velikosti

(Q — kineticka energie projektilu na jednotku celkové hmotnosti projektilu a terce
)7, — pevnost

SED — size-frequency distribution

SPH — smooth—particle hydrodynamics

Vimp — impaktni rychlost

WISE — Wide-field Infrared Survey Explorer
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Poster: A Collisional Model of
the ,,Pristine Zone*

Nekteré vysledky této diplomové préce byly prezentovany formou posteru:

Broz, M.: Cibulkové, H.; Rehdk, M.: A Collisional Model of the ,Pristine
Zone“ of the Main Asteroid Belt and the Dynamics of LHB Families Located
There, American Astronomical Society, DPS meeting 44, 2012

Hlavni vysledky tohoto prispévku jsou nésledujici:

e kolizni model hlavniho pasu rozdéleného do Sesti ¢asti se zda konzistentni
s pozorovanym poctem rodin, ve vnitinim pasu a mezi asteroidy s vysokym
sklonem dréhy vsak mozna nékteré rodiny s materskym télesem s prumeérem
D > 100 km prehlizime;

e s pouzitim dynamického kolizntho modelu jsme zjistili, ze rodina Itha muze
byt 3,8 Gyr stara, a mit tak puvod pri velkém pozdnim bombardovani, ale
je obtizné rozhodnout, zda je matefské téleso velké (rodina stard) nebo malé
(rodina mladsi).

Motivace pro dalsi préci:

e testovat, zda lze pouzit jediny skdlovaci zdkon pro vSech Sest uvazovanych
casti hlavniho pésu;

e detailné prostudovat dynamicky vyvoj dalsich rodin v netknutém pésu;

e modelovani srazek komet a asteroidu pii velkych vzajemnych rychlostech
10 az 15km/s.
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A collisional model of the "pristine zone" of the Main Asteroid Belt
and the dynamics of LHB families located there

Miroslav Broz, Helena Cibulkova, Matya$ Rehak - Charles University in Prague, V HoleSovi¢kéch 2, 18000 Prague, Czech Republic, email: mira@sirrah.troja.mff.cuni.cz

Abstract: Modifying the Boulder code (Morbidelli et al. 2009), we construct a new collisional model of the Main
Asteroid Belt, which is divided to six parts (inner, middle, outer, pristine zone, Cybele region and high-inclination
region) in order to study relations between them and check the number of observed families.

We extend our collisional models and include the effects of the Late Heavy Bombardment too. In the framework of
the Nice model, the flux of comets during the LHB is mostly controlled by the original size-frequency distribution
of the cometary disk beyond Neptune and the rate at which comets disrupt when they approach the Sun. To this
point we provide a related discussion of various cometary disruption laws.

We focus on the so-called "pristine zone" between 2.825 and 2.955 AU - bounded by the 5:2 and 7:3 men-motion
resonances with Jupiter - because this region is relatively empty and we may thus spot very old/eroded families.
We model long-term dynamical and collisional evolution of the Itha family (around the asteroid (918) Itha) and we
interpret it as an old, dispersed and comminutioned cluster, likely dated back to the LHB ~3.8 Gyr ago.

31 52 73 21 1. Observational data:

@ AstOrb (Bowell 2008), AstDyS (KneZevi¢ & Milani
2003) and WISE (Masiero et al. 2011) catalogs

o five parts separated by mean-motion resonances
with Jupiter, the sixth part formed by asteroids
with high proper inclinations (Figure 1)

® their size-frequency distributions (Figure 2) are
calculated from albedos available from WISE

o the individual SFDs differ significantly in terms slopes
and total numbers of asteroids

® the up-to-date list of observed families is taken from
BroZ et al. (2012)

pristine

Cybele

36 Figure 1: Six parts of the mail belt in the proper
semimajor axis vs inclintion plane.
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Figure 2: The observed SFDs of the six parts of the main belt.
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Figure 3: The nominal scaling law used in our simulations.

2. Initial conditions and parameters of collisional simulations

 mutual collision probabilities and impact velocities were calculated between each pair of populations

® to define the shape of initial SFDs (i.e. slopes in 3 size ranges and normalization) we fit currently observed SFDs
® scaling law parameters: Benz & Asphaug (1999) for basaltic material at 5 km/s (Figure 3)

o the Boulder collisional code operates with a random seed - for more reliable results we thus run 100 simulations

3. Results of 4 Gyr of collisional evolution (no LHB case)

e the final SFDs after 4 Gyr are shown in Figure 4, good fits for D > 10 km, but below D < 5 km are final SFDs
often below the observed ones

o the most frequent number of families created in individual zones is shown in Figure 5 (we always choose only
catastrophic disruptions with LF/PB < 0.5 and PB larger than 100 km)
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5. Important role of the cometary-disruption law!
@ a simple criterion for physical disruptions of comets: perihelion distance g and probability p that the disruption
occurs in one timestep (At = 500 yr in our case)
o results: the numbers of families in the whole MB (Figure 12) may significantly decrease (downto non-LHB case)
various g, fixedp =1 various p, fixed g = 1.5 AU
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Figure 12: The histograms of MB families for two different PB sizes and various cometary-disruption laws.
6. The "pristine zone" in the (e, sin I) plane

® up to 17 families were recognised (Figure 8), but most of them are either small or cratering events
e families confirmed by Sloan DSS colour indices (Parker et al. 2008) and WISE albedos (Masiero et al. 2011)
035 o3 o3

Namiles

AStDyS proper elements 4-282-297 AU Sloan DSS colours. ARG A WISE albedps a-2j82-297 AU

Ha. family

“ ® 53
Figure 8: Proper eccentricity vs inclination for bodies in the pristine zone. Sizes of symbols correspond to actual diameters.
7. Itha family: a dynamical model
024 | © initial conditions: isotropic velocity field with size-
022 simulated o * dependent v ~ 1/D, v = 90 m/s for D = 5 km
02 . ® random spin axes orientations
& 018 ) . . © N-body simulation: SWIFT by Levison & Duncan (1994),
0.16 it with Yarkovsky/YORP effect included
o4 b " . o thermal parameters: bulk density p = 2.5 g/cm?,
[REN surface p = 1.5 g/cm?, conductivity K = 0.001 W/m/K,
0% P T T - C = 680 J/kg/K, Bond albedo A = 0.1, emissivity € = 0.9
e T @ spin evolution: YORP moments by Capek & Vokrouhlicky
02 . . (2004), collisional reorientations
b ‘;}: ¥ @ results: synthetic family initially extends beyond J5:2
PY7E ST Ko 2 and J7:3 resonances (Figure 9)
oz b : S @ moreover, there is a weak 12:5 MMR at 2.9 AU present
which is populated by family members
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e none of these features is observed, we thus exclude a
possibility that the Itha family is young

e a preliminary estimate of the lower limit for the age is
1 Gyr (to disperse family members sufficiently)

0.14 Figure 9: Proper semimajor axis vs eccentricity for the synthetic

family (black) and observed members (red). The initial conditions
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Figure 4: The final SFDs of individual parts of the main belt after 4 Gyr of collisional evolution. We show the currently
observed SFD (black line) and the initial SFD (gray line) for ¢ i A conservative limit is D = 10 km.
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Figure 5: The histograms of number of families in individual

zones. The currently observed numbers of families are

displayed by points. Graph is trimed for better view, the most

frequent number of families in the Cybele zone is 0
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Figure 7: The histograms of number of families for the
simulation which include the cometary LHB and the
dynamical decay of the MB population. Majority of the
D ~ 100 km families were ‘erased’ by secondary collisions.

4. Results including cometary Late Heavy Bombardment and dynamical decay

® a typical dynamical evolution of a cometary disk: data from Vokrouhlicky et al. (2008), see Figure 6

e a dynamical decay of the main-belt population according to Minton & Malhotra (2010)

® we obtain the number of families in the whole main belt - families in individual zones are calculated as
the ratio of the total number of bodies > 100 km to the number in the corresponding zone (Figure 7)

Figure 6: The temporal evolution of the intrinsic collisional
probability (bottom) and mean collisional velocity (top)
for collisions between cometary-disk bodies
and the main-belt asteroids.

mean £,/ 107 ®km 2yt
?

o1 as well as the situation at 1 and 4 Gyr are shown. Note that the
275 number of synthetic bodies was selected 10 times larger.

£
8. Itha family: collisional evolution (without the LHB)

e parent body size: the method of Durda et al. (2007) based on a set of SPH simulations and fitting of D > 10 km
part of the SFD (which is not evolved significantly); the best fits were from D = 70 to 130 km

e simulations with the Boulder code (with a similar setup as above)

e results: we can fit the observed SFD with a relatively small PB (D = 70 km), with a lower limit for the age 2 Gyr,
but a larger PB (D = 100 km) is equally possible, with the age approching 4 Gyr (see Figure 10)
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Figure 10: The final SFDs of the synthetic family (and the MB) for three different initial SFDs. Note that for the largest PB of

D = 130 km we cannot fit the observed SFD within 4 Gyr (nevertheless, see below).

9. Itha family: a model including the Late Heavy Bombardment

10° morrg e a synthetic family created at the beginning of the LHB
g 10° @ no physical disruptions of comets in this simulation
$ 0 comet e Durda et al. (2007) method cannot be used in this case

® a sufficienly large synthetic family (D > 200 km) can 'survive'
the whole LHB and resemble the observed SFD.

® however, dynamical perturbations induced by planetary
migration may destroy the compact family in the proper
element space (BrozZ et al. 2012)

@ it thus seems likely, that the Itha family was formed during the
LHB 'tail'

size-frequency disubution N

1000
Figure 11: The final synthetic SFDs for the simulation including the LHB.

Conclusions

® our collisional model of the MB seems consistent with the observed numbers
of families in most parts of the MB, but we may be 'missing' some
D > 100 km families in the inner belt and the high-inclination zone

@ using a combined dynamical/collisional model we confirm that the Itha family
may be 3.8 Gyr old and may have experienced the Late Heavy Bombardment
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o future work: test if a single scaling law can be used for the whole MB or not

o studies of dynamical/collisional evolution of other families in the pristine zone

® independent models for physical disruptions of comets would be extremely
useful to constrain collisional models
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