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po dobu čtyř miliard let

Astronomický ústav UK
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Abstrakt: V předložené práci jsme vytvořili nový model pro kolizńı vývoj hlavńıho
pásu asteroid̊u. Naš́ım ćılem je testovat škálovaćı zákon z práce Benz & Asphaug
(1999) a zjistit, zda plat́ı pro celý hlavńı pás. Dále chceme nalézt počátečńı
rozděleńı velikost́ı uvažovaných šesti část́ı hlavńıho pásu a zároveň ověřit, zda
počet rodin asteroid̊u, které vzniknou v pr̊uběhu simulace, odpov́ıdá počtu po-
zorovaných rodin. K sestrojeńı pozorovaných rozděleńı velikost́ı jsme mohli využ́ıt
nová observačńı data z družice WISE (Masiero et al., 2011). Vzájemné kolize
asteroid̊u simulujeme upraveným programem Boulder (Morbidelli et al., 2009),
využ́ıvaj́ıćım výsledky hydrodynamických simulaćı srážek z práce Durda et al.
(2007). S vědomı́m, že materiálové vlastnosti těles mohou významně ovlivnit
charakter srážek, jsme vytvořili dva modely — jeden pracuj́ıćı s monolity a druhý
s nesoudržnými tělesy (Benavidez et al., 2012). Výsledky modelováńı pro mono-
lity i nesoudržná tělesa jsou srovnatelné a v obou př́ıpadech je počet vzniklých
rodin v rámci nejistot konzistentńı s pozorováńım. Jistý nesoulad kumulativńıch
rozděleńı velikost́ı pro pr̊uměry D ' 1 až 5 km je dobrou motivaćı pro výpočet
nových hydrodynamických simulaćı s relativně malými terči.
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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
SFDs. 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 5 km a is a good motivation to conduct
new SPH simulations with relatively small targets.
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3.3 Změny škálovaćıho zákona . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22
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5.1 Úpravy kolizńıho modelu . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42
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Poster: A Collisional Model of the
”
Pristine Zone“ 57

1



Úvod a motivace

Problematika kolizńıho vývoje hlavńıho pásu asteroid̊u se obecně vztahuje k rané-
mu obdob́ı slunečńı soustavy, kdy se vytvářel planetárńı systém a vzájemné srážky
asteroid̊u byly mnohem intenzivněǰśı než dnes.

Hlavńı pás tvoř́ı asteroidy s velkými poloosami mezi 2,1AU a 3,5AU a s excen-
tricitami menš́ımi než asi 0,3, což znamená, že nekř́ıž́ı dráhy planet. Pozorujeme
v něm několik deśıtek asteroidálńıch rodin (Zappalà et al., 1995; Nesvorný et al.,
2005; Nesvorný, 2010; Brož et al., 2013), které vznikly roztř́ı̌stěńım mateřských as-
teroid̊u při vzájemných katastrofických srážkách. Zkoumáńım těchto rodin a roz-
děleńı četnosti velikost́ı asteroid̊u lze usuzovat na počet i charakter koliźı. Kolizńı
vývoj hlavńıho pásu asteroid̊u je studován již od šedesátých let dvacátého sto-
let́ı. Jednotlivé modely se postupně zdokonalovaly d́ıky rozvoji techniky i d́ıky
rostoućımu počtu źıskaných dat. V našich simulaćıch můžeme čerpat z nových
observačńıch dat poř́ızených družićı WISE (Wide-field Infrared Survey Explorer,
Masiero et al., 2011). Tato data byla shromažd’ována v roce 2010.

Družice WISE pracovala ve čtyřech pásmech infračerveného oboru (konkrétně
v pásmech s maximy na vlnových délkách 3,4µm, 4,6µm, 12µm a 22µm). Máme
tak k dispozici pr̊uměry D a geometrická albeda pV pro 129 750 asteroid̊u.
Popis družice a podrobný přehled potřebných kalibraćı či barevných korekćı
jsou obsaženy v pracech Mainzer et al. (2006), Liu et al. (2008), Wright et al.
(2010) a Mainzer et al. (2011). Podle posledńı zmı́něné práce jsou nejistoty určeńı
pr̊uměr̊u planetek σD ≤ 10%, z čehož pro nejistoty geometrických albed plyne
σpV ≤ 20%. Na obrázku 1 jsou barevně vyznačeny hodnoty geometrických albed
asteroid̊u hlavńıho pásu určené družićı WISE.
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Obrázek 1: Hlavńı pás asteroid̊u v rovině určené vlastńı velkou poloosou ap a sklonem dráhy
sin Ip s barevně vyznačenými hodnotami geometrických albed pV podle družice WISE. Př́ıslušná
barevná škála je zobrazena na obrázku vpravo. Č́ıslice na obrázku odpov́ıdaj́ı polohám aste-
roidálńıch rodin, resp. asteroid̊um s nejmenš́ım č́ıslem.
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V této práce se zabýváme kolizńım vývojem hlavńıho pásu po dobu čtyř mi-
liard let, kdy byly podmı́nky v hlavńım pásu, tj. rozděleńı drah a př́ıslušné kolizńı
pravděpodobnosti, nejsṕı̌se podobné dnes pozorovaným hodnotám.

V prvńı kapitole vysvětĺıme některé základńı pojmy spojené s modelováńım
srážek, jako je pevnost asteroidu či škálovaćı zákon. Zmı́ńıme základńı prin-
cipy hydrodynamických simulaćı SPH (anglicky smooth-particle hydrodynamics,
Benz & Asphaug, 1995), sestroj́ıme stacionárńı kolizńı model, kde předpokládáme
neměnnost počtu těles v populaćıch, a dále přibĺıž́ıme předchoźı modely kolizńıho
vývoje hlavńıho pásu a jejich daľśı aplikace.

Druhá kapitola se věnuje hlavńımu pásu asteroid̊u a jeho pozorovanému roz-
děleńı velikost́ı (obrázek 2). Prozat́ım žádný kolizńı model nedokázal zcela us-
pokojivě vysvětlit tvar rozděleńı velikost́ı planetek z hlavńıho pásu a nalézt jaké
procesy ho formuj́ı. Celý hlavńı pás rozděĺıme do šesti část́ı v prostoru orbitálńıch
element̊u. To je nový př́ıstup k problematice oproti předchoźım pracem Bottke
et al. (2005a) a Morbidelli et al. (2009), v kterých se pracuje s hlavńım pásem
jako jedńım celkem.
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Obrázek 2: Pozorované kumulativńı rozděleńı velikost́ı N(>D) asteroid̊u hlavńıho pásu.
Na horizontálńı ose je vynesen pr̊uměr D těles a na vertikálńı ose je vynesen počet N těles
s pr̊uměrem větš́ım než D.

Většina simulaćı je poč́ıtána programem Boulder (Morbidelli et al., 2009),
který jsme upravili pro šest populaćı asteroid̊u hlavńıho pásu. Vstupńı parametry
a výstupy jsou přibĺıženy v třet́ı kapitole, kde také předvedeme několik ukázek
vývoje rozděleńı velikost́ı celého pásu pro r̊uzné počátečńı podmı́nky a r̊uzné
škálovaćı zákony.

Ve čtvrté kapitole použ́ıváme již nový kolizńı model se šesti populacemi,
v rámci kterého jsme implementovali porovnáńı simulovaných dat s pozorováńım
(výpočet χ2). Ten se snaž́ıme minimalizovat metodou simplexu a zjistit tak nej-
lepš́ı počátečńı podmı́nky vývoje hlavńıho pásu. Parametrický prostor zkoumáme
nejprve na větš́ıch škálách, poté detailněji.

Velký vliv na charakter koliźı maj́ı materiálové vlastnosti asteroid̊u (Michel
et al., 2011; Benavidez et al., 2012). Náplńı páté kapitoly jsou proto simulace s ne-
soudržnými tělesy (

”
hromadami suti“, anglicky rubble-pile), které maj́ı obecně

menš́ı pevnost a pohromadě je drž́ı převážně gravitačńı śıla.
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V šesté kapitole zkoumáme vliv velkého pozdńıho bombardováńı na počet
asteroidálńıch rodin, přičemž v modelu je započten dynamický rozpad těles v hlav-
ńım pásu a vývoj kometárńıho disku.

V závěru jsou shrnuty výsledky našeho modelu a motivace pro daľśı práci.
Část výsledk̊u modelováńı kolizńıho vývoje hlavńıho pásu se šesti populacemi
byla již prezentována v práci Brož, Cibulková, Řehák (2012) (viz př́ıloha).
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1. Základńı pojmy a přehled
kolizńıch model̊u

Tato kapitola je stručným teoretickým úvodem do problematiky modelováńı koliz-
ńıho vývoje hlavńıho pásu asteroid̊u. Diskutujeme v ńı škálovaćı zákon, hydrody-
namické simulace SPH a stacionárńı kolizńı model. Dále ukážeme, jak se postupně
vyv́ıjel př́ıstup k modelováńı a jakých výsledk̊u bylo dosaženo, přičemž přehled
čerpáme z Bottke et al. (2005a) a z jednotlivých citovaných praćı.

1.1 Škálovaćı zákon

Jedńım ze vstupńıch parametr̊u pro kolizńı modely je pevnost asteroidu Q?
D jako

funkce jeho velikosti D, neboli škálovaćı zákon. Pevnost planetky je vlastně speci-
fická energie impaktu, udávaná na jednotku hmotnosti terče, potřebná k tomu,
aby bylo rozptýleno do prostoru přesně 50% hmotnosti terče. Závislost bývá
vyjádřena mocninným vztahem

Q?
D =

1

qfact

(
Q0r

a +Bρ rb
)
, (1.1)

kde r označuje poloměr asteroidu v cm, ρ hustotu, qfact, Q0 a B jsou normalizačńı
parametry, a a b charakterizuj́ı sklon př́ıslušné mocninné závislosti. Dnes často
použ́ıvaný škálovaćı zákon odvodili Benz & Asphaug (1999) na základě hydro-
dynamických simulaćı SPH, a to pro r̊uzné materiály – bazalty a led. Př́ıslušné
parametry vztahu (1.1) jsou uvedeny v tabulce 1.1.

ρ Q0 a B b qfact
(g/cm3) (erg/g) (erg/g)

basalt 3,0 7·107 −0,45 2,1 1,19 1,0
led 1,0 1,6·107 −0,39 1,2 1,26 8,0

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

Odpov́ıdaj́ıćı škálovaćı zákony jsou zobrazeny na obrázku 1.1. Vid́ıme, že nej-
snadněji jsou rozb́ıjena tělesa s pr̊uměry kolem 200m. Pro menš́ı tělesa jsou rozho-
duj́ıćı elektromagnetické śıly, proto je obt́ıžněǰśı je rozb́ıt. Ve větš́ıch tělesech se
častěji vyskytuj́ı malé

”
prasklinky“, které pevnost těchto těles snižuj́ı. Naopak pro

tělesa s pr̊uměrem větš́ım než 200m roste jejich pevnost s rostoućım pr̊uměrem
(gravitačńı pevnost). Tento tvar škálovaćıho zákona je podle některých model̊u
(např. Durda et al., 1998) př́ıčinou

”
vln“ na kumulativńım rozděleńı velikost́ı

hlavńıho pásu okolo D ≈ 100 km a D ≈ 4 km (viz obrázek 2).
Parametrický popis škálovaćıho zákona se v literatuře r̊uzńı. Několik starš́ıch

škálovaćıch zákon̊u je zobrazeno na obrázku 1.2 (převzato z Asphaug, Ryan &
Zuber, 2002). Vid́ıme, že se od sebe jednotlivé závislosti výrazně lǐśı. Pokud by-
chom při modelováńı započetli v́ıce škálovaćıch zákon̊u vnesli bychom do řešeńı
daného problému nejistotu.
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Obrázek 1.1: Škálovaćı zákon pro bazalt (černá křivka) a led (zelená křivka) podle Benz &
Asphaug (1999). Parametry jsou uvedeny v tabulce 1.1. Na horizontálńı ose je vynesen pr̊uměr
D tělesa a na vertikálńı ose je vynesena pevnost Q?

D tělesa.

Obrázek 1.2: Přehled škálovaćı zákon̊u v literatuře (převzato z Asphaug, Ryan & Zuber,
2002). Na horizontálńı ose je vynesen poloměr tělesa a na vertikálńı ose je vynesena pevnost
Q?

D tělesa. Tlustá křivka označuje škálovaćı zákon Benz & Asphaug (1999) pro basalt.
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Změnami parametr̊u z tabulky 1.1 lze zpevnit či oslabit planetky, a t́ım pocho-
pitelně ovlivnit kolizńı vývoj pásu asteroid̊u. Tomuto problému se věnuje kapito-
la 3.3. Jinak předpokládáme, že plat́ı Benz & Asphaug (1999) a tento testujeme.

Podle materiálových vlastnost́ı lze asteroidy dělit na monolitická a nesoudržná1

(anglicky rubble-pile) tělesa. Tyto dva typy těles se při srážkách chovaj́ı odlǐsně,
jak ukázala Benavidez et al. (2012), proto jsme v rámci této práce modelovali
kolizńı vývoj hlavńıho pásu zvlášt’ pro oba typy asteroid̊u.

1.2 Hydrodynamické simulace SPH

Procesy jako akrece planetesimál a vznik asteroidálńıch rodin mohou být stu-
dovány pomoćı numerických model̊u založených na hydrodynamických simulaćıch
označovaných SPH (smooth-particle hydrodynamics). Benz & Asphaug (1995)
vyvinuli numerickou metodu za účelem studia interakce malých těles, jejichž
pevnost je převážně určena elektromagnetickými silami.

Základńı rovnice jejich modelu pro dokonale pružný materiál jsou rovnice
kontinuity, zákon zachováńı hybnosti, zákon zachováńı energie, rovnice pro časový
vývoj tenzoru napět́ı a stavová rovnice. Konkrétně:
rovnice kontinuity

dρ

dt
+ ρ

∂

∂xα
vα = 0 , (1.2)

kde ρ označuje hustotu, t čas, xα prostorové souřadnice a vα složky rychlosti.
rovnice popisuj́ıćı zachováváńı hybnosti

dvα

dt
=

1

ρ

∂

∂xβ
σαβ , (1.3)

kde σαβ označuje tenzor napět́ı;
zákon zachováńı energie

du

dt
= −P

ρ

∂

∂xα
vα +

1

ρ
Sαβ ε̇αβ , (1.4)

kde P označuje tlak, Sαβ smykovou část tenzoru napět́ı a εαβ tenzor malých
deformaćı.

Dále je potřeba znát časový vývoj tenzoru Sαβ

dS αβ

dt
= 2µ

(
ε̇αβ − 1

3
δ αβ ε̇ γγ

)
+ S αγR βγ + S βγRαγ , (1.5)

kde µ označuje modul smyku, δ αβ Kronekerovo delta a Rαβ ≡ 1
2

(
∂

∂xβ v
α − ∂

∂xαv
β
)
.

K této soustavě rovnic je třeba přidat stavovou rovnici P = P (ρ, u), aby byla
uzavřená a řešitelná.

Protože žádný skutečný materiál neńı dokonale pružný, při překročeńı kri-
tického napět́ı dojde k trvalé deformaci. Benz & Asphaug (1995) toto chováńı
materiálu zahrnuli v rovnićıch použit́ım kritéria von Misese. Pro smykovou část
tenzoru napět́ı je použito omezeńı

S αβ = f S αβ , (1.6)

1Tato tělesa samozřejmě nejsou zcela nesoudržná. Jsou tvořena soudržnými balvany, s jistým
rozděleńım velikost́ı, a uplatňuje se tu gravitace.
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kde f = min
[
Y 2
0

3J2
, 1
]
. J2 označuje druhý invariant S αβ, tj. J2 = (1/2)S αβS αβ

a Y0 je vlastnost materiálu, Y0 = Y0(T, ρ, ...).
Tato soustava rovnice se pak řeš́ı numericky a následuje výpočet gravitačńıch

interakćı mezi vzniknuvš́ımi fragmenty. Jejich rychlosti nepřekračuj́ı hodnotu
únikové rychlosti a může proto doj́ıt k reakumulaci na mateřské těleso (viz obrázek
1.3, převzato z Michel et al., 2001).

Podrobněǰśı diskuzi lze nalézt v Benz & Asphaug (1995).

Obrázek 1.3: Simulace katastrofického rozpadu tělesa a následné gravitačńı reakumulace
(poč́ıtaná N -částicově). Převzato z Michel et al. (2001).

1.3 Stacionárńı kolizńı model

Ve zjednodušeném stacionárńım modelu vývoje hlavńıho pásu předpokládáme
neměnnost počtu těles v populaćıch. Nejprve zvoĺıme velikosti Dtarget asteroid̊u,
které budou představovat terče (mateřská tělesa). Poté spoč́ıtáme pr̊uměr ddisrupt,
který by musel mı́t projektil, aby takovýto ćıl rozbil. Podle Bottke et al. (2005a)
je

ddisrupt =

(
2Q?

D

v2imp

)1/3

Dtarget , (1.7)

kde Q?
D označuje pevnost terče a vimp označuje dopadovou rychlost. Nyńı už jsme

schopni určit počet srážek za časový interval ∆t jako

nevents =
D2

target

4
ntargetpi nproject ∆t , (1.8)

kde počet terč̊u ntarget urč́ıme z pozorovaného rozděleńı velikost́ı asteroid̊u hlavńı-
ho pásu pro odpov́ıdaj́ıćı Dtarget a podobně počet projektil̊u nproject pro odpov́ıda-
j́ıćı ddisrupt. pi je vlastńı pravděpodobnost kolize, která záviśı pouze na orbitálńıch
elementech př́ıslušných dvou objekt̊u. Udává se v jednotkách km−2 yr−1. Vlastńı
pravděpodobnost kolize mezi dvěma populacemi může být definovaná vztahem
(Dahlgren, 1998)

pi =
N

npTR2
, (1.9)

kde N označuje počet přibĺıžeńı na vzdálenost menš́ı než R za čas T a np označuje
počet možných interaguj́ıćıch pár̊u z př́ıslušných populaćı.

Tento postup jsme aplikovali na tělesa s Dtarget = 100 km. Jejich pevnost je
podle škálovaćıho zákona Benz & Asphaug (1999) Q?

D ' 5 · 108 erg/g. Pr̊uměrná
impaktńı rychlost v hlavńım pásu asteroid̊u je podle Dahlgren (1998) vimp =
5,28 km/s. Podle vztahu (1.7) je pak ddisrupt ' 15 km. Z pozorovaného rozděleńı
velikost́ı jsme určili ntarget = 207 a nproject = 4416. Pr̊uměrná pravděpodobnost
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kolize v hlavńım pásu je podle Dahlgren (1998) pi = 3,1 · 10−18 km−2 yr−1.
Za časový interval ∆t = 4Gyr pak podle vztahu (1.8) dojde k 28 srážkám,
což je vlastně spodńı limit pro počet asteroidálńıch rodin s mateřským tělesem
o pr̊uměru D ≥ 100 km. Populace hlavńıho pásu byla však v minulosti větš́ı,
nebot’ docháźı k postupnému úbytku těles srážkami i jinými dynamickými pro-
cesy (Bottke et al., 2005a), lze proto očekávat, že počet rodin je ve skutečnosti
větš́ı.

Pokud bychom všechny možné pr̊uměry Dtarget rozdělili do bin̊u a výše po-
psaný postup na ně aplikovali, odpov́ıdal by takto sestrojený stacionárńı model
jednomu časovému kroku v kolizńım kódu Boulder.

1.4 Předchoźı modely kolizńıho

vývoje hlavńıho pásu

Jednu z prvńıch praćı zabývaj́ıćıch se modelováńım kolizńıho vývoje hlavńıho
pásu vytvořil Anders (1965). Počátečńı rozděleńı velikost́ı asteroid̊u zde bylo
rekonstruováno podle mateřských těles asteroidálńıch rodin — nejedná se zat́ım
o vývojový kolizńı model. Podle výsledk̊u této práce bylo iniciálńı rozděleńı ve-
likost́ı gaussovské. To později vyvrátil Davis et al. (1979, 1985).

Prvńı vývojový model vytvořil Dohnanyi (1969), nepouž́ıvá však ještě realis-
tický škálovaćı zákon (viz kapitola 1.1), ale předpokládá, že k rozpadu terče
docháźı vždy při stejném poměru hmotnost́ı projektilu a terče a že vlastńı grav-
itaci terče lze zanedbat. Výsledkem modelováńı je, že se populace těles v kolizńı
rovnováze vyvine tak, že jej́ı diferenciálńı rozděleńı velikost́ı bude mı́t sklon
odpov́ıdaj́ıćı mocninné funkci s exponentem −3,5. Na diferenciálńı rozděleńı ve-
likost́ı dN(D) lze nahĺıžet jako na derivaci kumulativńıho rozděleńı N(>D), což
je počet těles s pr̊uměrem větš́ım než D jako funkce D (viz obrázek 2).

Škálovaćı zákon zohledňuj́ıćı dva odlǐsné režimy pevnosti malých, resp. velkých
asteroid̊u, byl poprvé použit v pracech Davis et al. (1979) a Davis et al. (1985).
Zde se také objevuj́ı d̊uležité podmı́nky, které by měl splňovat kolizńı model:
1) rozděleńı velikost́ı těles hlavńıho pásu na konci simulace muśı odpov́ıdat po-
zorovanému rozděleńı; 2) počet rodin vzniklých v pr̊uběhu simulace muśı odpov́ı-
dat pozorovanému počtu rodin; 3) muśı doj́ıt k úbytku hmoty z hlavńıho pásu
v d̊usledku dynamických proces̊u v rané fázi slunečńı soustavy; a konečně 4) muśı
vysvětlovat zachovanou bazaltickou k̊uru asteroidu Vesta.

Daľśı praćı, kterou je třeba zmı́nit, je Bottke et al. (2005a). Tento model
započ́ıtává i dynamické procesy krátce po vzniku planetárńıch embrýı, kdy by-
la většina planetesimál2 vyvržena z hlavńıho pásu. Hlavńı výsledky této práce
jsou následuj́ıćı: 1) iniciálńı hlavńı pás obsahoval téměř stejný počet asteroid̊u
s pr̊uměry větš́ımi než 120 km, jako pozorujeme dnes, a mnohem menš́ı počet
menš́ıch těles; 2) vlnitý tvar rozděleńı velikost́ı je převážně dán již kolizńım
vývojem p̊uvodńıho asteroidálńıho disku; 3) populace hlavńıho pásu před přibližně
4,6Gyr byla 120 až 250 krát větš́ı než je dnes.

2planetesimála je těleso řádově kilometr velké, které vzniklo postupnou akrećı prachu; r̊ustem
planetesimál pak vznikaj́ı planetárńı embrya, která jsou řádově tiśıckrát hmotněǰśı
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Významné jsou pro nás i výsledky některých praćı, které se nezabývaj́ı př́ımo
modelováńım kolizńıho vývoje celého hlavńıho pásu, ale věnuj́ı se úzce souvisej́ıćım
problémům.

V práci Durda et al. (2007) jsou zkoumány rozpady monolitických asteroid̊u
s pr̊uměrem 100 km pro r̊uzné počátečńı podmı́nky (velikost projektilu, impaktńı
rychlost a impaktńı úhel). Využito je při tom simulaćı SPH (viz kapitola 1.2).
Výsledkem práce je, že ∼ 20 pozorovaných rodin vzniklo při katastrofickém roz-
padu tělesa s pr̊uměrem větš́ım než 100 km, ostatńı pozorované rodiny vznikly
při kráterováńı.

Výsledná rozděleńı fragment̊u těchto koliźı podle velikost́ı jsou použita např.
v práci Morbidelli et al. (2009), jako jeden ze vztah̊u implementovaných v kolizńım
kódu Boulder (viz kapitola 3). Morbidelli et al. (2009) tak zjistili, že planetesimály
nebo planetárńı embrya vznikaly převážně v rozsahu velikost́ı 100 km až několik
stovek km, pravděpodobně až 1000 km, a že jejich rozděleńı velikost́ı (v tomto
intervalu pr̊uměr̊u) mělo stejný sklon, který dnes pozorujeme na rozděleńı velikost́ı
takto velkých asteroid̊u.

Obdobné simulace jako v práci Durda et al. (2007) byly provedeny i pro ne-
soudržná tělesa, a to v práci Benavidez et al. (2012). Bylo tak nalezeno několik
rodin (Meliboea, Erigone, Misa, Agnia, Gefion a Rafita), které pravděpodobně
vznikly rozpady nesoudržných těles. Velikosti těchto mateřských těles vycházej́ı
menš́ı než určil Durda et al. (2007) s předpokladem, že se jedná o monolity. Daľśım
výsledkem této práce je, že rozděleńı velikost́ı fragment̊u při málo energetických
srážkách se pro monolitická a nesoudržná tělesa lǐśı, ale při vysoce energetických
srážkách jsou si podobná.

Významným obdob́ım v historii slunečńı soustavy bylo velké pozdńı bom-
bardováńı (před 4,1 až 3,8 miliardami let), během kterého bylo vytvořeno velké
množstv́ı kráter̊u na Měśıci (Hartmann et al., 2000). Dynamická nestabilita plane-
tárńıho systému zp̊usobila př́ısun projektil̊u z transneptunické oblasti do hlavńıho
pásu.3 Předpokládané následky takového bombardováńı jsou: 1) mělo být vy-
tvořeno přibližně 100 asteroidálńıch rodin s mateřským tělesem o pr̊uměruDPB ≥
100 km a 2) mělo by být vytvořeno desetkrát méně rodin s DPB ≥ 200 km.
Oba závěry jsou však v rozporu s pozorováńım. Brož et al. (2013) našel pět
proces̊u, které mohou vysvětlit, proč neńı pozorováno mnoho rodin vzniklých
v pr̊uběhu velkého pozdńıho bombardováńı: 1) rozpad komet před jistou kritickou
vzdálenost́ı od perihélia; 2) rozbit́ı rodin v d̊usledku daľśıch sekundárńıch koliźı;
3) rozděleńı velikost́ı komet bylo ploché se

”
zlomem“ kolem D ∼ 100 až 150 km;

4) fyzická životnost komet mohla být závislá na jejich velikosti, komety s D = 10
až 20 km se mohly rozpadnout snadněji než komety s D = 40 až 70 km; 5) pro
kolize kamenných asteroid̊u s kometami tvořenými ledem nejsou k dispozici SPH
simulace, přitom charakter těchto koliźı může být odlǐsný.

Kolizńı modely se nepouž́ıvaj́ı pouze pro popis hlavńıho pásu, ale i pro jiné
oblasti. Z nověǰśıch praćı jmenujme např. Campo Bagatin & Benavidez (2012),
kde byl zkoumán kolizńı vývoj transneptunické oblasti (velká poloosa Neptunu
aN =̇ 30AU). V jejich modelu jsou zahrnuty nejen kolize, ale i migrace těles v disku
a daľśı dynamické procesy. Výsledky modelováńı jsou ve shodě s pozorováńım
a vysvětluj́ı ploché rozděleńı velikost́ı v intervalu pr̊uměr̊u 30 až 100 km. Podle

3V této diplomové práci se soustřed́ıme na obdob́ı po velkém pozdńım bombardováńı
a snaž́ıme se vysvětlit počet rodin bez jeho přispěńı.
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tohoto modelu je také vysoká pravděpodobnost, že se ve vněǰśım Kuiperově pásu
nacháźı alespoň jedno velké těleso (D > 1700 km), které dosud nebylo pozorováno.
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2. Hlavńı pás asteroid̊u

V této kapitole sestroj́ıme rozděleńı velikost́ı asteroid̊u hlavńıho pásu z dos-
tupných observačńıch dat. Pro účely detailněǰśı analýzy pak celý pás rozděĺıme
do šesti část́ı podle parametr̊u jejich oběžných drah a zkonstruujeme př́ıslušná
rozděleńı velikost́ı. Dále vypoč́ıtáme kolizńı pravděpodobnosti mezi jednotlivými
částmi hlavńıho pásu a vzájemné impaktńı rychlosti.

2.1 Observačńı data, konstrukce rozděleńı

velikost́ı

K sestrojeńı rozděleńı velikost́ı jsme využili observačńı data z družice WISE
(Masiero et al., 2011)1 a katalog̊u AstOrb (The Asteroid Orbital Elements Data-
base, Bowell, 2008)2 a AstDyS (Asteroids Dynamic Site, Knežević & Milani,
2003)3. Pokud byl pro daný asteroid zjǐstěn pr̊uměr družićı WISE, použili jsme
tuto hodnotu. V opačněm př́ıpadě jsme využili katalogu AstOrb a pokud nebyl
udán pr̊uměr asteroidu ani tam, spoč́ıtali jsme ho dle vztahu (Bowell et al., 1989)

D = 10[0,5(6,259−log pV )−0,4H] , (2.1)

kde H označuje absolutńı hvězdnou velikost z katalogu AstOrb a pV geomet-
rické albedo. Pro asteroidy s vlastńı velkou poloosou ap ≤ 2,7AU jsme položili
pV = 0,15 a pro asteroidy s ap > 2,7AU pak pV = 0,04, což přibližně odpov́ıdá
převažuj́ıćı hodnotě albed v dané oblasti hlavńıho pásu.

Jiný možný postup při určeńı geometrického albeda je sestrojit histogram hod-
not dle družice WISE (obrázek 2.1) a spoč́ıtat pr̊uměr, př́ıpadně medián. Obrázek
2.1 však napov́ıdá, že medián nebude vhodný, nebot’ je dán hlavně maximem zo-
brazené distribuce albed a ztráćı se v něm informace o počtu těles s vyšš́ı hodnotou
albeda. Pr̊uměrná hodnota albeda je pV = 0,13 a medián pV = 0,05. Výsledná
kumulativńı rozděleńı velikost́ı, pro výše zmı́něné tři př́ıstupy k určeńı geomet-
rického albeda, jsou vynesena na obrázku 2.2.

Test správnosti konstrukce rozděleńı velikost́ı. Abychom zjistili, jak velké
chyby jsme se dopustili zjednodušuj́ıćımi předpoklady výše uvedených hodnot
albed, provedli jsme následuj́ıćı simulaci. Předpokládáme nějaké známé hodno-
ty D a k nim přǐrazujeme metodou Monte Carlo albeda dle distribuce hodnot
z družice WISE. Inverźı vztahu (2.1) spoč́ıtáme hodnoty absolutńıch hvězdných
velikost́ı. Nyńı se snaž́ıme rekonstruovat kumulativńı rozděleńı velikost́ı. Nové

”
neznámé“ hodnoty pr̊uměr̊u spoč́ıtáme opět ze vztahu (2.1). Na obrázku 2.3 je
vyneseno p̊uvodńı známé rozděleńı velikost́ı a čtyři nová syntetická rozděleńı ve-
likost́ı. Při rekostrukci prvńıho jsme přepokládali fixńı hodnotu geometrického
albeda pV = 0,15; v druhém př́ıpadě jsme použili hodnotu pr̊uměru albed pV =

1http://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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Obrázek 2.1: Diferenciálńı histogram geometrických albed pV dle družice WISE (Masiero
et al., 2011).
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Obrázek 2.2: Zkonstruovaná kumulativńı rozděleńı velikost́ı N(>D) asteroid̊u hlavńıho pásu.
Zelená křivka zobrazuje rozděleńı s albedem pV = 0,13, což je pr̊uměr albed dle WISE a červená
křivka je pro albedo pV = 0,05, což je medián. Černá křivka pak zobrazuje rozděleńı s albedem
pV = 0,15 pro asteroidy s velkou poloosou ap ≤ 2,7AU a pV = 0,04 pro asteroidy s ap > 2,7AU.

0,13; v třet́ım jsme použili hodnotu mediánu pV = 0,05 a za čtvrté jsme pro as-
teroidy s H < 15 ponechali známé hodnoty albed (WISE), ostatńım asteroid̊um
jsme pak přǐradili albeda náhodně dle stejné distribuce hodnot jako výše.

Jak je vidět na obrázku 2.3, výsledek posledńı zmı́něné metody (žlutě) vel-
mi dobře odpov́ıdá známému rozděleńı velikost́ı (černě), proto budeme při kon-
struováńı rozděleńı velikost́ı použ́ıvat tuto metodu. Dále je vidět, že jak jsme
předpokládali, dopadlo nejh̊uře rozděleńı s mediánem geometrických albed.

Definice šesti část́ı hlavńıho pásu. Celý hlavńı pás jsme rozdělili do šesti
část́ı podle jejich orbitálńıch element̊u (velké poloosy a sklonu dráhy). Pět část́ı
oddělených významnými rezonancemi středńıho pohybu s Jupiterem je dobře defi-
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teroidy s H < 15, přičemž ostatńım asteroid̊um jsou přǐrazena albeda dle ditribuce hodnot
z družice WISE.
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nováno, nebot’ skrz tyto rezonance ńızkých řád̊u tělesa nedifunduj́ı Jarkovského
jevem (Bottke et al., 2006) — pokud se nějaké těleso k rezonanci přibĺıž́ı, zvýš́ı
se rychle excentricita jeho dráhy a stane se bĺızkozemńım tělesem. Šestou část
pak tvoř́ı asteroidy, jejichž dráha má velký sklon (sin I > 0,34). Volili jsme ji tak,
abychom nerozdělili žádnou pozorovanou rodinu. Hodnota sin I = 0,34 přibližně
odpov́ıdá poloze sekulárńı rezonance ν6, nad touto hranićı již převažuj́ı rodiny
nad pozad́ım.

Konkrétně jsou části definovány takto (viz obrázek 2.4):

1. vnitřńı pás – od 2,1 do 2,5 AU (rezonance 3:1);

2. středńı pás – od 2,5 do 2,823 AU (5:2);

3.
”
netknutý“4 pás – od 2,823 do 2,956 AU (7:3);

4. vněǰśı pás – od 2,956 do 3,28 AU (2:1);

5. oblast Cybele5 – od 3,3 do 3,51 AU;

6. asteroidy s vysokým sklonem dráhy – sin I > 0,34.

Hodnoty a a sin I pro konkrétńı asteroidy jsme přednostně brali z kata-
logu vlastńıch element̊u AstDyS, pokud tento katalog daný asteroid neobsahoval,
použili jsme oskulačńı hodnotu z katalogu AstOrb.

Pro takto roztř́ıděné planetky jsme źıskali jejich pr̊uměry opět ze vztahu (2.1),
přičemž hodnoty albed pro asteroidy s H < 15 jsou známé (WISE) a pro ostatńı
asteroidy jsme albeda přǐrazovali náhodně dle distribuce hodnot př́ıslušné po-
pulace (oprávněnost takového postupu jsme ukázali výše). Na obrázku 2.5 jsou
vyneseny kumulativńı rozděleńı velikost́ı pro jednotlivé části hlavńıho pásu. Je
vidět, že se výrazně lǐśı v celkovém počtu těles i v př́ıslušných sklonech rozděleńı
velikost́ı.

Největš́ım zdrojem nejistot při konstrukci kumulativńıch rozděleńı velikost́ı
jsou zp̊usoby výpočtu geometrického albeda pV . Jak jsme však viděli jsou tyto
nejistoty výrazně menš́ı než rozd́ıly mezi kumulativńımi rozděleńımi jednotlivých
část́ı hlavńıho pásu asteroid̊u. Daľśım problémem ovlivňuj́ıćım předevš́ım rozděle-
ńı asteroid̊u s malými pr̊uměry je observačńı neúplnost. Na kumulativńım rozdě-
leńı velikost́ı vid́ıme, že od jistého pr̊uměru směrem k menš́ım asteroid̊um se
již jejich počet nezvyšuje. Tyto asteroidy zat́ım nejsou pozorovány, nebot’ jsou
převážně slabš́ı než dosah stávaj́ıćıch přehĺıdek oblohy: LINEAR (Stuart, 2001),
Catalina6, Space Watch (Bottke et al., 2002), Pan-STARRS (Hodapp et al.,
2004) aj.

2.2 Výpočet kolizńıch pravděpodobnost́ı

a impaktńıch rychlost́ı

Abychom mohli zkoumat vývoj jednotlivých část́ı hlavńıho pásu asteroid̊u potře-
bujeme znát vlastńı pravděpodobnosti koliźı mezi nimi a také jejich vzájemnou

4anglicky
”
pristine zone“ – relativně prázdná oblast hlavńıho pásu, která může být do jisté

mı́ry podobná dř́ıvěǰśımu hlavńımu pásu (před vytvořeńım velkých rodin)
5pojmenovaná podle asteroidu (65) Cybele
6http://www.lpl.arizona.edu/css/
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Obrázek 2.5: Zkonstruovaná kumulativńı rozděleńı velikost́ı N(>D) pro jednotlivé části
hlavńıho pásu.

impaktńı rychlost. K tomu použ́ıváme upravený program, který napsal W. F.
Bottke (Bottke & Greenberg, 1993) na základě práce Greenberg (1982). Na je-
ho vstupu jsou parametry oběžných drah asteroid̊u dvou pás̊u. Program poč́ıtá
kolizńı pravděpodobnosti a rychlosti mezi každou dvojićı asteroid̊u z r̊uzných
pás̊u. Z těchto sad výsledk̊u pak spoč́ıtáme pr̊uměrné pi a pr̊uměrné vimp (pro
orbity jejichž pi > 0).

Abychom zkrátili výpočetńı čas, použili jsme z každé části hlavńıho pásu
jen prvńıch 1000 asteroid̊u, což je dostačuj́ıćı počet. Výsledky shrnuje tabulka
2.1. Vid́ıme, že jednotlivé impaktńı rychlosti, resp. pravděpodobnosti kolize, se
významně lǐśı (hodnoty od 2,22 do 10,09 km s−1, resp. od 0,35 do 11,98 ·10−18

km−2 yr−1). Pravděpodobnost kolize klesá se zvětšuj́ıćım se rozd́ılem hlavńıch
poloos dvou asteroid̊u. Nejnižš́ı hodnotu tedy dostáváme pro interakci vnitřńıho
pásu s oblast́ı Cybele. Nejvyšš́ı impaktńı rychlosti vycházej́ı pro interakci aste-
roid̊u s vysokým sklonem dráhy s libovolným pásem, což je dáno právě velkým
rozd́ılem sklon̊u drah př́ıslušných těles.

Nejistoty impaktńıch rychlost́ı jsou řádu 0,1 km/s a nejistoty pravděpodobnos-
t́ı koliźı jsou řádu 0,1 ·10−18 km−2 yr−1). Hodnoty, které odvodil Dahlgren (1998),
pi = 3,1 · 10−18 km−2 yr−1 a vimp = 5,28 km s−1, jsou v souladu s našimi výsledky.

Z těchto výsledk̊u je patrné, že kdybychom uvažovali pouze jednu hodnotu pi
a vimp pro celý hlavńı pás a poč́ıtali jeho kolizńı vývoj, vnášeli bychom do výpočtu
nezanedbatelnou chybu.
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interaguj́ıćı pásy vimp pi
(km s−1) (10−18 km−2 yr−1)

vnitřńı – vnitřńı 4,34 11,98
vnitřńı – středńı 4,97 5,35
vnitřńı – netknutý 3,81 2,70
vnitřńı – vněǰśı 4,66 1,38
vnitřńı – Cybele 6,77 0,35

vnitřńı – vysoké sklony 9,55 2,93
středńı – středńı 5,18 4,91
středńı – netknutý 3,96 4,67
středńı – vněǰśı 4,73 2,88
středńı – Cybele 5,33 1,04

středńı – vysoké sklony 8,84 2,68
netknutý – netknutý 2,22 8,97
netknutý – vněǰśı 3,59 4,80
netknutý – Cybele 4,57 1,37

netknutý – vysoké sklony 7,93 2,45
vněǰśı – vněǰśı 4,34 3,57
vněǰśı – Cybele 4,45 2,27

vněǰśı – 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: Impaktńı rychlosti vimp a kolizńı pravděpodobnosti pi mezi jednotlivými částmi
hlavńıho pásu asteroid̊u.
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3. Program Boulder

K simulováńı vývoje hlavńıho pásu asteroid̊u použ́ıváme program Boulder (Mor-
bidelli et al., 2009). Tento statistický kolizńı kód byl p̊uvodně vyvinut pro mode-
lováńı vzniku planetárńıch embrýı. V této kapitole budeme zat́ım uvažovat hlavńı
pás jako jeden celek a za pozorované kumulativńı rozděleńı asteroid̊u budeme brát
rozděleńı sestrojené v kapitole 2.1. Ukážeme několik př́ıklad̊u r̊uzných počátečńıch
rozděleńı velikost́ı a r̊uzných škálovaćıch zákon̊u a poṕı̌seme hlavńı tendence jejich
vývoje. Počátečńım rozděleńım je pro nás rozděleńı na konci formováńı plane-
tárńıho systému a po velkém pozdńım bombardováńı, kdy můžeme předpokládat

”
poklidný“ vývoj hlavńıho pásu, tzn. bez výrazných změn kolizńıch pravděpodob-
nost́ı nebo dynamických vlastnost́ı.

3.1 Základńı operace, vstupńı a výstupńı

soubory

Program Boulder pracuje s částicemi rozdělenými do skupin, které se mohou
lǐsit hodnotami pi, vimp, materiálovými vlastnostmi, aj. V každé takové skupině
je populace částic reprezentována hmotnostńı distribućı. Př́ıslušný hmotnostńı
rozsah je rozdělen na logaritmické biny. Š́ı̌rka binu i jeho střed se dynamicky
vyv́ıjej́ı a adaptuj́ı se vývoji populace.

V každém časovém kroku jsou vykonány následuj́ıćı operace:

1. nejprve jsou vypoč́ıtány vzájemné kolizńı pravděpodobnosti a relativńı im-
paktńı rychlosti;

2. dále je vypočten celkový počet koliźı v uvažovaném časovém intervalu;
3. pro každou kolizi je určena hmotnost největš́ıho poz̊ustatku a největš́ıho

fragmentu a také sklon rozděleńı velikost́ı fragment̊u;
4. největš́ı poz̊ustatek a fragmenty kolize jsou rozděleny do hmotnostńıch bin̊u;
5. lze také předepsat úbytek těles dynamickými procesy;
6. nakonec jsou předefinovány hmotnostńı biny – pokud jsou dva biny př́ılǐs

bĺızko, resp. daleko, dojde k jejich spojeńı, resp. vytvořeńı nového binu,
a dále jsou přepoč́ıtány středy jednotlivých bin̊u.

K rozděleńı velikost́ı fragment̊u po koliźıch využ́ıvá Boulder hydrodynamic-
ké simulace SPH (Benz & Asphaug, 1995) z práce Durda et al. (2007), d́ıky
kterým máme popsána rozděleńı fragment̊u pro monolitická mateřská tělesa (pa-
rent body) s pr̊uměrem DPB = 100 km. Pro menš́ı, resp. větš́ı, mateřská tělesa je
použito škálováńı. Vztahy pro sklon q rozděleńı velikost́ı fragment̊u po rozpadu
a pro hmotnost největš́ıho fragmentu (largest fragment) MLF jsou dle Morbidelli
et al. (2009)

q = −10 + 7

(
Q

Q?
D

)0,4

exp

(
− Q

7Q?
D

)
, (3.1)

MLF = 8 · 10−3

[
Q

Q?
D

exp

(
−
(

Q

4Q?
D

)2
)]

Mtot , (3.2)
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kde Mtot označuje součet hmotnost́ı projektilu a terče, Q?
D pevnost asteroidu a Q

kinetickou energii projektilu na jednotku hmotnosti terče.

Ověřeńı vztah̊u pro q a MLF. Podařilo se nám źıskat výsledná data (velikosti
všech fragment̊u jednotlivých koliźı, Benavidez et al. (2012), osobńı sděleńı) z výše
zmı́něných simulaćı Durda et al. (2007) a mohli jsme tak vztahy 3.1 a 3.2 nezávisle
odvodit, ověřit, zda dostaneme shodné výsledky a také nahlédnout př́ıslušné ne-
jistoty.

Nejprve je třeba spoč́ıtat kinetickou energii projektilu Q na celkovou hmotnost
Mtot projektilu a terče

Q =
1
2
Mprojectilev

2
imp

Mtot

, (3.3)

kde vimp označuje vzájemnou impaktńı rychlost. Následně jsme vynesli závislost
hmotnosti největš́ıho zbytku terče (largest remnant) ku hmotnosti terčeMLR/Mtarget

na Q (obrázek 3.1) a odečetli tak pevnost 100km asteroid̊u Q?
D, kterou jsme defi-

novali v kapitole 2.1 (pro MLR/Mtarget = 0,5 je Q?
D = 160 · 107 erg/g, nejistota

je −20 a +40 · 107 erg/g). Kumulativńı rozděleńı velikost́ı všech fragment̊u po
jedné kolizi jsme logaritmovali a proložili př́ımkou, a zjistili tak mocninný sklon
q tohoto rozděleńı.

Dále je třeba určit hmotnost největš́ıho fragmentu MLF. Pokud neńı srážka
asteroid̊u dostatečně energetická, jedná se pouze o kráterováńı, je do prostoru
rozptýlena jen malá část hmotnosti terče. Největš́ımu tělesu pak ř́ıkáme největš́ı
poz̊ustatek (anglicky largest remnant). Druhé největš́ı těleso, které mı́vá již pod-
statně menš́ı hmotnost, je pak největš́ı fragment (anglicky largest fragment). Při
katastrofických rozpadech jsou hmotnosti prvńıch dvou těles srovnatelné a nej-
větš́ım fragmentem v tomto př́ıpadě nazýváme největš́ı těleso.
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Obrázek 3.1: Závislost hmotnosti největš́ıho zbytku terče ku hmotnosti terče MLR/Mtarget

na měrné kinetické energii projektilu Q. Čárami jsou vyznačené: hodnota MLR/Mtarget = 0,5,
podle které jsme určovali pevnost Q?

D; a nejistoty v určeńı pevnosti Q?
D = 1,4 až 2 · 109 erg/g.

Porovnáńı výsledk̊u je na obrázćıch 3.2 a 3.3. Horizontálńı chybové úsečky
jsou dány odeč́ıtáńım pevnosti asteroid̊u z grafu, jak bylo popsáno výše, a chyby
sklonu jsou dány prokládáńım bod̊u př́ımkou. Při některých koliźıch může být
obt́ıžné rozhodnout mezi největš́ım poz̊ustatkem a největš́ım fragmentem. Chy-
bové úsečky v obrázku 3.3 odpov́ıdaj́ı bod̊um, které bychom dostali v př́ıpadě, že
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Obrázek 3.3: Porovnáńı závislosti MLF/Mtot (hmotnosti největš́ıho fragmentu ku celkové
hmotnosti terče a projektilu) na energii impaktu Q/Q?

D, kterou odvodil Morbidelli et al. (2009)
s našimi výsledky.

bychom pro MLF zvolili druhou z výše zmı́něných možnost́ı. Př́ıpady, kde jsme si
jisti určeńım největš́ıho fragmentu, nemaj́ı chybový interval.

Je vidět, že dostáváme kvalitativně podobné výsledky jako Morbidelli et al.
(2009). I když se č́ıselné koeficienty lǐśı, výsledné funkce jsou si podobné. Př́ıslušné
vztahy jsou následuj́ıćı:

q = −107,5 + 103,9

(
Q

Q?
D

)0,013

exp

(
−0,004

Q

Q?
D

)
, (3.4)

MLF = 7,8 · 10−3

[
Q

Q?
D

exp

(
−
(
0,22Q

Q?
D

)2
)]

Mtot . (3.5)

Rozpady velkých těles jsou během jednoho časového kroku ∆t málo pravdě-
podobné. Program Boulder pro tyto př́ıpady generuje náhodná č́ısla prnd v in-
tervalu [0,1]. Rozpad nastane, pokud je prnd ≤ p, kde p = ∆t/τevent = ∆t fevent,
kde frekvence událost́ı (srážek) fevent = nevents/∆t (nevents podle vztahu (1.8)).
Procesy se tak stávaj́ı stochastickými a pro stejnou sadu počátečńıch podmı́nek
tak můžeme źıskat r̊uzné výsledky.
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Před samotným modelováńım vývoje rozděleńı velikost́ı je třeba zadat vstup-
ńı informace o p̊uvodńım pásu asteroid̊u a daľśı parametry výpočtu. V souboru
collprob.dat zadáme pravděpodobnost kolize dvou asteroid̊u a impaktńı rychlost
pro každou dvojici interaguj́ıćıch pás̊u. Počátečńı a koncový čas a časový krok jsou
obsaženy v souboru param.dat. Parametry škálovaćıho zákona jsou v souboru
phys par.dat. V souboru gen ic.in zadáváme počet populaćı v simulaci a je-
jich počátečńı rozděleńı velikost́ı, které generujeme pomoćı programu gen sfd.

Ve výstupńım souboru ob.data je pak na prvńım řádku uveden: čas (v letech),
č́ıslo dané populace (resp. části pásu), počet bin̊u. Na daľśıch řádćıch jsou ve
třech sloupćıch informace o hmotnosti binu (v gramech), poloměru binu (v cen-
timetrech) a hmotnosti všech těles obsažených v př́ıslušném diferenciálńım binu
(v gramech).

3.2 Ukázkové př́ıpady vývoje kumulativńıho

rozděleńı velikost́ı

Při výpočtu následuj́ıćıch př́ıklad̊u jsme měnili pouze tvar počátečńıho rozděleńı
velikost́ı, ostatńı parametry jsme ponechali konstantńı. Pravděpodobnost kolize
byla 3,1·10−18 km−2 yr−1 a impaktńı rychlost 5,28 km s−1 (Dahlgren, 1998), škálo-
vaćı zákon ve tvaru (1.1), s parametry podle práce Benz & Asphaug (1999) pro
bazalt, počátečńı čas byl 0 yr, koncový čas byl 4·109 yr a časový krok byl 1·107 yr.

Parametry počátečńıch rozděleńı velikost́ı, jejichž vývoj byl poč́ıtán, jsou uve-
deny v tabulce 3.1. Jedná se o sklony, př́ıslušné hranice a normalizace rozděleńı
velikost́ı.

č. d1 d2 qa qb qc dnorm nnorm

(km) (km) (km)
1 100 20 −4,3 −1,2 −1,2 100 300
2 100 20 −4,3 −3,5 −3,5 100 300
3 100 20 −4,3 −4,3 −4,3 100 300
4 100 20 −4,3 −2,5 −4,3 100 300

Tabulka 3.1: Přehled počátečńıch rozděleńı velikost́ı asteroid̊u hlavńıho pásu. qa je mocninný
sklon diferenciálńıho rozděleńı pro asteroidy s pr̊uměrem větš́ım než d1, qb je sklon rozděleńı
pro pr̊uměry mezi d1 a d2, qc je sklon rozděleńı pro pr̊uměry menš́ı než d2, dnorm a nnorm jsou
normalizačńı hodnoty, tj. nnorm je počet asteroid̊u, které maj́ı pr̊uměr větš́ı než dnorm.

Výsledný tvar rozděleńı po 4 Gyr kolizńıho vývoje je zobrazen na obrázku
3.4 (pro lepš́ı orientaci jsou jednotlivé simulace oč́ıslovány k v tabulce 3.1 i na
obrázku 3.4). Pokud zvoĺıme iniciálńı kumulativńı rozděleńı velikost́ı ploché (sklon
qb = qc = −1,2, obr. 3.4 vlevo nahoře, č. 1), vyvine se do strmého rozděleńı (na
rozd́ıl od všech ostatńıch uvedených př́ıklad̊u) se sklonem q′c = −3,0, tedy vznikaj́ı
asteroidy s pr̊uměrem D . 10 km. V oblasti rozděleńı velikost́ı asteroid̊u větš́ıch
než asi 15 km nedocháźı k žádnému významněǰśımu vývoji a křivka tu i po 4 Gyr
z̊ustává nad pozorovaným rozděleńım.

Jestliže naopak zvoĺıme počátečńı rozděleńı velmi strmé (sklon qb = qc = −3,5
až −4,3; č. 2 a 3), źıskáme výsledné rozděleńı s menš́ım sklonem (č. 2: q′b = −3,2
a q′c = −2,9; č. 3: q′b = −3,3 a q′c = −2,8). Č́ım strměǰśı rozděleńı zvoĺıme,
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Obrázek 3.4: Ilustrativńı př́ıklady vývoje čtyř r̊uzných počátečńıch kumulativńıch rozděleńı
velikost́ı. Červená křivka zobrazuje p̊uvodńı rozděleńı velikost́ı, zelená křivka pak jeho tvar po
4 Gyr. Černá křivka představuje pozorované rozděleńı velikost́ı.

t́ım je k dispozici v́ıce projektil̊u a rozbito v́ıce větš́ıch asteroid̊u (D ' 100 km).
Na obrázku 3.4 vlevo dole (č. 3) si můžeme všimnout, že po 4 Gyr je již křivka
syntetického rozděleńı velikost́ı pod hranićı pozorovaného rozděleńı.

Posledńım př́ıkladem je rozděleńı s menš́ım sklonem qb = −2,5 (vpravo dole,
č. 4). Vid́ıme, že již poměrně dobře odpov́ıdá pozorovanému rozděleńı velikost́ı.

3.3 Změny škálovaćıho zákona

V této kapitole budeme měnit parametry škálovaćıho zákona z tabulky 1.1 pro
bazalty, abychom zjistili, jak ovlivňuj́ı kolizńı vývoj hlavńıho pásu asteroid̊u. Aby-
chom dokázali posoudit pravděpodobnosti jednotlivých realizaćı, nechali jsme
proběhnout vždy 100 simulaćı pro jeden škálovaćı zákon, nebot’ jak bylo zmı́něno
výše, výsledky bývaj́ı ovlivněny rozpady velkých asteroid̊u a generováńım náhod-
ných č́ısel.

d1 d2 qa qb qc dnorm nnorm

(km) (km) (km)
100 20 −4,3 −2,5 −3,5 100 300

Tabulka 3.2: Počátečńıch rozděleńı velikost́ı hlavńıho pásu pro simulace s r̊uznými škálovaćımi
zákony. d1, d2, qa, qb, qc, dnorm a nnorm označuj́ı stejné parametry jako v tabulce 3.1.

Parametry počátečńıho rozděleńı velikost́ı jsou uvedeny v tabulce 3.2, pro
všechny simulace z̊ustávaj́ı nezměněny. Tabulka 3.3 pak shrnuje parametry pro
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pět škálovaćıch zákon̊u. V prvńıch dvou př́ıpadech oslabujeme, resp. zpevňujeme
tělesa menš́ı než 200m, v následuj́ıćıch dvou př́ıpadech provád́ıme obdobnou
změnu pro tělesa větš́ı než 200m. Posledńı př́ıpad odpov́ıdá škálovaćımu zákonu,
kde jsme posunuli hranici nejsnáze rozb́ıjených těles z 200m na 400m. Jednotlivé
simulace jsou podobně jako v kapitole 3.2 oč́ıslovány pro lepš́ı orientaci.

č. ρ Q0 a B b qfact
(g/cm3) (erg/g) (erg/g)

1 3,0 3·106 −0,1 2,1 1,19 1,0
2 3,0 2·109 −0,8 2,1 1,19 1,0
3 3,0 7·107 −0,45 110 0,8 1,0
4 3,0 7·107 −0,45 0,1 1,5 1,0
5 3,0 6·107 −0,35 2,1 1,19 1,0

Tabulka 3.3: Parametry pro pět testovaných škálovaćıch zákon̊u. Tyto parametry dosazujeme
do vztahu (1.1).
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Obrázek 3.5: Škálovaćı zákony Q?
D(D) s r̊uznou pevnost́ı velkých těles.

Simulace se změněným škálovaćım zákonem pro velká tělesa (D > 200m,
obrázek 3.5) dávaj́ı předpokládané výsledky. Pokud tyto asteroidy zpevńıme (č. 4),
je obt́ıžněǰśı je rozb́ıt a rozděleńı velikost́ı se v této oblasti nijak výrazně nevyv́ıj́ı.
Naopak pokud je oslab́ıme (č. 3), klesne křivka rozděleńı velikost́ı po 4Gyr výrazně
pod pozorované rozděleńı (viz obrázek 3.6).

Zaj́ımavěǰśı jsou výsledky pro změny pevnosti malých těles (D < 200m).
Př́ıslušné tři škálovaćı zákony jsou zobrazeny na obrázku 3.7. Malé asteroidy
slouž́ı jako projektily, kterými jsou rozb́ıjena větš́ı tělesa, proto je obt́ıžné předem
odhadnout, jak př́ıslušná změna škálovaćıho zákona ovlivńı výsledné rozděleńı ve-
likost́ı. Pro přehlednost jsme do obrázku 3.8 vynesli pr̊uměrná rozděleńı velikost́ı
ze sta simulaćı. Protože však rozděleńı výsledk̊u neńı gaussovské a pr̊uměrná hod-
nota a rozptyl tedy nejsou zcela vyhovuj́ıćı, jsou na obrázku úsečkami znázorněny
rozsahy výsledk̊u ze všech simulaćıch. Jednotlivé př́ıpady se od sebe př́ılǐs nelǐśı,
nicméně jistého trendu si lze všimnout. Pokud zpevńıme tělesa menš́ı než 200m
(modrá křivka, č. 2), budou snáze rozb́ıjet asteroidy s pr̊uměrem kolem jednoho
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Obrázek 3.6: Výsledná rozděleńı velikost́ı N(>D) pro r̊uznou pevnost velkých těles. Zob-
razeno je 100 simulaćı s oslabenými tělesy (zelená křivka) a 100 simulaćı se zpevněnými tělesy
(modrá křivka).

kilometru, jejichž počet se následkem toho zmenš́ı (modrá křivka klesne pod ze-
lenou, reprezentuj́ıćı naopak oslabená malá tělesa). Protože tyto asteroidy slouž́ı
jako projektily pro ještě větš́ı tělesa (' 7 km), těchto naopak z̊ustane v́ıce. Ob-
dobná, ale obrácená vazba plat́ı samozřejmě i pro oslabená malá tělesa.

Dále vid́ıme, že ve všech př́ıpadech vzniká menš́ı počet těles s D < 10 km
než je pozorováno. Vezmeme-li v úvahu, že rozpady velkých těles jsou v simulaci
ovlivněny generováńım náhodných č́ısel, lze za možné vysvětleńı tohoto rozporu
považovat nedávný rozpad velkého tělesa (D ' 100 km), který by vytvořil větš́ı
počet menš́ıch asteroid̊u. Tuto hypotézu testujeme v kapitole 4.

Měněńım parametr̊u škálovaćıho zákona takto
”
ručně“ lze źıskat představu

o následném charakteru koliźı, avšak pro daľśı využit́ı by bylo třeba nejprve
spoč́ıtat χ2 (nebo jinou vhodnou mı́ru shody syntetického a pozorovaného rozděle-
ńı velikost́ı) a pak aplikovat např. numerickou metodu simplex na minimalizaci
χ2, a nalézt tak nejlepš́ı parametry (obdobně jako provád́ıme v kapitole 4.2).
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Obrázek 3.7: Škálovaćı zákony Q?
D(D) s r̊uznou pevnost́ı malých těles.
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4. Nový kolizńı model hlavńıho
pásu

Jak jsme ukázali v kapitole 2.1, jednotlivé části hlavńıho pásu asteroid̊u se nezaned-
batelně lǐśı v počtu těles i tvarem rozděleńı velikost́ı. Lze proto očekávat i odlǐsný
vývoj těchto rozděleńı. Nav́ıc se samozřejmě jednotlivé pásy ovlivňuj́ı mezi se-
bou v závislosti na vzájemné rychlosti. Máme tedy dobrý d̊uvod upravit kolizńı
program Boulder pro výpočet s v́ıce populacemi.

4.1 Výpočet s šesti populacemi monolit̊u

Nejprve je třeba upravit vstupńı soubory uvedené v kapitole 3.1, tedy zadat kolizńı
pravděpodobnosti a impaktńı rychlosti z kapitoly 2.2. Sklony a normalizačńı hod-
noty iniciálńıch rozděleńı velikost́ı jsme aproximovali př́ıslušnými pozorovanými
hodnotami. Některé parametry jsme však po předběžných testech změnili a neod-
pov́ıdaj́ı tedy pozorovaným (např. sklon qc vnitřńıho pásu). Konečné parame-
try počátečńıch rozděleńı velikost́ı jsou uvedeny v tabulce 4.1. Škálovaćı zákon
necháváme pro všech šest část́ı hlavńıho pásu stejný (vztah (1.1) s parametry po-
dle Benz & Asphaug, 1999) a testujeme tak, zda plat́ı pro celý hlavńı pás právě
tento škálovaćı zákon.

pás d1 d2 qa qb qc dnorm nnorm

(km) (km) (km)
vnitřńı 90 20 −3,5 −2,1 −2,6 100 32
středńı 105 18 −4,3 −2,3 −3,6 105 75
netknutý 100 13 −3,6 −2,4 −3,6 100 21
vněǰśı 80 20 −3,7 −2,5 −3,5 100 90

oblast Cybele 80 15 −2,5 −2,0 −2,8 100 17
vysoké sklony 100 20 −2,9 −2,2 −3,5 100 30

Tabulka 4.1: Počátečńı rozděleńı velikost́ı pro šest část́ı hlavńıho pásu asteroid̊u. d1, d2, qa,
qb, qc, dnorm a nnorm označuj́ı stejné parametry jako v tabulce 3.1.

Pro jedny počátečńı podmı́nky jsme nechali proběhnout 100 simulaćı s r̊uzným
nastaveńım náhodného generátoru. Výsledky jsou vykresleny na obrázku 4.1. Při
porovnáváńı simulovaných a pozorovaných rozděleńı se muśıme omezit na as-
teroidy s pr̊uměrem větš́ım než ≈ 5 km, nebot’ jak bylo diskutováno výše, pro
menš́ı asteroidy nemáme dostatek pozorovaných dat (neurčovali jsme observačńı
nedostatečnosti). Tato hranice je pro jednotlivé části hlavńıho pásu r̊uzná.

Přesto je patrné, že asteroid̊u s pr̊uměrem menš́ım než 10 km vzniká ve většině
část́ı hlavńıho pásu méně než je pozorováno. Tento výsledek nicméně vyvraćı hy-
potézu, podle které by nedávný rozpad velkého tělesa mohl vytvořit chyběj́ıćı malé
asteroidy, nebot’ tyto fragmenty rozpadu by ovlivnily počet těles pouze v jedné
části hlavńıho pásu, nikoli ve všech najednou.

Abychom zjistili, jak dobře lze aproximovat počátečńı rozděleńı velikost́ı po-
zorovanými, resp. do jaké mı́ry se změńı sklony rozděleńı za 4Gyr, spoč́ıtali jsme
sklony výsledných rozděleńı (data z jednotlivých část́ı kumulativńıho rozděleńı
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jsme logaritmovali a proložili př́ımkou) a vynesli jako funkci počátečńıch sklon̊u
(obrázek 4.2). Výsledky z obrázku 4.2 se lǐśı od sklon̊u v tabulce 4.1 o jednotku,
což je dáno t́ım, že jako vstupńı parametry pro simulace se uvád́ı sklony difer-
enciálńıho rozděleńı velikost́ı dN(D,D + dD), které je derivaćı kumulativńıho
rozděleńı N(>D), a má proto nižš́ı sklon.

Obrázek 4.1: Kumulativńı rozděleńı velikost́ı po 4Gyr. Černou plnou čárou jsou zobrazena
pozorovaná rozděleńı a čárkovaně iniciálńı rozděleńı. Testujeme zde hypotézu, zda může nedávný
rozpad velkého tělesa vytvořit malé asteroidy chyběj́ıćı v rozděleńı velikost́ı celého hlavńıho
pásu.
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Obrázek 4.2: Výsledné sklony rozděleńı velikost́ı po 4Gyr jako funkce počátečńıch sklon̊u pro
100 simulaćı.

Z obrázku 4.2 je vidět, že sklon qc dobře fitovat nelze (možná vysvětleńı jsou
diskutována v závěru). Sklony qa a qb (tělesa s D ≥ 10 km) se př́ılǐs neměńı, což
je v souladu s výsledkem z práce Bottke et al. (2005a), podle které se rozděleńı
velikost́ı velkých asteroid̊u (D ≈ 100 km) vyv́ıj́ı jen málo (klesá, ale zachovávaj́ı
se sklony).

Důležitým ukazatelem správnosti modelu je počet rodin, které vzniknou v pr̊u-
běhu simulace. Na obrázku 4.3 je histogram počtu rodin, tj. kolikrát ze 100 si-
mulaćı vznikl př́ıslušný počet rodin NFamilies. Pozorované počty rodin dle práce
Brož et al. (2013) jsou vyznačeny body. Kritéria pro rodinu jsou v tomto př́ıpadě
následuj́ıćı: pr̊uměr mateřského tělesa (parent body) DPB > 100 km a poměr nej-
větš́ıho fragmentu (či největš́ıho poz̊ustatku) ku mateřskému tělesu DLF/DPB <
0,5, tzn. jedná se o katastrofický rozpad. Pro přehlednost je vertikálńı osa zo-
brazena pouze do N = 30. V oblasti Cybele neńı pozorována žádná rodina.
Maximum histogramu pro tuto oblast je v NFamilies = 0 (47 př́ıpad̊u ze 100).
Konkrétńı rodiny jsou vypsány v tabulce 4.2.

Dobré shody je dosaženo, pokud se bod nacháźı v nejvyšš́ım mı́stě př́ıslušného
histogramu, nebo v rozsahu řádu σ '

√
Nobs od vrcholu histogramu. Při diskuzi

výsledk̊u je třeba si uvědomit, že syntetická data porovnáváme pouze se šesti č́ısly
charakterizuj́ıćımi naši slunečńı soustavu, která však statisticky nemuśı odpov́ıdat
středńı hodnotě. Jinak řečeno, nejčastěǰśı realizace počtu rodin nemuśı platit
právě pro naši slunečńı soustavu. Nicméně se náš kolizńı model jev́ı v rámci nejis-
tot konzistentńı s pozorovaným počtem rodin. To je v souladu i s výše zmı́něným
výsledkem, že se sklon qb př́ılǐs neměńı, nebot’ právě tato tělesa slouž́ı jako pro-
jektily pro 100 km asteroidy.

Obdobný obrázek jako 4.3 jsme vytvořili i pro rodiny s pr̊uměrem mateřského
tělesa DPB > 200 km (obrázek 4.4). Vid́ıme, že ve vněǰśım pásu pozorujeme v́ıce
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pás rodina DPB DLF/DPB

(km)
vnitřńı pás (163) Erigone 114 0,79− 0,26
středńı pás (170) Maria 120–130 0,070–0,048
středńı pás (363) Padua 106 0,045–0,017
středńı pás (569) Misa 117 0,58–0,25
středńı pás (668) Dora 165 0,031–0,004
středńı pás (808) Merxia 121 0,66–0,018
středńı pás (1044) Teutonia 27–120 0,17–0,98
středńı pás (1272) Gefion 100–150 0,001–0,004
středńı pás (1726) Hoffmeister 134 0,022–0,007
netknutý pás (158) Koronis 170–180 0,024–0,009
netknutý pás (709) Fringilla 130–140 0,93–0,41
vněǰśı pás (24) Themis 380–430 0,43–0,09
vněǰśı pás (137) Meliboea 240–290 0,59–0,20
vněǰśı pás (221) Eos 381 0,13–0,02
vněǰśı pás (375) Ursula 240–280 0,71–0,43
vněǰśı pás (490) Veritas 100–177 0,1–0,8
vněǰśı pás (3556) Lixiaohua 120–220 0,029–0,001

vysoké sklony (702) Alauda 290–330 0,025

Tabulka 4.2: Seznam pozorovaných počt̊u rodin podle Brož et al. (2013), pro které plat́ı:
pr̊uměr mateřského tělesa DPB > 100 km a poměr největš́ıho fragmentu (či největš́ıho
poz̊ustatku) ku mateřskému tělesu DLF/DPB < 0,5.
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Obrázek 4.3: Histogramy pro šest část́ı hlavńıho pásu zobrazuj́ıćı kolikrát ze 100 simulaćı
vznikne př́ıslušný počet rodin s DPB > 100 km (bez započ́ıtáńı velkého pozdńıho bombar-
dováńı). Pozorované počty rodin jsou vyznačeny body.

rodin, než vzniká v pr̊uběhu naš́ı simulace. To je pro nás motivace ke konstrukci
modelu, ve kterém započ́ıtáme velké pozdńı bombardováńı (kapitola 6).
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Obrázek 4.4: Histogramy pro šest část́ı hlavńıho pásu zobrazuj́ıćı kolikrát ze 100 simulaćı
vznikne př́ıslušný počet rodin s DPB > 200 km (bez započ́ıtáńı velkého pozdńıho bombar-
dováńı). Pozorované počty rodin jsou vyznačeny body.

4.2 Výpočet χ2 a optimalizace metodou simplexu

Výpočet χ2. K nalezeńı nejlepš́ıch parametr̊u počátečńıch rozděleńı velikost́ı
jsme použili numerickou metodu simplex (Press et al., 2007), kterou jsme mini-
malizovali χ2 předepsaný vztahem

χ2 =
N∑
i

(syni − obsi)
2

σ2
i

, (4.1)

kde syni označuje syntetická data (výsledky simulace programem Boulder) a obsi
jsou pozorovaná data, σi je nejistota př́ıslušná obsi. Veličiny syni i obsi jsou
konkrétně kumulativńı rozděleńı N(>D) a nebo počty rodin Nfamilies, přesněji χ

2

poč́ıtáme nejprve pro celkem 96 bod̊u v kumulativńıch rozděleńı velikost́ı N(>D)
šesti populaćı a přič́ıtáme k němu χ2

fam pro počty rodin Nfamilies v těchto popu-
laćıch.

χ2 předepsaný vztahem 4.1 neodpov́ıdá
”
klasickému“ χ2, ale jedná se sṕı̌se

”
pseudo“ χ2, pro který nemáme dobře určené hodnoty σi. Obvyklá podmı́nka χ2 ≈
N proto neńı zcela rozhoduj́ıćı pro posouzeńı, zda jsou dané počátečńı parame-
try vyhovuj́ıćı1. Pomoćı χ2 posuzujeme, zda se model shoduje s pozorováńım
v rámci předepsaných nejistot σi, pro jejichž hodnotu jsme použili 10% z obsi
pro rozděleńı velikost́ı (podle Bottke et al., 2005a) a

√
obsi pro rodiny (pokud

v některém pásu neńı pozorovaná žádná rodina, je σ = 1).
Kv̊uli observačńı neúplnosti je třeba pro každý pás definovat rozsah velikost́ı

D1 až D2, ve kterém je poč́ıtán χ2.
Protože šest údaj̊u o počtu rodin by se v celkovém výsledku téměř neprojevilo,

je třeba použ́ıt při výpočtu jistého váhováńı, které jsme zvolili wfam = 10. Pro

1To samé plat́ı pro funkci Q(χ2|N), popisuj́ıćı pravděpodobnost, že hodnota χ2 je pro dané
N tak velká pouze náhodou (nikoli systematickou odchylkou modelu a pozorováńı) (Press et al.,
2007). Tato funkce klesá pro χ2 > N rychle k nule. Všechny naše simulace bychom pak museli
považovat za neúspěšné, nebot’ i pro námi nalezenou minimálńı hodnotu χ2 vycháźı Q(χ2|ν) =̇ 0.
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N ve vztahu 4.1 pak plat́ı N = 96 + wfam · 6 = 156. Váhováńı použ́ıváme, pro-
tože právě počty rodin jsou pro nás významným ukazatelem správnosti kolizńıho
modelu a maj́ı souvislost s dynamikou hlavńıho pásu i jeho strukturou v prostoru
vlastńıch element̊u.

Počty rodin Nfam v jednotlivých pásech jsou převzaty z práce Brož et al.
(2013), s výjimkou vnitřńıho pásu, kde se, jak ukázal Walsh et al. (2013), nacházej́ı
daľśı dvě rodiny, které jsme dosud neuvažovali (celkem tři rodiny). Zaj́ımáme se,
stejně jako v předchoźı kapitole, pouze o rodiny s DPB > 100 km a DLF/DPB <
0,5. Ve všech šesti částech je Nfam pouze spodńım limitem pro počet rodin, nebot’

nemáme k dispozici dostatek nezávislých pozorováńı a identifikaćı rodin.
Do iniciálńıch rozděleńı jsme

”
ručně“ přidali velké asteroidy, které z̊ustaly od

svého vzniku pravděpodobně netknuté — ve vnitřńım pásu je to Vesta s pr̊uměrem
468,3 km (Bowell, 2008), ve středńım pásu Ceres s pr̊uměrem 848,4 km (Bow-
ell, 2008) a mezi asteroidy s vysokým sklonem dráhy Pallas s pr̊uměrem 544 km
(Masiero et al., 2011). Tato tělesa nelze zahrnout do sklonu qa př́ıslušné části
hlavńıho pásu, nebot’ jsou př́ılǐs velká a

”
osamocená“ v dané části rozděleńı ve-

likost́ı.

Simplex. Před vlastńım výpočtem je třeba poznamenat, že numerická metoda
simplex je nástroj pro hledáńı lokálńıho minima. Metody pro hledáńı globálńıho
minima (např. genetické algoritmy) nelze použ́ıt, nebot’ náš systém je stocha-
stický, jak bylo zmı́něno v kapitole 3.1. Namı́sto toho provád́ıme pr̊uzkum para-
metrického prostoru a simplex startujeme s mnoha r̊uznými počátečńımi podmı́n-
kami.

V každém pásu máme šest volných parametr̊u — d1, d2, qa, qb, qc a nnorm

— tj. celkem 36 (qa je mocninný sklon diferenciálńıho rozděleńı pro asteroidy
s pr̊uměrem větš́ım než d1, qb je sklon rozděleńı pro pr̊uměry mezi d1 a d2, qc je
sklon rozděleńı pro pr̊uměry menš́ı než d2 a nnorm je normalizace). Daľśı parame-
try máme fixované (ρ1−6 = 3g/cm3, tage = 4Gyr, qfact1−6 = 1). Abychom zkrátili
výpočetńı čas, měnili jsme s každým spuštěńım simplexu daný parametr ve všech
populaćıch. Např. ve všech populaćıch změńıme parametr d1 a simplexem hledáme
nejlepš́ı počátečńı podmı́nky v okoĺı bodu definovaného vstupńımi 36 parame-
try — to odpov́ıdá jednomu cyklu. Celkem tedy proběhlo 729 cykl̊u (spuštěńı
simplexu). V jednom cyklu byl maximálńı dovolený počet iteraćı simplexu 300,
abychom zkrátili výpočetńı čas. Celkem tedy proběhlo 218 700 simulaćı kolizńıho
vývoje hlavńıho pásu2.

Parametrický prostor zkoumáme nejprve na větš́ıch škálách. Hlavńı parametry
výpočtu jsou shrnuty v tabulce 4.3. Změny volných parametr̊u mezi cykly a kroky
simplexu v rámci jednoho cyklu jsou uvedeny v tabulce 4.4.

Počátečńı parametry odpov́ıdaj́ı tabulce 4.1, změna je pouze ve sklonu qa1
a nnorm1 populace vnitřńıho pásu a sklonu qa6 populace s vysokým sklonem dráhy,
nebot’ jak je vidět z obrázku 4.1, tato počátečńı rozděleńı neodpov́ıdala zcela
pozorovaným rozděleńım pro D > 100 km.

Minimálńı hodnota χ2, kterou jsme na konci simulaćı źıskali, je χ2 = 613,
druhá nejlepš́ı χ2 = 630. To jsou statisticky ekvivalentńı výsledky, nenašli jsme
statisticky významné globálńı minimum.

2Časová náročnost takového výpočtu je přibližně 30 dńı na 18 procesorech (jádrech).
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pás d1 d2 qa qb qc nnorm Nfam D1 D2

(km) (km) (km) (km)
vnitřńı 90 20 −3,9 −2,1 −2,6 20 3 3 250
středńı 105 18 −4,3 −2,3 −3,6 75 8 3 250
netknutý 100 13 −3,6 −2,4 −3,6 21 2 5 250
vněǰśı 80 20 −3,7 −2,5 −3,5 90 6 5 250

oblast Cybele 80 15 −2,5 −2,0 −2,8 17 0 6 250
vysoké sklony 100 20 −3,9 −2,2 −3,5 30 1 5 250

Tabulka 4.3: Vstupńı parametry simulace s implementovaným výpočtem χ2 a simplex-
em. d1, d2, qa, qb, qc a nnorm označuj́ı stejné parametry jako v tabulce 3.1, Nfam označuje
počet pozorovaných rodin a D1 a D2 označuje rozsah velikost́ı v rozděleńı velikost́ı, pro který
poč́ıtáme χ2.

d1 d2 qa qb qc nnorm

(km) (km)
změny parametr̊u mezi cykly ±15 ±6 ±0,3 ±0,6 ±0,6 ±6; 15

velikost krok̊u simplexu 5 2 0,1 0,2 0,2 2; 5

Tabulka 4.4: Změny vstupńıch parametr̊u mezi cykly a kroky simplexu v pr̊uběhu jednoho
cyklu. d1, d2, qa, qb, qc a nnorm označuj́ı stejné parametry jako v tabulce 3.1. Pro středńı a vněǰśı
pás, které jsou početněǰśı, byly použity pro kroky nnorm hodnoty 15, resp. 5, pro ostatńı pásy
6, resp. 2.

Jak se lǐśı simulovaná rozděleńı velikost́ı, resp. počty rodin, pro jednotlivé
populace pro χ2 = 630 je ukázáno na obrázku 4.5, resp. 4.6. Největš́ı nepřesnosti
vznikaj́ı ve vnitřńım a vněǰśım pásu a to převážně pro rozděleńı malých těles.
Odpov́ıdaj́ıćı počátečńı parametry jsou uvedeny v tabulce 4.5.

Závislost χ2 na všech 36 volných parametrech je ukázána na obrázćıch 4.8
až 4.13. Patrné minimum źıskáváme pro parametry qb1−6 . Poměrně dobře jsou
určeny i parametry d11−6 , d21−6 a nnorm1−6 , naproti tomu u parametr̊u qc1−6 nelze
rozhodnout, která hodnota je lepš́ı.

Na obrázku 4.7 jsou vyneseny výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametru qa4 .
Minimálńı hodnota χ2 = 613 odpov́ıdá qa4 ' −3,7. Vid́ıme však, že jsme dostali
větš́ı počet statisticky ekvivalentńıch výsledk̊u pro hodnotu qa4 bĺızkou −4. Nav́ıc
je d́ılč́ı část χ2 odpov́ıdaj́ıćı rodinám pro bod s χ2 = 630 menš́ı, rozhodli jsme se
proto podrobněji prozkoumat prostor v okoĺı tohoto bodu.

d1 d2 qa qb qc nnorm

(km) (km)
vnitřńı 90,11 20,00 −4,20 −2,10 −2,60 19,98
středńı 104,96 18,03 −4,61 −2,30 −3,60 75,08
netknutý 100,11 13,01 −3,90 −2,40 −3,60 21,00
vněǰśı 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 99,90 20,09 −4,20 −2,20 −3,50 30,00

Tabulka 4.5: Počátečńı parametry rozděleńı velikost́ı šesti populaćı, pro které jsme źıskali
nejlepš́ı shodu mezi simulovanými a pozorovanými daty (χ2 = 630). d1, d2, qa, qb, qc a nnorm

označuj́ı stejné parametry jako v tabulce 3.1.
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Obrázek 4.5: Porovnáńı simulovaných a pozorovaných rozděleńı velikost́ı N(>D) odpov́ıdaj́ıćı
celkovému χ2 = 630. Výsledky ze simulace s monolitickými tělesy.

-2

 0

 2

 4

 6

 8

 10

 12

N
fa

m

vnitrni stredni netknuty vnejsi Cybele skloneny

sigma
pozorovane

synteticke
χ
2

Obrázek 4.6: Porovnáńı simulovaných a pozorovaných počt̊u rodin Nfam odpov́ıdaj́ıćı
celkovému χ2 = 630. Výsledky ze simulace s monolitickými tělesy.
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Obrázek 4.7: Výsledné hodnoty χ2 ze všech simulaćı jako funkce parametru qa4 vněǰśıho pásu
(mocninného sklonu diferenciálńıho rozděleńı velikost́ı pro D & 100 km).

Obrázek 4.8: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm vnitřńıho
pásu.
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Obrázek 4.9: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm středńıho
pásu.

Obrázek 4.10: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm

netknutého pásu.
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Obrázek 4.11: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm vněǰśıho
pásu.

Obrázek 4.12: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm pro
oblast Cybele.
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Obrázek 4.13: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm pásu
asteroid̊u s vysokým sklonem dráhy.

4.3 Detailněǰśı analýza parametrického prostoru

Počátečńı podmı́nky pro podrobné prozkoumáńı parametrického prostoru v oko-
ĺı bodu, pro který jsme dostali χ2 = 630, odpov́ıdaj́ı parametr̊um z tabulky
4.5. Změny parametr̊u mezi cykly a kroky simplexu jsou uvedeny v tabulce 4.6.
Ostatńı vstupńı parametry z tabulky 4.3 z̊ustávaj́ı stejné. Č́ısla v tabulce 4.5 jsou
zaokrouhlená na dvě desetinná mı́sta, při výpočtu jsme však pro přesnou analýzu
použili nezaokrouhlené hodnoty źıskané simplexem. Stejně jako v předchoźı simu-
laci, i v tomto výpočtu byl maximálńı povolený počet iteraćı simplexu v jednom
cyklu 300, cykl̊u proběhlo 729, celkový počet kolizńıch model̊u byl tedy 218 700.

d1 d2 qa qb qc nnorm

(km) (km)
změny parametr̊u mezi cykly ±1,5 ±0,5 ±0,1 ±0,1 ±0,1 ±0,5; 1

velikost krok̊u simplexu 0,5 0,17 0,03 0,03 0,03 0,17; 0,33

Tabulka 4.6: Změny vstupńıch parametr̊u mezi cykly a kroky simplexu v pr̊uběhu jednoho
cyklu pro detailńı analýzu parametrického prostoru. d1, d2, qa, qb, qc a nnorm označuj́ı stejné
parametry jako v tabulce 3.1.

Minimálńı hodnota χ2, kterou jsme obdrželi je 512 (pro část př́ıslušej́ıćı rodi-
nám je χ2

fam = 57). Žádné výrazné zlepšeńı při určováńı počátečńıch rozděleńı
velikost́ı jsme tedy neźıskali. Závislost χ2 na parametru qa4 je pro porovnáńı
zobrazena na obrázku 4.14. Závislost χ2 na všech 36 volných parametrech je
ukázána na obrázćıch 4.15 až 4.20.

Nejpodstatněǰśım výsledkem je, že parametry nejsou tak dobře definované,
nebot’ se nacháźıme v okoĺı (lokálńıho) minima. Daľśı detailněǰśı zkoumáńı pros-
toru by již proto nemělo velký smysl. Patrně je pro zlepšeńı výsledku třeba změnit
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některé jiné vstupńı parametry a vztahy. To je náplńı následuj́ıćı kapitoly.
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Obrázek 4.14: Výsledné hodnoty χ2 ze všech cykl̊u jako funkce parametru qa4 vněǰśıho pásu
(mocninného sklonu diferenciálńıho rozděleńı velikost́ı pro D & 100 km). Výsledky z podrobné
analýzy parametrického prostoru s monolitickými tělesy.

Obrázek 4.15: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm vnitřńıho
pásu. Výsledky z podrobné analýzy parametrického prostoru s monolitickými tělesy.
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Obrázek 4.16: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm středńıho
pásu. Výsledky z podrobné analýzy parametrického prostoru s monolitickými tělesy.

Obrázek 4.17: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm

netknutého pásu. Výsledky z podrobné analýzy parametrického prostoru s monolitickými tělesy.
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Obrázek 4.18: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm vněǰśıho
pásu. Výsledky z podrobné analýzy parametrického prostoru s monolitickými tělesy.

Obrázek 4.19: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm pro
oblast Cybele. Výsledky z podrobné analýzy parametrického prostoru s monolitickými tělesy.
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Obrázek 4.20: Výsledné hodnoty χ2 jako funkce parametr̊u d1, d2, qa, qb, qc a nnorm pásu
asteroid̊u s vysokým sklonem dráhy. Výsledky z podrobné analýzy parametrického prostoru
s monolitickými tělesy.
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5. Simulace s nesoudržnými
tělesy

Materiálové vlastnosti asteroid̊u mohou zásadńım zp̊usobem ovlivnit charakter
jejich vzájemných koliźı. Upravit kolizńı model pro nesoudržná tělesa můžeme
d́ıky výsledk̊um práce Benavidez et al. (2012). Jedná se o obdobné simulace jako
prováděl Durda et al. (2007), ale tentokrát jsou předmětem zkoumáńı 100km
nesoudržná mateřská tělesa.

5.1 Úpravy kolizńıho modelu

Abychom mohli upravit Boulder pro nový model, požádali jsme o data (velikosti
všech fragment̊u jednotlivých koliźı) z výše zmı́něných simulaćı a odvodili jsme
nové vztahy pro závislost sklonu q, resp. hmotnosti největš́ıho fragmentu MLF,
na energii impaktu.

Dále je třeba upravit parametry škálovaćıho zákona z tabulky 1.1. Pro hustotu
těles jsme použili stejnou hodnotu jako Benavidez et al. (2012): ρ = 1,84 g/cm3,
která je v souladu s pozorovanými hustotami asteroid̊u. Pro taxonomickou tř́ıdu
C vypoč́ıtal Carry (2012) rozsah pozorovaných hustot 1,3 až 2,9 g/cm3, pro tř́ıdu
S je rozsah užš́ı: 2 až 3 g/cm3. Pro skupiny C i S roste hustota se zvětšuj́ıćım
se pr̊uměrem asteroidu. Pro taxonomickou tř́ıdu X vycháźı interval pozorovaných
hustot široký, dá se proto předpokládat, že je tato skupina, co se složeńı těles
týče, značně r̊uznorodá.

Pevnost 100km nesoudržných těles jsme z dat určili stejně jako v kapitole
3.1, tj. z grafu závislosti hmotnosti největš́ıho zbytku terče ku hmotnosti terče
MLR/Mtarget na Q (obrázek 5.1): Q?

D = (9 ± 1) · 107 erg/g, čemuž odpov́ıdá
qfact = 6,5±0,8. Ostatńı parametry odpov́ıdaj́ı škálovaćımu zákonu, který odvodili
Benz & Asphaug (1999) (tabulka 1.1).
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Obrázek 5.1: Závislost hmotnosti největš́ıho zbytku terče ku hmotnosti terče MLR/Mtarget

na kinetické energii projektilu Q pro nesoudržná tělesa. Čárami jsou vyznačené: hodnota
MLR/Mtarget = 0,5, podle které jsme určovali pevnost Q?

D; a nejistoty v určeńı pevnosti Q?
D = 8

až 10 · 107 erg/g.
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Se źıskanými daty daty jsme pracovali podobně jako v kapitole 3.1, ale s jedńım
rozd́ılem. Výsledná kumulativńı rozděleńı velikost́ı fragment̊u totiž nelze vždy
popsat pouze jedńım sklonem. Rozdělili jsme je proto na malé a velké asteroidy
(hranićı je D = 10 km) a proložeńım př́ımky logaritmovanými daty jsme určili
dva př́ıslušné sklony. Z nich jsme poté spoč́ıtali pr̊uměr a odchylky skutečných
hodnot od tohoto pr̊uměru jsme použili jako chybové úsečky (viz obrázek 5.2).
Pro hmotnost největš́ı fragmentu jsme postupovali shodně jako v kapitole 3.1
(obrázek 5.3).
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Obrázek 5.2: Závislost sklonu rozděleńı velikost́ı fragment̊u q na energii kolize Q/Q?
D pro roz-

pady 100km nesoudržných těles. Horizontálńı osa je zobrazena v logaritmické škále. Rozděleńı
velikost́ı fragment̊u jsme popsali pomoćı dvou sklon̊u (pro fragmenty D > 10 km, resp.
D < 10 km) a z nich spoč́ıtali pr̊uměr. Zobrazené nejistoty q odpov́ıdaj́ı rozd́ıl̊um skutečných
hodnot od př́ıslušných pr̊uměr̊u.

Při prokládáńı dat funkcemi jsme si museli dát pozor na jejich limitńı chováńı,
tj. aby pro klesaj́ıćı energii impaktu, klesala hmotnost MLF největš́ıho fragmentu
k nule a sklon q naopak k nule nekonvergoval a z̊ustával záporný. Z obrázk̊u je
vidět, že naše funkce neprocházej́ı všemi daty (ani v rámci nejistot), a to hlavně
proMLF při malémQ. To je zp̊usobeno právě požadavky na limitńı chováńı funkćı.
Důležitěǰśı však pro nás je, aby funkce procházela body odpov́ıdaj́ıćımi vysokým
energíım impaktu, nebot’ málo energetické srážky vytvářej́ı málo fragment̊u, čili
neovlivňuj́ı rozděleńı velikost́ı.

Výsledné parametrické vztahy, které vkládáme do Boulderu jsou:

q = −6,3 + 3,16

(
Q

Q?
D

)0,01

exp

(
−0,008

Q

Q?
D

)
, (5.1)

MLF

Mtot

=
0,6

13
(

Q
Q?

D

)−1,2

+ 1,5 Q
Q?

D

. (5.2)

5.2 Srovnáńı výsledk̊u s monolitickými tělesy

Vstupńı parametry výpočtu s nesoudržnými tělesy (počátečńı rozděleńı velikost́ı)
jsme zvolili stejné jako při simulaćıch s monolity (tabulka 4.2), abychom mohli
dobře porovnat výsledky. Zvětšili jsme pouze sklon qc vnitřńıho pásu na −3,6,
nebot’ při testovaćıch simulaćıch jsme s p̊uvodńı hodnotou nedostávali dobré

43



 0.01

 0.1

 0.1  1  10  100

M
LF

/M
to

t

Q/Q*
D

0.6/(13*x**(-1.2)+1.5*x)

Obrázek 5.3: Závislost MLF/Mtot (pod́ıl hmotnosti největš́ıho fragmentu a celkové hmot-
nosti terče a projektilu) na energii kolize Q/Q?

D pro rozpady 100km nesoudržných těles typu.
Horizontálńı osa je zobrazena v logaritmické škále. Nejistoty MLF/Mtot jsou zp̊usobeny prob-
lematickým určeńım největš́ıho fragmentu a největš́ıho poz̊ustatku (viz diskuze v kapitole 3.1).

výsledné rozděleńı velikost́ı. Změny parametr̊u mezi cykly a kroky simplexu v rám-
ci jednoho cyklu jsou tytéž jako v tabulce 4.3.

Minimálńı hodnota χ2, kterou jsme źıskali je 885 (při N = 156). Porovnáńı
výsledných a simulovaných rozděleńı velikost́ı, resp. počt̊u rodin, je na obrázku
5.4, resp. 5.5. Vid́ıme, že se výsledky př́ılǐs nelǐśı od simulaćı s monolity. Nejmenš́ı
χ2 je pro nesoudržná tělesa o trochu horš́ı (pro monolity byl χ2 = 512), ale
statisticky srovnatelný, a nemůžeme tedy rozhodnout, který model je lepš́ı.

Část χ2 odpov́ıdaj́ıćı rodinám je v tomto př́ıpadě větš́ı (χ2
fam = 98, pro mono-

lity byl χ2
fam = 57), nejvýrazněǰśı rozpor s pozorováńım je ve středńım pásu. Mezi

ostatńımi výsledky lze však nalézt mnohem lepš́ı shodu, např. hned druhý nej-
menš́ı statisticky ekvivalentńı výsledek χ2 = 932 vykazuje pro rodiny χ2

fam = 33.
Podle práce Benavidez et al. (2012) se skutečně některé asteroidálńı rodiny

jev́ı jako d̊usledky rozpad̊u nesoudržných těles (Meliboea, Erigone, Misa, Agnia,
Gefion a Rafita). Pro jiné (Hygiea, Massalia, Hestia, Nemesis, Sylvia a Eos) se
naopak nepodařilo nalézt lepš́ı fit než našel Durda et al. (2007) pro monolity,
a lze proto předpokládat, že se jedná o monolitické rodiny. Pro rodiny Eunomia,
Themis, Adeona, Maria, Emma, Padua, Veritas, Koronis, Dora, Merxia, Naema,
Bower, Hoffmeister a Lixiaohua vycházej́ı výsledky stejně, pro předpoklad mono-
litických i nesoudržných mateřských těles. Velikosti mateřských nesoudržných
těles vycházej́ı menš́ı než určil Durda et al. (2007) pro odpov́ıdaj́ıćı monolitické
rodiny. Tyto závěry nás mohou vést k tomu, že by bylo užitečné vytvořit model
se dvěma populacemi hlavńıho pásu, monolity a nesoudržnými tělesy, a simulovat
jeho kolizńı vývoj.
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Obrázek 5.4: Rozd́ıl simulovaných a pozorovaných rozděleńı velikost́ı odpov́ıdaj́ıćı celkovému
χ2 = 885, přičemž χ2

sfd = 787. Výsledky ze simulace s nesoudržnými tělesy.
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6. Kolizńı model s velkým
pozdńım bombardováńım

Velké pozdńı bombardováńı se pravděpodobně odehrávalo před 4,1 až 3,8 mi-
liardami let (Hartmann et al., 2000; Cohen et al., 2000; Hartmann et al., 2007).
Je spojeno s orbitálńı nestabilitou obř́ıch planet, která zp̊usobila rychlou desta-
bilizaci transneptunického kometárńıho disku a jiných populaćı, a t́ım př́ısun
projektil̊u (komet) do hlavńıho pásu (Gomes et al., 2005; Bottke et al., 2012).
V d̊usledku takového intenzivńıho bombardováńı by mělo vzniknout velké množ-
stv́ı asteroidálńıch rodin (Brož et al., 2013).

Abychom ověřili toto očekáváńı, spustili jsme 100 simulaćı se dvěma popu-
lacemi, s asteroidy hlavńıho pásu a kometami. Do modelu je třeba započ́ıtat
též dynamický rozpad těles hlavńıho pásu (obrázek 6.1, Minton & Malhotra,
2010). Typický dynamický vývoj kometárńıho disku (vývoj impaktńı rychlosti
vimp a vlastńı kolizńı pravděpodobnosti pi) jsme převzali z práce Vokrouhlický
et al. (2008) (obrázek 6.2). Parametry předpokládaných počátečńıch rozděleńı
velikost́ı jsou shrnuty v tabulce 6.1 a zobrazeny na obrázku 6.3. Diskuze jiných
počátečńıch podmı́nek je uvedena v Brož et al. (2013).

populace d1 d2 qa qb qc dnorm nnorm

(km) (km) (km)
hlavńı pás 100 14 −5,0 −2,3 −3,5 100 1110
komety 100 12,5 −5,0 −3,0 −3,0 100 5·107

Tabulka 6.1: Počátečńı rozděleńı velikost́ı pro simulaci se dvěma populacemi (s asteroidy
hlavńıho pásu a kometami). d1, d2, qa, qb, qc, dnorm a nnorm označuj́ı stejné parametry jako
v tabulce 3.1.
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Obrázek 6.1: Úbytek těles v hlavńım pásu vlivem dynamických proces̊u. Podle dat z Minton
& Malhotra (2010).

Pro rozděleńı velikost́ı hlavńıho pásu dostáváme po 4 Gyr kolizńıho (a dy-
namického) vývoje uspokojivý výsledek, zejména v rozsahu velikost́ı D ≥ 100 km,
které nás zaj́ımaj́ı.

Zjistili jsme, že celkem vzniká 90 až 150 rodin s mateřským tělesem větš́ım než
100 km. Vytvořené rodiny jsme rozdělili do uvažovaných šesti část́ı zjednodušeným
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(nahoře) pro kolize mezi transneptunickými kometami a asteroidy hlavńıho pásu. Podle dat
z Vokrouhlický et al. (2008).
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Obrázek 6.3: Předpokládané rozděleńı velikost́ı komet na začátku simulace a po postupném
rozpadu populace za 190 Myr (modře) a rozděleńı velikost́ı hlavńıho pásu asteroid̊u na začátku
simulace a po 4Gyr (červeně).

zp̊usobem, vynásobeńım konstantou, kterou jsme spoč́ıtali jako poměr počtu těles
s D > 100 km v př́ıslušné části hlavńıho pásu a počtu takovýchto těles v celém
hlavńım pásu. Výsledné histogramy, znázorňuj́ıćı kolikrát ze 100 simulaćı vznikl
daný počet rodin, jsou zobrazeny na obrázku 6.4. Pozorované počty rodin jsou
vyznačeny body.

Vid́ıme, že výsledky modelováńı se zdaj́ı v nesouladu s pozorováńım. Ve všech
částech hlavńıho pásu vzniká v́ıce rodin s DPB ≥ 100 km než je pozorováno. Lze
však nalézt několik proces̊u, které dohromady mohou vysvětlit, proč nepozoru-
jeme mnoho rodin vytvořených v pr̊uběhu velkého pozdńıho bombardováńı (Brož
et al., 2013, hlavńı výsledky této práce byly uvedeny v kapitole 1.4).

Obdobně jsme postupovali i pro rodiny s mateřským tělesem větš́ım než
DPB > 200 km (obrázek 6.5). V tomto př́ıpadě se celkový počet rodin jev́ı v souladu
s pozorováńım, ale co se týká rozděleńı v jednotlivých částech, jsou patrné od-
chylky ve středńım pásu (kde vycháźı v 90% př́ıpad̊u v́ıce rodin v simulaci
než pozorujeme) a ve vněǰśım pásu (kde je tomu naopak). Důvodem může být
zjednodušený výpočet rozdělováńı rodin. Realističtěǰśı model by musel poč́ıtat
s r̊uznými pravděpodobnostmi srážek komet s jednotlivými částmi hlavńıho pásu.
Výsledek by také mohl být motivaćı pro ověřeńı velikost́ı mateřských těles rodin
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ve středńım a vněǰśım pásu.

 0

 5

 10

 15

 20

 25

 30

 0  10  20  30  40  50  60

N

NFamilies

vnitrni
stredni

netknuty
vnejsi

Cybele
skloneny

Obrázek 6.4: Histogramy pro šest část́ı hlavńıho pásu zobrazuj́ıćı kolikrát ze 100 simulaćı
vznikne př́ıslušný počet rodin s velikost́ı mateřského tělesa DPB > 100 km, pokud započ́ıtáme
velké pozdńı bombardováńı zp̊usobené transneptunickými kometami. Pozorované počty rodin
v jednotlivých částech pásu jsou vyznačeny body se stejnou barvou.
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Obrázek 6.5: Histogramy pro šest část́ı hlavńıho pásu zobrazuj́ıćı kolikrát ze 100 simulaćı
vznikne př́ıslušný počet rodin s velikost́ı mateřského tělesa DPB > 200 km pokud započ́ıtáme
velké pozdńı bombardováńı zp̊usobené transneptunickými kometami. Pozorované počty rodin
v jednotlivých částech pásu jsou vyznačeny body se stejnou barvou.

Soustředili jsme se na oblast netknutého pásu, která je relativně prázdná, a lze
tu proto nalézt rodiny, jejichž p̊uvod může spadat do časového rámce velkého
pozdńıho bombardováńı. Jedna z rodin je Itha, pro ńıž dynamický a kolizńı mo-
del ukázal, že může být 3,8 Gyr stará (Brož, Cibulková, Řehák, 2012) a mohla
vzniknout na konci velkého pozdńıho bombardováńı. Je však obt́ıžné rozhodnout,
zda je mateřské těleso velké a rodina stará, nebo naopak malé a rodina mladš́ı.
To je motivaćı pro daľśı fyzikálńı studie této rodiny.
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Závěr

V předložené práci jsme vytvořili nový model kolizńıho vývoje hlavńıho pásu
asteroid̊u. Úspěšnost našeho modelu posuzujeme podle toho, zda na konci simu-
lace (po 4 Gyr) źıskáme takové rozděleńı velikost́ı asteroid̊u, které pozorujeme
dnes, a zda vznikne srovnatelný počet asteroidálńıch rodin. Observačńı data jsou
ovšem zat́ıžena určitou nejistotou, která je spojena s omezeńım observačńı tech-
niky — převážné množstv́ı asteroid̊u s pr̊uměry menš́ımi než 1 km zat́ım nebylo
pozorováno.

Observačńı data. Planetky jsme rozdělili podle jejich orbitálńıch element̊u
(velké poloosy a sklonu dráhy) do šesti skupin. Smysl takového modelu vid́ıme
jednak v tom, že se jednotlivá pozorovaná rozděleńı velikost́ı mezi sebou výrazně
lǐśı, a jednak se významně lǐśı vzájemné rychlosti a impaktńı pravděpodobnosti
mezi dvojicemi asteroid̊u z r̊uzných pás̊u. Pozorovaná rozděleńı velikost́ı jsme
sestrojili z dostupných dat v katalogu AstOrb a z nových dat poř́ızených družićı
WISE (Masiero et al., 2011).

Postup výpočtu. Pro výpočty kolizńıho vývoje jsme upravili program Boulder

(Morbidelli et al., 2009) pro šest populaćı hlavńıho pásu a implementovali do něj
výpočet χ2, pro posouzeńı rozd́ılu mezi simulacemi a pozorováńım, a také nume-
rickou metodu simplex, kterou χ2 minimalizujeme. Tento postup nám umožňuje
automaticky prozkoumat alespoň část parametrického prostoru.

Monolitická a nesoudržná tělesa. K řešeńı problematiky vývoje hlavńıho
pásu jsme zkusili aplikovat dva r̊uzné modely, které se lǐśı materiálovými vlast-
nostmi asteroid̊u —monolitická a nesoudržná tělesa. Druhá zmı́něná maj́ı výrazně
menš́ı pevnost, což muśı pochopitelně ovlivnit vzájemné srážky, resp. výslednou
situaci po srážce.

Nejprve jsme srovnáńım s pozorovanými rozděleńımi nalezli výchoźı počátečńı
parametry pro uvažovaných šest rozděleńı velikost́ı. Nejlepš́ı iniciálńı rozděleńı
velikost́ı pak hledáme pomoćı minimalizace χ2 metodou simplexu. Výsledky si-
mulaćı jsou pro oba typy asteroid̊u statisticky srovnatelné, ani jeden z model̊u
nelze upřednostnit. Počet rodin, které vzniknou v pr̊uběhu simulace, v rámci
nejistot odpov́ıdá pozorovaným rodinám, a to jak v modelu s monolity, tak v mo-
delu s nesoudržnými tělesy.

Diskuze počtu rodin. Je třeba si uvědomit, že jsme porovnávali počty rodin
vzniklých katastrofickými rozpady těles s pr̊uměrem větš́ım než 100 km a je možné,
že jejich vzorek neńı úplný (můžeme přehĺıžet některé staré rodiny a také pr̊uměr
mateřského tělesa neńı vždy určen s dostatečnou přesnost́ı). Bylo by proto užitečné
provést obdobný výpočet jako v kapitole 4.2 (výpočet χ2 a jeho minimalizaci)
pouze pro rodiny s pr̊uměrem mateřského tělesa větš́ım než 200 km, u kterých
je pravděpodobněǰśı, že je jejich seznam úplný. Vyzkoušeli jsme také nastavit
váhu pro rodiny na nulu (v našich simulaćıch jsme pro rodiny použ́ıvali váhu 10),
žádnou podstatnou změnu výsledk̊u jsme však nezjistili.

49



Diskuze rozděleńı velikost́ı. Zat́ım se nám nepodařilo naj́ıt zcela uspokojivá
počátečńı rozděleńı velikost́ı všech šesti uvažovaných část́ı hlavńıho pásu. Největš́ı
nesoulad je pro asteroidy s pr̊uměrem menš́ım než přibližně 5 km, kterých vzniká
ve většině pás̊u méně než je pozorováno (ve vnitřńım pásu až 50%, v ostatńıch
pásech přibližně 10%). Zjistili jsme, že tento nesoulad nelze vysvětlit nedávným
rozpadem velkého tělesa, nebot’ jeho fragmenty by ovlivnily pouze rozděleńı ve-
likost́ı jedné populace.

Jiným možným vysvětleńım by mohl být výše zmı́něný podceněný počet
rodin. Pokud totiž zadáváme na vstupu do programu Boulder menš́ı počet rodin,
než vzniklo, může být během simulace omezována tvorba malých těles (které
slouž́ı jako projektily), aby se tak redukovaly rozpady větš́ıch těles a nevznikalo
př́ılǐs mnoho rodin.

Problém s malým počtem těles s pr̊uměry D < 10 km může být také ovlivněn
dvěma omezeńımi našeho modelu:

• Syntetické rozděleńı velikost́ı konč́ı u D = 0,1 km, nicméně i menš́ı tělesa
mohou ovlivnit sklon problematické části rozděleńı. Výpočet s rozš́ı̌reným
rozděleńım s D od 0,01 km je však časově zhruba dvakrát náročněǰśı a nelze
jej snadno zopakovat (náročnost výpočtu je úměrná počtu N2, kde N je
počet bin̊u rozděleńı D).

• V programu Boulder zat́ım neńı započten vliv Jarkovského jevu, který
p̊usob́ı na tělesa tak, že je posouvá k rezonanćım a eliminuje je z př́ıslušných
populaćı. Podle Bottke et al. (2006) je pro těleso s D = 0,02 km změna
hlavńı poloosy s časem řádově

dap
dt

' 2 · 10−3AUMyr−1 .

Pro vzdálenost rezonanćı ∆ap ' 0,3 AU pak vycháźı interval odpov́ıdaj́ıćı
životńı době ∆t ' 75 Myr. Středńı doba mezi rozpady takovýchto těles je
τdisr ' 50 Myr (viz též Farinella et al., 1998). Z toho, že jsou tyto hodnoty
srovnatelné, plyne význam Jarkovského jevu pro vyzařováńı těles.

Srovnáńı s modelem Bottke et al. (2005b). Počátek simulaćı v kolizńım
modelu, který vytvořili Bottke et al. (2005b), je po skončeńı akrece, přičemž ini-
ciálńı rozděleńı velikost́ı je pro tělesa s pr̊uměrem D < 100 km ploché (celkový
počet těles je ∼ 102). K zvýšeńı sklonu rozděleńı pro menš́ı tělesa docháźı v pr̊ubě-
hu simulace. V modelu neńı zohledněno velké pozdńı bombardováńı, je však
uvažován úbytek malých těles dynamickými procesy (Jarkovského jev, Poyn-
ting̊uv–Robertson̊uv jev). Výsledné rozděleńı velikost́ı hlavńıho pásu odpov́ıdá
pozorovanému i pro tělesa s pr̊uměrem D ' 1 km. To může být dáno právě
zmiňovanými dynamickými procesy. V práci je také testováno v́ıcero škálovaćıch
zákon̊u, přičemž model se škálovaćım zákonem Benz & Asphaug (1999) patř́ı mezi
nejúspěšněǰśı.

Budoućı práce. Daľśı možná vylepšeńı a jiné př́ıstupy k modelováńı kolizńıho
vývoje hlavńıho pásu asteroid̊u jsou:

• upravit kód pro dvě populace s r̊uznou distribućı fragment̊u q a MLF —
monolitická a nesoudržná tělesa;
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• změnit škálovaćı zákon, přičemž pro každou část hlavńıho pásu bychom
v principu mohli použ́ıt jiný škálovaćı zákon a jeho parametry hledat opět
minimalizováńım χ2 metodou simplexu. Alternativou k Benz & Asphaug
(1999) může být práce Stewart & Leinhardt (2009);

• volit pro tělesa s pr̊uměrem D < 1 km čtvrtý sklon rozděleńı velikost́ı qd
z d̊uvod̊u zachováńı hmotnosti mateřského tělesa a zabráněńı divergence
pro D jdoućı k nule;

• rozš́ı̌rit práci Durda et al. (2007) či Benavidez et al. (2012) o rozpady těles
větš́ıch, resp. menš́ıch než 100 km, nebot’ škálováńı použité v kódu Boulder

(neověřené pro řádové změny DPB) může vnášet do simulaćı systematickou
chybu;

• určit observačńı nedostatečnosti pro malé asteroidy (D < 1 km) a rozš́ı̌reńı
výpočtu χ2 i na tento rozsah velikost́ı (D ∈ [0,1; 1] km);

• zohlednit distribuci impaktńıch rychlost́ı, nejen středńı hodnotu, a také
závislost škálovaćıho zákona na rychlosti (jako ve Stewart & Leinhardt,
2009).
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Zappalà, V.; Bendjoya, Ph.; Cellino, A.; Farinella, P.; Froeschlé, C.: Asteroid
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Seznam použitých veličin
a zkratek

ap — vlastńı velká poloosa
AstDyS — Asteroids Dynamic Site
AstOrb — The Asteroid Orbital Elements Database
D — pr̊uměr
dN — diferenciálńı rozděleńı velikost́ı
DLF — pr̊uměr největš́ıho fragmentu
DLR — pr̊uměr největš́ıho poz̊ustatku
DPB — pr̊uměr mateřského tělesa
H — absolutńı hvězdná velikost
LF — largest fragment
LR — largest remnant
MLF — hmotnost největš́ıho fragmentu
MLR — hmotnost největš́ıho poz̊ustatku
Mtot — součet hmotnost́ı projektilu a terče
N(>D) — kumulativńı rozděleńı velikost́ı
nevents — počet srážek
pi — vlastńı pravděpodobnost kolize
pV — geometrické albedo
PB — parent body
ρ — hustota
q — mocninný sklon rozděleńı velikost́ı
Q— kinetická energie projektilu na jednotku celkové hmotnosti projektilu a terče
Q?

D — pevnost
SFD — size–frequency distribution
SPH — smooth–particle hydrodynamics
vimp — impaktńı rychlost
WISE — Wide–field Infrared Survey Explorer
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Některé výsledky této diplomové práce byly prezentovány formou posteru:
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”
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There, American Astronomical Society, DPS meeting 44, 2012

Hlavńı výsledky tohoto př́ıspěvku jsou následuj́ıćı:

• kolizńı model hlavńıho pásu rozděleného do šesti část́ı se zdá konzistentńı
s pozorovaným počtem rodin, ve vnitřńım pásu a mezi asteroidy s vysokým
sklonem dráhy však možná některé rodiny s mateřským tělesem s pr̊uměrem
D > 100 km přehĺıž́ıme;

• s použit́ım dynamického kolizńıho modelu jsme zjistili, že rodina Itha může
být 3,8 Gyr stará, a mı́t tak p̊uvod při velkém pozdńım bombardováńı, ale
je obt́ıžné rozhodnout, zda je mateřské těleso velké (rodina stará) nebo malé
(rodina mladš́ı).

Motivace pro daľśı práci:

• testovat, zda lze použ́ıt jediný škálovaćı zákon pro všech šest uvažovaných
část́ı hlavńıho pásu;

• detailně prostudovat dynamický vývoj daľśıch rodin v netknutém pásu;

• modelováńı srážek komet a asteroid̊u při velkých vzájemných rychlostech
10 až 15 km/s.
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