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1. Uvod

1.1. Motivace

Dostupnost Sirokého rozsahu informaci z oblasti astronomie umoznuje ovéiovat vysledky
astronomickych simulaci. Technologie osobnich pocita¢li je dnes na takové turovni, Ze
po jejich propojeni rychlou pocitacovou siti 1ze na nich provadét astronomické simulace do té
doby proveditelné ve srovnatelném Case vyhradné na superpocitaci. Rozvoj v oblasti trojroz-
mérné vizualizace pak pomaha piirozboru téchto simulaci a umoziuje v pfijatelné forme
predstavovat jejich vysledky verejnosti.

1.2. Cile

Cilem této prace je nalézt mozZnosti vyuziti osobnich pocitacii pro modelovani pohybu astro-
nomickych objektii a vytvoftit prehled vybranych pohybt astronomickych téles. Dale pak vy-
tvofit pocitacové simulace pohybtll astronomickych objektl. Pfedev§im pak n-télesovou simu-
laci slune¢ni soustavy doplnénou o negravitaéni pohyb komet a rozsédhlou n-t€lesovou simu-
laci pro modelovani galaxii.

1.3. Literatura a zdroje informaci

Vychodiskem pro zapoceti ¢innosti na této praci bylo ziskani piehledu v oblasti, kterou se
bude zabyvat. Informace jsem ziskal ptedev§im z elektronickych sluzeb, které jsou piistupné
pres sit’ internet. Ke kazdé z téchto sluzeb je dostupné fulltextové vyhledavani. Zakladni
orientace jsem nabyl z vysledk prohledani www stranek a prohledani diskusnich skupin.
Posléze jsem vyuzil vyhledavani ve vybranych Elektronickych informacnich zdrojich (EIZ)'.
Vzhledem k velkému objemu informaci zoblasti pocitacového modelovani pohybu
astronomickych objekt bylo nutné, abych prostudoval celou fadu odbornych ¢lankt. VéEtsinu
plnych textdi ¢lankd citovanych v této praci i mnoha dalSich jsem nakonec ziskal pomoci
sluzby NASA Astrophysics Data System ADS, konkrétné na adrese http://adsabs.harvard.edu/
abstract_service.html.

Tim jsem ziskal ptehled o tom, co jiz bylo v tomto sméru provedeno, jakym zpusobem, jaké
byly vysledky a jaké vyhody a nevyhody dané postupy mély. Na zaklad¢ tohoto baliku infor-
maci jsem pak mohl zacit planovat, jakym smérem se vyda tato prace.

Abych mohl experimentovat s chovanim téles slune¢ni soustavy, musel jsem ziskavat infor-
mace predevsim o efemeridach téchto téles. Po néjakou dobu jsem vyuzival pouze udaje jed-
notlivé ziskdvané interaktivnim piistupem k po¢itadi se systémem Horizon® v NASA/JPL
Solar System Dynamics SSD’. Ziskavani udaji timto zptisobem a jejich ruéni vkladani
do simula¢niho programu vsak bylo velice inavné a nepraktické.

! Konkrétné sluzby ScienceDirect a ProQuest. Jejich prehled na http://knihovna.zcu.cz/databaze.htm (27. tnora
2004).

2].D. Giorgini a kol., 1996, ,,JPL's On-Line Solar System Data Service”, Bulletin of the American Astronomi-
cal Society, 28(3), 1158.

3 telnet://ssd.jpl.nasa.gov:6775



Informace o trajektorii planet, mésicli, komet, planetek a vesmirnych sond jsou pfitom stan-
dardné uklddany oddélené¢ od védeckych informaci do tzv. soubori SPK. UloZeny jsou
ve formé koeficient CebySevova polynomu. Systém Horizon umoZiiuje generovat soubory
SPK pro vice nez 170 000 téles slune¢ni soustavy, pficemz jejich pocet neustale narista.

Specializované oddéleni NASA/JPL Navigation and Ancillary Information Facility NAIF
soutasné vytvaii balik funkci SPICE?, které mj. umoZiiuji velice snadno nagitat data z SPK
souborl a které byly vyuzity v podstaté pii vSech planetarnich misich. Funkce tohoto baliku
jsem se proto rozhodl pouZzivat i ja pro ziskavani pocate¢nich efemerid.

K modeliim negravitatniho ptsobeni u komet mne pfivedly prace polskych védci
G. Sitarskiho, M. Krolikowské a S. Szutowiczové. Z jejich praci jsem také ziskal udaje
0 hodnotéach negravita¢nich parametrii nékterych komet pro jednotlivé modely. Jejich prace
také uvadi zatim nejpokrocilej$i model pro vypocet negravitatniho ptisobeni u komet — model
s diskrétnimi zdroji odpafovani.

Pro vypocet gravitacni interakce v systémech s velkym poctem téles se pro mé jako zasadni
prace ukazal byt ¢lanek ,,A Hierarchical O (N log N) Force-Calculation Algorithm* J. Barne-
se a P. Huta. Na zakladé¢ jejich algoritmu pracuje pievazna vétSina simulaci studujicich vyvoj
a kolize galaxii a tvofeni shlukii galaxii v rozpinajicim se vesmiru, tzv. velkorozmérovych
struktur. Tuto metodu jsem s n¢kolika ipravami pouzil také ve svém simulacnim programu.

V oblasti vyvoje a kolize galaxii jsem vychézel z ¢lanka J. Barnese, L. Hernquista, dale pak
J. Mihose, J. Dubinkiho, M. Weilové a S. Lambov¢.

Simulaéni programy byly napsany s vyuzitim ptekladace Microsoft Visual C++ 6.0 Intro-
ductory Edition, paralelni simulacni software také s prekladaci Microsoft C++ .NET, Borland
C++ 5.5 a Intel C++ 7.1. Piekladace jazyka C++ generuji pii prekladu nejrychlej$i mozny
spustitelny kod, pokud je program spravné napsan. Navic vypocetni ¢asti programu, které
jsou nezavislé na uZivatelském rozhranni, 1ze prakticky ithned pfenést na jiné platformy nez
Windows/Intel.

Z dtvodu vétsi prehlednosti uvadim v textu této prace u odkazii k citacim jméno autora a le-
topocet vydéani, coZ umoziuje ihned jasné poznat na koho se odkazuji, bez nutnosti nahlizet
na konec préce.

* Spacecraft, Planet, Instrument, C-matrix, Events; http://pds.jpl.nasa.gov/naif html (27. tmora 2004)



2. Pohyb téles

2.1. Fyzikalni zakony a modely

Pohyb objekti, stejné jako vSech ostatnich déju v ptirod€, se snazi fyzika popsat pomoci mo-
delu. Poznani piirodnich jevl je vSak pro ¢lovéka omezené. Tim je také zplisob, jakym jsou
objevované fyzikalni zdkony popsany, nedokonaly a neuplny. Proto je zaveden model, ktery
nahrazuje realné chovani objektl za takové, jenz je fyzika schopna vyjadfit pomoci svych
prostiedki.

Model je tedy vzdy zjednodusenym obrazem skutecnosti. Obvykle je vSak provadéno dalsi
zjednoduseni, kdyZ nejsou do naseho modelu zapocitavany jevy, které fyzika sice zna, ale my
se domnivame, Ze pro na$ konkrétni tiCel nejsou pfili§ podstatné a proto jsou tyto jevy zane-
dbany.

2.2. Simulace a modelovani

Pti studiu pohybu objektli nés zajima, jak se bude dany dynamicky systém chovat, jak se bude
vyvijet v Case. K tomuto ucelu slouzi simulace, coz je matematicky model dynamického sys-
tému bézici uvniti pocitace. Prekvapivé pfitom je, Ze se pohyb hmoty ve vesmiru vétSinou ridi
podle zcela jednoduchych fyzikalnich zakont.

Pocitatové simulace jsou dulezité z mnoha divodi. Vyvoj ve skutecnych systémech, které
astronomie zkoumad, probihd z hlediska délky lidského Zivota obvykle pfili§ dlouho na to,
abychom v nich mohli pfimo pozorovat patrné zmény. Nékdy jsou divody cCisté prakticke,
jako kdyz se ptame, zda naptiklad nové objevena planetka narazi do nasi domovské planety,
nebo zda zlstaneme srdzky usetfeni. Zajimavé je, ze v nékterych piipadech Ize timto zplso-
bem urcit ze znalosti soucasného stavu systému nejen stavy budouci, ale také stavy minulé.

2.3. Analytické modely

V zadsad¢ je mozné vydat se dvéma sméry. Analytické feSeni lze pouzit v ptipadé, kdy jsou
pohybové rovnice obecné¢ fesitelné. Vzdy je mozné piesné urcit polohu a rychlost télesa libo-
volné daleko do budoucnosti i minulosti na zakladé parametrd pro toto téleso. MoZnym pii-
kladem je napt. problém dvou téles.

Vyhoda této metody spociva predevS§im v tom, ze jakmile je analytické feSeni jednou naleze-
no, lze pozadované polohy a rychlosti objektt ziskat snadno a rychle. Astronomické progra-
my urcené pro vefejnost proto pouZivaji predev§im analytické modely. Tyto modely byvaji
pfesné, ale obvykle jen v ur¢itém ¢asovém obdobi.

2.4. Numerické modely

V nékterych piipadech nelze analytické feSeni pouzit. Proto je nutno se uchylit k feSeni nume-
rickému. Typickym ptipadem je problém n-téles. Pti pocitacovém modelovani pohybt astro-
nomickych objektii se pouZivaji zejména modely numerické. Chybami numerickych feSeni
na pocitaci se tato prace nezabyva. Jejich analyza je provedena v literatuie.



3. Modely slunecni soustavy

3.1. Kepleruv model

Existuje cela fada vice ¢i méné spravnych modell slune¢ni soustavy popsanych béhem histo-
rie. Johannes Kepler, ktery jest¢ neznal vSeobecny gravitacni zdkon formulovany Isaacem
Newtonem, zjistil, Ze se planety pohybuji kolem Slunce po elipsich malo odlisnych
od kruznic, v jejichz spole¢ném ohnisku je Slunce. Toto obecné plati pro trajektorii jakéhoko-
liv pozorovaného télesa, které se pohybuje v gravitacnim poli centralniho télesa s hmotnosti
mnohonésobné vétsi, néz jakou ma téleso pozorované.

Teoretickd mechanika potom ukazuje, Ze témito trajektoriemi nemusi byt pouze elipsa,
ale také kterdkoliv jind kuZeloseCka. AvSak ani Kepleriv model doplnény o moznost pohybu
po jakékoliv z kuzelosecek neni dostacujici. Keplertiv problém je totiz problémem dvou téles.
Pokud chceme pouzit lepsi model planetdrniho systému, je nutno uvazovat téz ptitomnost
dalsich téles, ktera se v takové soustaveé vyskytuji.

3.2. Problém n-téles

Tato uloha je formulovana takto: ,,Problémem n-téles nazyvame ulohu nalézt pohyb soustavy
n hmotnych bodil, které na sebe puisobi podle Newtonova zédkona’. Podrobnéji se numeric-
kym feSenim tohoto problému na pocitaci zabyvaji kapitoly 4 a 5.

3.3. Pokrocilé modely

Prestoze jsou pro vétsSinu simulaci predeslé modely dostacujici, pomijeji nekteré zndmé fyzi-
kalni jevy, které ovliviiuji pohyb téles v téchto systémech.

T¢lesa ve slunecni soustavé si nelze vzdy predstavovat jako hmotné body, coz se uplatiiuje
napf. pii plisobeni Zemé ¢i Mé&sice na jejich umélé druZice a libracich Mé&sice. S nebodovym
tvarem téles také souvisi slapové plisobeni, kdy v souladu se zdkonem zachovani momentu
hybnosti dochazi ke zpomalovani rotace Zemé a vzdalovani M¢ésice.

Dalsi silové pusobeni v redlnych systémech je zptisobeno negravitatnim piisobenim, jako je
tlak slune¢niho vétru nebo vyrony plynti u komet.

3.4. Stavajici pocitacové modely

3.4.1. Malo presné vzorce pro urceni poloh planet

Pievazna vétSina astronomickych programil ur€enych pro vetejnost pouziva pro uréovani po-
loh jednotlivych téles jedno ze dvou analytickych feSeni. Prvni metoda je popsana Flander-
nem°. Pozice téles sluneéni soustavy jsou zde uréovany z mnoziny drdhovych elementd, které

> P. Andrle, 1971, ,, Zdklady nebeské mechaniky “, CSAV.

6 T. C. van Flandern, K. F. Pulkkinen, 1979, ,, Low precision formulae for planetary positions*“, Astrophys. J.
Supp., vol. 41, p. 391.



vychézeji z matematického popisu kuzelosecky. Pro jednotliva télesa je nutno znat drahové
elementy platné pro dané obdobi. Rozsifeni spocivéa v zapocitani gravitatniho ptsobeni vel-
kych planet.

3.4.2. Metoda VSOP

Metoda VSOP’ rovnéz vyuziva analytického feSeni pohybu planet. Rozsiteni opét spociva
v zapocitani gravitacniho piisobeni velkych planet. Zdkladni nevyhodou tohoto feSeni je do-
stupnost udaji o poloze a rychlosti (efemeridach) pouze pro osm planet slunecni soustavy,
Slunce a barycentrum Zemé—Mesic. Podle autort (Bretagnon, Francou, 1988) se jedna
o nejpresnéjsi analytické feSeni pohybu planet.

3.4.3. Metoda JPL DE

Pti vyzkumu slune¢ni soustavy (napt. pro potieby vyprav mimo Zemi) jsou nezbytné velice
pfesné Udaje o poloze arychlostech astronomickych téles. Ty jsou dilezit¢é nejen
pii planovani takovych misi, ale také v jejich prabehu. JPL proto vyviji vlastni numerickou
simulaci, v soutasné verzi oznatovanou jako DE410°. Jejim ukolem je uréit vyvoj efemerid
téles slunecni soustavy, tedy Slunce, planet, mésicti, planetek, komet a umélych objekti.

Zakladem je n-télesova simulace, kterd spoCiva v numerické integraci pohybovych rovnic,
kde jsou jednotliva télesa modelovéana jako hmotné body. Navic zahrnuje efekty vzniklé uva-
Zenim tvaru Zemé& a M¢ésice, pozemské slapové plsobeni a mési¢ni librace. Drahy nékterych
téles jsou modelovany analyticky.

7 fran. Variations Séculaires des Orbites Planétaires; P. Bretagnon, G. Francou, 1988, , Planetary theories in
rectangular and spherical variables. VSOP 87 solutions “, Astron. Astrophys., vol. 202, p. 309.

% angl. Development Ephemeris nebo také JPL Planetary and Lunar Ephemerides (DE/LE); E. M. Standish,
2003, ,,JPL Planetary Ephemeris DE410“, Jet Propulsion Laboratory IOM No. 312.N-03-009.



4. Pocitacova simulace slunecni sou-
stavy

4.1. n-télesova simulace

Problém n-t&les’ spo&iva v uréovani vyvoje dynamického systému. Ten je reprezentovan &as-
ticemi (hmotnymi body), které jsou pod uréitym vzajemnym silovym ptsobenim. Dané piiso-
beni je popséno fyzikdlnimi zdkony. Tento problém se fesi v rtiznych oblastech fyziky jako
jsou astronomie, molekularni dynamika, dynamika tekutin, fyzika vysokych energii atd.
Pii vypoctu vzijemného plsobeni atomli v molekule pouzijeme Coulombova zakona,
pro vypocet vzajemného plsobeni hvézd ve stelarnim systému Newtonovy zakony. Jinou ob-
lasti aplikace n-télesové simulace je pocitacova grafika, kde problémem spociva ve vypoctu
osvétleni scény metodou radiozity.

Obecné je n-télesovy problém urcen takto. Jsou dany pocate¢ni podminky, tedy pocatecni
pozice a pocateéni rychlosti viech objekti v systému. Ukolem je provést vyhodnoceni in-
terakci mezi vSemi témito objekty, coz by mélo vést k ziskani novych pozic a rychlosti. Tento
proces se neustale opakuje, ¢imz jsou ziskdvany informace o dynamice tohoto systému, tedy
jeho vyvoji.

4.2. Astronomické n-télesové simulace

Méjme tedy mnozinu n-téles s pozicemi 7/(#,), rychlostmi v, (z,) ahmotnostmi m,,
kde i =1, 2, ..., n. Pohybové rovnice pro i-té téleso jsou:

—L—dv, 4.1
o (4.1)
d‘j, n__
—L =) F 4.2
m’ dt Z g ( )

kde j=1,2,...,n. Zména rychlosti (zrychleni) i-t€ho télesa je dana silovym pisobeni vSech
ostatnich ¢astic podle 2. Newtonova zdkona. V astronomii je touto silou gravitace. Pro astro-
nomické simulace je tedy prava strana rovnice (4.2) ddna v§eobecnym gravitaénim zakonem:

. . o . I
;=G0 e r;,kde G je gravitatni konstanta, 7, =7, -7, a r, = ‘rj r[‘.
i

Pohybova rovnice (4.2) se pak zjednodusuje na tvar, kde zrychleni nezavisi na hmotnosti vy-
Setfovan¢ho télesa

&7
dr?

m .
m - =G'mi'zr_3/”7z/" (43)
J=

=g
J#i

9 ~ ;. wr g ;.
n-t€lesova simulace, ¢asticova simulace



Ze znalosti zrychleni je pak vypoctena nova pozice a rychlost i-té¢ho télesa.

Systémem n Castic pak v astronomii mtize byt planetarni systém, hvézdna soustava, uskupeni
galaxii nebo vesmir sam. n-télesova simulace pak umoziuje sledovat vyvojové faze téchto
systémt. Konkrétni systém je pfitom urcen svymi pocatecnimi podminkami a pro kazdy urci-
ty systém je obycejn¢ vhodna také jind metoda numerického vypoctu. Simulace planetarnich
systémil a kulovych hvézdokup obvykle vyzaduji velkou piesnost (metoda pfimé sumace'®),
zatimco systémy hvézd ¢i velkorozmeérové struktury jsou modelovany, zejména pro velmi
velké mnoZzstvi objekti v nich obsaZzenych, pomoci riznych urychlujicich metod (hierarchické
stromové metody, metody uzlovych bodu, viz odst. 5.1).

Dynamicky vyvoj systému slozené¢ho z n hmotnych bodi, které na sebe plisobi pouze vlivem
gravitacnich sil, je velice zajimavé zkoumat. Je vSak znamo, Ze jiz pro tfi télesa nema analy-
tické feSeni uzavienou formu (tzv. problém tii téles)''. Proto zde vyvstavé nutnost piistoupit
k numerickému feSeni problému.

4.3. Implementace n-télesové simulace

Pro urceni silového ptsobeni sytému slozené¢ho z n-téles je tieba provést vyhodnoceni
n-(n—l) gravitacnich interakci. Je ovSem mozné vyuzit 3. Newtonova zékona, ktery fika,
ze ,kazda akce vyvola stejné¢ velkou reakci opacného sméru“. Tim se pocet potifebnych in-

terakci redukuje na polovinu, tedy na % (n - 1).

Vypocet pomoci pfimé sumacni metody poskytuje vysokou piesnost za cenu velké Casové
narocnosti. Simulacim soustav, kde je n velké, se vénuje kapitola 5.

Program pro n-télesovou simulaci slunecni soustavy, ktery jsem vytvofil pro tuto praci, pro-
vadi nerelelativisticky (newtonovsky) nebo relativisticky (PPN'?) vypocet zrychleni, které si
navzajem udéluji télesa v systému vlivem gravitacni interakce.

Vypocet nerelativistického zrychleni i-tého télesa vlivem gravitatniho pusobeni ostatnich
téles:

Q,=G-y "4 -7). (44)

Pti malé vzdalenosti téles i aj se simulace chova nerealisticky. Je to zplsobeno nepfimou
umérnosti gravitacni sily na druhé mocnin€ vzdéalenosti dvou interagujicich téles. Pokud se
jejich vzdalenost blizi k nule, roste gravitace nade vSechny meze. Proto se zde ptidava mala
konstanta, tzv. zjemiovaci vzdalenost £. Musi pro ni platit, ze nesmi byt pfili§ mal4 na to,
aby se dv¢ telesa pfi svém piiblizeni anomalné urychlila. Nesmi byt ani pfilis velkd, aby se
simulace chovala realisticky. Pokud ve jmenovateli rovnice (4.4) zaménime r, za r, +¢,

dostavame pfi zjemnéné gravitaci pro zrychleni:

=G 3y 7). 3)

' metoda hrubé sily, angl. particle-particle
" Fegitelné jsou pouze specialni piipady problému tif t&les

12 angl. parametrized post-Newtonian formalism



Pro relativistické zrychleni i-tého télesa plati (Newhall a kol., 1983):

n . _ n 2 ) 2
I_Ljﬂ.z&_izl.zﬂﬂ.(&j +(1+y).(V_JJ
n A-(;?—;?) ¢ k=1 Tig ¢ k=1 Vi ¢ ¢
a :ZM k#i k%)
i 3
J! Ty 2-(l+y) . _ 3 (ﬁ—?.)w? 1 L
1 n y7s ~ ~ _ _ ~ _ 3 4 n /1‘7
v -r Hevay) v -v20) v -9 ) 50 Y =
o T
(4.6)
Zde p; =G-m,, a, je zrychleni j-t¢ho t€lesa vlivem newtonovské gravitace a ¢ je rychlost

svétla ve vakuu. PPN parametry f a y jsou voleny £ =y =1. Jejich vyznam je uveden
v &lanku .

Nahrani poc¢ate¢nich
pozic a rychlosti

Vypocet zrychleni kazdého
z téles

Integrace pohybovych rovnic

Obrazek 1. Algoritmus pribéhu simulace pro urceni vyvoje systému n téles.

Diferencialni rovnice jsou v programu numericky integrovany Runge-Kuttovou metodou ne-
bo Eulerovou metodou. Casovy krok musi mit z praktickych divodi vhodnou délku, kterd
nesmi byt ani pfili§ mala ani pfili§ velka.

4.4. Volba pocate¢nich podminek

Simula¢ni program slune¢ni soustavy potiebuje znat pocatecni pozice a rychlosti téles, ktera
jsou v systému. Jednou z moznosti je zadat tyto parametry ru¢né. To je uZzitetné predevsim
pro experimentovani s orbitdlni mechanikou. Aby ale byla simulace vérna, je tieba ziskavat
pro ostatni télesa slunecni soustavy skutecné hodnoty téchto parametrt.

Pro ziskani pocéatecnich efemerid jsem nejprve zvazoval pouziti analytickych metod popsa-
nych v odstavcich 3.4.1 a 3.4.2. Nevyhody a omezeni, které tyto metody kladly, se mi vSak

¥ C. M. Will, K. Nordtvedt, 1972, ,, Conservation laws and preffered frames in relativistic gravity”, Astro-
phys. J., vol. 177, p. 757.



jevily jako pftili§ svazujici. Velice zajimavé by bylo vyuzivat pifimo data, se kterymi pocita
JPL DE. To by znamenalo moznost pouzivat posledni informace o v§ech znamych t¢lesech
slunecni soustavy. Pfistup k nim je mozny pies Horizon nebo NAIF SPICE toolkit. Nakonec
se mi tedy jako nejmocnéjsi nastroj pro ziskani pocate¢nich podminek osvédcilo vyuziti bali-
ku funkci NAIF SPICE, ktery je uren pravé pro podobné ucely.

4.5. Negravita¢ni ptisobeni u komet'*

4.5.1. Rozpoznani anomalniho pohybu komet

Od pradavna se ptredpokladalo, ze se komety nepohybuji po pravidelnych drahach. Edmund
Halley jako prvni pouzil gravitacni zakon a infinitezimalni pocet k feSeni astronomické zaha-
dy pohybu komet. Propogital'’, jak se pozorované komety asi pohybuji, kdyZ nejsou vidét.
Vsiml si, Zze parametry komet pozorovanych v riznych letech vykazuji fadu zarazejicich po-
dobnosti. Spocital obézné drahy nckolika z nich a dospél ke spravnému zavéru, ze se
v nékterych piipadech jedna o tutéz kometu. U jedné z nich provedl pfedpovéd’ jejiho navratu
ke Slunci na zdkladé matematického vypoctu. Tato piedpovéd se vyplnila a kometa byla
na jeho pocest pojmenovana Halleyovou kometou.

Kdyz pozdgji Johann Encke provad&l vypoéty drahy komety Méchain-Herschel-Pons'®, zjistil,
ze se jeji pohyb plné nefidi gravitatnim zakonem. Encke se domnival, Ze negravitacni poru-
chy jsou zplsobeny odporem meziplanetarniho prostiedi. Pokud dnes vime, je kli¢em k uréeni
negravitatniho pohybu komet znalost jejich chemického sloZeni.

4.5.2. Model jadra komety coby koule Spinavého ledu

Negravitaéni pohyb vysvétluje Fred Whipple'’ modelem, kde si jadro komety piedstavuje
jako slepenec rtiznych ledu se zrny minerala a jinych latek. Zmény v pohybu komety jsou pak
zplisobeny nerovnomérnym uvoliiovanim prchavych vrstev z komety v riznych vzdalenos-
tech od Slunce. Dodnes vSak nejsou k dispozici dostatecné presné modely, popisujici tyto
obtizné ptedvidatelné zmény v pohybu komet. Chovani téchto téles je stale ,,nevypocitatelné®.

Komety se pohybuji kolem Slunce ptedevs§im za drahami velkych planet. Ve vzdélenosti asi
(50+500) AU se nachazi prstencova oblast zvand Kuiperiv pas. Za nim se nachazi sféricka
oblast sahajici az do vzdalenosti 50 000 AU od Slunce, tzv. Opik—Oortiiv oblak. Vlivem gra-
vitacniho potencialu jadra Galaxie, ptipadné sousednich hvézd nebo hmotnych mezihvézd-
nych mracen, jsou jadra navedena dovniti slunecni soustavy. Pii uritém pfiblizeni ke Slunci
se pak v zavislosti na jejich konkrétnim sloZeni zacnou odpatrovat zmrzlé plyny. Spolu s nimi
jsou odnasena i1 zrnka prachu a u jadra se objevuje tzv. koma. Mensi ¢astice jsou odfoukavany
od Slunce tlakem slune¢niho vétru mimo slune¢ni soustavu, vétsi Castice zaujmou vlastni
obé&znou drahu kolem Slunce.

Velikost negravitaénich sil zavisi pfedeviim na vzdalenosti komety od Slunce. Cim je kometa
blize ke Slunci, je vice zahtfivana. Latky méni své skupenstvi a podle konkrétniho sloZeni ko-

' Termin negravitadni sila zde vyjadiuje reaktivni chovani komety vlivem uvoliiovani materialu z jejiho jadra
podle 3. Newtonova zakona.

' bez moznosti pouzit moderni pogita¢
'® dnes Enckeova kometa
F. L. Whipple, 1950, ,,4 Comet Model. I. The Acceleration of Comet Encke ', Astrophys. J., vol. 111, p. 375.



mety se uvoliiuji. Rozlozeni téchto latek neni rovnomérné a proto existuji mista, z kterych se
material uvoliluje vice. Reakce na exploze, podobné vybuchtim sopek, pak zpiisobuji negravi-
taéni plisobeni na pohyb komety. Jadro komety navic neni vlivem sklonu rovniku k roviné
obézné drahy zahfivano rovnomérné. K tomu vykonavaji komety precesni pohyb, ktery je
dale ménén negravitacnim ptisobenim. Neni proto jednoduché sestavit presné modely pohybu
komety.

4.5.3. Klasicky model

Z diivodii omezeni znalosti rozloZeni materidlu v kometé a omezeni ve znalosti dalSich fyzi-
kalnich dat komet je nutno vyjit z jednoduchych modeléi. Marsdentiv model z druhé prace'®
predpoklada spojité rozlozeni jinak zcela jisté¢ diskrétnich vybucht a jejich zdroji na povrchu
komety na celou obéznou drahu kolem Slunce.

Celkové zrychleni udélované kometé uvoliiovanim materialu z jejiho jadra pak lze zapsat:

i, =(4-6+4,-¢+4,-¢) g(r), 4.7)

J

kde A, jsou konstantni negravitatni parametry. Negravitatni parametry urcuji zrychleni ko-
mety v radidlnim, pficném a kolmém sméru. Vektor e, mifi radidlné od Slunce, e, lezi
v roviné ob&zné drahy ve sméru pohybu komety a je soucasn¢ kolmy na e, avektor e, je
kolmy na tyto dva vektory ve smyslu vektorového soucinu e, = ¢, x €,. Negravitacni paramet-

ry jsou ur¢eny piizptisobenim draham jednotlivych komet. Kladné hodnoty znamenaji zpoma-
leni pohybu komety v daném sméru. Radiélni slozka je vzdy kladnd. Neradidlni slozky ptliso-
beni negravitacni sily jsou zpiisobeny rotaci kometarniho jadra. Tento model piedpoklada
kulové, rychle rotujici jadro.

Zavislost negravitatniho zrychleni na vzdalenosti » od Slunce je odvozena z vypatfovaci
ktivky vodniho ledu (Delsemme, Miller, 1971):

glr)=a &jm -{1 +&”l . (4.8)

Funkce byla vyvozena na zéklad¢ modelu jadra komety skladajiciho se pfevazné zledu
(Whipple, 1950) a udava rychlost sublimace ledu. Konstanty jsou o =0,111262, m =2,15,

n=>5093,1=4,6142 a r, =2,808 AU.

4.5.4. Model jadra rotujiciho podle osy pevné orientované
Vv prostoru

Grzegorz Sitarski (1990) rozsifil Marsdenliv postup pro urceni plisobeni negravitacnich sil

na jadro komety. ,,Konstantni negravitani parametry uvazuje jako proménné v case:
A(t)=4-C(t), (4.9)

kde nahrazuje 4, = konst. vice realistickym A4 = konst. Smérové kosiny C,(¢) odvodil Zde-

n¢k Sekanina (1981):

'8 B. G. Marsden, Z. Sekanina, D. K. Yeomans, 1973, ,, Comets and non-gravitational forces*, Astronom. J.,
vol. 78, p. 211.
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C, =cosn+(1—cosn)-sin® I -sin> A
Cz:sinn-cos]+(l—cos77)-sin2I-sin/l-cos/i . (4.10)
C, =—[sinn-cos A —(1—-cosn)-cos I -sin 1]-sin I

Jsou zavislé na posunuti sméru odpatfovani z povrchu jadra vici sméru ke Slunci 7

v disledku ¢asového zpozdéni ve vedeni tepla. Proces odpafovani jadra ma jistou setrvacnost,
protoze chvili trva, nez se povrch jadra komety zahfeje. Mezi uhlové parametry rotujiciho
jadra dale patii sklon roviny pohybu komety vzhledem k jejimu rovniku / a kometocentricka
délka Slunce A. Ta se urci jako A(¢) = v(t)+ ¢, kde v je prava anomalie komety vzhledem

ke Slunci a ¢ je kometocentricka délka Slunce v piisluni.

4.5.5. Model s jadrem rotujicim kolem osy s linearni precesi

Dalsi rozsifeni modelu spocivd v uvazeni rovnomérné precese rotani osy komety (Sitarski,
1990). Matematicky popis pak ptechédzi na

A,(t) = A-C,(n, 1(t), A1) (4.11)
a kometocentricka délka Slunce na A(¢) = v(t)+ o(¢).

Prava anomalie se méni v disledku pohybu komety kolem Slunce. Sklon roviny obéhu
k rovniku 7/ a kometocentrickd délka Slunce v perihéliu ¢ se méni vlivem precesniho pohybu

osy rotace komety.

4.5.6. Asymetricky model

Bylo pozorovéno, Ze u nékterych komet dochazi k nejvétsim vyronim plynt chvili pfed nebo
po prolétnuti komety pfislunim. Modely lze tedy dale upravit, pokud vezmeme v uvahu,
ze maximalni aktivita komety neni symetrickd vzhledem k pfisluni. Ve funkci odpatovaci
kiivky (4.8) bude g(r) nahrazeno g(r'), kde r'(t)=r(t—7). Posuv perihélia 7 udava posu-
nuti maximalni aktivity komety vzhledem k perihéliu'’.

Vsechny uvedené modely jsem implementoval v pocitacové simulaci. Negravitac¢ni zrychleni
se pridava ke zrychleni, které je zptisobeno gravitacnim plsobenim v rdmci n-télesové simu-
lace.

4.5.7. Rozdéleni komet

Na zaklad€ obézné doby T lze komety pohybujici se ve vnitini ¢asti slunecni soustavy rozdélit
na dlouhoperiodické, s periodou vétsi nez 200 let a kratkoperiodické, s periodou mensi

nez 200 let. Kratkoperiodické dale délime na komety Halleyova typu s T € (20; 200) let
a Jupiterovu rodinu komet s 7 < 20 let . Cast komet je gravitaénim prakem (viz kapitola 4.6)
velkych planet urychlena tak, Ze navZdy opusti nasi slune¢ni soustavu.

Kratkoperiodické komety maji uzel své drahy nebo odsluni pobliz Jupitera. Nékteré kratkope-
riodické komety byly plivodné dlouhoperiodickymi, ale v ur€ity okamzik se dostaly do silné-
ho gravitacniho pole nékteré velké planety, napi. Jupitera, kterd jejich trajektorii zménila.
Velké planety drahy téchto komet 1 nadale silné ovliviiuji. Napiiklad kometa 45P/Honda-

¥ D. K. Yeomans, P. W. Chodas, 1989, ,,An Asymmetric Outgassing Model for Cometary Nongravitational
Accelerations”, Astron. J., vol. 98, p. 1083.
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Mrkos-Pajdusakova se v bfeznu 1983 priblizila k Jupiteru na 0,111 AU, coz vedlo ke zméné
jeji drahy.

Nékteré pozorované komety mély hyperbolickou drdhu, coz by mohlo naznacovat jejich me-
zihvézdny piivod™. Pt vypoctu pohybu téchto komet zpét v Gase se viak zatim vzdy ukézalo,
ze jejich trajektorie byly ovlivnény gravitacnimi poruchami velkych planet.

4.6. Gravitané asistované trajektorie’’

Jedna se o trajektorie vyuzivajici tzv. gravitacni kule¢nik. Tento mechanismus se uplatituje
v soustave ti téles, kdy jedno téleso ziskd pohybovou energii na tkor ztraty pohybové energie
druhého télesa. Prakticky se tento jev uplatiiuje ve slunecni soustavé, kde je témét veskery
moment hybnosti soustiedén v orbitdlnim pohybu planet. Ten mlze byt vyuzit na zménu
rychlosti ostatnich téles bud’ pfirozenym zplisobem (napt. u Jupiterovy rodiny komet), nebo
zamérné (v ptipad¢é meziplanetarnich sond).

V soustavé dvou téles se tento efekt neuplatituje. Jedno z téles zde neziska kinetickou energii
na ukor télesa druhého. Rychlost kazdého télesa v ur¢ité vzdalenosti od jejich spole¢ného
hmotného stfedu je po prolétnuti mistem nejmensi vzdjemné vzdalenosti stejnd, jako byla
rychlost pted prolétnutim v této vzdalenosti.

Klasickym piipadem aplikace metody gravitacniho praku je pohyb meziplanetarni vyzkumné
sondy vypravené ze Zemé k velkym planetdm za Jupiterem. Tti télesa v soustave tvoii Slunce,
Jupiter a sonda. Nejprve jsou sonda a Jupiter vzajemn¢ velice slabé gravitacné ptfitahovany
v porovnani s gravitacni silou, se kterou je kazdé z téchto téles vazano ke Slunci. Dréhy jsou
propotteny tak, aby sonda ve svém odsluni zastihla Jupiter”>. Ve chvili, kdy malo hmotna
sonda na své eliptické¢ draze prolétne odslunim, je urychlena siln€j$im gravitacnim polem
mnohem hmotnéjSiho Jupitera, ktery je vzhledem k vzajemnym pozicim pifi tomto setkani
zpomalen.

Rychlost vii¢i Slunci, se kterou sonda opousti Jupiter, je vétsi, nez jakou méla pred tim, nez se
k nému pftiblizila. Naopak Jupiter ztratil na pohybové energii, coz vede ke zmenseni jeho
sttedni vzdalenosti od Slunce.

Mechanismus gravitaéniho praku byl UspéSné€ vyuzit k urychleni sond Pioneer 10 a 11,
Voyager 1 a 2, Galileo a Cassini.

20 napi. Bowellova kometa (C/1980 E1)
*! jinak také gravitaéni prak

2 Pokud by tam tato planeta nebyla, za¢ala by sonda zrychlovat zp&t ke svému prisluni ve vzdalenosti ob&Zné
drahy Zemé kolem Slunce, odkud byla vypusténa.
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5. Astronomické modelovani rozsah-
lych n-télesovych systéemu

5.1. Uvod do problematiky

Jak se vytvotily galaxie? Cim je zplisobena jejich rozdilna morfologie? Jak se vytvofily gala-
xie spirdlni a jak eliptické? Tyto otdzky zatim patii mezi nejdilezitéjsi nevyiesené otazky
astronomie. n-télesové simulace jsou také dilezitym nastrojem teoretické kosmologie. Tyto
simulace jsou zde pottebné pro studium velkorozmérovych struktur vesmiru, jako jsou shluky
galaxii.

Casova naro¢nost vypoétu interakci v rozsahlém dynamickém systému, kde viechna télesa
pusobi na vSechna ostatni, zlstdvala dlouhou dobu nepfekonatelna. Problémem byla potieba
vytesit velmi velky pocet diferencidlnich rovnic, které tyto interakce popisuji.

Pro zhodnoceni efektivity algoritmii se pouziva odhad poctu provedenych operaci v zavislosti
na poctu prvkl. Tento odhad vyjadiuje ¢asovou slozitost algoritmu, kterd se zapisuje ve tvaru
O(f(n)), kde fje funkce s funk&ni hodnotou imérnou maximélni dob& vypodtu a n je v tomto
piipadé€ pocet téles. Dokonce i pfi vyuziti tfettho Newtonova zakona, kdy se pocet interakci
pottebnych k uplnému vyteseni jediného casového kroku redukuje na polovinu, ziistava cel-
kovéa slozitost problému O(nz). To znamen4, Ze se podet operaci zdola blizi hodnoté c-n>,
kde c je konstanta. Chceme-li sledovat chovani syst¢ému béhem del$iho ¢asového obdobi, kte-
ré jiz tvoii podstatnou ¢ast celkové doby trvani vesmiru, je tieba fesit ohromné mnozstvi téch-
to rovnic.

Prvni pokus provést vypocet silového pilisobeni systému s vétSim poctem cEastic uskutecnil
Erik Holmberg®. Simulaci setkdni hvézdnych systémi provedl nahrazenim gravitace
za svétlo. Kazdy hmotny bod pfitom nahradil Zarovkou, jejiz zafeni bylo timérné hmotnosti
télesa. Celkové zafeni, predstavujici celkovou gravitacni silu, pak zjistoval pomoci fotobuii-
ky.

Pokrok nejen v oblasti vykonnosti pocitact, ale také vyvoj damyslnych algoritmii umoznil
porozumét vyvoji takovychto systéma. Gravitacni pusobeni je na rozdil naptiklad
od molekularniho skutecné dalekého dosahu. Neni proto mozné jednoduse zanedbat vSechna
télesa za urcitou hranici. Astronomické systémy vSak maji urcité vlastnosti, kterych lze vyuzit
pfi navrhu ,,urychlujicich® metod vypoctu. Tim se zmen$i mnoZzina potfebnych diferencial-
nich rovnic, jejichz feSeni vede k ziskani novych pozic a rychlosti objekti v modelovaném
systému.

Nasleduji dvé zakladni urychlujici metody pouzivané pro astronomické simulace:

, . 24 - vr ; I
e metody s uzlovymi body™ — vhodné pfedev§im pro homogenni rozloZeni ¢astic, geomet-
rické omezeni

» E. Holmberg, 1941, ,, On the clustering tendencies among the nebulae. II. A study of encounters between labo-
ratory models of stellar systems by a new integration procedure “, Astrophys. J., vol. 94, p. 385.

% napt. particle-mesh (PM), particle-particle/particle mesh (P*M)
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e hierarchické stromové metody — pfi nehomogennim rozlozeni Castic se ptizpiisobi bez
ztraty rychlosti, v astronomickych simulacich je pfitom nehomogenni rozlozeni Casté, nej-

S 24

Pocet ¢astic v provedenych simulacich (7 ~10*+10°) vsak stale pfedstavuje pouze zlomek
skute¢ného poctu hvézd v takovém systému (n ~10'). Jednotliva télesa v téchto simulacich
tedy nepfedstavuji jednotlivé hvézdy, ale spise jejich primérnou hodnotu pro danou oblast
prostoru. Tyto n-t€lesové simulace jsou tedy spise statistického razu.

5.2. Implementace hierarchického stromového algoritmu
Barnese-Huta (BH)

5.2.1. Podstata algoritmu

Pii urCovani gravitatniho puasobeni neni pfijatelné zanedbat vSechna télesa napiiklad
za urcitou vzdalenosti. Uz Newton ale védél, Ze pfi pocitani vzajemného plsobeni Zemé
a jablka muze nahradit vSechny atomy kazdého z téchto objektt vzdy jednim hmotnym bo-
dem vjejich stiedech. Tuto jednoduchou fyzikdlni intuici si lze predstavit téz
v astronomickém meéfitku.

Zemé

aproximace M31

Zemé
M31

Obrazek 2. Aproximace gravitaéniho potencialu vzdalené skupiny téles.

Jak urcit gravitaéni plsobeni galaxie M31 v souhv€zdi Andromedy, skladajici se fadovée

z 10" hvézd, na Zemi? Vzhledem k velké vzdalenosti této galaxie od Zemé ji dokonce
1 pti pohledu na no¢ni oblohu Ize pozorovat pouze jako jediny svételny bod. S docela dobrou

a hmotnost se rovnd hmotnosti celé galaxie.

Podstatou BH algoritmu je tedy aproximace gravitatniho potenciadlu vzdalené skupiny téles
jedinym potencialem.
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1. Vystavéni stromu, dekompozice prostoru

Zakladni pocitaCovou strukturou zastupujici fyzické prostorové rozdéleni téles systému je
strom. Kofen® stromu obklopuje viechny &stice v simulovaném systému. Strom je od kofene
budovan obvykle rekurzivnim®® délenim prostoru na pravouhlé oblasti. Pro trojrozmémy
prostor je kazdy uzel”’ stromu déle rozd&len na osm dcefinnych pravouhlych krychli (potenci-
alni nové uzly). Stromova struktura se proto oznaduje jako tzv. osminovy strom?®. Dé&leni je
provedeno rozdélenim kazdého kartézského sméru na polovinu a pokracuje dale, pokud uzel
obsahuje jeste alespon dve Castice.

Strom je tvofeny hierarchickym uspofadanim uzll a listd (kofen je nejvysSim uzlem). List
predstavuje samotny hmotny bod, dospéje se k nému pii rozkladani prostoru. Ve stromovém

v

Osminovy strom je vhodny pfedevSim pro astronomické systémy, protoze je adaptivni. To
znamena, Ze je prizptsobivy vzhledem k rozlozZeni téles. v piipadé rovnomérného rozdéleni je
vSude stejn¢ hluboky. Naopak naptiklad pro Plummerovo rozdéleni, kde pravdépodobnost
vyskytu Castic klesa s rostouci vzdalenosti od centra, je hluboky pouze ve stiedu, zatimco
u okrajii je mélky. Struktura stromu se obvykle méni pfi kazdém ¢asovém kroku.

2. Vypocet hmotnosti a pozice hmotnych stifedt

KaZzdy uzel obsahuje informace popisujici rozlozeni hmoty téles, které obsahuje. Po vystavéni
stromu je vypocitana a do kazdého uzlu ulozena informace o hmotnosti a informace o pozici
a rychlosti hmotného stfedu. Pro zvySeni pfesnosti simulace by namisto toho mohly byt ucho-
vavany kvadrupo6lové nebo vyssi momenty. Pro uvazované systémy je ale tato chyba zanedba-
telnd a pocitani vyssich nez monopolovych momentii vede ke zbyte¢nému zpomaleni vy-
poctu. Vypocet hmotnosti a pozice hmotnych stfedi vSech uzlii je proveden jedinym priicho-
dem stromu zdola nahoru, tedy od listi ke koteni.

3. Vypocet zrychleni

Sila ptsobici na kazdou jednotlivou ¢astici v systému mulze byt ur€ena prichodem stromem
od jeho kofene. Vezme se jedna ¢astice a z aktualniho uzlu (poprvé je to kotfen) se ziska jeho
potomek (uzel jedné z osmin prostoru kotfene). Pokud je hmotny stfed tohoto uzlu dostatecné
daleko tak, ze 1ze vSechny Castice (uzly) spadajici do jeho podstromu nahradit timto uzlem, je
vypoctena sila plisobici na zvolenou ¢astici jako sila mezi touto ¢astici a uzlem. Toto se pro-
vede pro vSechny potomky vzdy znovu od kotfene stromu.

Pokud ovSem tato podminka splnéna neni, je vrchol takzvané ,,otevien®, coz znamena, ze se
z aktudlniho uzlu (potomka kotene) vezme jeho potomek (pokud oznac¢ime kotfen za nultou
uroven stromu, bude tento uzel pochazet z druhé urovné). Opét je provadéna kontrola splnéni
podminky. Toto se rekurzivng® opakuje, dokud neni podminka splnéna. v nejhor$im piipade
je také mozné, ze se algoritmus prokope az k listhm stromu (konkrétni ¢astici) a provede se
vypocet interakce ¢astice-Castice.

% na rozdil od toho, co zname z piirody, je kofen umistén na $picce mysleného stromu
%6 5 rekurzi je viak spojena vedleji reZie, a proto byla v implementaci nahrazena efektivngji linearnim algorit-
mem

7 n&kdy oznadovany jako vrchol

* angl. oct-tree

% rekurze byla opét z diivodu rychlosti implementace nahrazena iteraci
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Pokud je multipélova aproximace pfijatelna

R

Jinak

A\
\

Obrazek 3. Algoritmus piijatelnosti multipélové aproximace.

Kdy je ale uzel ,,dostatecné daleko*? Kritérium, podle kterého se urcuje, zda je uzel dostatec-
n¢ daleko a neni tieba jej otevirat, se oznacuje jako kritérium prijatelnosti multipolové apro-
ximace (MAC>). Barnes a Hut zavedli kritérium zaloZené na tzv. oteviracim thlu 6:

[
d>—. 5.1
P (5.1)
V tomto zdpisu piedstavuje d vzdalenost ¢astice od hmotného stfedu uzlu, / je délka hrany
podprostoru popsaného timto uzlem. Parametr € tedy urcuje urychleni algoritmu a zaroven
jeho chybu. Oteviraci thel je obvykle volen v rozmezi 0,7 < @ <1°'. Mensi hodnoty € vedou

k otevieni vét§iho poctu uzll a vétsi presnosti pii vypoctu sil.

Obrazek 4. Vyznam parametri v Barnesové-Hutové kritériu.

Tento postup vede ke sniZeni potfebného poctu interakci a ke snizeni celkové vypocetni slozi-
tosti problému na O(n -log n), coz je podstatné zlepSeni vici metod¢ prosté sumace, jejiz slo-

zitost je O(n2 )

3% angl. multipole acceptability criterion

3! Analyzu algoritmu provedl Hernquist (1987).
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5.2.2. Oprava na geometricky stied

John Salmon a Michael Warren (1994) poukézali na vznik velké chyby pii multipélové apro-
ximaci, pokud se nejvice hmoty nachazi blizko okraje podprostoru. Proto se do oteviraciho
kritéria zavadi parametr o, ktery udava vzdalenost mezi hmotnym stfedem a geometrickym
sttedem podprostoru. Pozménéné kritérium ma pak podobu

!
d>=+5. 52
7 (5.2)

Toto kritérium zajistuje, ze pokud je hmotny stfed blizko okraje podprostoru, je jeho pozice
posunuta o 0 a vysledek je pouzit k vyhodnoceni MAC. Zatimco pokud je hmotny stied bliz-
ko stfedu podprostoru, blizi se vysledek ke starému kritériu.

5.2.3. Seskupovani

Vypocet interakci a testovani platnosti MAC se nachazi v ¢asoveé nejnarocnéjsi ¢asti algorit-
mu. Je proto vhodné hledat dalsi ptislusné optimalizace urychlujici tuto kritickou ¢ast kodu.
Lze pfedpokladat, Ze pro ¢astice nachdzejici se v prostoru blizko sobé, bude seznam uzld,
s nimiz budou interagovat, velmi podobny. Pii budovani stromu je tak vhodné béhem déleni
prostoru télesa zatazovat do skupin podle jejich prostorového umisténi. Ve chvili, kdy dana
osmina prostoru obsahuje kuptikladu 32 a méné téles, vytvofi se skupina.

Béhem vypoctu sil pii pricchodu stromem se pak namisto konkrétni ¢astice vybira celd skupi-
na.

5.2.3.1. Seskupovani B90

Tato metoda®” je modifikaci ptivodniho algoritmu. Vzdéalenost d z BH oteviraciho kritéria je
nahrazena vzdalenosti mezi hmotnym stfedem skupiny a nejbliz§i hranou krychle obklopujici
télesa z vySetfovaného vrcholu d,, . Tak se uSetii na vyhodnocovani kritéria pro kazdé t&leso
tim, Ze jich bylo vice zatfazeno do jedné skupiny. Seznam téles (uzli anebo listl), se kterymi
skupina interaguje, je pak platny pro vSechna télesa skupiny.

Tuto metodu jsem pouzil pii vyvoji této prace, ale neukédzala se byt dost efektivni vzhledem
k o¢ekdvanému urychleni. Rychlost implementace algoritmu s vyuzitim seskupovani B90
byla zhruba stejna, jako algoritmu, kde tato metoda vyuZita nebyla.

°
°
°
°
[ ] P dB90 e
@
° e ©
skupina uzel

Obrazek 5. Vyznam parametru d,, v upraveném Barnesové kritériu.

32 J. E. Barnes, 1990, J. Comput. Phys. vol. 87, p. 161.
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5.2.3.2. Seskupovani WD99

Jind metoda je popsana tymem astrofyzikd z Italie”. V ni je seznam interagujicich objekti
rozdélen na dv¢ Casti. Prvni Cast je tvofena télesy (uzly anebo listy), které jsou od skupiny
daleko akteré plsobi na hmotny stfed skupiny. Druhou pak télesa, kterd jsou blizko
a u kterych musi byt vypoctena piima interakce oddélené pro kazdou ¢astici ve skupiné.

Pro kritérium, urcujici, do které ze skupin interagujici téleso (uzel nebo list) spada, je nutno
zavést parametr oznaceny jako polomér koule takto:
l. -3
rkoule = 3 ¢ \/_ . (53)
2

Interagujici téleso pak spadd mezi vzdalena télesa, pokud je splnéna podminka, Ze vzdéalenost
mezi hmotnym stfedem skupiny a hmotnym stfedem interagujiciho télesa je vétsi nez parame-
tr polomér koule. Jinak je zafazeno do seznamu blizkych téles. Nakonec jsou do tohoto se-
znamu piidéna vSechna ostatni télesa ze stejné skupiny.

skupina

Obrazek 6. Vyznam parametrii u metody WD99.

Implementace BH algoritmu, kterd je soucasti této prace, obsahuje pro praci se skupinami
metodu WD99. Urychleni vii¢i varianté bez seskupovani bylo az 50 %.

5.3. Paralelizace

Ani pres tento pokrok v oblasti vyvoje ti€¢innych algoritmi pro n-télesové tlohy a vyvoji hard-
waru nelze provést simulaci s velkym # na osobnim pocitaci. Tyto simulace jsou proto provo-
zovéany na superpoéitagich®®, jednotcelovych pogitagich GRAPE®® a na PC-clusterech®.

Superpocitace jsou vSak velmi drahé, a proto musi byt tyto vypocetni stroje sdileny stale veétsi
skupinou lidi zajimajicich se o superpocitani. Je proto nutné hledat nové smery, pokud chce-

33 viz Becciani a kol. (2000)

3% Nejrychlejsi superpogitag, ktery ZCU vlastni, mé teoreticky $pickovy vykon 8,4 GFLOPS. Vzhledem k jeho
stafi jej nebylo vyhodné vyuzit.

3 viz Kawai a kol. (2000)

36 7CU také vlastni n&kolik PC clusterti. Nemohly byt vyuzity z ditvodu vybaveni OS Linux.
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me takové zdroje vyuzivat. Piijatelnou moznosti je vyvijet efektivni programy vyuzivajici
ptfednosti paralelniho hardwaru.

Zajimavé je, zZe se stavajicim, jinak masové prodavanym hardwarem, Ize pravé takové zdroje
ziskat. Druhou podstatnou ¢ast nakladu tvoii potfebny software. Jako soucast této prace proto
bylo tfeba takové softwarové vybaveni vyvinout. Muselo spliiovalo tyto predpoklady:

¢ béh na stanicich ve vefejnych pocitaovych laboratotich ZCU a spoluprace vice uéeben
e 74dna dodatecnd instalace ¢i zména konfigurace SW nebo HW
e provadéni v dob¢, kdy ucebny nejsou jinak vyuzity (prazdniny, vikend, noc)

Tti-dimenzionalni n-télesové simulace pro velkd n vyzaduji mnoho vypocetniho ¢asu. Skupi-
na PC propojena rychlou pocitacovou siti, pak pfi vypoctu nahradi nakladny paralelni super-
pocitac aje tak predevsim jejich ekonomicky vyhodnéjsi alternativou. n-télesové simulace
vyzaduji nejvykonnéjsi pocitace a jejich soucasnd vykonnost je stdle omezujicim prvkem vys-
Sich rozliSeni a vys$i presnosti téchto simulaci.

Pti stanoveni cile, kolik téles by méla byt schopna pojmout ,,rozumné* simulace, byla spodni
hranice stanovena na 10 000 téles. Za optimalni vysledek byla pfitom povazovana schopnost
zvladnout simulaci 100 000 téles. To by byla simulace pfimétené¢ vhodna pro prvotni studium
vyvoje a kolize galaxii, coz byl hlavni zamysleny cil této aplikace. Pfi udavani tohoto parame-
tru je vSak nutno soucasn¢ udat pocet integracnich krokt, které musi byt béhem simulace pro-
vedeny, spolu s délkou integracniho kroku. Déle je nutné pocitat s redlnym ¢asem b&hu simu-

lace. Integraéni krok mél piedstavovat maximalng 107 let a simulace pro jeden model méla
trvat nékolik malo hodin.

5.3.1. Popis hardwaru a softwaru

Nejvykonnéjsi pocitace ve vetejnych pocitacovych ucebnach byly osobni pocitace s procesory
Intel Pentium 4. Béhem Skolniho roku se tyto ucebny uzivaji predevSim k bézné vyuce
a prohlizeni internetovych stranek. Vzhledem k tomu, ze nejdulezitéjsi ¢ast kodu provadi ope-
race s redlnymi Cisly, bylo tfeba sledovat udaj o poctu proveditelnych operaci s t€émito Cisly
za sekundu. Dokumentace spolecnosti Intel uvadi pro teoreticky Spickovy vykon svého pro-
duktu Pentium 4, pii pouZiti specializovanych instrukci procesoru, hodnotu 6,5 GFLOPS®’.
Pocitace v ucebnach, které byly pouzity pro provedeni simulaci, byly vybaveny sitovymi kar-
tami pro praci se siti Fast Ethernet (100 Mbit/s).

Simulace jsem provadél na osmi pocita¢ich s procesory Intel P4 s taktovaci frekvenci
1,6 MHz a 256 MB RAM. Nakonec simula¢ni program bézel na devatenacti pocitacich
s procesory Intel Pentium 4 s taktovaci frekvenci 2,5 GHz (vypocetni stroje) a 256 MB RAM.
Vypocet organizovala stanice s frekvenci procesoru 1,7 GHz a paméti o kapacité | GB RAM.

5.3.2. Mozné nasazeni distribuovanych vypocti

Vypocetni tlohy byly provedeny v ramci bézného uzivatelského konta pod opera¢nim systé-
mem Microsoft Windows 2000 Professional. Lze predpokladat, ze naprosta vétSina osobnich
pocitacl je vybavena obdobné. Instituce vlastnici takové pocitace tedy de facto vlastni para-
lelni systém vhodny pro ptfimétené n-télesové simulace, napt. kolize galaxii.

37 angl. giga floating-point operations per second, miliardy operaci s plovouci fadovou &arkou za sekundu
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Lze tak predpokladat, Ze nejvétsi vypocetni vykon je dnes rozd€len mezi stamiliony lidi
po celém svété a centrem, ktery by mohl tento potencidl spojit, je internet. Také ptedstavova-
na implementace n-télesové simulace je urcena pro aplikaci praveé v téchto podminkéch.

Distribuované systémy pracujici na tomto principu by se daly vyuzit pro vyzkum a pokrok
také v mnoha dalSich oblastech lidského védéni, mimo jiné napf. v matematice, ekonomii,
vyzkumu prostiedi, boji proti nemocem atd. Lid¢ jiz ukazali ochotu spoluti¢astnit se takovych
projektii, které je zajimaji’®.

5.4. PocitaCova implementace paralelni verze Barnesova-
Hutova algoritmu

Podstatnou cast sekven¢niho kédu jsem musel pro distribuovanou verzi prepsat, prestoze
smysl zistal pfevazné stejny. VétSina usili musela byt soustiedéna do zalezitosti specifickych
pro vyvoj distribuovanych systémt (pfedevSim komunikace a synchronizace).

Podle Flynnovy klasifikace paralelnich pocitacii se jednd tlohu bézici na systému typu
MIMD?’. Konkrétn& se jednd o volné vazany systém, kde ma kazdy z procesorti ptimo pfi-
stupnou pouze vlastni (tj. lokalni) pamét. Kazdy procesor pracuje nezavisle, ale procesy spo-
lupracuji pomoci komunikacni ¢asti programu s ostatnimi na dosazeni celkového cile vypoctu
(provedenioéasového kroku simulace). Komunikace s okolnimi procesory je provadéna pomo-
ci TCP/IP™.

Jedna stanice organizuje cely vypocet (vytvaii pocatecni data, pfebira, interpretuje, pierozde-
luje a uklada vysledky), ostatni provadgji vypocet na zptisob SPMD*'. Z hlediska paralelizace
programu se tedy jedna o procesorovou farmu (Jezek a kol., 1997). Pro spusténi vypoctu jsou
tteba minimalné tfi stanice. Jeden organizér (farméf) a dva vypocetni stroje (d€lnici). Pouziti
pouze jednoho vypocetniho stroje by nevedlo k zadnému urychleni oproti Cist¢ sekvenéni
verzi.

Tento pristup smétoval k urychleni vypoctu vzhledem k sekvencni variant¢ BH algoritmu.
Nelze vsak uvazovat, ze vypocetni Cas, ktery by byl potiebny pro provedeni vypoctu na jedi-
ném stroji, 1ze jednoduse podélit poctem procesortl, na kterych tlloha bézi. Bylo tieba zajistit
pfedevs§im pouze minimalni komunikac¢ni rezii, kterd vyzaduje €as navic pii vyméné dat mezi
procesory. Na druhou stranu se z¢asti mohlo projevit tzv. anomalni urychleni tim, Ze pfi pro-
vadéni programu jsou napi. vSechna pole (realizujici stromy v BH algoritmu) mensi, ¢imz se
1épe vyuziva rychld pamét’ cache a prichod jimi je rychlejsi.

5.4.1. Dekompozice prostoru mezi procesory

Kli¢em k uspéchu u paralelniho vypoctu je zajiSténi dobrého rozloZeni zatiZeni jednotlivych
procesort. Proto je nutné zabezpecit vhodné rozdéleni dat mezi jednotlivé procesory. DalSim
hlediskem je potifeba zajistit minimalni komunikaci mezi procesory.

Nejprve jsem zamyslel vyuziti ¢istého modelu SPMD, kde by vSechny stanice spolupracovaly
a nepotiebovaly by zddnou dalsi specializovanou stanici, kterd by je organizovala. Tato vari-
anta se po urcité dob¢ ukdzala jako nemozna, jelikoz télesa nemohou byt mezi rizné proceso-

3 Jednim z nich je hledani mimozemského umélého signalu v ramci projektu SETI@Home.
3% angl. Multiple Instruction, Multiple Data

* specifikace RFC 1180

*I'angl. Single Program, Multiple Data
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ry rozdélena nahodné. Stejné tak neni optimalni télesa rozd€lit pouze tim zplisobem, ze by
kazdy procesor zpracovaval urcitou pevné stanovenou pravotuhlou oblast. Rozd¢leni musi byt
provedeno na zakladé znalosti celého simulovaného objemu téles adaptivné.

V problémech, jako jsou n-télesové simulace, se vyuzivd metoda geometrickd dekompozice.
Je nutné rozdé¢lit cely simulovany prostor téles a ty predat ke zpracovani jednotlivym vypo-
Cetnim strojum. Té¢lesa pro jednotlivé procesory v paralelnich systémech jsou obvykle ziska-
vany podle ortogondlni rekurzivni bisekce ORB™. Ta spociva v rekurzivnim dé€lenim prostoru
v kazdé kartézské soutradnici dvéma tak dlouho, dokud neni kazdému procesoru pfifazena
jedna doména. Rozdéleni prostoru musi byt zajiSténo takovym zpisobem, aby byly vSechny
procesory rovnomérné zatizeny a naptiklad nékteré necekaly na ostatni.

Pro déleni prostoru na domény viak existuje rychlejsi metoda. Metoda costzones™ je méng
naroCna na vypocetni Cas a také zajistuje lepsi rozdé€leni zatizeni mezi jednotlivé procesory.
Dynamického rozlozeni zatizeni procesorii je dosazeno zavedenim proménné, kterd je navy-
Sena pii vyskytu interakce. Ta urcuje vahu kazdého télesa v seznamu. Myslenka metody spo-
¢iva v sefazeni prostorové rozlozenych dat do jednorozmérného seznamu. To lze provést po-
moci kiivek vyplitujicich prostor, které prochazi kazdym bodem simulovaného prostoru®*.
Jednorozmérny seznam je pak rozsekan podle poctu procesort a télesa jsou rozeslana mezi
procesory.

Nejprve jsem zvazoval pouziti Mortonovy kfivky, kterd neni v celém prostoru spojita,
ale snadnéji se naprogramuje. Mortonova kiivka vSak byla jiz mnohokrat pouzita (Warren,
Salmon a kol., 1993, 1997). Proto jsem ve své paralelni variant¢ BH algoritmu pouzil pro
sefazeni prostorove rozlozenych téles do jednorozmérného seznamu Hilbertovu kiivku (Moon
a kol., 1996), ktera je v celém prostoru spojita.

Syrové data z celkem sedmi simulaci, ziskand z distribuované varianty n-télesové simulace
vyvinuté pro tuto praci, jsou ulozena na deviti CD s kapacitou 700 MB. Vzhledem k tomuto
objemu obsahuje pfilozené médium pouze animace vyvoje vybranych simulovanych systémd,
které byly ziskany na zaklad¢ téchto dat.

“2'S. B. Baden, 1987, ,, Run-time partitioning of scientific continuum calculations running on multiprocessors “,
Ph.D. thesis, University of California, Berkeley.

#J. P. Singh, 1993, ,, Parallel hierarchical N-body methods and their implications for multiprocessors “, Ph.D.
thesis, Stanford University.

* Vétsina kiivek vyplitujicich prostor, jako napiiklad Mortonovo fazeni, je nespojitych.

21



6. PocitaCové simulace vyvoje galaxii

6.1. Rozdéleni galaxii

Galaxie jsou soubory pievazné hvézd, plynu, prachu a neviditelné¢ hmoty, které jsou vzajemné
gravitacné vazany. Pievladajici silou utvarejici galaxie je gravitace, magneticka pole lze za-
nedbat. n-télesové simulace rozpinajictho vesmiru ukazuji, jak se hmota zacala v raném
vesmiru shlukovat a tvotit vétsi uskupeni, az vznikly ttvary, které oznacujeme galaxie. Tento
proces probiha i nadale (viz kap. 7).

Podle morfologie jsou galaxie rozdélovany do tfi zdkladnich skupin: spirdlni, eliptické a ne-
pravidelné.

6.1.1. Spiralni galaxie

Tento druh galaxii je rozliSovan podle rozvinutosti spiralnich ramen. Neni v nich pfili§ na-
hodného pohybu. VétSina kinetické energie je ukryta v uspotaddané rotaci a jsou tedy ,,chlad-
né”. Rotace hvézd v galaktickém disku kolem centra (obvykle ¢erné diry) je popséna rotacni
kiivkou.

6.1.1.1. PFicky

Osova nesymetrie ve spirdlnich galaxiich se oznacuje jako pficka. Pricka predstavuje oblast,
kde je soustiedéna pievazna vétSina pozorovatelné hmoty. Ukazalo se, Ze pticku, alespont ma-
lou, 1ze pozorovat u vétSiny galaxii véetné té nasi (Binney, 1995).

Také n-télesové simulace ukazuji, ze chladné disky jsou nestabilni a velice zahy se v nich
samovoln¢ objevuje osova nesymetrie. S pokracujicim vyvojem systému tato nesymetrie po-
malu sldbne (Sellwood, 1981).

6.1.2. Eliptické galaxie

Podstatna cast kinetické energie téchto systému je tvofena ndhodnym pohybem hvézd. Tako-
vé galaxie jsou oznacovany jako ,,horké*“. Piedpoklada se, ze velké eliptické galaxie vznikly
sloucenim spiralnich galaxii. Men$i jsou pak vétSinou vysledkem interakce nepravidelnych
galaxii.

6.1.3. Nepravidelné galaxie

Galaxie oznacované jako nepravidelné nemaji zddnou zvlastni strukturu. Obvykle se jedna
o malé galaxie, které pozorujeme ve chvili, kdy jsou obét'mi kanibalismu vétsi galaxie. Po ur-
Cité dobé vetsi galaxie mensi spolecnici Uplné pohlti. Také Galaxie nabyva na velikosti diky
kanibalismu. V soucasné¢ dobé¢ jiz napiiklad pohlcuje dvé nedaleké nepravidelné galaxie,
tzv. Magellanova mrac¢na (viz kap. 7).

6.2. Slozkovy model galaxii — po¢atecni podminky
Jedno z moznych modelovani struktury galaxie lze provést na zaklad¢ vzhledu jednotlivych

slozek. Tento postup jsem zvolil pro své simulace. Umoziiuje sestavit mnoho riznych modela
galaxii vybérem komponent a zménou jejich parametrii. Na télesa v modelech neptisobi zadny
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vn&jsi potencial, takZe viechny simulace, které jsem provedl, jsou zcela konzistentni®.
Vsechny casti galaxie na sebe béhem simulace ptisobi.

Jedna se vSak samoziejmé o zjednoduSeni. Jednotlivé ¢ésti se ve skutecnosti z fyzikalniho
hlediska prolinaji a neni mozné je takto jednoznacné¢ oddélit. AvSak ani distribucni funkce
téchto idealizovanych komponent ve skutecnych galaxiich nejsou pfesné znamy. Proto nebylo
generovani pocateCnich podminek snadné a musel jsem najit spravné hodnoty jednotlivych
parametrQ tak, aby se vysledek co nejvice blizil pozorovanym skute¢nostem. Hodnoty para-
metri byly voleny v obecné piijimanych mezich pro parametry skute¢né Galaxie. Rozptyl
téchto hodnot ztézuje vytvoreni spravného modelu.

Jelikoz je model konzistentni, jsou vygenerované slozky nejprve ponechany relaxaci
v pritomnosti ostatnich slozek. Béhem této rané faze, kdy se model stabilizuje a jednotliva
télesa prestavaji mit striktni charakter dané modelové slozky, jsou pozorovatelné pravidelné
zhus$téniny podobné prstenctim. Jednd se o utvary vzniklé v disledku matematického modelu
slozek, na jehoz zaklad¢ se generuji pocatecni podminky téles. Rychlost téles zcela neodpovi-
da jejich prostorovému rozlozeni. Tento matematicky postup vytvareni modelu galaxie se lisi
od redlnych podminek v galaxiich, které se ve skutecnosti vyvinuly naprosto odliSnym zptiso-
bem.

Tyto zhuSténiny se objevuji v diisledku pocate¢nich podminek, kdy se z matematického mo-
delu stava za plisobeni simulované gravitacni sily exaktngjsi fyzikalni model galaxie. Ten
odpovida skutecnosti 1épe nez slozkovy model, ale neni mozné jej matematicky popsat. Toto
je jeden z diivodd, pro¢ je nutné pouzivat n-télesové simulace. Po urcité dobé jsou tyto zhus-
téniny modelem absorbovany, systém téles se stabilizuje a dostane se do rovnovahy. Tento
stav pak odpovidéa pozorované skutecnosti.

6.2.1. Modely s diskem

6.2.1.1. Distribuce c¢astic
Pocate¢ni rozdéleni hvézd vroviné disku (x-y) je déno hustotou pravdépodobnosti
v Kuzminové disku:

2 2

pD(r)=po~{l+r—2} : 6.1)

a,

kde p, je konstanta, r je vzdalenost ¢astice od stfedu disku a a, je délkova mira poloméru.
Castice v exponencialnim disku jsou v jeho roving rozdéleny s hustotou pravdépodobnosti

r

po(r)=p, -exp(-———), (6.2)

d max

kde je r,,, maximdlni polomér disku. VSechny simulace maji Castice disku umistény
s rozdélovaci funkei podle (6.1).

Ve sméru kolmém na hlavni rovinu disku (osa z) je hustota pravdépodobnosti déna jako

* Ne viechny simulace jsou konzistentni. V p¥ipadech nekonzistentnich simulaci je n&ktera ze slozek piitomna
pouze ve form& konstantniho potencialu. Vyhodou tohoto pfistupu je zmenSeni poctu n potiebnych téles a tim
urychleni vypoctu, nevyhodou je chybégjici interakce mezi potencidlem zastoupenou slozkou a ostatnimi objekty.
Proto je takovy model mén¢ realny.
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Po.(z.7)= py - cosh™| ——— (6.3)

podle Spitzera. Dalsi parametry také souvisi s tloustkou disku. Jednd se o maximalni vzdale-
nost ¢astic od roviny disku z, a polomér r za nimz se jiz ¢astice mimo hlavni rovinu

zignored

disku nenachazi. Parametr r byl pfi generovani pocatecnich podminek vzdy nastaven

zignored

na 2 kpc.

6.2.1.2. Rotacni krivka
V piipadé chladného disku maji Castice pouze tangencialni, kruhové rychlosti. Mirné klesajici
kiivku jsem uréil pozménénim Toomreovy rotaéni kiivky™*
3
w(ry=C-(1+77)33, (6.4)
kde C je konstanta.

Plochou rota¢ni ktivka pak jako

3

w(r)=C-(1+72)59. (6.5)

6.2.1.3. Vznik pFicky

V simulacich, kde jsem ponechal disk chladny, dochazelo ke vzniku silné pfi¢ky. Piesto
u vétsiny skute¢nych stelarnich diski tolik vyraznou pticku nepozorujeme. Vzniku osové ne-
symetrie lze zabranit pfidanim nahodného pohybu casticim disku. Déle vzniku pticky brani
stabiliza¢ni ucinky rozsahlého temného hala.

6.2.1.4. Horky disk
Vzniku Jeansovych osovych nesymetrii zCasti zabranuje také piidani nahodného pohybu.
. ) . . G-
Podle Toomra® je tangencialni disperze v rychlosti O an =336 Orporre -2'013((’;), kde
-o\r

Oroomre j€ Toomrellv parametr stability, G je gravitacni konstanta, p(r) je rozloZeni hvézd

oy qs , , v , \% co1 s qe .
v roviné disku a @(r) whlova rychlost uréitelna ze vztahu @(r)=—. Radialni disperze je

r
O rua =336 Or e -w , kde K(r) je Lindbladova epicyklickd frekvence. Epicyklicka

frekvence je tmérna uhlové frekvenci a je zvolena jako x(r)= J2- a(r).

* A. Toomre, 1963, ,,On the distribution of matter within highly flattened galaxies“, Astrophys. I., vol. 138,
p. 385.

" A. Toomre, 1964, ,, On the gravitational stability of a disk of stars “, Astrophys. J., vol. 139, p. 1271.
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Vertikalni disperze rychlosti (disperze v rychlosti ve sméru kolmém na hlavni rovinu disku) je
ur¢ena jako ¢ast tangencialni disperze podle parametru u, takto

C,=HU; O, - (6.6)

6.2.2. Modely s vyduti

Vydut je silné¢jsi oblast v centru galaxie s velkou koncentraci hmoty. RozlozZeni ¢astic vyduti
je dano hustotou pravdépodobnosti

a,

Ps (}’) =P (6.7)

ro(r+a,)’

kde a, je délkova mira vyduti. Jinak 1ze vydut’ modelovat také Plummerovou distribuci (viz

dalsi odstavec). Maximalni vzdélenost ¢astic vyduti od sttedu udavé parametr 7, .

6.2.3. Modely s halem

Halo je v podstaté pokracovanim vyduti v centralni ¢asti galaxie. Jiz dlouho je zndmo, ze halo
castecné zabraniuje vzniku osov€ nesymetrickych nestabilit (Barnes a Hernquist, 1992). Dis-
tribuce ¢astic je dana Plummerovou distribuci

piron 1)

a,

Parametr a, udava délkovou miru poloméru. Maximalni vzdalenost Castic hala od stfedu

udava parametr r, . .

6.2.4. Modely s temnym halem

Rotac¢ni kiivka spiralnich galaxii, stejné jako té nasi, je plocha. Aby byla shoda mezi pozoro-
vanimi a simulacemi, bylo tfeba zavést opticky nepozorovatelné, rozsahlé¢ temné halo, které
by tuto podminku zajistilo (Dubinski, Mihos, Hernquist, 1996). Hustota pravdépodobnosti
¢astic v temném halu je podle Hernquista (1993) déana:

r 2
CXp| — 2
o . 7 dhmax

2 2
rdh max ro+ 7/

Lo ()= py - : (6.9)

kde 7, ... je maximalni polomér hala, y je polomér jadra a o je konstanta definovana

o= {l—ﬁ~q-exp(q2)~ [l—erf(q)]}fl, kde g = /4

dh max

Z vysledki projektti snaZicich se objasnit povahu temné hmoty vyplyva, Ze jeji vétSina neni
tvofena kompaktnimi hmotnymi objekty jako jsou Cerné diry nebo hnédi trpaslici. Proto je
nutno v simulacich slozce temné hmoty ptisoudit co mozna nejvetsi mnozstvi Castic, charak-
terizujici jeji rovnomérné rozloZeni do témét kulovitého hala.
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6.3. Volba jednotek

Pro simulace je vyhodné zavést nové jednotky. Jednotka hmotnosti je urcena podle thrnné
hmotnosti hvézd v Galaxii.

3
m- 43

e gravitacni konstanta [G] =1 >
kg-s

e jednotka hmotnosti [m]=2-10"-My =2-10"-1,99-10* kg =3,98-10" kg
e jednotka délky [/]=1kpc =3,09-10"” m

Ostatni jednotky lze odtud odvodit:

Z gravita¢niho zdkona mame

[m’]
F1=[G]- , 6.10
[F]=[G] 0] (6.10)
pfi¢emz leva strana této rovnice je

[F1=m] [a] = [m]- 2 = ) L2 (6.11)

[£] [£°]

Po dosazeni z (6.11) za levou stranu do (6.10) dostavame

[/] [m’]

Lo [GT- ) 6.12
[m] ] [G] ] (6.12)

Odtud Ize jiz vyjadfit ¢ a po Ciselném dosazeni odsud plyne jednotka Casu.
e jednotka Gasu [¢]=1,06-10° roki

e jednotka rychlosti [v]=924 km-s™

6.4. Provedené simulace

Z pocatku bylo velmi obtizné nalézt takové hodnoty pro parametry simulace, aby byl vysle-
dek vérohodny (viz odst. 6.2). Nejprve dochdzelo v systému ke kolapsu, kdy télesa neméla
dostatek pohybové energie a pohybovala se ke stfedu, po ¢emz nasledovala taze, kdy zacal
systém téles piekotné expandovat. Télesa se pak shlukla do vyrazné prstencové zhuSténiny,
ktera byla mnohem patrnéj$i nez zhusténiny v simulacich popsanych v této praci. Prstencové
zhuSténiny pretrvavaly po velmi dlouhou dobu. Nebo se naopak télesa pohybovala pfili§ rych-
le vlivem pocate¢nich podminek a galaxii postupné opoustéla. Tento proces jsem se také po-
kousel kompenzovat pritomnosti hmotné &erné diry v centru disku, ale bez usp&chu *.

Z téchto pokust je vidét silnd zavislost simulovaného systému na pocate¢nich podminkach.
Drobnéji odchylky pak jiz dokaze systém vykompenzovat™® a dokaze se stabilizovat.

* Tento piistup také umoziiuje provést urychleni vypoétu gravitaéni interakce.
¥ 74dny z koneénych modelti nema v centru specialni objekt zastupujici hmotnost &erné diry.

%0 Jako napiiklad pravidelné zhuiténiny zmifiované v kapitole 6.2.
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6.4.1. Simulace se vznikem silné pricky

Z pozorovani plyne, ze vétSina spiralnich galaxii mé alespon slabou pficku. Simulace €. 1
a ¢. 2 ukazuji vyvoj osamocené¢ho disku. Z podobnych n-télesovych simulaci je jiz dlouhou
dobu zndmo, Ze disky bez hala a ndhodného pohybu jsou nestabilni a velmi zédhy se v nich
tvofi silna pficka v centralni oblasti. Stejny vysledek poskytuji také tyto dvé simulace.

Mezi obéma simulacemi je rozdil pouze v celkové hmotnosti téles v disku. Nejprve vzniknou
zony s vetsi koncentraci Castic (prstence), které jsou vyraznéjsi u prvni simulace. Tyto hustot-
ni viny tvofi télesa predevsim z centrdlnich a stfednich ¢asti disku, ktera nemaji dostatek po-
hybové energie. Je pozorovatelné, jak se tato télesa presunuji ke sttedu disku, kde jsou urych-
lena, expanduji zpét a vytvareji prstence. Jde o zmifiovany nesoulad mezi pocatecni rotacni
kiivkou disku, kterd zcela neodpovidd pocatecnimu rozlozeni hmotnosti. S postupujicim vy-
vojem tyto oblasti mizi a vznikd silnd pficka. V ptipad¢ simulace ¢. 2, kde hmotnost disku
odpovidd hmotnosti pozorovatelné hmoty v Galaxii, je situace lepSi a zhuSténiny jsou méné
vyrazné. V simulaci €. 1, kde ma disk 90 % hmoty simulace €. 2, jsou zhuSténiny vyraznéjsi.

Simulace ¢. 1 pokryva ¢asové obdobi 0,5 miliardy let, simulace €. 2 zhruba 0,75 miliardy let.

TABULKA 1. Slozky simulace ¢. 1 a ¢. 2

celkovy poCet tEleS.....covieriirrriieeieeeieeeiee e, 10 000............ 10 000
celkova hmoOtnoSt .......cooovvveiviiiieieiiiiiiiieeeeee, 0,9 o 1
pocet téles v diskU.......cocoeeeiieiiiiiiii, 10 000............ 10 000
celkova hmotnost disku...........cooevvvveevviveeinennnn.. 0,9 1

Vi weeeeeeneesneene ettt sttt et 27 oo 27
Z() cereere e e 0,5 . 0,5
g oot 35 e, 35
ndhodny pohyb........cccevieiiniiniiiiiicneceeeee, 1 [ ne
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TABULKA 3. Parametry vypoctu simulace ¢. 1 a ¢. 2

oteviraci thel @ ........ccccooiiiiiiiiiniie, | O 1
zjemnovaci vzdalenost &€ ........ccoceeeveniieiiennn. | TR 1
integracni Krok ..........ccccoevieniiiinieniiiiieeieeens | U 1
pocet integracnich krokti............ccceeeevvveninnnnnnen. 485, 756

6.4.2. Simulace s horkym diskem

Jak je z ptirody zndmo, realné galaxie pticku tak silnou, jak naznacuji simulace ¢. 1 a 2, ne-
maji. Zatimco v téchto dvou simulacich mély na pocatku objekty pouze systematické kruhové
rychlosti podle rota¢ni kiivky, ptidal jsem proto v simulaci ¢. 3 ndhodny pohyb. Podobné
chaoticky pohyb se vyskytuje predevsim v eliptickych galaxiich.

Hodnotu Toomreova parametru jsem zvolil jako 1,2. Tato hodnota zabranila vytvoteni pticky.
Sum v pravidelném pohybu také neumozni vzniknout umélym zhusténinam.

Simulace horkého disku pokryva ¢asové obdobi téméf 1 miliardy rokli. Animace ukazuje,
Ze ani béhem této doby nedoslo k vytvotfeni Zadné znatelné pticky.

TABULKA 4. Slozky simulace ¢. 3

celkovy pocet téles ......coovvvvrvrennnnenn. 15000
celkova hmotnost......cccvevveeeeiiiviinnnns 1,2
pocet téles v disku ........cccceeeiennnnne. 15 000
celkova hmotnost disku.................... 1,2

Fipax weveeemneesneenneenneenneenaeens 27

Z ereeenrenneenee e 0,5
Qg oo 3,5
nahodny pohyb ................. ano
O fvomre ++eeeeereeneenmeneneneenens 1,2
iy ot 0,5
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TABULKA 6. Parametry vypoctu simulace ¢. 3

oteviraci tthel @ .........ccccceviiiinien. 1
zjemnovaci vzdalenost ¢ ................. 1
integracni KroK...........ccooevevieennennnen. 1
pocet integracnich krokt .................. 908

6.4.3. Simulace s temnym halem

Plocha rota¢ni kiivka hvézd ve spirdlnich galaxiich ukazuje na pfitomnost dalsi hmoty, ktera
neni pozorovatelna v Zadné ¢asti spektra elektromagnetického vinéni. Také pocet pozorova-
nych koliznich systémi naznacuje ptitomnost hala temné hmoty (viz kapitola 7).

V simulaci €. 4 je jesté pozorovatelny pocatecni kolaps ¢asti hmoty disku a jeho nasledna ex-
panze davajici vzniknout zhusténindm kolem disku. Zrodu vyraznych umélych zhusténin jako
v simulacich €. 1 a €. 2 zfejm¢ zabranuje gravita¢ni potencial hmotného temného hala. Simu-
lace €. 5 pak ma odli$né parametry a zhuSténiny pozorovatelné nejsou.

V simulaci €. 5 naopak vznika charakteristicky vir pozorovany u skute¢nych spirdlnich gala-
Xii.

TABULKA 7. Slozky simulace ¢. 4 a ¢. 5

celkovy pocet t€les......covrmirniiiniiiiieieeieeee 28 800............ 20 500
celkova hmotnost .........cooovvveveviiiiiiiiiiiiiiieeieeeee. 4,01..uunnnnnnn. 1,89
pocet teles v disKu.......coovveeriiiinciiiiiieeeeee, 8000.............. 5000
celkova hmotnost disKuU......ccceevvveeeiiiviiinnnnennnnnn. | T 0,5
pocet téles Vyduti ......c.oevveriiiiiiiiiee e, 800....cceuenee. 500
celkovd hmotnost vyduti.........ccceeeveeriiveennennnne. 0,01..ccceeeeeene. 0,09
pocet téles temného hala............cccooeevveeninennnen. 20 000............ 15000
celkova hmotnost hala................coceevieiiiennn. 3 1,8

X eeeseeseeeeeeat ettt ettt sa et r e 27 o, 27
Z() eereere e e 0,5 . 0,5
g oot 35 e, 35
nahodny pohyb.......ccccoeviiiiiiiiiiiieeeee 11 (ST ne
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TABULKA 9. Parametry vyduti simulace ¢. 4 a ¢. 5

B i <+t eeeeee ettt a et h et ettt be et ebeeaeen 84 .. 84
ettt ettt e sttt e sbeeenaneas 35 e, 3,5
Qi eeeneeneenneee ettt 3.5 3,5

TABULKA 11. Parametry vypo¢tu simulace ¢. 4 a €. 5

oteviraCi Uhel @ .........cccoovvvvvvviiiiiiiiiiiiiiieneee, | TR 0,85
zjemnovaci vzdalenost € ........ccoceecienieeiiennn. | R 0,8
integracni Krok ..........ccooeeveniiiiiniininne, | TR 0,8
pocet integracnich krokt............ccooeveniinnnnne. 278 e 252
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7. Pocitacové simulace kolize galaxii

Galaxie neziji v osamoceni. Ziejmé jen maly pocet galaxii se viibec nesetkdva s jinymi. Na-
ptiklad sousedni Magellanova mrac¢na jiz nyni zazivaji slapové ptisobeni nasi Galaxie. NaSe
Galaxie by se pak mohla za n¢kolik miliard let setkat se zhruba dvakrat tak velkou galaxii
M31, ktera je dnes v souhvézdi Andromedy. Je mozné, Ze z tohoto setkani vznikne eliptickd
galaxie. Kolize galaxii jsou zna¢né podporovany pfitomnosti temného hala, které je mnohem
rozséahlej$i nez pozorovana viditelna ¢ast a gravitacné plsobi nejen na vnitini ¢asti disku, ale
také pravé na okolni galaxie (viz odst. 6.4.3).

Pokud dojde ke kolizi galaxii (dojde k jejich vzadjemnému prostoupeni), nedochazi u nich ob-
vykle ke kolizi hmoty, jez je tvofi. Hvézdy v galaxiich tedy témét nikdy nekoliduji, vyjimkou
jsou napfiklad husté oblasti jadra galaxii.

Pti gravitaénim piisobeni mezi galaxiemi se objevuji rtizné deformace. Na jejich zéklad¢ 1ze
usuzovat o jejich minulém dynamickém vyvoji. Morfologie, kterou galaxie vykazuji, jsou
pozustatkem po téchto setkanich. Je navic mozné, ze eliptické galaxie jsou vysledkem slouce-
ni dvou nebo vice galaxii. Na zakladé n-télesovych simulaci byly vytvofeny atlasy obsahujici
rizné tvary galaxii a ukazujici pocatecni konfigurace ptivodnich galaxii.

Nejprve jsem vytvoril oddé€lené pocatecni podminky pro galaxie tvofici kolizni systém, jak je
popsano v kapitole 6.2. Jedna galaxie je oznacovana jako ,,centralni“ a druhd, ktera je obvykle
mensi, jako ,,spolecnice”. Pocatecni podminky oddé€lenych galaxii jsou nastaveny tak,
ze hlavni rovina hvézdného disku je umisténa v rovin€ os xy soufadnicového systému.

Pfi nastaveni kolize pouzivdm dva modely: model piimého setkani a model keplerianského
setkani. Zménou parametrt t€chto modelt 1ze ziskat teoreticky neomezeny pocet pocatecnich
konfiguraci. U obou modelli se nastavuji dva parametry udavajici orientaci dané galaxie vici
soufadnicovému systému. Parametry udédvajici orientaci galaxie v prostoru jsou uhel i a Gthel
@ pro kazdou z galaxii. Uhel natoeni kolem osy y je oznagen jako i a rotace kolem osy
z jako @ . Uhly jsou zadavany ve stupnich.

7.1. Model primého setkani

U tohoto modelu je pocatecni konfigurace kolidujicich galaxii udéna nasledujicimi parametry

(ndzorné viz obr. €. 7):

e pocatecni vzdalenost mezi galaxiemi d, — udava vzdalenost stfedu spole¢nice od stfedu
centralni galaxie ve sméru osy x

e pocatecni odchylka spolecnice od stfedu centralni galaxie d. — udava vzdalenost stfedu
spolecnice od stiedu centralni galaxie ve sméru osy z

e rychlost spolecnice vzhledem k centralni galaxii v — udava, jakou rychlosti se celd

comp

spole¢nice pohybuje smérem k centralni galaxii proti sméru osy x

Pocate¢ni podminky jsou nastaveny tak, Ze se hmotny stfed centralni galaxie nachazi v poloze
0, 0, 0. Hmotny stfed spolecnice je nastaven podle vySe uvedenych parametri.
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Obrazek 7. Parametry modelu pfimého setkani.
7.2. Model keplerianského setkani

Tento model jsem vytvofil z ditvodu souladu s vé&tsinou ostatnich autorii koliznich simulaci®,
ktefi pro popis kolizi pouZivaji tfi nasledujici parametry spolecnice:

e (iselnd vystiednost & — Ciselna vystifednost kuzelosecky, po které se pohybuje spolecnice

e cas do pericentra ¢, — doba, za kterou by se spole¢nice dostala do pericentra, pokud by se
dale pohybovala ptesné podle piivodni kuzelosecCky

e vzdalenost v pericentru r, — vzdalenost v pericentru, kterého by spole¢nice doséhla, po-

kud by se nadéle pohybovala ptesné podle ptivodni kuzelosecky (neboli nejmensi vzdale-
nost spole¢nice od ohniska kuzelosecky, v némz se nachéazi centralni galaxie)

Pocate¢ni podminky jsou nastaveny tak, Ze se hmotny stfed centralni galaxie nachazi v ohnis-
ku kuzeloseCky. Hmotny stfed spolecnice je nastaven tak, jako by se pohyboval po keplerian-
ské draze podle vyse uvedenych parametrii. Spole¢nice se pohybuje v roviné x-y soufadnico-
vého systému.

7.3. Provedené simulace

Simulace ¢. 6 pfedstavuje ptimou kolizi dvou galaxii a pokryva casové obdobi 360 miliona
let. Spole¢nice na centralni galaxii nalétava ze vzdélenosti 12 kpc rychlosti 1km-s™ . Cent-
ralni galaxie ma rovinu disku nato¢enou kolmo k roving disku spole¢nice.

Po sblizeni obou galaxii je patrnd deformace spole¢nice. Ta osciluje kolem stfedu centralni
galaxie se stale se zmenSujici amplitudou, aZ zacne splyvat s centralni galaxii. N&ktera télesa
ptvodni spolecnice si vSak ponechaji zfetelné odliSnou charakteristiku pohybu vii¢i pohybu
téles piivodni centralni galaxie. Vzhledem k tomu, Ze spole¢nice mé vice nez pétinu hmotnos-
ti centralni galaxie, dochazi pfi jejich sblizeni také k ¢aste¢nému ovlivnéni struktury centralni
galaxie.

*! napt. J. Barnes, L. Hernquist, 1996, ,, Transformations of Galaxies. II. Gasdynamics in Merging Disk Galax-
ies”, vol. 471, p. 115.
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TABULKA 12. Slozky centralni galaxie a jeji spoleCnice

celkovy pocet teles......covrnirniiinieniieieeieeee 10 000............ 5600
celkova hmotnost .........cooovevvveviviieiiiiiiiiiieeieneen.. 1,2 s 0,275
pocet teles v disKu.......ooevvieviiiiiiiiiieeeeee, 10 000............ 5000
celkova hmotnost disku......ccceevveeeiiiviiinnneennennn. | D 0,165
pocet téles Vyduti ......ceevveriieiiiiiieie e, 0o 500

celkova hmotnost vyduti.........ccceeeveeeciveennennnne. 0 0,055
pocet teles hala.........cccoeevveeviiieniieeieeeeee, 0 100

celkovahala ....cccvvvveviiiiiiiiiiiiieeee O, 0,055

P +veeseeneeneennes et sa ettt et et ettt ae e 10 10
Z() cereene et 0,5 e, 0,5
g oot 3.5 1

nahodny pohyb.......cccoeviiiiiiiiiiieeeeee 1 [T ne
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TABULKA 16. Parametry vypo¢tu kolizniho systému

oteviraci uhel @ ........ccccoeeeviiieennnn.. 0,7
zjemnovaci vzdalenost ¢ ................. 0,7
integracni KroK...........ccooevevieennennnen. 0,7
pocet integracnich krokt .................. 485

Provedl jsem jesté dal$i dvé simulace, ve kterych vSak doslo pouze ke slouceni diskt. Tyto
simulace nevypadaly realisticky (m¢ly Spatné nastavené pocate¢ni podminky) a uvadim je zde
pouze jako demonstraci moznosti provadét rozsahlé simulace s poctem téles zavislym pouze
na poskytnutém vykonu procesorii. Vypocet gravitacnich interakci zde probihal pro 80 000,
resp. 120 000 téles.
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8. Zaveér

Vytvoftil jsem simula¢ni program pro pohyb téles v systému n-téles, se specialnimi funkcemi
pro modelovani pohybu téles slunecni soustavy. Vypocet gravitacni interakce je zde provadén
pfimou metodou nerelativisticky, nebo relativisticky. U komet je provadén vypocet negravi-
ta¢niho piisobeni vlivem vytryska plyniti pomoci nékolika modeld.

Pokrok v technologii osobnich pocitact (PC) umoznuje v posledni dobé tyto stroje pouzivat
k trojdimenzionalnim simulacim pohybi astronomickych objektii v rozsahlych systémech,
jako jsou galaxie. Pro tyto simulace jsem pocita¢e vyuzival mimo dobu, kterd je vyhrazena
pro praci studentl pii vyuce €i pii jejich samostatné ¢innosti. To ukazuje, Ze pro naro¢né vy-
pocty neni vzdy tfeba potfizovat ndkladné superpocitace nebo PC-clustery. Ty pak kvtli pfi-
li$né specializaci zUstavaji nevyuZity a rychle zastaravaji.

Proto jsem vyvinul paralelni simula¢ni software, ktery je zaloZen na stromovém Barnes-
Hutové algoritmu vypoctu sil v systému n-téles s vlastni organizaci synchronizace a systé-
mem zasildni zprdv pro operacni systémy zaloZené na Windows NT. Software vyuziva
z hlediska distribuovaného vypoctu model ,,farmer-workers®. Jeho soucasti je také generator
pocatecnich podminek pro rtizné modely galaxii a jejich kolizi ve formé piivétivého pravod-
ce. Stromovy algoritmus je vyrazné rychlejsi oproti algoritmu piimé sumace.

Z rozboru provedenych simulaci rozsahlych systému vyplyva, Ze jejich vysledky odpovidaji
pozorovanim, kterd provadéji astronomové — vznik pficky u galaxii, pfitomnost rozsahlého
temného hala a kolizim galaxii. U nékterych provedenych simulaci je pozorovatelné pravidel-
né seskupeni téles do tvaru prstencti. Vznik téchto umélych zhusténin v rané fazi simulace
poukazuje na neuplnou spravnost modelt, které je nutno dale zdokonalovat.

Do budoucna by bylo také vhodné ptidat moznost vzdalovani jednotlivych objektt (predsta-
vuje pfidani jedné fadky do zdrojového programu), ¢imz by bylo mozné simulovat chovani
systémt téles v rozpinajicim se vesmiru.

Pti provadéni simulaci je vhodné nejprve provést zkuSebni béh podle zadanych parametrt
modelu s mensim poctem téles. Toto je prozatim na pokraji proveditelnosti pii pouziti jedno-
ho pocitate. Problém s vyuzitim skupiny pocitaci uvniti néjaké organizace spociva
v omezeném pristupu k t€émto vypocetnim prostiedkiim mimo bézné pristupové hodiny. Pred-
stavovand architektura simula¢niho softwaru vSak umoznuje, aby byly pocitace i¢astnici se
vypoctu umistény kdekoliv v dosahu sité internet.

Vyvoj systému je béhem simulace vizualizovany v obou simula¢nich programech ve tfech
rozmérech s moznosti volby libovolného mista a tthlu pohledu. Vyvoj systému téles 1ze ulozit
pro provedeni pozd¢jSich analyz €1 pro predvadéni.
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Priloha A:
Snimky z vybranych simulaci



Pfiloha A.1

Obr. 1. Obrazky z videa simulace €. 1. Vyvoj galaxie v obdobi 500 mil. let s chladnym diskem
vedouci ke vzniku silné p i¢ky. Patrné jsou uméle vzniklé zhusténiny ve formé prstencli (snimky
100 a 200 Myr), které disk béhem dalsiho vyvoje absorbuje. Bile a modfe jsou zndzornény Castice
disku.




Pfiloha A.2

Obr. 2. Obrazky z videa simulace ¢. 3. Vyvoj galaxie s horkym diskem po dobu 1 mld. rok.
Toomreovo kritérium stability nastaveno na 1,2. Po celou dobu vyvoje neni pozorovatelny vznik
zadnych novych struktur. Bile a modfe jsou znazornény castice disku.



Piiloha A.3

Obr. 3. Obrazky z videa simulace €. 5. Simulace vyvoje galaxie s temnym halem b&hem
200 miliont let. Bile a modie jsou zndzornény c¢astice disku, zluté Castice vyduti a fialové Castice
hala.
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Piiloha A.5

Obr. 4. a 5. Obrazky z videa simulace ¢. 6. Kolize dvou galaxii popsand v odst. 7.3. Pocatecni rovina disku centralni galaxie je
orientovana kolmo k pozorovateli.




