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Streszczenie

Tematem niniejszej rozprawy doktorskiej jest wyznaczanie niewypuklych modeli planeto-
id, oraz ocena ich niepewnosci, w oparciu o dane fotometryczne. Dzieki modelom ksztaltow
planetoid mozemy wyznaczaé¢ gestosci tych malych ciat Uktadu Stonecznego. Gestosé to fun-
damentalny parametr fizyczny, ktéry pozwala na wysnuwanie wnioskéw na temat ich budowy
wewnetrznej, kompozycji chemicznej oraz historii powstania. Gtéwnym Zrédtem danych na
temat ksztaltow planetoid sa dane fotometryczne z zakresu widzialnego: krzywe zmian jasno-
Sci oraz fotometria absolutna.

Analizy teoretyczne mozliwoéci inwersji krzywych zmian jasnosci oraz rozwijanie metod
modelowania ksztaltéw planetoid maja ponad stuletniag historie. Pierwsze modele planetoid
byly tréjosiowymi elipsoidami. Orientujac odpowiednio 0§ rotacji tego ksztaltu mozna wyja-
$ni¢ zmiany amplitud i magnitud ciata obserwowanego na réznych dtugosciach ekliptycznych.
Mimo swej prostoty, modele te okazaly sie dobrym pierwszym przyblizeniem i otworzyty furt-
ke do rozwoju bardziej zaawansowanych metod.

Prawdziwym kamieniem milowym w rozwoju modelowania planetoid byta metoda inwersji
wypuklej. Mimo, ze generuje ona ksztalty wypukle, co ma znaczenie dla szacunkéw objetosci
i gestodci, jest w stanie wyjasni¢ nie tylko globalne zmiany krzywych zmian jasnosci, ale i ich
szczegoly. W niniejszej pracy podjeto probe stworzenia metody inwersji, ktéra nie zaktada
wypuklosci ksztaltu, i ktérej celem jest tworzenie modeli dokladniej oddajacych objetosci
planetoid.

Opisywana w tej pracy metoda inwersji niewypuklych ksztaltéw planetoid SAGE (ang.
Shaping Asteroid models using Genetic Evolution) jest oparta o algorytm genetyczny. Zaczy-
najac od sfery i losowej orientacji osi obrotu, w kolejnych iteracjach tworzone sa populacje
zmodyfikowanych ksztaltéw. Model z populacji najlepiej dopasowany do krzywych zmian ja-
snosci staje sie zarodkiem nastepnego pokolenia ksztaltow. W efekcie ewolucji, po setkach
iteracji (pokolen), powstaje ksztalt, ktéry wyjasnia obserwacje.

Metoda SAGE jest obliczeniowo bardzo wymagajaca, w szczegdlnosci czes¢ odpowiedzial-
na za generowanie krzywych zmian jasnosci. W celu przyspieszenia czasu obliczen syntetyczne
obserwacje tworzone sg na kartach graficznych przy uzyciu bibliotek OpenGL oraz CUDA.
Inwersja ksztaltéw jest prowadzona na klastrze komputerowym 65 stacji roboczych.

Testy metody SAGE wykonano na czterech syntetycznych obiektach o réznych ksztattach
i orientacjach osi obrotu. Zestawy sztucznych obserwacji obejmowaly rézne zakresy katow fa-
zowych oraz kombinacje opozycji. Testy wykazaly zdolno$é SAGE do odtwarzania skompliko-
wanych ksztaltéw, bez potrzeby wymogu wypuklosci, nawet dla malych katéw fazowych. Naj-
wiekszy wplyw na sukces modelowania miata konfiguracja opozycji, podczas ktorych obiekty
byly obserwowane.

Kolejnym tematem poruszonym w niniejszej pracy jest obliczanie niepewnosci modeli
planetoid. Jest to zagadnienie dotychczas nieobecne w literaturze i pomijane przez bada-
czy. Jako$é modeli oceniana jest jedynie jakosciowo na podstawie arbitralnych kryteriow.
Przedstawiona tutaj metoda oceny niepewnosci polega na analizie wrazliwo$ci modelu. Na
podstawie badanego modelu tworzone sg klony o zaburzonych parametrach, po czym ak-
ceptowane sa te spelniajace okreslony warunek zgodnosci. W efekcie powstaje stochastyczny
model planetoidy, dzieki ktéremu mozna obliczy¢ niepewnoéci poszczegdlnych parametrow
oraz objetosci.

Metody SAGE oraz oceny niepewnoéci zostaly zastosowane na 18 obiektach. Czesé z nich
zostata odwiedzona przez sondy kosmiczne lub byly obserwowane z wysoka rozdzielczoscia
przy uzyciu optyki adaptacyjnej, co pozwolito na bezposrednie poréwnanie i ocene rezultatow
modelowania.



Summary

The topic of this thesis is modelling non-convex shapes of asteroids, and assessing their
uncertainties, based on photometry. Asteroid models make it possible to calculate volumes
and densities of small Solar System Bodies. Density is the fundamental physical parameter,
knowing which allows us to formulate conclusions about body’s internal structure, chemical
composition and genesis. The main source of information about asteroid shapes is photometry
in visual bands: lightcurves and absolute magnitude measurements.

The history of theoretical lightcurve analyses and the evolution of asteroid shape inversion
techniques span over one hundred years. The first asteroid models were tri-axial ellipsoids. By
properly orienting the spin axis it is possible to explain changes of amplitudes and magnitudes
of a target observed on different ecliptic longitudes. Despite their simplicity these models
proved to be a successful initial approximation and paved the way for more sophisticated
methods.

The convex lightcurve inversion method of was the true milestone. Despite generating
convex shapes, which influences volume and density estimates, it can not only explain the
global changes of lightcurves, but also their details. This work aims to create an inversion
method capable of generating non-convex shapes, therefore allowing more precise volume
estimations.

The method presented here — SAGE (Shaping Asteroid models using Genetic Evolution) —
is based on a genetic algorithm. Starting with a sphere and random rotation axis orientation a
generation of mutated shapes is created in each iteration. The fittest model from a population,
i.e. the one best explaining lightcurves, is chosen as a seed for the next generation. After
hundreds of iterations of shape evolution, a model explaining observations is arrived at.

SAGE method i computationally very demanding, especially the part responsible for
generating lightcurves. Graphic cards as well as OpenGL and CUDA libraries are utilized
in order to shorten the modelling time. The inversion process is run on a cluster of 65
workstations.

Four synthetic asteroids and their observations were created for the purpose of testing
SAGE. Sets of synthetic observations varied in phase angle coverage and distribution of
apparitions on the orbit. The tests demonstrated SAGE’s ability to recreate complex, non-
convex shapes even for small phase angles. The configuration of apparitions had the biggest
influence on the modeling success.

Another topic discussed in this work is the assessment of asteroid models’ uncertainty. It is
neglected by researchers and not discussed in the literature. The quality of models is assessed
only qualitatively based on arbitrary criteria. The proposed new approach is based on creating
clones of the nominal model with random changes, in effect performing a sensitivity analysis.
As a result, a stochastic model is produced allowing computation of model’s parameters and
volume uncertainty.

Both SAGE and uncertainty assessment method were applied to 18 targets. Some of those
have been visited by spacecrafts or have high resolution adaptive optics observations, which
allowed for direct comparison with modelling results.
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Wstep

Szacowane wartosci planetoid, w zaleznosci od ich wielkosci i sktadu, wahajg sie miedzy
dziesigtkami milionéw a setkami bilionéw dolaréw !. Nietrudno wyobrazié¢ sobie potencjal-
ne nowe rynki (i ich potege!) oparte na praktycznie nielimitowanych zasobach naturalnych
drzemiacych w matych ciatach Uktadu Stonecznego. Bogactwo zasobéw wody w populacji pla-
netoid zblizajacych sie do Ziemi (ang. Near Earth Asteroids, NEA) znalazloby zastosowanie
jako zZrodlo paliwa na drodze do eksploracji dalszych rejonéw Ukltadu Stonecznego. Wydo-
byte mineraly i metale szlachetne stalyby sie tanimi materialami budowlanymi dostepnymi
bezpoérednio w przestrzeni kosmicznej rozwiazujac problem potrzeby wynoszenia surowcow
z powierzchni Ziemi przy uzyciu horrendalnych ilosci paliwa, umozliwiajac tym samym bu-
dowanie struktur w nowej, kosmicznej skali. Zmieniajac ton na nieco mniej optymistyczny,
mozna by rozwazy¢ wpltyw, jaki na system monetarny i ekonomie ziemska miataby drastyczna
zmiana dostepnej ilosci zlota i platyny na rynku.

Dzi$ gérnictwa kosmicznego nie mozna juz wkladaé¢ miedzy beletrystyczne pozycje z ga-
tunku fantastyki naukowej. Mimo pewnej dozy krytyki, firmy (np.: Planetary Resources, Deep
Space Industries) majace na celu rozszerzenie bazy naszych zasobéw naturalnych, wdrazaja w
zycie dlugoterminowe i wieloetapowe strategie, ktérych ostatecznym celem jest wydobywanie
surowcow z planetoid. Ale juz teraz mozna powiedzie¢, w prawdzie z drobnym przymru-
zeniem oka, ze era pozyskiwania materialow z tych obiektéw juz nastata. Wystrzelona w
2014 roku misja japonskiej agencji kosmicznej JAXA, Hayabusa-2, krazy woko6t planetoidy
(162173) Ryugu. Jednym z celéw tej misji jest pobranie prébek z trzech réznych lokalizacji
na powierzchni o tacznej masie kilkunastu graméw i powrdt na Ziemie w 2020 roku. Jesli
wszystko odbedzie sie zgodnie z planem, pobije ona osiagniecia swej mlodszej siostry, misji
Hayabusa do (25143) Itokawy, ktéra dekade wezesniej dostarczyta nam probki zaledwie ziaren
materiatu. Sonda NASA, OSIRIS-REx, po dwuletnim locie dotarta w grudniu 2018 roku do
planetoidy (101955) Bennu, aby w roku 2023 powrécié¢ z szesédziesiecio-gramowym tadun-
kiem. Cele pozyskiwania probek sa w prawdzie czysto naukowe, ale nie mozna lekcewazy¢
ogromnych postepéw technologicznych, jakie zostaly poczynione w dziedzinie bezzalogowych,
semi-autonomicznych misji kosmicznych. Nasz apetyt na dalszy rozwdj i osiagniecia z pew-
noécia zostal pobudzony i bedzie rést w miare konsumowania kolejnych porcji danych.

Misje kosmiczne sg najlepszym zrodlem informacji o parametrach fizycznych planetoid,
w tym o ich sktadzie i budowie wewnetrznej. Od 1991 roku, kiedy to sonda Galileo sfotogra-
fowala po raz pierwszy w historii planetoide z bliska, mogliémy podziwiaé obrazy obiektow
((951) Gaspra, (243) Ida, (253) Mathilde, (5535) Annefrank, (2867) Steins, (21) Lutetia) z
kolejnych przelotéw tej i kolejnych misji. Sonda NEAR Shoemaker w roku 2000 weszta na
orbite planetoidy (433) Eros z populacji NEA jako pierwszy orbiter malego ciala Uktadu
Stonecznego. Wiele zawdzieczamy réowniez danym z misji Hayabusa do (25143) Itokawy i mi-
sji Dawn do planety karlowatej (1) Ceres oraz najbardziej masywnej planetoidy (4) Vesty.
Misje kosmiczne, wprawdzie niezmiernie wartosciowe ze wzgledu na szczegbétowosé zebranych
danych, sg niezwykle kosztowne i czasochtonne, przez co rzadkie. Poréwnujac ilo$¢ odwiedzo-
nych planetoid do ilogci tych znanych (niemalze 800 tysiecy?) ewidentnym staje sie fakt, iz
misje kosmiczne nie sg wystarczajacym zrédtem informacji, jesli chcemy konstruowaé ogdlne
wnioski na temat catej populacji planetoid.

'Dane zaczerpnigte z portalu http://www.asterank.com/
2stan na grudzien 2018, zrédto: https://www.minorplanetcenter.net/mpc/summary



Kazdego dnia na Ziemie spada niemal 100 ton materiatu z przestrzeni kosmicznej. Spora
cze$é tej materii to odlamki pochodzace z planetoid, ktére (najprawdopodobniej w skutek
kolizji) opuscily macierzyste cialo. Stwarza to potencjalnie mozliwosci detalicznego badania
sktadu i struktury planetoid. Szacuje sig, ze znajdowane meteoryty pochodzace z planetoid,
to fragmenty od 100 do 150 réznych obiektéw. Prawdziwym kamieniem milowym w badaniach
meteorytéw byto ustalenie potaczen miedzy ich klasami a typami taksonomicznymi planetoid
dzieki misjom kosmicznym (takim jak Hayabusa, NEAR Shoemaker czy Dawn), co dalo
narzedzia i podstawy do posredniego zagladania do wnetrz matych cial Uktadu Stonecznego.

Potencjal meteoroidéw zasysanych przez studnie grawitacyjnag Ziemi jest nie tylko nauko-
wy. Nie trzeba siega¢ w przesztos¢ az do okresu kredy, aby docenié¢ ogrom energii i niszczy-
cielska (albo i twércza, patrzac z perspektywy ssakow) site zgromadzona w tych kosmicznych
pociskach. 15 lutego 2013 roku, obiekt o wielkosci okoto 20 metréw wszedt w ziemska atmos-
fere i po pot-minutowym locie eksplodowat 30 km nad terenami obwodu czelabinskiego w
Rosji. Rany odniosto péttora tysiaca oséb, tysiace budynkéow doznaty zniszczen. Poréwnujac
wspomniang planetoide (101955) Bennu do malego obiektu, jakim byl bolid czelabinski, mo-
zemy wyobrazi¢ sobie katastrofalne skutki wywotane przez zderzenie z tym 200 metrowym
ciatem. Istnieja szanse, co prawda male, ze wlasnie ta planetoida uderzy w nas w drugiej po-
lowie przyszlego wieku. Jest ona na lidcie dwéch tysiecy obiektéw zagrazajacych Ziemi (ang.
Potentially Hazardous Asteroids, PHA) bedacych z oczywistych wzgledéw pod specjalnym
nadzorem.

Identyfikowanie zagrazajacych nam obiektéw polega na nieprzerwanym udoktadnianiu
ich orbit, czego nie da si¢ zrobi¢ bez ciaglych obserwacji astrometrycznych. Liczne przeglady
nieba (np.: Catalina, Pan-STARRS, Gaia) dostarczaja takich informacji na biezaco. Natu-
ralnie, nie tylko obiekty zblizajace si¢ do Ziemi sa na celowniku obserwatoréw, lecz réwniez
planetoidy ze wszystkich rejonéw Ukladu Stonecznego, komety i obiekty transneptunowe.
Korzystamy z coraz dokladniejszych obserwacji i wyrafinowanych metod numerycznych aby,
poprzez dokladng znajomosé ich toru ruchu wokoét Stonca, naszkicowaé i ujawnié¢ fascynujaca
strukture naszego najblizszego kosmicznego otoczenia.

Zdecydowana wiekszo$¢ planetoid sktada sie na Pas Gléwny, czyli zbiér obiektow miedzy
orbitami Marsa i Jowisza, a z tych wiekszosé ma orbity o malym nachyleniu i mimosrodzie.
Pas gléwny nie jest tworem homogenicznym — jego struktura jest dyktowana miedzy inny-
mi oddzialywaniem Jowisza. Przykladowo, wspotmiernosci w ruchach srednich — rezonanse
orbitalne — z tym gazowym olbrzymem tworza przerwy Kirkwooda, tj. obszary przestrze-
ni nieobsadzone przez planetoidy, z ktérych to obiekty wyrzucane sa w inne rejony Uktadu
Stonecznego, generujac miedzy innymi populacje NEA. Jowisz odpowiedzialny jest tez za
istnienie populacji Trojanczykow, krazacych w tej samej odlegtosci od Stonca co on, skupia-
jacych sie wokét punktow Lagrangea 14 oraz Ly i oddalonych o 120 stopni od siebie.

Siegajac dalej miedzy orbity Jowisza a Neptuna, zauwazymy kilkudziesieciotysieczna gru-
pe malych cial nazwanych Centaurami, za mitycznymi stworzeniami pét ludzi, pét koni, w
probie oddania dwoistej natury tych obiektéw. Wykazuja one cechy zarowno planetoid jak
i komet, a ich geneza jest przedmiotem ciggtej debaty. W odréznieniu od planetoid Pasa
Gléwnego, orbity Centauréow sg stabilne na przestrzeni zaledwie milionéw lat. Jednym z za-
proponowanych scenariuszy wyjasniajacym ich obecno$é¢ w tym rejonie jest zasilanie go w
obiekty z pasa Kuipera, ktérych orbity zostaly zaburzone. Rozciagajaca sie poza Neptunem
kraina lodowych cial nazwana na czes¢ jej odkrywcy — Gerarda Kuipera — jest nadal stosunko-
wo stabo poznanym obszarem Ukladu Stonecznego. Jedynie najwieksze teleskopy umozliwiaja
obserwacje tych dalekich i stabych obiektéw, a jedyna misja kosmiczna im dedykowang jak
dotad jest New Horizions, ktéra w 2015 roku zachwycita nas obrazami powierzchni Plutona,
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natomiast w styczniu 2019 sfotografowata intrygujacy ksztalt obiektu 2014 MUG9, znajdujac
sie w odlegloséci ponad 43 jednostek astronomicznych od naszej dziennej gwizdy.

Poruszajace sie na niebie punkty $wiatla zawierajg znacznie wiecej informacji, niz jedynie
pozycja w przestrzeni cial, od ktérych odbija sie promieniowanie Stonca. Rozszczepiajac
Swiatlto odbite od planetoid wkraczamy w $wiat ,odciskéw palcéw” pozostawionych przez
pierwiastki i zwiazki chemiczne, dzigki ktérym mozemy badaé sklad powierzchni planetoid
bez koniecznosci ladowania na nich. Jedynie dla garstki planetoid zebrane zostaly wysokiej
rozdzielczo$ci widma, jednakze te o niskiej rozdzielczosci, nagromadzone dla znacznie wiekszej
probki, pozwalaja juz na skuteczne klasyfikowanie planetoid ze wzgedu na sklad. Laczac
te informacje z laboratoryjnymi badaniami nad meteorytami i danymi z misji kosmicznych
dowiadujemy sie o zrdéznicowanej chemii i geologii Uktadu Stonecznego.

Waznym aspektem w tej grze jest zdobycie informacji na temat struktury wewnetrznej pla-
netoid. Jest to mozliwe dzigki poznaniu gestosci (ang. bulk density), Scisle odzwierciedlajacej
gestos¢ budulca oraz skale pustych przestrzeni wewnatrz ciata, tj. porowatosé. Niezbedne do
tego jest poznanie objetosci oraz masy obiektu. Wartos¢ masy szacowa¢ mozna ze wzajemnych
oddziatywan grawitacyjnych z innymi ciatami w Uktadzie Stonecznym, czy to badajac wnikli-
wie drobne zmiany w ruchach orbitalnych, wieksze zmiany podczas bliskich przelotéw obok
planet, tor ruchu statkéw kosmicznych odwiedzajacych planetoidy, lub analizujac zachowanie
naturalnych satelitow. O objetosci méwi nam rozmiar ciata, ktéry uzyskaé¢ mozna analizujac
jasno$¢ absolutna w zakresie Swiatta widzialnego oraz podczerwieni, mierzac rozmiary cie-
nia rzucanego na powierzchnie Ziemi podczas zjawiska zakrycia gwiazdowego lub mierzenia
rozmiarow katowych obrazéw uzyskanych dzieki wysokiej rozdzielczosci teleskopom wyposa-
zonym w optyke adaptacyjna. Kazda z tych technik wymaga jednakze znajomosci ksztaltu
planetoidy, aby da¢ doktadna wartos¢ objetosci.

Szczesliwie dla nas, Uklad Stoneczny jest daleki od bycia statycznym i nudnym miej-
scem. W konsekwencji niezerowego momentu pedu zapadajacego sie obtoku gazu, z ktérego
powstal nasz Uklad Stoneczny, kazdy obiekt w nim obraca sie wokdt wilasnej osi. Obser-
wacyjnym efektem ruchu obrotowego i odbijania Swiatta od powierzchni planetoid o niere-
gularnych ksztaltach sa krzywe zmian jasnosci, ktére rejestrowane na przestrzeni dekad w
kolejnych opozycjach, otwieraja furtke do odtwarzania ksztattéw planetoid metodami inwer-
sji. W potaczeniu z rozmiarami, masami i kompozycja chemiczna pozwala to na stworzenie
kompleksowych modeli planetoid wyjasniajacych obserwacje. Wzbogacaja one dyskusje na
temat szczegdlowej budowy Uktadu Stonecznego, jego ewolucji oraz mozliwych scenariuszy
powstania, uchylajac rabka tajemnicy kosmosu i naszego w nim miejsca.

Niniejsza rozprawa jest proba odpowiedzi na pytanie, czy z krzywych zmian jasnoéci w
zakresie widzialnym mozliwe jest odtworzenie ksztattéw planetoid, nie czyniac przy tym zato-
zen co do natury samego ksztaltu, przede wszystkim o jego wypuklosci. Niewypukle modele
doktadniej odzwierciedlaja objetosé, co jet kluczowe przy obliczaniu gestosci — jednego z naj-
wazniejszych parametréw fizycznych planetoid. Fotometria wzgledna za$ stanowi najobfitsze,
najtansze i tatwo dostepne (w poréwnaniu z innymi technikami obserwacyjnymi) zrédlo da-
nych. W pracy przedstawiono takze rozwiazanie problemu braku metody iloSciowej oceny
niepewnos$ci i jakoséci modeli powstatych przy uzyciu metod inwersji danych fotometrycznych.

W Roz. 1 przyblizono historie zagadnienia tworzenia modeli planetoid oraz ograniczen
powstalych metod. Roz. 2 traktuje o prototypie metody inwersji krzywych zmian jasnosci
opartej na algorytmie genetycznym; przyblizone zostaly gléwne koncepcje, na bazie ktérych
stworzona zostala metoda inwersji SAGE (Shaping Asteroid models using Genetic Evolution),
opisana w Roz. 3. Problem szacowania niepewnosci modeli planetoid zostal poruszony w
Roz. 4, natomiast w Roz. 5 przedstawiono modele planetoid uzyskane metoda SAGE wraz z
oceng ich niepewnosci.
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ROZDZIAL 1

O modelowaniu ksztattéw planetoid

Dzieki znajomosci gestosci mozemy ,zajrze¢” do wnetrz planetoid oraz wyciaggaé¢ wnioski
o ich strukturze wewnetrznej, miedzy innymi o mikro i makro porowatosci, kompozycji che-
micznej czy zréznicowaniu materiatu (Scheeres i inni, 2015). U podstaw wyznaczania gestosci,
oraz innych parametrow fizycznych, leza modele ksztaltéw planetoid. W dalszej czesci niniej-
szej pracy modelem planetoidy bedziemy nazywaé zestaw parametréw okreslajacych ksztalt,
orientacje osi obrotu, okres rotacji oraz prawo odbicia $wiatta od powierzchni.

Chcac obliczy¢ gestoéé planetoidy, niebedacej uktadem wielokrotnym, trzeba poznaé jej
mase oraz objetosé. Do wyliczenia masy moze postuzy¢ studiowanie zmiany orbity obiektu
podczas bliskiego przelotu obok planety, zmiana trajektorii sondy kosmicznej podczas zblize-
nia sie do obiektu, czy poréwnywanie astrometrii z numerycznymi modelami dynamicznymi
Uktadu Stonecznego (Carry, 2012). Objetos$¢ za$ oblicza sie poprzez wyznaczenie rozmiaru
modelu w oparciu o absolutne pomiary (np.: zakrycia gwiazdowe, obserwacje w podczerwieni).
Im doktadniejszym modelem dysponujemy, tym bardziej wiarygodna bedzie wyliczona obje-
tos¢, a przez to i gestosé oraz inne cechy fizyczne na niej bazujace. Jesli planetoida posiada
satelite, mozna postuzy¢ sie trzecim prawem Keplera do bezposredniego wyliczenia gestosci.

Aby w pelni zrozumieé obserwowane cechy planetoid trzeba wyjs¢ poza oddzialywania
grawitacyjne i rozpatrywaé¢ wplyw promieniowania Stonca i reemisji fotonéw podczerwonych
na orbite oraz ruch obrotowy, w szczegdlnosci dla cial o rozmiarach ponizej 40 km. Efekt
niegrawitacyjny Yarkovsky-O’Keefe-Radzievskii-Paddack (YORP) wplywa na zmiany nachy-
lenia osi obrotu oraz okresu rotacji i jest silnie zalezny od ksztaltu oraz cech powierzchni
planetoidy. Wplywajac na zmiane pélosi wielkiej orbity efekt Yarkovskiego jest natomiast
gléwnie zwiazany z orientacja osi obrotu oraz kierunkiem rotacji. Na oba te efekty istotny
wplyw ma bezwladno$é cieplna powierzchni planetoidy, czesto uzyskiwana w procesie mode-
lowania termofizycznego bazujacego na wyznaczonym wczesniej modelu ksztattu.

Tworzenie dobrej jakosci modeli planetoid poszerza zatem naszg wiedze w zakresie cech
powierzchni planetoid, obserwowanego rozkladu okresoéw rotacji i nachylen osi obrotu, for-
mowania i ewolucji uktadéow podwdéjnych czy dryfu orbitalnego czlonkéw rodzin planetoid
(Vokrouhlicky i inni, 2015). Przeklada si¢ to na zrozumienie Ukladu Stonecznego jako cato-
Sci, jego historii oraz przysztosci.

1.1. Pierwsze analizy

W pionierskiej pracy Russell (1906) zadaje pytania o charakter krzywych zmian jasnosci
ciala o powierzchni o zr6znicowanym albedo (czyli o réznym stopniu odbijania $wiatla) oraz
jak daleko mozemy posunaé sie we wnioskach na temat zmiennoéci albedo na ciele analizujac
jedynie krzywe zmian jasnoéci. Aby daé¢ odpowiedz na te pytania, Russell skonstruowal mate-
matyczny model ciala o ksztalcie opisanym szeregiem harmonik sferycznych oraz powierzchni
pokrytymi ciemnymi plamami. Jasno$¢ ciala, analizowana jedynie dla zerowego kata fazowego
(tj. kata miedzy zrédlem Swiatla, obiektem oraz obserwatorem), zalezala od ilosci widocz-
nych przez obserwatora plam na powierzchni oraz pola powierzchni rzutu ciata w kierunku
obserwatora.
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Analiza zagadnienia doprowadzita Russela do wnioskéw, iz zawsze mozna ustali¢ orienta-
cje osi obrotu obiektu z doktadno$cia do znaku wartoéci nachylenia, oraz ze nie jest mozli-
we ustalenie jednoznacznego ksztalttu. Ponadto, zaktadajac dowolny ksztalt, krzywe jasnosci
mozemy wyjasni¢ wybierajac odpowiednia dystrybucje plam na powierzchni. Obserwacje z
niezerowymi katami fazowymi (i rozszerzony model matematyczny potrzebny do ich opisu)
moglyby poméc w wyznaczeniu rozkladu albedo powierzchni, ale nie wniosg nowych informa-
cji o ksztalcie. Zagadnienie wygladalo na rozwigzane, a wnioski, na co najmniej zniechecajace
do dalszych prac. Jednakze, kilka faktow zauwazonych w pozniejszym czasie, oraz nowatorskie
podejscia analityczne i numeryczne pozwolity rzuci¢ nowe Swiatlo na problem.

Planetoidy w ogdlnosci moga wykazywaé zréznicowane albedo i zawsze nalezy braé taka
ewentualno$¢ pod uwage, ale warto tez zadaé¢ pytanie, na ile jest to reguta, a na ile wyjat-
kiem. Jedng ze wskazowek niehomogenicznosci albedo sa réznice jasnosci obserwowanych na
réznych diugosciach fali, co tatwo zmierzy¢ mozna stosujac rézne filtry podczas obserwacji
fotometrycznych. Systematyczne obserwacje planetoid doprowadzitly do wnioskow, ze jedynie
maly procent planetoid wykazuje zmiany koloru na istotnym poziomie (Degewij i inni, 1979).
Analiza fourierowska cech krzywych zmian blasku moze réwniez rozstrzygnaé, czy ich przebieg
jest zdominowany przez ksztalt, czy tez albedo. Poréwnujac obserwowane krzywe planetoid
z syntetycznymi krzywymi modeli, Barucci i inni (1989) zauwazyli, ze jedynie 30-40% plane-
toid wykazuja cechy zgodne z obecnoscia zréznicowanego albedo. Magnusson (1991) péZniej
stwierdzil, iz istnieje jedynie kilka przypadkow, dla ktérych mozna méwié o zmianach albedo,
a najbardziej ewidentnym przykladem jest planetoida (4) Vesta.

W obliczu nowych informacji, przynajmniej jeden z postulatéw Russella przestaje by¢
istotny. Wyjasnianie réwnoczes$nie ksztaltu i plam na powierzchni nie stanowi duzej prak-
tycznej przeszkody z uwagi na fakt, iz mato ktére planetoidy wykazujg zmiany albedo. Ist-
nieja ponadto metody pozwalajace stwierdzi¢, czy dany obiekt takowe posiada. Co zatem z
ksztattem? Czy faktycznie, jak twierdzit Russell, istnieje nieskonczona ich ilo$¢ mogaca wy-
jasni¢ dang krzywa zmian jasno$ci? Russell postawil problem bardzo ogdlnie i nie stosowat
zbyt wielu ograniczen. Zagadnienie inwersji daje sie jednak znaczaco uproéci¢ poprzez wpro-
wadzenie kilku obostrzen. Zauwazenie faktu, ze wiekszoéé krzywych jasnosci posiada dwa
wyraznie maksima oraz minima nakierowalo badaczy do stworzenia metod inwersji opartych
na zatozeniu, iz planetoidy maja regularne ksztatty trojosiowych elipsoid. Zastosowanie pro-
stego modelu okazalo sie by¢ owocne w wyjadnianiu obserwacji, przynajmniej jako pierwsze
przyblizenie.

1.2. Zmiany amplitud i jasnosci absolutnych

Przyblizenie metod amplitud oraz magnitud jest pomocne w zrozumieniu sposobéw dzia-
tania bardziej zaawansowanych metod, a takze w odniesieniu do, jak zostanie pdzniej po-
kazane, niepewnosci objetosci ksztaltow. Opisane dalej metody odnosza sukces jesli zalezy
nam na odtworzeniu globalnych zmian jasnoéci jakie zaobserwujemy na przestrzeni lat lub
dekad, pomijajac szczegdly pojedynczych krzywych zmian blasku. Obserwujac planetoidy
podczas wielu opozycji zauwazymy, ze amplituda zmian jasnosci niektérych obiektéw oraz
zmiany jasnosci absolutnych sa zalezne od dlugosci ekliptycznej A obiektu. Do wyjasnienia
ich zmienno$ci wystarczy zastosowanie prostego ksztaltu trdjosiowej elipsoidy odpowiednio
zorientowanego w przestrzeni.

Formalizm pozwalajacy na stworzenie modeli planetoid o szeéciu parametrach zostat
przedstawiony miedzy innymi w pracach: Magnusson (1986); Michalowski (1993); Pospieszalska-
Surdej i Surdej (1985); Zappala (1981). Parametrami modelu (Rys. 1.1) sa:
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Rysunek 1.1: Schemat tréjosiowej elipsoidy stanowiacej model planetoidy.

e okres rotacji P,
o dlugodé¢ Ag i szerokosé [y ekliptyczna osi rotacji,

e stosunki pélosi tréjosiowej elipsoidy b/a oraz b/c opisujace ksztalt (przy zalozeniu, ze
pélosie elipsoidy spelniaja warunki a > b > ¢).

e jasnos¢ absolutna dla aspektu £ = 90°

Rys. 1.2 przedstawia schematycznie geometrie zagadnienia i wplyw nachylenia osi rotacji
na obserwowane cechy krzywych zmian jasnoéci. Orientacja osi rotacji planetoidy jest stata
w przestrzeni (za wyjatkiem nielicznych planetoid koziotkujacych) i obserwujac obiekt na
roznych dhugosciach ekliptycznych A zauwazymy zmiany amplitudy krzywych zmian jasnosci
zachodzace w réznym stopniu. Jezeli nachylenie osi rotacji wynosi Gy = 90° a orbity pla-
netoidy i obserwatora sa wspéiplaszczyznowe, nie zaobserwujemy zadnych zmian amplitudy
ani jasnosci absolutnych, gdyz ustawienie planetoidy wzgledem obserwatora jest zawsze ta-
kie samo — obserwujemy ja tylko patrzac prostopadle na o$ rotacji. Im nachylenie osi staje
sie mniejsze, tj. kiedy oS rotacji ,kladzie sie” na orbicie, obserwujemy coraz wieksze zmiany
amplitud i magnitud. Najwieksze beda dla nachylenia Gy = 0°, poniewaz jestedmy w sta-
nie zaobserwowaé planetoide zaréwno patrzac wzdluz osi rotacji na jej biegun (plaska krzywa
zmian jasnodci) jak i patrzac prostopadle na oS rotacji (maksymalna amplituda). Uogdlniajac,
w zaleznosci od orientacji osi obrotu planetoidy i nachylenia jej orbity do ekliptyki, obserwa-
tor ma szanse na zaobserwowanie obiektu pod réznymi aspektami &, tj. katami pomiedzy osia
rotacji a kierunkiem na obserwatora w planetko-centrycznym uktadzie odniesienia. Zakres ten
jest kluczowy dla sukcesu wyznaczenia parametréw modelu.

Zaleta stosowania ksztaltu trojosiowej elipsoidy jest to, ze pole powierzchni rzutu ciata
daje sie opisa¢ analitycznie. Zakladajac, ze ilos¢ odbitego $wiatla zalezy jedynie od pola
powierzchni, bedziemy stosowaé tzw. geometryczne prawo odbicia $wiatla, ktére jest prostym
przyblizeniem rzeczywistego procesu odbicia i rozpraszania $wiatla na powierzchni. Pole
powierzchni rzutu tréjosiowej elipsoidy o pélosiach a, b oraz ¢ obserwowanej z aspektem
£ i dla fazy rotacji ¢, dla zerowego kata fazowego «, wyraza sie nastepujaco:

2 2 2
sin“¢  cos® ¢ cos* &
2 + 2 ) + 2 (1.1)

S = mabc, | sin® € <
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Rysunek 1.2: Schemat ukazujacy zmiany amplitud i magnitud podczas obserwacji planetoid
w zaleznoéci od nachylenia osi rotacji.
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Korzystajac z powyzszej relacji, zaleznos¢ amplitudy od aspektu wyrazamy wzorem:

(b/c)? cos? € + sin? &
A(&) =1.251 , 1.2
(©) o8 ((b/c)2 cos2 & + (b/a)?sin? & (12)
natomiast zalezno$¢ jasnoéci absolutnej od aspektu wyrazamy poprzez
AH = H(90) — H(¢) = 1.251log((b/c)? cos? & + sin? €), (1.3)

gdzie H(90) oznacza jasno$¢ absolutna dla aspektu £ = 90°. Aspekt mozna wyznaczy¢ z
zaleznodci

cos & = —sin @ sin By — cos f cos fy cos(A — Ng), (1.4)

gdzie A, 3 oznaczaja dlugosé i szerokos¢ ekliptyczng polozenia ciata, a A, 3y oznaczaja
wspblrzednie osi rotacji w ekliptycznym ukladzie odniesienia.

Istotnym parametrem fizycznym planetoid jest syderyczny okres rotacji P. Do jego wy-
znaczenia mozna postuzy¢ sie metoda epok, opierajacej sie na epokach zaobserwowania tej
samej cechy krzywej jasnosci, np.: jej minimum badz maksimum. Im wickszym interwalem
czasu i iloscig obserwacji dysponujemy, tym dokladniej wyznaczymy okres rotacji. Formalnie
mozemy zapisa¢ to w postaci

AT = P(AN + AL/360), (1.5)

gdzie P oznacza okres rotacji, AT czas pomiedzy dwiema epokami oddalonych od siebie o
catkowita liczbe obrotéw planetoidy AN, a AL/360 to utamek obrotu, o jaki musi obrécié
sie planetoida, aby ta sama cecha powierzchni zwrécona byta ku obserwatorowi.

Kazda opozycja dostarcza zestaw rownan 1.2 i 1.3. Liaczac wiele opozycji, tj. wiele zesta-
wéw tych réwnan ze sobg wraz z réwnaniem 1.5, mozna uzyskaé interesujace nas parametry
(P, b/a, b/c, N, Bo, H(90)) w procesie iteracyjnej minimalizacji. Réwnania 1.2 i 1.3 odnosza-
ce sie odpowiednio do metod amplitud i magnitud, wykazuja pewne symetrie. Jesli stosujemy
jedynie metody amplitud i magnitud oraz mamy do czynienia z orbitg o maltym nachyleniu,
a jest tak dla wigkszosci planetoid, nie jest mozliwe rozréznienie kierunku rotacji. Co wiecej,
dtugosé ekliptyczna osi rotacji powigkszona o 180° da ten sam ksztalt krzywych zmian ja-
snosci. Kierunek rotacji moze zosta¢ ustalony dzieki metodzie epok i jeden typ symetrii moze
zostaé dzieki temu usuniety. Orientacja osi obrotu planetoidy bedzie wiec sktadac sie z dwoch
réwnowaznych rozwiazan: (Ao, Go) oraz (Ao + 180°, fBo).

Naturalnym ograniczeniem stosowania modelu tréjosiowej planetoidy jest prostota zatozo-
nego ksztaltu. Jego zaleta jest niewatpliwie fakt potrzeby jedynie dwbch parametréw do jego
opisu, jednakze krzywe jasnosci przezen generowane maja gtadki, symetryczny i sinusoidalny
przebieg. Male ciala nie maja dostatecznie duzej masy, aby pod wplywem wlasnej grawitacji
przyjaé¢ gladki i prosty ksztalt. Jak pokazaly pierwsze obrazy z sondy Galileo, a pdzniej z
wielu innych sond, planetoidy moga przyjmowaé najroézniejsze formy. Odbija sie to oczywiscie
na morfologii krzywych zmian jasnosci, ktore rzadko kiedy maja sinusoidalny przebieg bez
obecnosci wyraznych innych cech. Aby je wyjasni¢, potrzeba bardziej wyrafinowanych metod.

1.3. Metody numeryczne

Jednym ze sposobOw na rozszerzenie metod amplitud, magnitud i epok jest modyfikacja
prawa odbicia Swiatta. Symulowanie zachowania promieni $wiatta po stycznosci z regolitem
jest zagadnieniem nietrywialnym i do chwili obecnej stosuje si¢ jedynie proste modele rozpra-
szania $wiatta. Prawo geometryczne zaktada, iz ilos¢ odbitego Swiatta zalezy jedynie od pola
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powierzchni projekcji ksztattu. Jest to dos¢ duze uproszczenie, szczegdlnie gdy rejestrujemy
krzywe jasno$ci przy niezerowych katach fazowych i mamy do czynienia z ksztaltami niewy-
puklymi. Parametrami majacymi najwiekszy wplyw na ilos¢ odbitego $wiatta sa kat padania
promieni na powierzchnie oraz kat, pod jakim na nia patrzymy. Jak wykazal Veverka (1971),
uzycie prawa odbicia Lommela-Seeligera daje zadowalajaca zgodnosé z badaniami laborato-
ryjnymi i dobrze odzwierciedla powierzchnie pokryte drobnym regolitem, przez co nadaje sie
do stosowania dla cial Uktadu Stonecznego pozbawionych atmosfery. Prawo to mozna zapisa¢

w formie
Ccos 1

f(a, D), (1.6)

I(i,e,00) mw0——

COS1 + Cos €
gdzie w wyraza albedo elementu powierzchni, ¢ oraz € oznaczaja odpowiednio katy miedzy
kierunkiem padania promieni oraz kierunkiem do obserwatora a normalng do powierzchni.
Funkcja fazowa f(a, D) determinuje stopiefi pociemnienia powierzchni w zaleznosci od kata
fazowego « oraz gestos$ci upakowania drobinek regolitu D.

Do implementacji dowolnego prawa odbicia Swiatta, tacznie z tym przedstawionym powy-
zej, niezbedne jest zastosowanie metod numerycznych. Jedna z nich przedstawil Karttunen
(1989). Jasno$¢ generowana jest w tym podejsciu poprzez numeryczne catkowanie prawa od-
bicia na powierzchni dowolnego, wypuktego ksztaltu reprezentowanego w postaci analitycznej
(np.: szeregu harmonik sferycznych), biorac pod uwage orientacje normalnej do danego ele-
mentu powierzchni i pozycje Zrodla $wiatta oraz obserwatora. Niezwykle pomocne okazaty
sie réwniez techniki informatyczne zastosowane w grafice komputerowej, ktére zostaly za-
adoptowane na potrzeby modelowania ksztaltéw planetoid (Lambert, 1985). Podstawa ich
jest dzielenie powierzchni ciala na male, tréjkatne elementy i rozpatrywanie kazdego z nich
indywidualnie; do uzyskania calkowitej jasnosci ciala wystarczy zsumowaé przyczynki od
poszczegblnych trojkatow.

Aby jak najlepiej odzwierciedli¢ gladki ksztalt nalezy podzieli¢é powierzchnie na jak
najmniejsze elementy. Niestety, wiaze sie to ze wzrostem ich ilosci i jednoczesnie ze wzrostem
potrzebnych mocy obliczeniowych. Przy dostepnosci prymitywnych (patrzac z dzisiejszej
perspektywy) komputeréw, podzial powierzchni stosowany w metodach rozwijanych pod
koniec lat '80 i na poczatku "90 nie byl oszalamiajacy, niemniej jednak ten tok rozwoju okazat
sie owocny pozwalajac na duza swobode. Miedzy innymi, podejscie to umozliwia w ltatwy
sposob rownoczesne wprowadzanie niejednorodnego albedo na powierzchni i zastosowanie
dowolnego prawa odbicia §wiatla, nie czyniac ograniczen co do ksztaltu (Detal i inni, 1994).

1.4. Inwersja wypukta

Prace Kaasalainen i Torppa (2001); Kaasalainen i inni (2001), ktére opisuja metode in-
wersji wypuklych ksztaltow, sa z pewnoscig kamieniem milowym w obszarze modelowania
planetoid z krzywych zmian jasnoéci. Baza danych DAMIT (Durech i inni, 2010)' (ang.
Database of Asteroid Models from Inversion Techniques), utrzymywana przez instytut astro-
nomii Uniwersytetu Karola w Pradze, zawiera obecnie modele dla nieco ponad 1600 planetoid
uzyskanych ta metods. Smialo mozna stwierdzi¢, ze stala sie ona standardem. Wezesniejsze
prace: Kaasalainen i inni (1992a,b), stanowia teoretyczny wstep i podwaliny do stworzenia
metody inwersji wypuklych ksztaltow planetoid. Autorzy wprowadzaja tam formalizm ma-
tematyczny, ktéry przede wszystkim pozwala rozpatrywaé niezerowe katy fazowe i dowolne
prawo odbicia $wiatla, pozwalajac spojrze¢ na problem szerzej, niz zrobil to Russell (1906).

"mttps://astro.troja.mff.cuni.cz/projects/asteroids3D
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Problem inwersji wypuklej mozna przedstawi¢ w postaci rownania
L = Ag, (1.7)

gdzie wektor L zawiera zaobserwowane jasnosci, a wektor g to parametry modelu, ktére
chcemy znalezé. Macierz A wiaze obserwacje z modelem i jest konstruowana nastepujaco:

Aij = 8, 4"z, (1.8)

gdzie S; 1 w; to funkcja opisujaca odbicie §wiatta oraz albedo j-tego elementu powierzchni.
Jezeli oznaczymy normalna do elementu powierzchni poprzez n, oraz wektory od elementu
powierzchni do obserwatora i na Stonce przez odpowiednio E oraz Ej, wtedy dla i-tej
obserwacji ,u(ij) =E; - nj, ,u(()”) = Eo; - n;.

Wektor g moze zawiera¢ wspotczynniki szeregu harmonik sferycznych badz pola po-
wierzchni Scianek wieloScianu wypukiego. Oba podejécia moga byé¢ z powodzeniem uzyte
i dopelniaja sie na wzajem. Ksztalt okreslony przez gladkie funkcje nie wymaga wielu para-
metréw do opisu, co jest niewatpliwa zaleta, lecz nie sprawdza sie gdy chcemy reprezentowaé
ksztalty z duzymi réwninami badz tez ostrymi zalamaniami i krawedziami.

Stosowane prawo odbicia $wiatta moze mie¢ dowolng forme i zalezeé¢ od wigkszej ilosci
parametréw, niz jest to pokazane w rownaniu 1.8. Zastosowana zostaje kombinacja liniowa
wspomnianego juz prawa Lommel-Seeliger S.g, oraz prostego modelu rozpraszania Lamberta
St, co mozna zapisaé¢ jako

Hoft
Ho + p

S=eSp+ (1 —¢)Sps = cuop+ (1 —c¢) (1.9)

Znalezienie modelu planetoidy na podstawie zaobserwowanych zmian jasnoéci polega na

zminimalizowaniu réwnania

0 A()g|?
L A
Hobs — 28 (1.10)

obs

L@

X =2

)

gdzie L) oznacza $rednia warto$é¢ i-tej krzywej jasnoéci. Kiedy wektor g jest juz znany,
mozna odtworzy¢ ksztalt. Gdy do reprezentacji powierzchni ciala uzyjemy pél powierzchni
Scianek, trojwymiarowy ksztalt uzyskamy dzieki minimalizacji Minkowskiego (Kaasalainen
i inni, 1992b). W przypadku reprezentacji funkcyjnej, nalezy przedstawié¢ powierzchnie w
postaci dyskretnej, dzielac powierzchnie na male fragmenty, i nastepnie postepowaé jak w
pierwszym przypadku.

Normalizowanie réwnania 1.10 poprzez dzielenie przez L(*) sprawia, iz wartosci w kaz-
dej krzywej jasnosci oscyluja wokol jednoéci, przez co ujednolicone zostaja wagi dawane
poszczegdlnym krzywym. Jest to uzasadnione tym, ze znakomita wiekszosé obserwacji fo-
tometrycznych to fotometria wzgledna bez informacji o jasnosci absolutnej; bez normalizacji,
wagl bylyby sztuczne i nieadekwatne, w efekcie wplywajac negatywnie na wynik. Wagami,
ktére nalezy uwzglednié, to wariancje punktéw pomiarowych. Mozna je uja¢ w L badz A.

Problem inwersji jest rodzajem problemu Zle uwarunkowanego (ang. ill-posed) i nie daje
sie rozwigzaé bez stosowania pewnych zalozen. W opisywanej metodzie najgrubszym z nich
(z punktu widzenia fizycznosci modelu) jest wypuklosé ksztaltu, ktéra gwarantuje istnienie
globalnego minimum dla x? w réwnaniu 1.10. Wypuklo$é modelu jest wprowadzona poprzez
uzycie form wykladniczych, tj. szukanie rozwiazai dla parametréw ksztattu g; = exp(g;) lub
uzycie wykladniczego szeregu harmonik sferycznych, kosztem liniowosci zagadnienia.

Autorzy metody utrzymuja, ze powstaly model wypukly zawiera w sobie prawdziwy
ksztalt planetoidy, i uzywaja analogii ,owijania papierem”, jak to sie czyni z prezentami
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Rysunek 1.3: Ksztalt jednego z modeli uzyty do testéw numerycznych inwersji wypuktlej. (a)
— podstawowy ksztalt, (b) — reprezentacja wypukla ksztaltu, (¢) — wynik modelowania. Na
wykresach (d) liniami ciagla, kropkowana oraz kreskowana oznaczone sg krzywe jasnosci w
wybranych geometriach obserwacji dla modeli (a), (b) oraz (c) odpowiednio. Rysunek z pracy
Kaasalainen i Torppa (2001)
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pod choinke. Obecno$é duzych, ptaskich obszaréw na powierzchni modelu wskazuje na obec-
noé¢ wklestodci w tym miejscu. Jak pokazaly symulacje numeryczne, krzywe jasnosci wypu-
ktej reprezentacji modelu nie odbiegaja wiele od krzywych wygenerowanych przez niewypu-
kty, pierwotny ksztalt (Rys. 1.3). Jest to w zgodzie z wynikami uzyskanymi przez Barucci
i Fulchignoni (1983) oraz Karttunen (1989), gdzie badano cechy krzywych zmian jasnosci
pochodzacych od znanych ksztaltéw w kontrolowanych warunkach laboratoryjnych. Badano
w nich miedzy innymi wplyw krateré6w na powierzchni na krzywe jasnosci, ktéry okazal sie
zaniedbywalnie maty.

1.5. Inne techniki obserwacji planetoid

Fotometria w zakresie fal widzialnych jest i pozostanie najbardziej powszechna techni-
kg obserwacji potencjalnie najwiekszej grupy planetoid, choéby z uwagi na mate wymagania
sprzetowe i nieskomplikowany proces obserwacyjny. Niemniej jednak, aby mozliwe stalo sie
uzyskanie satysfakcjonujacego modelu planetoidy, krzywe zmian jasno$ci musza zawiera¢ od-
powiednig ilo$¢ informacji, do czego wymagane sa obserwacje danego obiektu na przestrzeni
wielu lat, a nawet dekad. Ponadto, fotometria wzgledna, zdecydowanie najbardziej popularna,
nie informuje nas o fizycznych rozmiarach obserwowanego obiektu, zas fotometria absolutna
jest silnie podatna na wplyw albeda powierzchni, tj. duze cialo o ciemnej powierzchni jest
nieodréznialne od matego ciala z jasna powierzchnia. Co wiecej, modele fotometryczne najcze-
Sciej sa obarczone niejednoznacznoscig dhugosci ekliptycznej orientacji osi obrotu. Oczywiscie
istnieja inne techniki obserwacyjne, ktére wnosza nowe jakos$ciowo informacje weryfikujace
model, badz dopetniajace go, gdy uzyte sa réwnoczesnie z fotometria.

1.5.1. Obserwacje w zakresie podczerwonym

Atmosfera ziemska znacznie utrudnia prowadzenie obserwacji w zakresie podczerwonym,
zostawiajac nam jedynie kilka okien obserwacyjnych w przedziale dtugosci fal od 5 do 20 pm.
Szczesliwie, w tym zakresie mozna obserwowaé okolice maksimum emisyjnego planetoid z
pasa gléwnego, lecz dla obiektéw znajdujacych sie dalej (Centaury, obiekty trans-Neptunowe)
maksimum emisyjne ma miejsce na wiekszych dlugosciach fal, co sprawia, ze obserwacje
naziemne staja sie niemozliwe. Z pomocg przychodzg obserwacje z mobilnego obserwatorium
stratosferycznego SOFIA na pokladzie samolotu Boeing 747, oraz obserwatoria kosmiczne:
Spitzer, AKARI, WISE, NEOWISE, Herschel.

Rozmiar oraz albedo powierzchni to jedne z najwazniejszych parametréow fizycznych
planetoid. Wykorzystujac réznice w procesach fizycznych odpowiedzialnych za emisje fotonu
w zakresie widzialnym i podczerwonym mozemy wyznaczy¢ rozmiar oraz albedo obiektu.
Modelowanie parametréw termicznych planetoid zaczelo sie od stworzenia metody STM (ang.
Standard Thermal Model) (Lebofsky i inni, 1986; Spencer i inni, 1989). Zaklada ona sferyczny
ksztalt obiektu oraz zerowa bezwladnosé cieplna powierzchni, tj. powierzchnia nagrzewa sieg i
oddaje ciepto natychmiastowo. Parametrami STM sa rozmiar ciala oraz albedo:

2

D
Sabs = 7S = p), (1.11)

gdzie Syps to calkowite zaabsorbowane promieniowanie przez planetoide, S to natezenie Swia-
tta, D to rozmiar a p to albedo. Korzystajac jedynie z obserwacji w podczerwieni nie jest
mozliwe jednoczesne wyznaczenie albeda i rozmiaru. Wykorzystaé mozna inna zalezno$c ta-

21



100 T T
Swiatto odbite
model termofizyczny
80 - -
E 60 — -
8
E
5 40 - -
20 i \
0 | | | \
0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
albedo

Rysunek 1.4: Przykladowy wykres zaleznosci rozmiaru D planetoidy od jej albedo p dla
swiatta odbitego oraz modelu termofizycznego.

czaca te dwa parametry, bazujaca na jasnosci absolutnej w zakresie fal widzialnych:

D= @10—”5, (1.12)
VP
gdzie H oznacza jasnos¢ absolutna. Rys. 1.4 przedstawia zaleznosci 1.11 oraz 1.12, umoz-
liwiajacych jednoczesne wyznaczenie rozmiaru oraz albedo planetoidy w punkcie przeciecia
obu funkcji.

Mimo prostoty, rozmiary uzyskane z danych IRAS metoda STM dla kilkunastu duzych
obiektéw Uktadu Stonecznego byly zgodne z rozmiarami uzyskanymi z zakryé¢ gwiazdowych
(opisanych w Roz. 1.5.2) na poziomie 11% Sredniej kwadratowej (RMS) (Harris i Lagerros,
2002). Niemniej jednak, wyniki bardzo mocno zaleza od postawionych zalozen, w szczegdlnosei
bezwtadnosci cieplnej. Wraz z pojawieniem sie nowych jakosciowo oraz iloSciowo obserwacji
w podczerwieni z obserwatoriéw kosmicznych zaistniala potrzeba na bardziej wyrafinowane i
dokladne modele.

Modelowanie termofizyczne TPM (ang. ThermoPhysical Model) (np.: Lagerros, 1997,
Rozitis i Green, 2011; Spencer, 1990) wprowadza nowe wyznaczane parametry obok rozmiaru
i albeda: bezwladno$¢ cieplna i porowatos¢ powierzchni. Sa one Scisle zwiazane z fizyczna
charakterystyka powierzchni planetoidy. Metody modelowania termofizycznego sa w stanie
dziata¢ na dowolnym ksztalcie, cho¢ nie ma on drastycznego wplywu na uzyskane wartosci
parametréow (Hanus i inni, 2015a), w odr6znieniu od nachylenia osi obrotu oraz okresu obrotu
(Miiller i inni, 2017). Jednoczesne modelowanie ksztaltéw oraz parametréow termicznych
planetoid nie jest praktykowane. Jesli ksztalt jest nieznany, zastepuje sie go sfera (Delbo
i inni, 2015). Najczesciej przyjmuje sie ksztalty, ktore sa wynikiem modelowania na podstawie
krzywych zmian jasnodci, taczac tym samym rézne techniki modelowania i typy danych.

1.5.2. Zakrycia gwiazdowe

Obserwacje zakry¢ gwiazd przez planetoidy sa interesujaca technika wyznaczania roz-
miaru i ksztaltu cial obiegajacych Stonce. Do tego zjawiska dochodzi, gdy mate cialo (np.:
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planetoida) znajdzie si¢ na linii obserwator — gwiazda, przestaniajac czesé docierajacego do
niego $wiatta. Obserwator rejestruje krzywa jasnosci gwiazdy i wyznacza moment zakrycia
i odkrycia gwiazdy. Laczac pomiary czasu z pozycja obserwatora na powierzchni Ziemi wy-
znacza si¢ tzw. Slad zakrycia. Obserwacje sa zwykle prowadzone przez wielu obserwatorow
rozstawionych prostopadle do kierunku przesuwania sie cienia na powierzchni Ziemi, co owo-
cuje wieloma $ladami zakrycia. Rejon Ziemi, z ktérego zakrycie gwiazdy bedzie widoczne,
tj. obszar, po ktérym bedzie przemieszczatl si¢ cien planetoidy, jest wyznaczany dzieki zna-
jomosci orbity ciala w Uktadzie Stonecznym. Z racji na potrzebe mobilnosci oraz niewielkie
wymagania sprzetowe, zakrycia gwiazdowe planetoid sg obserwowane gléwnie przez ama-
toréw, skupiajacych sie wokét organizacji takich jak IOTA? (ang International Occultation
Timing Association).

Przestaniana gwiazda znajduje si¢ znacznie dalej od obserwatora, niz obiekt przestania-
jacy, stad cien rzucany na powierzchnie Ziemi ma jego faktyczne rozmiary. Analizujac wiele
sladéw mozliwe jest wyznaczenie rozmiaru ciala oraz poznanie jego dwuwymiarowego rzutu
(Rys. 1.5). Niestety, wigkszos$¢é obserwacji zakry¢ gwiazdowych sklada sie z malej liczby $la-
déw (od jednego do trzech), przez co ich warto$¢ naukowa jest ograniczona; daje si¢ wtedy
jedynie ustali¢ dolna i/lub gérna granice rozmiaru ciala, nie dostarczajac informacji na temat
ksztaltu planetoidy. Obserwacje planetoid zawierajace wiele sladéw, cho¢ nalezg do rzadko-
Sci, niemniej jednak zdarzajg sie. Porownujac modele uzyskane z krzywych zmian jasnoéci z
wieloma Sladami zakry¢ mozna wyznaczy¢ rozmiar planetoidy oraz usunaé niejednoznacznosé
dlugosci ekliptycznej osi rotacji (Durech i inni, 2011). Z powodzeniem mozna tez bezposrednio
wlaczy¢ te dane do procesu modelowania ksztaltéw (Hanus i inni, 2017; Kaasalainen i inni,
2011; Sato, 2015).

Zakrycia gwiazdowe informuja nie tylko o rozmiarze i ksztalcie cial. Przebieg krzywej
jasnosci zakrywanej gwiazdy roézni sie w zaleznosci od tego, czy cialo zakrywajace posiada,
badz nie posiada, atmosfery, umozliwiajac wnioskowanie o jej istnieniu. Obserwacje zakry¢
gwiazdowych doprowadzily tez do odkrycia pierscieni wokél cial nie bedacych planetami.
Pierwszym takim obiektem byt (10199) Chariklo (Braga-Ribas i inni, 2014) z grupy Centau-
réw. Ortiz i inni (2017) odkryli z kolei pierécienie wokol planety kartowatej Haumea, z grupy
obiektow transneptunowych.

1.5.3. Optyka adaptacyjna

Podobnie jak zakrycia gwiazdowe, obrazy uzyskane przy uzyciu optyki adaptacyjnej niosa
informacje na temat rozmiaru i ksztaltu planetoid (Rys. 1.6). Wysoka rozdzielczosé katowa
(np.: &~ 20 mas obserwujac na falach 600 nm przy uzyciu instrumentu SPHERE na 8-mio
metrowym teleskopie VLT (Schmid i inni, 2017)) pozwala na obrazowanie sporej grupy
planetoid o rozmiarach powyzej 100 km (Marsset i inni, 2018; Vernazza i inni, 2018). Nalezy
zauwazy¢, ze dwuwymiarowe obrazy ukazujace ksztalt nie sa wystarczajace do uzyskania
pelnego, tréojwymiarowego modelu, chyba ze dysponujemy ogromna ich iloscia obejmujaca
wiele réznych geometrii. Taka sytuacja w praktyce jednak sie nie zdarza i dlatego krzywe
zmian jasnosci nadal stanowia gltéwne zrédto informacji wykorzystywanych do modelowania
ksztaltow.

Ogromne wymagania sprzetowe potrzebne do uzyskania wysokiej rozdzielczosci obrazow
wplywaja negatywnie na iloé¢ obrazowanych planetoid. Obrazy te niosg jednak zazwyczaj
wiecej informacji o ksztalcie niz zakrycia gwiazdowe z racji widocznego catego rzutu plane-

http://occultations.org
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Rysunek 1.5: Slady zakryé¢ gwiazdowych planetoidy podwdjnej (90) Antiope z roku
2011. Kazdy $lad, oznaczony innym kolorem, odpowiada jednemu obserwatorowi. Zroédto:
http://occultations.org

Keck Observations of (9) Metis

October 25, 2004 October 25, 2004
at 08:01 UT at 06:00 UT

Rysunek 1.6: Obraz planetoidy (9) Metis uzyskany na teleskopie Keck z uzyciem optyki
adaptacyjnej (Marchis i inni, 2006). Linia czerwona zaznaczono kontur modelu tej planetoidy
uzyskany metoda SAGE (Bartczak i Dudzinski, 2018).
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Rysunek 1.7: Seria obrazéw radarowych planetoidy zblizajacej si¢ do Ziemi 2017 BQ6, zare-
jestrowanych 7 lutego 2017 roku przez teleskop radiowy Goldstone. Dla kazdego obrazu rada-
rowego na osi x znajduje sie czestotliwos$¢, na osi y odleglosé od obserwatora. Jasnosé piksela
oznacza moc sygnatlu dla danej czestotliwosci i odleglosci. Zrédlo: http: //echo.jpl.nasa.gov

toidy. Sprawia to miedzy innymi, iz wyznaczanie rozmiaréw, a co za tym idzie objetosci i
gestosci, jest bardziej pewne.

1.5.4. Radar

Rzadko spotykanym przyktadem eksperymentu w astronomii sa obserwacje radarowe
planetoid. Polegaja one na wystaniu sygnalu radiowego z Ziemi i nastepnie zarejestrowaniu
echa po jego odbiciu od powierzchni planetoidy. Ta technika, z racji ze moc odbieranego
sygnalu maleje odwrotnie proporcjonalnie do czwartej potegi odlegtosci, jest ograniczona do
cial zblizajacych sie do Ziemi oraz jedynie tych najwickszych z Pasa Gldéwnego.

Echo sygnalu niesie ze soba bardzo duzo informacji, a wiele obrazéw radarowych uzy-
skanych dla réznych aspektow i faz rotacji pozwala na wyznaczenie ksztaltu i orientacji osi
rotacji (Benner i inni, 2015; Ostro, 1989, 2002). Rys. 1.7 przedstawia seri¢ obrazéw radaro-
wych obiektu 2017 BQ6. Sa to dwuwymiarowe obrazy przedstawiajace moc echa radarowego
w funkcji czestotliwoscei (08 z) 1 odleglosci od obserwatora (0§ y). Odleglosé jest uzyskiwana
bezposrednio z czasu powrotu odbitego sygnalu. Roznice w czestotliwosci echa wynikaja z
zaistnialego efektu Dopplera, kiedy elementy powierzchni rotujacej bryty maja rézne predko-
Sci radialne wzgledem obserwatora. Na Rys. 1.8 przedstawiono zasade uzyskiwania obrazow
radarowych.

Obrazy radarowe nie przedstawiaja bezposérednio ksztaltu planetoidy. Jest to obraz,
gdzie jasno$¢ piksela zawiera informacje o wielkosci pola powierzchni wszystkich fragmentow
planetoidy o okreslonej predkosci radialnej oraz odlegtosci od obserwatora. Mozna uznadé, ze
jest to potaczenie rzutéow planetoidy ”od géry” i ”od dotu”, patrzac prostopadle do kierunku
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Rysunek 1.8: Schemat przedstawiajacy zasade uzyskiwania obrazéw radarowych. Kolory
oznaczaja przesuniecie sygnalu w strone czestotliwosci mniejszych (czerwony) i wiekszych
(niebieski) wzgledem czestotliwosci bazowe;.

obserwator — planetoida. Ta technika zostalo zobrazowane ponad 500 obiektéw?, aczkolwiek
liczba modeli opartych o te dane jest niewielka.

37r6dto: https://echo.jpl.nasa.gov /asteroids/PDS.asteroid.radar. history.html
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ROZDZIAL 2

Prototyp metody SAGE

Krzywe zmian jasnosSci sg i pozostana najobfitszym zZrédltem informacji o planetoidach.
Baza danych Asteroid Lightcurve Photometry Database (Warner i inni, 2009) zawiera obser-
wacje fotometryczne dla 13578 obiektéw (stan na grudzien 2018), w kontrascie do zaledwie
kilkuset obiektéw zbadanych przy uzyciu innych technik. W zwigzku z powyzszym, warto
zadaé sobie trud stworzenia metody uzyskiwania modeli w oparciu o ten typ danych, kté-
ra maksymalnie wykorzysta zawarte w nich informacje. Inwersja ksztaltéw wypuktych czyni
dos¢ istotnie zalozenie co do ksztaltu — wymusza jego wypuklo$é — co ma wplyw na wyzna-
czang objeto$¢, a co za tym idzie, gestos¢ badanego obiektu. Jak pokazuja zdjecia z sond
kosmicznych, planetoidy nie maja wypuklych ksztaltow, zatem trzeba wzigé¢ pod uwage fakt,
iz wyliczone wartos$ci objetosci planetoid oparte na wypuklych modelach sa przeszacowane,
a gestodci niedoszacowane. Czy jesteSmy w stanie pozby¢ sie tego obostrzenia?

Uwaza sie (Barucci i Fulchignoni, 1983; Kaasalainen i Torppa, 2001; Kaasalainen i inni,
2002b; Karttunen, 1989), iz krzywe zmian jasno$ci z obserwacji o matych katach fazowych nie
zawierajg informacji na temat obecnosci krateréw; nie da sie przez to modelowaé¢ wklestych
cech powierzchni planetoid z Pasa Gléwnego, gdyz sa one zazwyczaj obserwowane blisko
opozycji. Kratery nie sg jednak jedynym rodzajem wklestosci, z jakim mozemy mie¢ do
czynienia. Przykladowo, ksztalt zawierajacy w sobie fragment powierzchni przypominajacy
paraboloide hiperboliczna, tj. powierzchnie dajaca sie wyrazi¢ poprzez réwnanie f(x,y) =
x?—12, bedzie produkowal zupelnie inng krzywa jasnosci, niz ksztatt z kraterem w tym samym
miejscu. Taki ksztalt znajdziemy przykladowo w kontaktowych ukladach podwdjnych, ale i
tez nierzadko pojawia sie on dla wydluzonych ksztaltéw planetoid pojedynczych.

Mozemy spotkaé si¢ tez z niewypuklymi cechami powierzchni, ktére w odréznieniu od
krateréw nie sg symetryczne majac wplyw na krzywe zmian jasnosci dla niezerowych katow
fazowych. Obserwacje planetoid z Pasa Gléwnego prowadzone sa czesto dla katéw fazowych
nawet powyzej 30°, a planetoidy z populacji zblizajacych sie do Ziemi z tatwoscia zaobser-
wujemy z duzo wiekszymi. Efekt przestaniania Swiatta przez czes¢ powierzchni i rzucany
cien moga mie¢ istotny wplyw na krzywe zmian jasnosci i proces ich inwersji, pozwalajac na
tworzenie niewypuklych ksztattow.

Te pytania doprowadzily do powstania metody inwersji niewypuklych ksztaltéw SAGE
(ang. Shaping Asteroid models using Genetic Evolution). Dziala ona w oparciu o algorytm
genetyczny 1 jej prototyp zostal stworzony przez dr Przemystawa Bartczaka. Autor niniejszej
pracy bral udzial w rozbudowywaniu owej metody (Roz. 3), co doprowadzito do jej opubli-
kowania w pracy Bartczak i Dudzinski (2018).

2.1. Algorytm genetyczny

Algorytmy genetyczne (AG) stosuje sie do szerokiego spektrum probleméw w najrézniej-
szych dziedzinach, jak socjologia, biologia, ekonomia, optymalizacja produkcji, transakcje fi-
nansowe, automatyczne projektowanie czy zarzadzanie sieciami neuronowymi i rozwoj sztucz-
nej inteligencji. Fizycy i astronomowie réwniez znalezli dla nich zastosowanie dla szerokiego
spektrum probleméw. AG to inspirowany procesem ewolucji biologicznej rodzaj heurystyki
stochastycznej uzywanej do optymalizacji. Innymi stowy, klasa tych algorytmoéw jest stoso-
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wana do wyszukiwania najlepszych rozwiazan (optymalizacja) zlozonych probleméw, gdzie
trudne jest, badZ niemozliwe, znalezienie Scislego algorytmu (heurystyka). Czerpiac z bio-
logi, AG polega na krzyzowaniu i losowej mutacji (stochastyka) rozwiazan posrednich i ich
ewaluacji poprzez funkcje przystosowania (ang. fitness function).

Do wyjasnienia kluczowych zagadnien postuzymy sie przyktadem problemu plecakowego.
Jest to problem optymalizacyjny, w ktérym majac plecak o okreslonej pojemnoéci oraz przed-
mioty o zdefiniowanej wartosci i objetosci, musimy znalez¢ taki zestaw przedmiotéw, ktéry
zmiesci sie do plecaka, a taczna warto$é tych przedmiotéw bedzie maksymalna. Rozwiazania
tego problemu musza zosta¢ zapisane w postaci chromosoméw, a sposéb ich definiowania
pelni istotna role dla wydajnosci, a nawet samej zbieznosci, procesu optymalizacji. Chromo-
somem bedziemy nazywac pojedynczego cztonka populacji, czyli jedno rozwigzanie problemu.
Na chromosom sktadaja sie geny umieszczone w jakiej$ sekwencji. W przypadku problemu
plecakowego, chromosomem moze by¢ sekwencja liczb 0 lub 1; pozycja cyfry, tj. genu, oznacza
konkretny przedmiot, a warto$¢ koduje fakt, czy dany przedmiot znajduje si¢ w plecaku (1),
czy tez nie (0). Kazda kombinacja zer i jedynek bedzie stanowié jedno rozwigzanie problemu,
a naszym zadaniem jest znalezienie takiego ciagu, ktéry maksymalizuje wartosé przedmiotow
znajdujacych si¢ w plecaku nie przekraczajac przy tym zadanej maksymalnej objetosci. Jest
to przyktad binarnego kodowania chromosomu, jednego z wielu mozliwych.

Gdy zdecydujemy si¢ na format kodowania, winniSmy zaja¢ sie¢ sposobem stworzenia
cztonkow populacji poczatkowej. Najprostszym sposobem jest obsadzenie chromosoméw lo-
sowymi warto$ciami, lecz szybko zauwazymy, ze spora cze$¢ rozwiazan przekroczy maksy-
malna dopuszczalng objetosé. Jest to dopuszczalne, lecz zwiegkszy niepotrzebnie iloéé operacji
i wydtuzy obliczenia. Dobra strategia w naszym przypadku bedzie losowy wybér pozycji w
chromosomie i losowe przypisanie wartosci, sprawdzajac w kazdym kroku sumaryczna obje-
tos¢.

Funkcja przystosowania jest z oczywistych wzgledéw kluczowym elementem AG. W przy-
padku problemu plecakowego jest ona banalna, bo jest nia taczna warto$é wlozonych do
plecaka przedmiotéw. Istotne jest, aby mozliwe bylo ocenianie cztonkéw populacji 1 prosty
sposoéb porzadkowania ich wzgledem poziomu przystosowania, tj. odréznienie osobnikéw przy-
stosowanych lepiej 1 gorzej w ciagly sposéb. Warto$é funkcji przystosowania stuzy do selekcji
najlepszych osobnikéw w populacji i mamy pelna dowolnosé, jesli chodzi o to, ktore i jak wie-
le osobnikéw wybierzemy do stworzenia kolejnego pokolenia. Z racji tego, ze AG stosowane
sg do zagadnien skomplikowanych i zazwyczaj malto zbadanych, dobér sposobu selekcji jest
czesto efektem prob i bledéw.

Tak jak w przyrodzie, w AG stosuje sie krzyzowanie i mutacje w celu tworzenia kolej-
nych populacji. Przyktadowo, jedli wybierzemy dwie najlepsze zawartosci plecakéw, mozemy
wybra¢ potowe genéw z jednego, a potowe z drugiego rozwiagzania. Jezeli pozycje genéw ozna-
czaja konkretne przedmioty, musimy uwaznie wybieraé, ktore czesci genotypdéw bedziemy
kopiowaé. Prosta strategia brania pierwszej polowy chromosomu z rozwiazania pierwszego i
drugiej z drugiego, moze si¢ nie sprawdzié. Kolejnym krokiem jest mutowanie genéw. To, ile
z nich zdecydujemy sie mutowacé zalezy od nas i ma wplyw na szybkos¢ zbiegania sie calego
procesu optymalizacji. Jest to czesto rowniez wynikiem eksperymentowania.

Rys. 2.1 przedstawia ogdlny zarys dzialania AG. Poczatkowa populacja jest oceniana dzie-
ki funkcji przystosowania, a nastepnie podejmowana jest decyzja o zakonczeniu optymalizacji.
Tutaj tez mamy pewna doze swobody. W naszym arsenale znajduja sie kryteria, takie jak:
osiagniecie zadanej ilosci iteracji badZ czasu wykonywania programu, znalezienie pierwsze-
go rozwiazania ponizej/powyzej zadanego progu, reczna inspekcja rozwiazania, stabilizacja
wartosci funkcji przystosowania z populacji na populacje, lub jaka$ kombinacja powyzszych.
Kiedy zadane kryteria zakonczenia nie sg spelnione, dochodzi do selekcji najlepiej dopaso-
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Rysunek 2.1: Schemat dziatania algorytmu genetycznego.

wanych osobnikéw i stworzenia nowej populacji (dzieki procesom krzyzowania i mutacji).
Stanowi to jedna iteracje algorytmu.

Istnieje zagrozenie, ze znalazlszy rozwigzanie posrednie bedace lokalnym minimum w prze-
strzeni rozwigzan, AG utknie w nim i nie znajdzie rozwigzania globalnego. Aby zminimalizo-
wacé to ryzyko, AG jest uruchamiane wiele razy. Rézne warunki poczatkowe oraz losowa natura
mutacji sprawia, ze przeszukiwana jest rézna czes¢ przestrzeni rozwiazan. Analiza zachowa-
nia AG przy kolejnych probach znalezienia optimum moze tez byé¢ wskaznikiem charakteru
przestrzeni rozwiazan. Przyktadowo, je$li mamy do czynienia z przestrzenia usiang minimami
lokalnymi, ktére niewiele sie od siebie réznia, AG bedzie za kazdym razem znajdowaé inne
rozwiazanie.

2.2. Adaptacja algorytmu genetycznego do modelowania
planetoid z krzywych zmian jasnosci

Celem inwersji krzywych zmian jasnosci jest uzyskanie ksztattu, orientacji osi obrotu oraz
okresu rotacji przy zadanym prawie odbicia Swiatta od powierzchni. Ogélny schemat dziatania
algorytmu jest przedstawiony na Rys. 2.2.

2.2.1. Funkcja przystosowania, wagowanie oraz warunek koncowy

Parametrem optymalizowanym podczas tworzenia modeli planetoid jest stopien dopa-
sowania syntetycznych krzywych jasnosci do obserwacji. Uzywana miara dopasowania jest
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Rysunek 2.2: Schemat dziatania algorytmu SAGE.
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odchylenie wartosci sredniokwadratowej RMSD (ang. Root Mean Square Deviation):

> wi(O; — Cy)?

RMSD =
N wi ’

(2.1)

gdzie O; to zaobserwowana, a C; syntetyczna wartos¢ jasnosci planetoidy dla i-tego momentu
czasu. N oznacza catkowitg ilos¢ punktéw. w; to waga punktu zwiazana z precyzja pomiarowa,
tj. w; = 1/02, gdzie o oznacza odchylenie standardowe. Dla kazdej zaobserwowanej krzywej
jasnoéci tworzony jest syntetyczny odpowiednik. Wszystkie krzywe, obserwowane i sztuczne,
sg wyrazone w skali magnitud. RMSD dla poszczegdlnych modeli jest wprost przetozone na
ich funkcje przystosowania: im mniejsza wartos¢ tym model lepiej wyjasnia obserwacje, przez
co jest lepiej zaadaptowany.

Niestety, takie proste sformulowanie funkcji przystosowania ma powazng wade. Latwo
wyobrazi¢ sobie sytuacje, w ktérej model dopasowal sie niemalze idealnie do jednej krzywej
jasnoéci kosztem dopasowania do reszty. W szczegdlnosci na poczatku procesu modelowania,
taki model bedzie wygrywal z innym i jest to sytuacja niepozadana, gdyz szukamy modelu,
ktory wyjasni wszystkie krzywe zmian jasno$ci jednoczesnie. Dopasowanie do pojedynczych
krzywych bedzie ,ciggnelo” rozwiazania w kolejnych iteracjach do lokalnego minimum za-
miast szuka¢ globalnego. W tym celu zostalo zastosowane wagowanie krzywych zmian jasno-
Sci.

Przed ewaluacja funkcji przystosowania punkty jasnoéci z kazdej krzywej jasnosci otrzy-
muja wage, ktora jest proporcjonalna do wartosci RMSD tej krzywej wyliczonej w poprzed-
niej iteracji. W ten sposéb, stabo odzwierciedlona przez model krzywa jasnosci (tj. o duzym
RMSD) bedzie miala duza wage i skieruje zmiany modeli w kolejnych populacjach tak, aby
wyjasnic¢ ja lepiej. Wagi dynamicznie zmieniajg si¢ podczas modelowania gwarantujac, ze kaz-
da krzywa bedzie wyjasniona przez model w rownym stopniu na koncu procesu modelowania.

W algorytmie SAGE warunkiem koncowym optymalizacji jest stabilizacja wartosci RMSD
z populacji na populacje. Wynikowa ilo¢ iteracji jest uzalezniona od ilosci obserwacji, precyzji
punktéow pomiarowych oraz rzeczywistego ustawienia osi obrotu planetoidy w przestrzeni.

2.2.2. Ksztalt

Istnieje wiele sposobéw na definiowanie ksztaltéw w przestrzeni tréjwymiarowej, np.:
szereg harmonik sferycznych czy drzewo 6semkowe. W grafice komputerowej powszechnie
stosuje sie liste punktéw (ang. verter) w przestrzeni oraz definicje Scianek (ang. facet)
o wierzchotkach w tych punktach. W algorytmie SAGE wtlasnie ta reprezentacja zostala
zastosowana.

Parametry ksztaltu staja sie genami w chromosomie i chcemy, aby ich liczba byla jak
najmniejsza. Jednoczesnie, rozdzielczos¢ ksztattu powinna by¢ na tyle duza, aby mogla od-
zwierciedlaé ksztalty planetoid i wyjasniaé szczegdty krzywych zmian jasnosci. Co wiecej, ma-
jac do czynienia z zamknieta powierzchnia, pozycje punktéw nie moga by¢ pozostawione bez
zadnych ograniczen. Totalna swoboda pozycji punktow oznaczataby tez potrzebe przedefinio-
wania Scianek bryly po kazdej zmianie siatki punktéw przysparzajac dodatkowych kltopotéw i
obliczen. Kolejnym wymogiem, jaki mozemy postawié, jest mozliwie jak najlepsze zachowanie
rownomiernosci roztozenia punktow w przestrzeni oraz rozmiaru i ksztattu Scianek podczas
zmian ksztaltu w procesie modelowania.

Ikosaedr to bryla o najwiekszej liczbie $cian wsréd wielosciandéw foremnych. Ma ona 12
wierzchotkow na ktorych opisanych jest dwadziescia trdjkatéow rownobocznych. Ta bryta spet-
nia warunek réwnomiernosci roztozenia punktéw w przestrzeni oraz rozmiaréw i ksztaltow
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Rysunek 2.3: Efekt zastosowania kolejnych iteracji algorytmu Catmull-Clark (Catmull i Clark,
1978), poczynajac od dwudziesto$cianu foremnego (od lewej).

Scianek, jest jednakze niewystarczajaca do odzwierciedlenia ksztaltéw planetoid. Jej cechy
geometryczne jednak sprawiaja, ze moze staé¢ sie podstawg do stworzenia ksztaltéw o wiek-
szej rozdzielczosci. W tym celu uzyty jest algorytm podziatu plaszczyzny Catmull-Clark (Cat-
mull i Clark, 1978), ktéry w mozliwie réwnomierny sposéb dzieli powierzchnie na mniejsze
fragmenty o Sciankach czworobocznych (Rys. 2.3).

Po jednej iteracji algorytmu podziatu otrzymujemy bryte o 60 $ciankach i 62 wierzchotkach
o zadowalajacej réwnomiernosci ich roztozenia. Przez kazdy wierzcholek poprowadzona jest
pélprosta o poczatku w geometrycznym $rodku bryly. Zestaw tych pdélprostych moze nam
postuzyé do zdefiniowania chromosomu opisujacego ksztalt w taki sposéb, ze wartoscia
poszczegdlnego genu bedzie odlegtoéé punktu od srodka bryty wzdtuz danej pétprostej. Dzieki
temu definicje wierzchotkow Scianek sa state i nie ma mozliwosci naktadania czy przecinania
sie ich podczas zmian ksztaltu, przez co nie sa wymagane jakiekolwiek dodatkowe testy i
operacje. ZredukowaliSmy przy okazji iloé¢ potrzebnych liczb do opisu ksztaltu trzykrotnie.

Podczas modelowania zmieniane sg 62 parametry ksztattu, lecz wynikowa bryta jest efek-
tem jeszcze jednej iteracji algorytmu Catmull-Clark w celu uzyskania bardziej wygtadzonej
powierzchni (Rys. 2.4). Uzyskana ilo$¢ 242 wierzchotkéw nadaje si¢ juz do odwzorowania
cech powierzchni obserwowanych w planetoidach. Dla uproszczenia obliczen wszystkie Scian-
ki sg dzielone na pot. Mamy zatem 242 wierzchotki i 480 tréjkatnych $cianek. Dopiero taki
ksztalt stuzy do wytworzenia syntetycznych krzywych zmian jasnosci.

2.2.3. Orientacja w przestrzeni, Srodek masy i momenty bezwladnosci

Aby syntetyczne krzywe zmian jasnosci zgadzaly sie z obserwacjami nie tylko ksztalt mo-
delu musi odzwierciedlaé rzeczywisto$é¢; réwnie wazna jest orientacja modelu w przestrzeni.
Kolejne, obok ksztaltu, dwa optymalizowane parametry to dlugosé i szerokosé ekliptyczna
osi obrotu Ag oraz (y. Nalezy takze odzwierciedli¢ geometrie obserwacji, czyli ustawi¢ obser-
watora, zrodto $wiatta oraz model w potozeniach Ziemi, Stonca i planetoidy w danym czasie.
Pozycje obiektéw sa pobierane z serwisu JPL HORIZONS!. Uktadem odniesienia jest eklip-
tyczny uktad wspélrzednych o srodku w centrum Stonica. Do orientacji modelu w przestrzeni
postuzymy sie macierzami o wymiarach 4 x 4. Uzycie macierzy czterowymiarowych, pomimo
pracowania w przestrzeni tréjwymiarowej, pozwala na taczenie translacji i obrotéw w jedna
macierz.

"https://ssd. jpl.nasa.gov/horizons.cgi
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Rysunek 2.4: Efekt wygladzania powierzchni po zastosowaniu algorytmu Catmull-Clark na
bryle o 62 wierzchotkach.

Macierz translacji zdefiniujemy nastepujaco:

1 0 0 ¢
01 0 ¢

T(ty, ty,t.) = 00 1 ti , (2.2)
000 1

gdzie wartosci przesunigcia w osiach x, y i z s3 reprezentowane odpowiednio przez t;,t,,t..
Do orientacji modelu wykorzystamy sekwencje obrotéw Eulera 3-1-3, obracajac model
wokot osi z, 2’ i 2” za pomoca macierzy

1 0 0 0 cosf —sinf 0 0O
O ] AU A IS
0 0 0 1 0 0 0 1
Ostateczna macierz obrotu ma postaé
R(a, ¢,7) = Rz () Re(¢) R=(7), (2.4)

gdzie v oznacza faze rotacji modelu. Zwiazek pomiedzy katami « i ¢ a dlugoscia i szerokoscia
ekliptyczng bieguna \g, 5y jest nastepujacy:

T
A =a——, =——0. 2.5
0 5 Po=5—¢ (2.5)
Ostateczng macierz, nazwijmy ja macierzg modelu M, otrzymamy mnozac macierz obrotu

oraz translacji, tj. :
M = T(tma Ly, tz)R(aa ¢77) (2'6)

Model ksztaltu planetoidy, czyli pozycje wierzchotkow w przestrzeni tréjwymiarowej, sa
zdefiniowane w ukladzie odniesienia o poczatku w $rodku masy modelu (zaktadajac réwno-
mierne rozlozenie materii wewnatrz). O$ z tego ukladu pokrywa sie z osia rotacji modelu,
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ktora zawsze jest osig najwigkszego momentu bezwladnosci, 0§ x natomiast pokrywa sie z
osia najmniejszego momentu bezwladnoséci. W celu umiejscowienia modelu w odpowiednim
miejscu w przestrzeni i nadania mu odpowiedniej orientacji wystarczy kazdy punkt v; defi-
niujacy model w swoim ukltadzie odniesienia przemnozy¢ przez macierz M, czyli

v, = Mv;, (2.7)

gdzie v} oznacza wierzcholek modelu w ekliptycznym uktadzie wspélrzednych.

W kazdej iteracji, po zmianach parametréw ksztaltu w celu tworzenia nowej populacji
modeli, kazdy model musi byé¢ zorientowany tak, aby oS rotacji, czyli o$ z, pokrywala sie
z osia najwiekszego momentu bezwladnosci i przechodzita przez Srodek masy. Zalézmy, ze
rozktad masy wewnatrz ciata jest jednorodny i wykorzystajmy do obliczen metody opisane w
Dobrovolskis (1996). Brylte stworzona z trojkatnych $cianek mozna podzieli¢ na simpleksy
o podstawach bedacych $cianka i wierzchotkiem w $rodku masy ciata. Objeto$é kazdego
simpleksu oznaczymy jako AV, a wektor polozenia jego centroida jako r. Wtedy, $rodek
masy R bryly mozna wyznaczy¢ ze wzoru:

" AVr
R = 2.8
—~ (28)
7
gdzie n to liczba simpleksow skladajaca sie na wieloscian, a V' to catkowita objetosé.
Nastepnie musimy obliczy¢ tensor momentéw bezwladnosci I, ktéry ma forme:
Ixz Ixy I:vz
I= 1,y I, Iy|. (2.9)
Imz Iyz Izz

Tensor momentéw bezwladnosci bedzie wyrazony wzgledem $rodka uktadu wspédtrzednych,
lecz nas interesuja osie momentéw bezwladnosci ciata wzgledem jego $rodka masy. Wykorzy-
stamy do tego twierdzenie Steinera:

Y2422 —-XY -XZ
I'=1-M| - XY X24+2%2 -YZ |, (2.10)
-XZ -YZ X?4+Y?

gdzie X,Y i Z to skltadowe wektora srodka masy R, a M to calkowita masa ciala. Tensor
I’ odnosi sie do nowego $rodka masy, lecz kierunki osi pochodzg z pierwotnego ukladu
wspolrzednych. Dlatego nalezy dokonaé¢ obrotéw uktadu wspélrzednych tak, aby tensor I’
stal si¢ tensorem diagonalnym.

2.2.4. Selekcja i mutacja

Stopien dopasowania modeli do krzywych zmian jasnosci stanowi kryterium wyboru naj-
lepszego cztonka populacji. Wybierany jest tylko jeden model o najmniejszej warto$¢é RMSD,
przez co nie jest stosowane krzyzowanie. Tworzone jest 30 nowych ksztaltow, gdzie parametry
opisujace wierzchotki sa zmieniane losowo w zadanym przedziale wartosci. Rownolegle jest
tworzone 30 losowych zestawdéw nowych orientacji osi obrotu o wartosciach rézniacych sie
od pierwotnych o +30°. Ostateczna populacja 90 ksztaltéw powstaje z permutacji nowych
ksztaltéw i orientacji osi obrotu.
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Rysunek 2.5: Trzy rzuty modelu planetoidy (9) Metis: widok od osi = (z lewej), od osi y
(Srodek) oraz od osi z (z prawej).

(9) Metis 2008 Sep 12 176.1+3.1x 161.1+10.6km. PA76.0+13.3
Geocentric X -5110.5+1.7 Y 3298.9 +3.4 km N

Rysunek 2.6: Poréwnanie rzutu planetoid (9) Metis ze Sladami zakryé¢ gwiazdowych z 2008
roku (Timerson i inni, 2009).

2.2.5. Modele planetoid uzyskane prototypem metody SAGE

Do testow prototypu metody SAGE postuzyly obserwacje planetoidy Pasa Gléwnego
(9) Metis oraz planetki zblizajacej sie do Ziemi (433) Eros. Niewypukly model Metis jest
przedstawiony na Rys. 2.5. Orientacja osi obrotu dla tego modelu wynosi Ag = 181°, 5y = 22°,
przy okresie rotacji P = 5.079178 107> h. Te wyniki sg w zgodzie z wartoéciami wypuklego
modelu uzyskanymi przez Torppa i inni (2003). Ksztalt planetoidy poréwnano ze sladami
zakryé zarejestrowanymi w 2008 roku (Rys. 2.6).

Model (433) Eros mozna poréwnaé z dokladnym modelem stworzonym na podstawie
danych z sondy NEAR Schoemaker (Rys. 2.7). Orientacja osi rotacji modelu SAGE )\ =
16°, By = 11° jak i okres rotacji P = 5.270255 4 10> sa zgodne z rzeczywistymi warto$ciami.

2.2.6. Problemy

Pierwsze testy metody SAGE wykazaly zdolnosé algorytmu genetycznego do znalezienia
ksztaltu i orientacji osi obrotu, ktére wyjasniaja obserwowane krzywe zmian jasnosci. Mimo
to, testy wykazaly pewne mankamenty i niedostatki. Pierwszym powaznym problemem jest
dhugi czas potrzebny na znalezienie globalnego minimum. W kazdej iteracji algorytmu potrze-
ba stworzy¢ syntetyczne krzywe jasnoéci dla kazdego czlonka populacji i ich ilo$¢ zalezy od
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Rysunek 2.7: Poréwnanie rzutéw modelu stworzonego na podstawie danych sondy NEAR
Schoemaker (Zuber i inni, 2000) (géra) z modelem stworzonym przy uzyciu SAGE (dél).
Widok od osi  (z lewej), od osi y ($rodek), od osi z (z prawej).

liczby zaobserwowanych krzywych oraz wielkosci populacji. W praktyce oznacza to tworzenie
setek krzywych zmian jasnosci na iteracje i wymaga bardzo duzych zasobéw obliczeniowych.
Pierwsze wersje SAGE dziataly na klastrze 15 komputeréw, a proces byl zarzadzany w opar-
ciu o centralng baze danych. Zadania byly rozdzielane na poszczegdlne komputery, z ktorych
kazdy posiadatl 6-$cio rdzeniowy procesor AMD. Najbardziej wymagajaca cze$¢ obliczen, tj.
tworzenie krzywych zmian jasnosci, byto oprogramowaniem w catoéci wykonywane na proce-
sorach (CPU). Aby proces modelowania wykonywal sie¢ w rozsadnym czasie (okolo 1 dnia),
potrzebne byly pewne kompromisy.

Krzywe jasnosci mozna tworzy¢ z rézng rozdzielczodcig punktéw na faze rotacji, i zmniej-
szajac liczbe punktéw mozna by zmniejszy¢ iloé obliczen. Z drugiej strony, utracona zosta-
taby zdolnosé do odtworzenia szczegbdtéw krzywych jasnosci i z duzo wickszym prawdopodo-
bienstwem na modelu pojawialy by sie cechy niewystepujace w rzeczywistosci. Mialoby to tez
negatywny wpltyw na proces zbieznosci. Kompromis zostal osiagniety obliczajac 30 punktow
na faze rotacji.

Punkty jasnosci na syntetycznych krzywych jasnosci powstaja w wyniku zliczen pikseli
na symulowanych obrazach modelu, tj. wirtualnych obserwacjach na dany moment czasu. Ich
rozdzielczos¢ wynosita zaledwie 32x32 piksele, co nie pozostawalo bez znaczenia. Przy tak
malej rozdzielczosci, na krzywych jasnoéci pojawialy sie artefakty (Rys. 2.8). Najbardziej
wrazliwymi elementami krzywych w tym sensie sg minima i maksima: zmiany jasnosci w ich
okolicach sa najwieksze, a zawarte w nich informacje czesto kluczowe. Mala rozdzielczosé
obrazéw ma zatem duzy wplyw na przebieg minimalizacji oraz koncowy wynik.

Pod watpliwo$¢ mozna tez podaé zalozenie, ze 62 parametry ksztaltu sa wystarczajace
do reprezentacji ksztaltéw wystepujacych w rzeczywistoséci. Miedzy innymi z tych wzgledow
istniala potrzeba na dalsze prace nad metodg SAGE, w szczegdlnoéci jesli chodzi o wydajnosé
oprogramowania.
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T
32x32 pikseli
512x512 pikseli

jasnos¢ [mag]

0 0.25 0.5 0.75 1

faza rotacji

Rysunek 2.8: Krzywe jasnosci modelu powstate z syntetycznych obrazéw o rozdzielczosciach
32x32 i 512x512 pikseli.
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ROZDZIAL 3

Metoda SAGE

Ten rozdzial traktuje o rozwoju prototypu metody modelowania krzywych zmian jasnosci
SAGE. Opisane ponizej elementy sg wynikiem badan autora niniejszej pracy oraz wspélpracy
z tworca prototypu dr Przemystawem Bartczakiem. Rozwdj metody byl miedzy innymi
mozliwy dzieki udziatlowi w projekcie HORIZON 2020 ”Small Bodies Near And Far”, ktéry
rozpoczat si¢ 1 kwietnia 2016, a zakonczyt 31 marca 2019. Jednym z efektéw uczestnictwa w
tym projekcie byla mozliwo$¢ zakupu klastra komputerowego sktadajacego si¢ z 65 jednostek
wyposazonych w karty graficzne (GPU), ktorych utylizacja w znaczacy sposéb przyspieszylta
obliczenia i proces minimalizacji. Metoda SAGE zostata opublikowana w pracy Bartczak i
Dudzinski (2018).

Wktad autora niniejszej pracy w elementy metody SAGE:

Silnik graficzny 100%
Program szeregujacy 100%
Testy metody na sztucznych modelach ~ 90%
Algorytm szukania okresu 70%
Architektura oprogramowania klastra 50%
Budowa klastra komputerowego 40%
Mutatory 30%
Bazy danych 20%

3.1. Silnik graficzny

Najbardziej obliczeniowo wymagajacym procesem metody SAGE jest generowanie syn-
tetycznych krzywych zmian jasnosci. Do zmniejszenia czasu dzialania metody i polepszenia
zar6wno rozdzielczo$é generowanych obrazéw (z ktérych powstaja punkty fotometryczne)
jak i ilos¢ punktéw na krzywych mozna z oczywistych wzgledow wykorzystaé karty graficzne
(GPU). Sa to urzadzenia stworzone przede wszystkim z mysla o generowaniu grafiki kompu-
terowej (renderowaniu) i opieraja sie na réwnoleglych obliczeniach i przetwarzaniu danych.
Proces renderowania to, méwiac najogélniej, przeksztalcenie danych opisujacych wierzchotki
modeli i informacje o scenie graficznej na obraz skladajacy sie z pikseli. Zadaniem silnika
graficznego jest wydajne renderowanie obrazéw modeli planetoid w celu tworzenia krzywych
zmian jasnosci. Kazdy punkt krzywej jasnosci to suma jasnosci pikseli syntetycznego obrazu
planetoidy ogladanej przez obserwatora na danag faze rotacji, wyrazona w skali magnitud.
Syntetyczny obraz odpowiada obserwacji teleskopem o nieskonczonej rozdzielczosci i przy
braku atmosfery. Aby zasymulowaé¢ obserwacje w komputerze tworzona jest scena graficzna,
ktéra odzwierciedla rzeczywisty uktad Stonce — planetoida — obserwator.

3.1.1. Scena graficzna

Scena graficzna sktada sie z modelu planetoidy, zrédla Swiatta oraz kamery (obserwatora).
Model ksztaltu planetoidy jest reprezentowany w formie tablic zawierajacych pozycje wierz-
chotkéw oraz definicje tréjkatnych Scianek (indeksy wierzchotkéw, z ktérych sie skladaja).
Model jest zdefiniowany w uktadzie wspotrzednych o poczatku w srodku masy oraz osi z po-
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Rysunek 3.1: Przykladowy obraz generowany przez silnik graficzny, ktéry jest podstawsa do
obliczenia wartosci jasnoséci modelu planetoidy na dang epoke.

krywajacej sie z osig najwickszego momentu bezwladnosci. Scena graficzna zdefiniowana jest
natomiast w heliocentrycznym uktadzie ekliptycznym. Do umieszczenia modelu planetoidy w
scenie graficznej (translacji i rotacji siatki punktéw) stuzy macierz modelu (patrz Roz. 2.2.3
oraz Réw. 2.6).

Wynikowy obraz modelu to dwuwymiarowy rzut trojwymiarowej sceny na plaszczyzne.
Plaszczyzna ta (tzw. plaszczyzna widoku) znajduje sie przed kamera i jest prostopadla do
linii, wzdluz ktérej obserwator patrzy (linia widoku). Przyktadowy obraz jest przedstawio-
ny na Rys. 3.1. Obraz jest tworzony etapowo. Pierwszy krok to ustawienie modelu w scenie
graficznej. Kolejny, to przeksztalcenie sceny do uktadu wspétrzednych zwiazanego z kamera.
Nowy uktad wspélrzednych ma $rodek w pozycji kamery oraz o$ z skierowang przeciwnie
do kierunku patrzenia. Ta operacja jest wykonana poprzez mnozenie wszystkich wierzchot-
kow modeli znajdujacych sie w scenie graficznej oraz pozycji Zzrodla Swiatta przez macierz
widoku M,,.

Do skonstruowania macierzy widoku potrzebne sa: wektor polozenia kamery w ukltadzie
sceny graficznej e, wersor okreslajacy kierunek patrzenia f oraz wersor okreslajacy kierunek
gory 4 (Rys 3.2). Kierunek goéry to zazwyczaj wektor (0,0,1)7 badZz wektor osi rotacji
Ziemi. Ortogonalne wersory definiujace nowy uklad wspoétrzednych /.9, 2 sa uzyskiwane
nastepujaco’:

f (3.1)

! W tej pracy notacja wektoréw jednostkowych G oznacza znormalizowany wektor a, tj. & = a/||a||
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Rysunek 3.2: Schemat pokazujacy definicje nowego uktadu wspélrzednych zwiazanego z
kamera — obserwatorem (opis w tekscie).

Macierz widoku bedzie realizowala obrét oraz translacje, i ma nastepujaca postac:

/ / /
Ly Ygp —2px —Ex
/ Y A
My=|" Y 2 % (3.2)
w ! / / .
xz yz _ZZ —€y

0 0 O 1

Kolejnym etapem jest rzutowanie sceny graficznej na ptaszczyzne widoku. Elementy sceny,
ktére znajduja sie w polu widzenia obserwatora okreélane sg poprzez tzw. bryte widzenia
(Rys. 3.3), ktéra w rzutowaniu ortograficznym sklada sie z szesciu plaszczyzn. Tylko obiekty
znajdujace sie wewnatrz bryly widzenia sg rozpatrywane podczas rzutowania. Odleglosci
miedzy obiektami w Ukladzie Stonecznym sa na tyle duze, ze symulujac scene graficzng
mozemy uznad, iz promienie Swiatta padajace na planetoide oraz docierajace do obserwatora
sa rownolegle, stad uzycie projekcji ortograficzne;j.

Majac zdefiniowana bryle widzenia, tj. odleglosci érodka pola widzenia do kazdej z szedciu
plaszczyzn E, W, N, S, C oraz F, mozemy zdefiniowa¢ macierz realizujaca proces rzutowania:

T L
0 25 0 (S+N)/(S-N
Mp=1 9 7" o2r (C+F)/(C-F) (3:3)

|

0 0 1

Notacja macierzowa umozliwia potaczenia w jednym réwnaniu operacji translacji i orien-
tacji modelu w scenie graficznej, zmiany ukladu wspéirzednych do uktadu kamery oraz rzu-
towania:

v, = M,M,,Mv;, (3.4)

gdzie v; i v} to i-ty wierzcholek modelu odpowiednio w uktadzie wspélrzednych modelu i
zrzutowany na plaszczyzneg widoku. M, M,, i M), to odpowiednio macierze modelu, widoku i
projekcji.
3.1.2. Architektura silnika graficznego

Silnik graficzny zostal napisany w jezyku C++ i jest uruchamiany w systemie Linux De-

bian 9.0. Do jego stworzenia wykorzystano interfejs projektowania aplikacji (ang. Application
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Rysunek 3.3: Schemat pokazujacy bryte widzenia. Wspohrzedne E, W, N, S, C, F' oznaczaja
polozenia odpowiednich plaszczyzn (opis w tekscie).

Tabela 3.1: Zestaw bibliotek uzytych do stworzenia silnika graficznego

nazwa opis
X11 komunikacja z serwerem X zarzadzajacym oknami w systemie
GLFW API do tworzenia i zarzadzania oknami, kontekstami oraz wydarzeniami
wejscia/wyjscia
gl podstawowy zestaw funkcji OpenGL
glx interfejs miedzy systemem X a OpenGL
glm zestaw funkcji matematycznych do manipulacji wektorami i macierzami
dla jezyka OpenGL Shading Language (GLSL)
CUDA API pozwalajace wykonywaé obliczenia rownolegle ogblnego przeznaczenia
na kartach graficznych
C++ STL | Standard Template Library: bogaty zestaw szablonéw klas konteneréw,
iteratoréw i algorytméw dla jezyka C++
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Aplikacja OpenGL
I [ ]
Serwer X Sterownik 2D

[ Sterownik 3D OpenGL DRI }
®

Jadro Linuxa [ DRM }

GPU ’

Rysunek 3.4: Schemat komunikacji miedzy komponentami systemu operacyjnego a aplikacja
OpenGL. DRM — czesé jadra systemu odpowiedzialna za komunikacje z procesorem graficz-
nym (ang. Direct Rendering Manager); DRI — ang. Direct Rendering Infrastructure; GPU —
karta graficzna (ang. Graphics Processing Unit). Opis w tekscie
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Programming Interface, API) OpenGL. Jest to zestaw bibliotek oraz sterownikéw umozliwia-
jacych komunikowanie sie z GPU i wykonywanie tam operacji potrzebnych do tworzenia gra-
fiki komputerowej. Schemat komunikacji miedzy komponentami systemu operacyjnego oraz
GPU jest przedstawiony na Rys. 3.4. Biblioteki wykorzystane do stworzenia silnika zostaly
zestawione w Tab. 3.1. Kod silnika graficznego jest dostepny w publicznym repozytorium
GitHub? wraz z dokumentacja?.

Silnik graficzny sklada si¢ z klasy gtéwnej, RenderEngine, ktéra jest interfejsem progra-
mistycznym silnika, oraz klas pomocniczych. Schemat klas (z uproszczonym interfejsem) jest
przedstawiony na Rys. 3.5. Klasa RenderEngine jest agregatem klas odpowiedzialnych za
zarzadzanie modelami i operacjami w przestrzeni, programami typu shader, oknami syste-
mowymi, buforami ramek, teksturami i kamerami. Klasa gtéwna zawiera metody, ktére umoz-
liwiaja tworzenie i zarzadzanie poszczegdlnymi komponentami silnika oraz renderowanie scen
graficznych. Silnika graficznego uzywa si¢ jako komponentu zawartego w innym programie.

Rys. 3.6 oraz Rys 3.7 przedstawiajg schemat komunikacji miedzy poszczegdlnymi kom-
ponentami silnika graficznego podczas renderowania sceny. Program nadrzedny jest na sche-
matach oznaczony jako SAGE, a silnik graficzny jako RE. Programista musi na poczatku
stworzy¢ obiekt klasy RenderEngine. Konstruktor tej klasy jest odpowiedzialny za stworze-
nie okna w systemie X, kontekstu na GPU oraz podstawowego bufora ramki. Bufor ramki
jest obszarem pamieci GPU, do ktérego zapisywane sa wartosci pikseli generowanych obrazow
podczas renderowania sceny. Osobno tworzony jest inny kontekst na GPU dzigki bibliotece
CUDA, aby umozliwi¢ bezposredni dostep do danych na tym urzadzeniu (patrz Roz. 3.1.4).

Nastepnym krokiem jest dodanie do silnika programéw typu shader. Silnik umozliwia
korzystanie z nich poprzez tworzenie odpowiednich obiektéw, wezytanie plikéw i kompila-
cje (Roz. 3.1.3). Nalezy takze stworzy¢ dwie podstawowe kamery, jedna umiejscowiona na
pozycji zrodta $wiatta, druga na pozycji obserwatora. Kamera zwiazana z zrédlem $wiatta
jest uzywana podczas tworzenia mapy cieni na modelu. Ostatecznie do silnika nalezy do-
da¢ model oraz okresli¢ jego polozenie w przestrzeni. Obiekt klasy Mesh jest odpowiedzialny
za wezytanie modelu z pliku lub tablic i wygenerowanie kontenera VBO (ang. Vertex Buffer
Object) na karcie graficznej, w ktérym to przechowywane sa dane o wierzchotkach i Sciankach.

Generowanie krzywej jasnoéci odbywa sie w petli renderujacej. Na poczatku zerowany jest
bufor ramki, do ktérego zapisywany bedzie koncowy obraz. Nastepnie do obszaru pamieci
GPU, w ktérym znajduja sie programy typu shader, kopiowane sa pozycje modelu oraz ma-
cierze modelu, widoku oraz projekcji. Nastepnie tworzone sg dwa obrazy. Pierwszy z nich jest
generowany z punktu widzenia zrédla swiatta. Do specjalnego bufora zapisywane sa wartosci
z-bufora sceny, tj. zamiast koloru, w pikselach zapisane sa informacje o gtebi wygenerowa-
nej sceny. Kolejna scena jest renderowana z punktu widzenia obserwatora. Uwzglednienie
informacji z poprzedniej sceny pozwala stworzy¢ cienie na powierzchni modelu. Piksele sa
nastepnie sumowane i kopiowana jest wartos¢ jasnosci calego obrazu, ktora stanowi punk ja-
snosci na krzywej blasku. Ostatecznie, faza rotacji modelu jest zwiekszana i proces powtarza
sie dopodki krzywa jasnoSci obejmujaca pelng rotacje nie jest stworzona.

3.1.3. Programy typu Shader

Programy typu shader (w skrécie shadery) to kod wykonywany bezposrednio na GPU.
GPU sa projektowane tak, aby w jak najbardziej optymalny sposéb przetworzy¢ dane wejscio-
we na obrazy sktadajace sie z pikseli. Seria tych operacji odbywa sie w tzw. potoku graficznym

’https://github.com/perkun/renderEngine
3https://perkun.github.io/renderEngine
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setPosition(), setAngles()

SAGE RE Xwin FB Mesh Transform Shader Cam [Xserver)( GPU )
[ IRenderEngine() B M
initWindow( )
polaczenie z serwerem X, tworzenie okna
,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,,, idokna . ]
tworzenie kontekstu, inicjalizacja GLEW
P N R id kontekstu ]
FrameBuffer()
generowanie bufora, ustawienie bufora do zapisu
tworzenie: kontekstu CUDA
addShader()
Shader()
kompilacja shadera GLSL
P
tworzenie programy shader
_id shadera _ |
addCamera()
Camera() tworzenie macierzy
perspektywy i widokil
L--C
id kamery
addModel()
Mesh() wczytanie tablicy z wierzcholkami i $ciankami
liczenie normalnych powierzchni
k.-
towrzgnje bufora danych i atrybutéw, tablicy :wierzcholkaw, laczenie W |obiekt
Transform()
_id modelu _ [}

Rysunek 3.6: Schemat inicjalizacji silnika graficznego w standardzie UML (opis w tekscie).
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draw()
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IF ) tworzeni€ syntetycznej ramki

zapis obrazu do bufora

sumacja pikseli w CUDA

kopiowanie jasnosci

jasnosé

gamma += 4°

Rysunek 3.7: Schemat petli tworzacej krzywa jasnoséci w standardzie UML (opis w tekscie).
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l translacja,
. obroty
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Rysunek 3.8: Schemat potoku graficznego, tj. operacji wykonywanych przez GPU w celu
przeksztatcenia danych wejsciowych na obraz.

(Rys 3.8). Skladja sie na niego wysoce zoptymalizowane i Scisle zwiazane z architektura urza-
dzenia programy — shadery. Tylko niektére elementy potoku sa dostepne dla programisty; sa
to tzw. shadery wierzchotkéw i fragmentéw (ang. vertex shader, fragment shader), oznaczone
zielonymi ramkami na Rys. 3.8.

Shadery, ktére daje sie programowaé, sg pisane w jezyku GLSL (OpenGL Shading Lngu-
age), ktéry skladnia nie rézni sie wiele od jezyka C. W ramach GLSL mamy dostep do
biblioteki glm utatwiajacej operacje na wektorach i macierzach. Shadery sa tworzone w osob-
nych plikach i kompilowane przy pomocy funkcji biblioteki OpenGL. Klasa Shader bedaca
czedcia silnika graficznego jest miedzy innymi odpowiedzialna za wczytywanie i kompilacje
tych programéw, oraz kopiowanie skompilowanych programéw do pamieci GPU. Mozliwe jest
stworzenie wielu shaderéw i uruchamianie ich wedle potrzeb.

Shader wierzcholkéw

Shader wierzchotkow jest odpowiedzialny za operacje na wierzchotkach modeli wezyta-
nych do pamieci GPU i przechowywanych tam w kontenerze VBO. Jako, Ze operacje na
wierzcholkach sa od siebie niezalezne, tj. wynik operacji na jednym wierzchotku nie ma wpty-
wu na inne, kazdy wierzchotek jest modyfikowany w osobnym watku na GPU; paralelizacja
obliczen jest podstawows, zaleta korzystania z procesoréw graficznych. Na GPU uruchamiane
sa setki (badz tysiace, w zaleznosci od architektury GPU) shaderéw na raz, z czego kazdy z
nich wykonuje obliczenia na jednym wierzchotku.

Shader wierzchotkéw jako dane wejSciowe otrzymuje macierze modelu, widoku i projekcji
oraz dane jednego wierzchotka modelu i wektora normalnego do powierzchni. Zadaniem
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shadera jest translacja i orientacja w przestrzeni wierzcholka zadana poprzez macierz modelu
M (Réw. 2.6) i nastepnie przeksztalcenie go do ukladu odniesienia zwiazanego z obserwatorem
(Réw .3.2). Na koncu stosowana jest macierz projekcji (Réw. 3.3), ktéra rzutuje wektory na
plaszczyzne widoku obserwatora. Te same operacje wykonywane sa dla wektora normalnego
do powierzchni. Aby méc stosowaé cieniowanie, shader wierzchotkow tworzy rowniez kopie
wspotrzednych wierzcholka i normalnej obserwowanej z punktu widzenia zrédta Swiatta.

Shader fragmentéw

Po operacjach taczenia $cianek oraz rasteryzacji, kolejnym etapem potoku graficznego sa
operacje na fragmentach. Fragmenty to elementy powierzchni modeli zrzutowane na plaszczy-
zne widoku obserwatora, nie sg one jednak tozsame z pikselami koficowego obrazu. Zadaniem
shadera fragmentéw jest ustalenie wartosci koloru (w systemie RGB) elementéw powierzch-
ni i jest to kolejny programowalny element potoku graficznego oferujacy catkowita swobode
programistyczna. Danymi wejSciowymi dla pojedynczego shadera jest pozycja fragmentu w
przestrzeni, wektor normalny do powierzchni oraz wskazniki na tekstury, w ktérych przecho-
wywany jest obraz stworzony z punktu widzenia zrédla $wiatta.

Pierwszym pod-zadaniem jest stwierdzenie, czy dany fragment jest o$wietlony, czy tez
znajduje si¢ w cieniu innych elementéw sceny graficznej. Stuzy do tego zapisana w pamieci
GPU scena wygenerowana z punktu widzenia zrédla $wiatta (obserwator i zrodlo $wiatla sa
umieszczone w tym samym miejscu), a wykorzystany jest jedynie z-bufor tej sceny, tj. odle-
gloéé od zrédta swiatta do elementéw powierzchni. W shaderze wierzchotkow réwniez zostaja
obliczone pozycje wierzchotkéw z punktu widzenia $wiatta. Poréwnujac odlegtosé przecho-
wywang w z-buforze oraz ta obliczona przez shader wierzchotkéw mozemy stwierdzié, czy
dany fragment jest zacieniony, czy tez nie. Zostaje sprawdzone, czy rozpatrywany fragment
znajduje sie w wigkszej odlegltoéci od Zrodia Swiatta niz fragment w tej samej pozycji na
plaszczyznie widoku zrodla swiatta, czyli ten zapisany w z-buforze. Jedli tak jest, znaczy to,
ze inny fragment blokuje promienie Swiatta. Jest to najprostszy sposéb wprowadzenia cienia
do sceny graficznej i nosi nazwe mapowania cieni (ang. shadow mapping).

Kolejnym etapem jest okreslenie jasnodci fragmentu. Stosowane jest prawo odbicia $wia-
tla Lommel-Seeliger (Réw 1.9) i w celu jego uzycia potrzebujemy obliczyé¢ kosinusy kata
pomiedzy padajacymi na powierzchnie promieniami §wiatta i normalna do powierzchni, oraz
kosinus kata miedzy normalng a kierunkiem na obserwatora. Po tych operacjach nastepuje
kolejny etap potoku graficznego, w wyniku ktérego tworzone sa piksele wynikowego obrazu
zapisywane ostatecznie w buforze ramki.

3.1.4. Obliczanie jasnosci

Krzywa zmian jasnoéci sktada sie z punktéw jasnoéci, a kazdy z nich jest obliczany na
podstawie wygenerowanych obrazéw modelu planetoidy na dana faze rotacji (Roz. 3.1.1). Aby
uzyskaé warto$é¢ jasnoéci, piksele kazdego obrazu sg sumowane w celu uzyskania natezenia
swiatta odbitego od powierzchni, po czym obliczany jest logarytm tej wartosci aby przejsé
na skale magnitud. Niestety, OpenGL nie oferuje funkcjonalnosci pozwalajacej na wykony-
wanie obliczen na buforach ramki bezposrednio na GPU. Najprostszym rozwigzaniem jest
skopiowanie bufora ramki z pamieci GPU do RAMu i sekwencyjne sumowanie pikseli.

Testy wydajnosci silnika graficznego wykazaly, iz sama operacja kopiowania danych z pa-
mieci GPU zabiera 95% czasu generowania punktu jasnosci tworzac waskie gardlo obliczen.
7 tego wzgledu zaszla potrzeba uzycia biblioteki CUDA, stworzonej przez firme nVidia, po-
zwalajacej na prowadzenie obliczen ogdlnego przeznaczenia na kartach graficznych (GPGPU,
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ang. General Purpose computing on Graphics Processing Units). Biblioteka CUDA oferuje
interfejs komunikacji miedzy programem wykonywanym na CPU oraz pamiecia GPU, oraz
na tworzenie i wykonywanie programéw na tym urzadzeniu.

Aby pozby¢ sie waskiego gardla obliczen tworzony jest kontekst CUDA na karcie graficz-
nej i zostaje wspotdzielony miedzy tym kontekstem a kontekstem OpenGL obszar pamieci
GPU zawierajacy bufor ramki. Jest to teksturowy rodzaj pamieci realizowany sprzetowo jako
dwuwymiarowa pamieé (w odréznieniu od jednowymiarowej pamieci RAM). Dzieki temu ist-
nieje szybszy dostep do sasiednich komoérek pamieci, ktore przechowuja poszczegolne piksele,
odzwierciedlajac dwuwymiarowy obraz. Sumowanie pikseli odbywa sie w sposéb réwnolegty.
W pierwszym kroku, co drugi piksel jest sumowany z pikselem sasiednim, w kolejnych kro-
kach piksele oddalone od siebie o 2, 4, itd. W efekcie, suma wszystkich pikseli znajduje sie w
jednym pikselu i zamiast kopiowaé¢ 512 x 512 = 262144 liczb zmiennoprzecinkowych potrzeba
skopiowaé tylko jedna. Dodatkowo, réwnolegle sumowanie pikseli ma ztozonosé O(log, n),
gdzie n to ilo$¢ pikseli, w odréznieniu od sumowania sekwencyjnego, gdzie ztozonosé¢ wynosi
O(n).

Syntetyczna krzywa jasnoéci sktada sie z 90 punktow. Petla ja tworzaca generuje kolejne
obrazy modelu planetoidy w kazdym kroku zwiekszajac faze rotacji v o0 4°. W efekcie powstaje
tablica zawierajaca jasno$ci planetoidy obejmujaca cala faze rotacji, ktora jest wykorzysty-
wana do dalszych obliczen.

3.2. Klaster komputerowy

Metoda SAGE jest obliczeniowo wymagajaca. Po wprowadzeniu generowania krzywych
zmian jasnoéci na GPU, model planetoidy powstawal w ciagu jednego dnia na klastrze 15
komputeréw. Liczba punktéw na faze rotacji zostata zwiekszona trzykrotnie w stosunku do
prototypu metody(z 30 do 90), a rozmiar obrazéw szesnastokrotnie (32x32 na 512x512 pik-
seli). Ksztalt reprezentowany jest przez 242 parametry (zamiast 62), a ksztalt uzywany do
tworzenia krzywych zmian jasnosci ma 3842 wierzchotkéw i 7680 Scianek. Wielkos¢é popu-
lacji w kazdej iteracji zwiekszona zostata do 500. Poniewaz natura algorytmu genetycznego
wymaga kilkukrotnego modelowania jednego obiektu, stworzenie jednego modelu zajmowalo
okoto tygodnia, zaktadajac, ze nie pojawity sie zadne komplikacje. Klaster komputerowy zo-
stal zakupiony w grancie KBN ,, Asymetric shape models of asteroids used to study YORP
and Yarkovsky effect” w 2012 roku. Z czasem komputery doznawaly awarii i w 2017 roku
sprawnych byto jedynie 6 z nich.

Dzieki udziatlowi w projekcie HORIZON 2020 ,Small Bodies Near And Far”, w 2017
roku zostato zakupione 65 nowych stacji roboczych, kazda z nich wyposazona w 6 rdzeniowy
procesor AMD oraz karte graficzng nVidia obstugujaca OpenGL 4.5 oraz technologie CUDA.
W oparciu o nowe stacje robocze w Instytucie Obserwatorium Astronomiczne UAM zostal
zbudowany klaster dedykowany modelowaniu planetoid.

Stary klaster komputerowy dziatal w oparciu o jedna, centralng baze danych, w ktérej
przechowywane byly informacje o statusie zadan do wykonania. Kazda stacja robocza miata
uruchomione programy — demony — ktére w petli odpytywaly baze danych o nowe zadania
do wykonania. Zaleta tego podejécia jest niewatpliwie jego prostota, wada natomiast brak
skalowalnos$ci i mozliwo$¢ istnienia jedynie jednej instancji modelowania na raz. Predkos¢
przesytania informacji za pomoca sieci oraz obstugi bazy danych jest ograniczona i przy
dodawaniu kolejnych stacji roboczych te elementy staja sie waskim gardlem. Po osiggnieciu
pewnej krytycznej ilodci stacji roboczych sens obliczen réwnolegtych zanika. Szybko stato sie
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jasne, ze aby wykorzysta¢ moc obliczeniowa nowego klastra, potrzebne bedzie zbudowanie
nowego systemu zarzadzania zadaniami oraz przeptywem danych.

Przed nowym oprogramowaniem zarzadzajacym klastrem postawiono kilka wymagan.
Jednymi z nich byty szybkos¢ oraz skalowalno$é, co oznaczalo wyeliminowanie do minimum
przesytu danych za pomoca sieci oraz minimalnego uzycia baz danych. Kolejnym wymo-
giem byla maksymalna separacja komponentéw oprogramowania, co pozwala na swobodne
modyfikacje kazdego z nich bez wplywu na pozostate. Gwarantuje to duza elastycznosé cale-
go systemu i utatwia diagnozowanie probleméw. Ponadto, system zarzadzania powinien by¢
agnostyczny w stosunku do rodzaju wykonywanych zadan pozwalajac na dziatanie wielu in-
stancji modelowania na raz. Aby to osiagnaé, zarzadzanie zadaniami przez system musiato
by¢ rowniez asynchroniczne.

3.2.1. Ogoblna architektura systemu zarzadzajacego obliczeniami
System sktada sie z nastepujacych komponentéw:
e programéw generujacych zadania (mutatory),
e managera zarzadzajacego mutatorami,
e programu szeregujacego zadania (scheduler).
e mostéw pozwalajacych na komunikacje miedzy komputerami w sieci,
e sieciowego wspdldzielonego systemu plikéw (NFS),
e interfejsu graficznego w postaci strony internetowej,

e bazy danych przechowujacej informacje na temat uruchomionych mutatoréw i ich sta-
tusie,

e bazy danych z obserwacjami,
e bazy danych z informacjami konfiguracyjnymi dla mutatorow,

Schemat architektury systemu zostal przedstawiony na Rys. 3.9. Uzytkownik komunikuje
sie z systemem poprzez interfejs graficzny w postaci strony internetowej napisanej w jezykach
html oraz php. Za pomocs interfejsu mozna dodawaé, uruchamiaé, zatrzymywaé i usuwaé
instancje modelowania planetoid oraz ustala¢ dla nich iloéci iteracji i priorytety. Dodatkowo,
interfejs generuje podglad zaawansowania modelowania, gdzie znajdziemy informacje o aktu-
alnym dopasowaniu syntetycznych krzywych zmian jasno$ci do obserwacji, aktualny ksztatt
modelu, histori¢ wartosci RMSD oraz wagi dla poszczegdlnych krzywych jasnosci.

Modelowanie ksztalttu rozpoczyna sie przez wprowadzenie przez uzytkownika danych ob-
serwacyjnych i warto$ci parametréow konfiguracyjnych bezpoérednio do odpowiednich baz
danych. Nastepnie, w interfejsie graficznym uzytkownik ustala ilos¢ iteracji oraz priorytet
dla zadan generowanych przez ta instancje. Oba parametry mozna zmienia¢ podczas mode-
lowania. Interfejs graficzny komunikuje sie z bazg danych zarzadzajaca zadaniami i ustala
odpowiednie wartosci parametréw. Uruchomienie zadania skutkuje zmiana odpowiedniego
statusu w bazie danych.

Na serwerze klastra jest uruchomiony program zarzadzajacy, manager, ktéry nieustannie
sprawdza statusy w bazie danych. Kiedy pojawia sie nowe zadanie, manager uruchamia w
réwnoleglym procesie (fork) program mutator, bazujac na wartosci statusu w bazie danych.
Kazdy z mutatoréw jest odpowiedzialny za jedna instancje modelowania i jest niezalezny od
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innych. Program manager kontroluje wykonywanie si¢ mutatoréw i jest w stanie wstrzymac
i zakonczy¢ ich prace.

Kiedy mutator zostaje uruchomiony, pobiera dane konfiguracyjne z bazy danych i generuje
kolejne zadania obliczeniowe, ktére majg wykonaé sie na stacji roboczej klastra. Informacja
o nowym zadaniu jest przesylana poprzez most do programu szeregujacego, ktory moze
znajdowaé sie na innym komputerze.

Program szeregujacy, scheduler, przyjmuje zadania generowane przez mutatory. Jest
on odpowiedzialny za wyboér odpowiedniego komputera dla zadan i optymalne obciazanie
stacji roboczych. Kazdy komputer w klastrze ma ograniczenia pamieci RAM oraz pamieci
GPU, ktére muszg zostaé¢ uwzglednione. Kolejnos¢ wykonywania zadan na stacjach roboczych
jest uwarunkowana priorytetem zadan. Scheduler wysyla zadania na stacje robocze poprzez
kolejny most.

Na kazdej stacji roboczej jest uruchomiony demon, ktéry odbiera zadania i uruchamia
odpowiednie programy w procesach réwnoleglych (fork). Kiedy zadanie sie wykona, demon
wysyta informacje poprzez most do programu szeregujacego, ktéry nastepnie zwraca wyko-
nane zadanie do odpowiedniego mutatora. Kiedy zadana ilo$¢ iteracji zostanie osiagnieta,
mutator zatrzymuje swoje dzialanie. Do momentu usuniecia instancji modelowania przez
uzytkownika, mozne on zwickszaé ilogé iteracji w wyniku czego mutator bedzie kontynuowat
dziatanie.

3.2.2. Mutator

Mutator odpowiada za pojedyncza instancje modelowania. Nie ma ograniczen co do ilosci
dziatajacych mutatoréw i kazdy z nich moze dotyczy¢ innej planetoidy. Nawet jesli wiele
instancji modeluje ten sam obiekt, procesy modelowania nadal sa catkowicie niezalezne z ta
roznica, ze korzystaja z tych samych danych obserwacyjnych. Modutowa architektura systemu
sprawia, ze mutator moze by¢ dowolnym programem umozliwiajac obliczenia na klastrze
ogblnego zastosowania, nie tylko modelowanie planetoid.

Po uruchomieniu, program pobiera konfiguracje z bazy danych. Sa to miedzy innymi osza-
cowany wstepny okres rotacji oraz poczatkowa amplituda zaburzen powierzchni modelu. Na-
stepnie, program przystepuje do tworzenia populacji ksztaltéw poprzez zaburzanie powierzch-
ni modelu-zarodka oraz orientacji osi rotacji. Po przygotowaniu populacji we wspotdzielonym
systemie plikéw (przez NFS) tworzone sa katalogi z danymi oraz uchwytami programéw wy-
konujacych obliczenia, do ktérych dostep maja stacje robocze. Obliczenie krzywych zmian
jasnosci i znalezienie najlepszego okresu rotacji dla pojedynczego czlonka populacji ksztat-
tow stanowi jedno zadanie wysytane do programu szeregujacego. Mutator wysyla zadania na
kolejke komunikatéw, ktéra jest czescig mostu laczacego komponenty systemu.

Po wykonaniu obliczen, informacja o zakonczeniu zadania jest zwracana na te sama kolejke
komunikatéw i mutator oczekuje na powrdt wszystkich zadan w tej iteracji. Kolejnym krokiem
jest pobranie wynikéw obliczen z systemu plikéw i ich analiza. Na nig sklada si¢ tworzenie
statystyki parametréw ksztaltow i osi rotacji, wybor najlepszego modelu i ustalenie wag dla
krzywych jasnodci w kolejnej iteracji.

3.2.3. Most

Do komunikacji miedzy programami dziatajacymi na réznych komputerach w sieci wyko-
rzystywane sa mosty zbudowane z kolejek komunikatéw oraz programéw wykorzystujacych
technologic CORBA* (ang. Common Object Request Broker Architecture). Pozwala ona na

‘http://www.corba.org/

53


http://www.corba.org/

‘ M '

. 1 ost ) ~
r—' komputer A ; 2 r ‘ komputer B '—\
klient N P serwer
CORBA CORBA
kolejka kolejka
komunikatéw TCP/IP komunikatow
A B
semwer sl . i klient
CORBA CORBA

Rysunek 3.10: Schemat mostu wykorzystywanego do komunikacji miedzy programami roz-
proszonymi na réznych komputerach w sieci (opis w tekscie).

komunikacje miedzy obiektami znajdujacymi sie na réznych komputerach za pomoca proto-
kotu TCP/IP.

Schemat mostu zostal przedstawiony na Rys. 3.10. Programy moga wysyla¢ informacje
na kolejki komunikatéw znajdujace sie po obu stronach mostu. Te kolejki sg czytane przez
programy bedace klientami CORBA, ktore wywotuja funkcje w programie na innym kompu-
terze — serwerze CORBA. Ten z kolei przekazuje informacje na kolejna kolejke komunikatow.
Na kazdym komputerze, na ktérym znajduje si¢ most, uruchomiony jest zaréwno serwer jak
i klient CORBA, aby zapewni¢ komunikacje w obu kierunkach.

3.2.4. Program szeregujacy zadania

Mutatory generuja zadania w sposéb asynchroniczny, z rézna czestotliwoscia i wymaga-
jace réznych zasobow. Rola programu szeregujacego jest rozdzielenie zadan na poszczegdlne
komputery obsadzajac nimi stacje robocze w optymalny sposéb i uwzgledniajac ich priory-
tet. Schemat dzialania programu zostal przedstawiony na Rys. 3.11, za$ jego kod Zrédlowy
znajduje sie w publicznym repozytorium GitHub®, wraz z dokumentacja®.

Scheduler dziata nieustannie. Na poczatku kazdej petli czytana jest baza danych zawie-
rajaca informacje (adres IP, zasoby) o kazdym komputerze. Lista dostepnych komputeréow
moze by¢ niezaleznie zmieniana, na przyktad po podtaczeniu lub odtaczeniu stacji roboczej.
Nastepnie z kolejki komunikatéw pobierane sa dane o zakonczonych zadaniach, ktore sg ob-
stugiwane zgodnie ze statusem. Jezeli status informuje o zakonczeniu zadania, wysylany jest
komunikat do odpowiedniego mutatora, zwalniane sa zasoby przydzielonego komputera i za-
danie zostaje usuniete. Status btedu oznacza, ze program obliczeniowy nie wykonal badz nie
zakonczyl sie poprawnie z winy stojacej po stronie stacji roboczej. Zasoby przydzielonego
komputera zostaja wtedy zwolnione, a zadanie uzyskuje status nowego zadania, aby mogto
zostaé wystane ponownie na inng stacje robocza.

W kolejnym kroku czytane sa nowe zadania z wejsciowe] kolejki komunikatéw, i wszystkie
z nich uzyskuja status nowego zadania. Nastepnie, wszystkie te zadania sg przypisywane do

Shttps://github.com/perkun/scheduler
Shttps://perkun.github.io/scheduler/
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komputeréw o wolnych zasobach. Jesli takowy nie jest dostepny, rozpoczyna sie kolejna ite-
racja. Obslugiwane sg tez zadania o statusie swiadczacym o zbyt dtugim czasie wykonywania
sie, tj. powyzej 10 minut, co wskazuje na awarie stacji roboczej (sprzetowa badZ systemowa).
Woéwcezas komputer, do ktérego przypisane zostato takie zadanie, zostaje usuniety z bazy
danych, aby uniemozliwi¢ przypisanie do niego nowych zadan. Wszystkie zadania przypisane
do tego komputera uzyskuja status nowego zadania.

Przypisywanie zadan do komputeréw jest realizowane przy pomocy algorytmu prioryte-
towego, przedstawionego na Rys. 3.12. Zadania sg przechowywane w stowniku std: :map, tj.
asocjacyjnym kontenerze par klucz — warto$é. Kluczami stownika sg wartosci priorytetéw, a
wartosciami sg listy zadan o danym priorytecie.

Algorytm dziala w zagniezdzonych petlach iterujacych klucze (priorytet) oraz listy zadan
dla kazdego z nich. Do kontroli uzywana jest lista 1icznik[], ktérej kazdy element zawiera
ilos¢ obstugiwanych zadan o danym priorytecie. Jezeli liczba obstugiwanych nowych zadan
jest wieksza od wartosci priorytetu, rozpatrywana jest kolejna lista zadan o wigkszym priory-
tecie. Po wykonaniu petli, badZz braku komputeréw z wolnymi zasobami, wartosci ostatniego
obstugiwanego priorytetu oraz licznik sa zapamietywane, aby w przysztosci zaczaé iterowanie
od tego priorytetu. W efekcie dziatania tego algorytmu, zadania o priorytecie 2 sg wykony-
wane dwa razy czesciej niz te z priorytetem 1, zadania z priorytetem 3, trzy razy czesciej, itd.
Zapewnia to, ze zadania o wyzszym priorytecie nie blokuja wykonywania zadan o nizszym
priorytecie, a wartos¢ priorytetu (ustalana na poziomie mutatoréw) steruje czasem procesu
modelowania wzgledem innych instancji.

3.3. Testy metody na modelach syntetycznych

Na etapie tworzenia metody pojawila sie oczywista potrzeba jej testowania, i aby unik-
na¢ ewentualnych probleméw zwigzanych z niedoskonale znana natura planetoid i wptywowi
atmosfery oraz detektora, testy zostaly przeprowadzone w kontrolowanych warunkach na
syntetycznych modelach. Metoda SAGE zaklada réwnomierny rozktad albedo powierzchni
i masy oraz obrét ciata wokél osi najwigkszego momentu bezwladnosci. Rzeczywisty mo-
delowany obiekt moze nie spetniaé¢ tych zalozen, co ma wplyw na koncowy model. Ksztalt
i orientacja osi obrotu moga jedynie w malym stopniu kompensowaé te niejednorodnosci
nadal wyjasniajac obserwacje. Kiedy rzeczywisty obiekt posiada drastyczne zmiany albedo
lub jest zbudowane z materialu niehomogenicznego, znalezienie globalnego minimum okaze
sie niemozliwe. Niestety, przed podjeciem proby modelowania nie mozna na podstawie fo-
tometrycznych krzywych jasnosci rozstrzygnaé, czy obiekt wykazuje odstepstwa od zalozen.
Whplyw atmosfery i systemu fotometrycznego na krzywe zmian jasnosci, a konkretniej szum
i precyzja punktéw pomiarowych, réwniez wpltywaja na proces modelowania.

Do stworzenia testowych modeli postuzyl algorytm generowania losowych powierzchni
Gausa przedstawiony w pracy Muinonen (1998). Algorytm kreuje losowy, tréjwymiarowy
ksztalt o trojkatnych éciankach na podstawie zadanego rzedu szeregu harmonik sferycznych
oraz poziomu podzialu powierzchni. Niektore ze stworzonych ciat byty pdzniej recznie edyto-
wane wprowadzajac dodatkowe cechy na powierzchni. Kazde z cial zostato zorientowane tak,
aby jego o$ obrotu pokrywata sie z osig najwiekszego momentu bezwtadnosci i przechodzita
przez $rodek masy. Zaréwno albedo jak i rozklad masy ciat byly rownomierne. Wynikowe 4
ciala oznaczono literami A, B, C oraz D.

Kazde z cial zostalo osadzone na orbicie kotowej o pélosi wielkiej a = 3.5 z okresem
orbitalnym 6.55 roku. Obserwator zostal umieszczony na kotowej orbicie o pdlosi wielkiej
aobs = 1 umiejscowionej na tej samej plaszczyznie, co orbita ciata testowego. Wyrdznione
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licznik[priorytet] = ostatni licznik
priorytet startowy = ostatni priorytet
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ostatni licznik = licznik[priorytet]

Rysunek 3.12: Schemat pokazujacy dzialanie algorytmu priorytetowego (opis w tekscie).
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zostalo 8 jednorodnie roztozonych na orbicie opozycji oddalonych od siebie o 45° (Rys. 3.13).
W kazdej opozycji obserwacje zostaly wykonywane z pieciu pozycji zdefiniowanych przez
wektory

vy = (0,-1,0)"

1

V2 = (ﬁ)_iz’o)T

U3 = (17O7O)T (35)
1 1

Vg4 = (ﬁ? ﬁvO)T

Tworzac pozycje kolejnych opozycji, wektory te byly obracane o 45° a do czasu obserwacji
dodawana byta 1/8 okresu orbitalnego.

Stworzony scenariusz obserwacji jest niefizyczny, poniewaz okresy obiegu zZrédia $wiatta
zaréwno obserwatora jak i obiektu sg identyczne, pomimo réznych pétosi wielkich. Co wiecej,
obserwacje w kazdej opozycji z réznych miejsc (zdefiniowanych w Réw. 3.5) byly wykonywane
w tym samym czasie. Niemniej jednak, z punktu widzenia modelowania jest to nieistotne,
gdyz znaczenia maja same geometrie obserwacji. Symulujac poprawny ruch orbitalny mozna
by uzyska¢ podobne obserwacje znaczaco rozciaggajac je w czasie i obserwujac obiekt nie
podczas jednego, a wielu obiegdw wokét Stonca. Wybor fizycznych orbit wprowadzitby jednak
nieréwnomierne roztozenie opozycji, co miatoby wplyw podczas redukcji ilosci opozycji w
niektérych testach.

Krzywe zmian jasnosci syntetycznych ciat sktadaty sie z 180 réwnomiernie roztozonych
punktéw i obejmowaly pelng rotacje ciala. Krzywe jasnosci tworzone podczas modelowania
byly tworzone tym samym kodem i przy uzyciu tego samego prawa odbicia Swiatta. Dzieki
temu modelowanie odzwierciedlalo w pelni tg sama ,numeryczng rzeczywistos¢”, w ktorej
egzystowaly ciala testowe.

Ksztalty cial testowych i modelowanych byly reprezentowane na rézne sposoby. Ciata
testowe tworzone byly za pomocg harmonik sferycznych. Modele generowane w procesie mo-
delowania powstajg przez modyfikacje rownomiernie roztozonych w przestrzeni potprostych i
algorytm podziatu powierzchni. Mimo, iz ksztalty sktadaly sie w obu przypadkach z tréjkat-
nych Scianek, ich iloéé, dystrybucja i rozmiary byly rézne. Nie mozna wiec argumentowac, ze
w procesie modelowania szukanie ksztaltu bylo przez to uproszczone i tym samym wplywato
negatywnie na interpretacje wynikow testow.

3.3.1. Wyniki testéow

Dla kazdego obiektu testowego przeprowadzonych zostalo wiele proceséw modelowania.
W Tab. 3.2 zebrano zestawy parametréow dla najlepszych znalezionych modeli A, B, C i D.
Wisréd wynikow zawsze pojawiaty sie lustrzane rozwiazania biegunéw. W dwoch przypadkach
(pozycje 2 oraz 5 w Tab. 3.2) rozwiazania te mialy mniejsze RMSD. Dla modelu A przeprowa-
dzono wiecej testow, gdzie zmieniana byta ilos¢ i rozktad opozycji oraz orientacja osi obrotu.
Zmieniane byty réwniez miejsca obserwacji dla poszczegdlnych opozycji, aby sprawdzi¢ wplyw
zakresu katéw fazowych na proces zbieznosci modelowania i koncowy ksztaltt. Dla obserwacji
prowadzonych z pozycji v1 5 kat fazowy wynosil 15.95°, dla pozycji vo4 14.2°, a dla vz 0°.
W tabeli z wynikami wartosci tych katéow sa zaokraglone.

Oprécz oceny dopasowania krzywych jasnoéci obiektéow testowych i ksztattow bedacych
wynikiem modelowania wyrazonej przez RMSD;., sprawdzana byla tez zgodno$¢ samych
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Rysunek 3.13: Schemat heliocentrycznych orbit testowych. U géry przedstawiono rozktad
opozycji (obserwator w $rodku). Na dole przedstawiono uklad obserwacji dla pojedynczej

opozycji. Wektory vy do vy definiuja pozycje obserwatora, zas wektor avs pozycje ciata
testowego.
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Tabela 3.2: Wyniki testéw dla modeli A (Rys. 3.14), B (Rys. 3.15), C (Rys. 3.16) oraz D (Rys. 3.17). Ainit, Binit, A oraz [ oznaczaja
odpowiednio orientacje osi rotacji dla obiektéw testowych oraz wymodelowanych, Pj,;; oraz P okresy rotacji. W kolumnie opozycje znajduja
sie numery opozycji bioracych udzial w modelowaniu (np.: ,,1234” oznacza opozycje od 1 do 4). a oznacza katy fazowe (zwiazane z pozycjami
obserwatora na orbicie). Wartos¢é RMSDy04e1 0znacza érednie odchylenie pozycji powierzchni obiektéw testowych i wymodelowanych
ksztaltéw w jednostkach dlugosci najdiuzszego wektora modelu, RMSDyc oznacza warto$¢ dopasowania krzywych zmian jasnosci w
jednostkach magnitud.

ID Model Ainit[°]  Binit[°] Al°] Bl°] Pt [h] Plh] opozycje al’] RMSDpoder  RMSDic
1 A 0 0 - 06 12 12.00001 £107°  wszystkie 8 0, 14, 16  0.032662 0.006023
2 A 0 90 173+12 90+ 12 12 12.00001 £ 107>  wszystkie 8 0, 14, 16  0.033616 0.010631
3 A 90 45 89+£7 437 12 12.00001 £ 107>  wszystkie 8 0, 14, 16  0.023411 0.006601
4 A 90 45 88 £8 44 £ 8 12 11.99999 +£4-107° 1234 0,14,16  0.035303 0.008891
) A 90 45 —-90+9 4149 12 11.99999 4+ 3 - 1075 1256 0, 14,16  0.032389 0.011149
6 A 90 45 93£9 44+9 12 11.99997 + 3 -107° 1357 0, 14,16  0.042925 0.010062
7 A 90 45 91+7 4 +£7 12 12.00001 £ 107°  wszystkie 8 0,14 0.030033 0.006312
8 A 90 45 90 £ 6 45£6 12 12.00001 £107°  wszystkie 8 0 0.037269 0.005038
9 B 290 45 291+13 454+£13  6.75 6.75000 + 1075 wszystkie 8 0, 14,16  0.026721 0.009015
10 C 330 45 3307  41&7 12 11.99999 + 107>  wszystkie 8 0, 14, 16 0.014984 0.005942

11 D 330 45 3307  41+%7 12 11.99999 £ 107°  wszystkie 8 0, 14, 16  0.034730 0.014918
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ksztaltéw, wyrazona przez RMSD,,04e1. Jest to érednia réznica map topografii dwoéch mo-
deli. Kazdy model jest normalizowany tak, aby dlugos¢ najdluzszego wektora w ciele byta
rowna 1. Aby stworzy¢ mape topografii, cialo jest dzielone na obszary zawarte w réwnomiernie
roztozonych stozkach o érednicy 10° i poczatku w érodku ciata. Dla kazdego stozka obliczana
jest érednia odleglosé od érodka zawartej w nim elementéw powierzchni. Kiedy mapy dwdéch
cial zostaja odjete, uzyskujemy Srednie réznice miedzy powierzchniami.

Modelowi A zostaly przypisane 3 rézne osie obrotu o szerokosci ekliptycznej By = 0°, 45°
oraz 90°. Model o najmniejszej réznicy od oryginalnego ciata (Rys. 3.14) zostal znaleziony
dla szerokoéci bieguna [y = 45° przy uzytych wszystkich opozycjach i katach fazowych.
Spowodowane jest to faktem, iz cale cialo jest obserwowane podczas jednego obiegu wokot
zrodla swiatta pod réznymi aspektami. Gdy Gy = 90° mamy do czynienia jedynie z jednym
aspektem réwnym 90° w kazdej opozycji. Najwiekszy zakres aspektéow pojawia sie jednak
dla By = 0°, lecz podczas obserwacji z aspektem bliskim 0°, krzywe jasnosci maja amplitude
bliska 0 i nie wnosza informacji o ksztalcie, a jedynie o orientacji osi rotacji.

Zmniejszanie ilosci opozycji doprowadzitlo do pogorszenia zgodnosci ksztattéw oraz wieck-
szej niepewnosci polozenia bieguna. Konfiguracja opozycji okazala sie mie¢ kluczowe zna-
czenie dla zgodnosci modeli z cialami testowymi. Kiedy dysponowaliSmy obserwacjami z
przeciwleglych miejsc na orbicie (opozycje 1256), spadek informacji o ksztalcie byl mniejszy
niz w przypadku obserwacji z potowy orbity (opozycje 1234). Najmniej informacji o ksztalcie
zawieraly obserwacje skladajace sie z par opozycji po przeciwleglych stronach orbity (opo-
zycje 1357). Jedynie dwie opozycje zawieraly istotne informacje o ksztalcie, w pozostaltych
dwdch amplituda byta bliska 0 mag.

Wplyw redukcji katow fazowych okazal sie mniej znaczacy niz redukcja iloéci opozycji.
Zarowno modele powstate z obserwacji o katach fazowych 0° i 14° oraz jedynie 0° daty lepszy
poziom zgodnosci niz modele powstale po redukcji opozycji. Przy kacie fazowym tylko 0°
wklestosci ciata nadal byly odzwierciedlone, cho¢ byly wyraznie ptytsze niz w innych przy-
padkach. Przeprowadzone eksperymenty numeryczne przecza powszechnie przyjetej opinii, ze
do inwersji ksztaltow niewypuklych potrzeba obserwacji o katach fazowych powyzej 30° (np.:
Kaasalainen i inni, 2002b).

Gléwnym celem testéw z udzialem modeli B, CiD (Rys. 3.15, 3.16, 3.17) bylo sprawdzenie
mozliwosdci reprodukeji ksztaltow, dlatego tez szerokoséci nachylenia osi obrotu wynosity
Bo = 45°. Ksztalty B oraz D posiadaly bardziej ekstremalne cechy powierzchni niz model
A. Model C byt ksztaltem wypuktym i zostal wykorzystany w celu sprawdzenia, czy metoda
SAGE nie kreuje fikcyjnych wklestosci. Ten model wyrédznit sie najdoktadniej odzwierciedlajac
ciato testowe sposréd wszystkich.

Rys. 3.18 przedstawia mapy réznic topografii modeli (w dlugosciach i szerokosciach na po-
wierzchni ciala) naniesionych na modele przedstawione w dwdch arbitralnych rzutach, rozktad
rozwiazan bieguna oraz periodogramy. Mapy rozwiazan bieguna sg rzutami rozwiazan powsta-
lych w procesie modelowania na plaszczyznie prostopadlej i przystajacej do sfery w punkcie
najlepszego rozwiazania. 7Z prawej i ponizej pokazano przekroje rozwiazan w plaszczyznach
prostopadtych. Kolory oznaczaja wartosci RMSD;c, od najwigkszych wartos$ci oznaczone ko-
lorem czerwonym, do najmniejszych, oznaczonych kolorem zielonym. Niepewnosci polozenia
bieguna w Tab. 3.2 sa p6tosiami wielkimi elips naniesionych na mapy rozwigzan bieguna. Ich
rozmiar jest definiowany przez wariancje rozktadu rozwiazan na ptaszczyznie w osich x i y.
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Rysunek 3.14: Rzuty obiektu testowego A (dwa pierwsze rzedy) oraz najlepszego wymodelo-

wanego ksztaltu (dwa dolne rzedy), dla osi obrotu i zestawu obserwacji z pozycji 3 w Tab. 3.2.
Rzuty zrobione sa w plaszczyznach xz, yz i xy.
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Rysunek 3.15: Rzuty obiektu testowego B (dwa pierwsze rzedy) oraz najlepszego wymodelo-
wanego ksztaltu (dwa dolne rzedy). Rzuty zrobione sa w plaszczyznach xzz, yz i zy.
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Rysunek 3.16: Rzuty obiektu testowego C (dwa pierwsze rzedy) oraz najlepszego wymodelo-
wanego ksztaltu (dwa dolne rzedy). Rzuty zrobione sa w plaszczyznach zz, yz i zy.
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Rysunek 3.17: Rzuty obiektu testowego D (dwa pierwsze rzedy) oraz najlepszego wymodelo-
wanego ksztaltu (dwa dolne rzedy). Rzuty zrobione sa w plaszczyznach xzz, yz i zy.
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Rysunek 3.18: Mapy réznic topografii modeli (Srodek) naniesionych na modele przedstawione
w dwéch arbitralnych rzutach (z lewej), rozklad rozwiazan bieguna (z prawej) i periodogramy

(prawy dolny naroznik). Kolory odpowiadaja réznicom w odlegtosci elementéw powierzchni
od érodka cial (opis w tekscie).
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ROZDZIAYL 4

Niepewnosci modeli planetoid

Chcac poznaé strukture wewnetrzna planetoidy, niezbedna jest znajomosé jej gestosci.
Ta za$, w przypadku planetoid pojedynczych, daje sie wyznaczyé¢ dzieki znajomosci masy
oraz objetosci. Modele planetoid sa podstawa do wyznaczania objetosci tych cial. Ich ksztalt,
ktory wyjasnia obserwacje (najczesciej krzywe zmian jasnosci), moze zostaé¢ wyskalowany
dzigki innym technikom obserwacyjnym, jak zakrycia gwiazdowe, obserwacje w podczerwieni
czy optyka adaptacyjna.

W ostatnich dekadach techniki modelowania ksztaltéw planetoid znacznie sie rozwinety.
Jednakze, jak dotad, nie powstala iloSciowa metoda oceny niepewnosci badz jakodci modeli na
podstawie danych, z ktérych one powstaty. Ocena niepewnoéci jest niezbedna do poréwnania
modeli uzyskanych réznymi algorytmami i oceny ich jakosci. By¢ moze jeszcze wazniejsza jest
mozliwo$¢ propagacji niepewnosci modeli na wyznaczane za ich pomoca kolejne parametry
fizyczne. W chwili obecnej, na niepewnosci rozmiaru obiektéw (a co za tym idzie objetosci i
gestosci) propagowane sa jedynie niepewnosci punktéw pomiarowych uzytych do skalowania
ksztaltu, np.: niepewnos$é rejestracji czasu zakrycia gwiazdowego, a niepewnosci samego
modelu sa catkowicie pomijane. Nawet jeéli nie dysponujemy absolutnymi pomiarami, z
ktorych daje si¢ wyznaczy¢ rozmiary, bezwymiarowy blad parametréw badz objetosci ma
ogromna wartos¢ przy ocenie jakosci i poréwnywaniu modeli.

Jak sugeruja testy metody SAGE (Roz. 3.3) poziom zgodnosci modelu wynikowego z cia-
tem oryginalnym jest zwiazane z iloscia, rozktadem oraz dostepnymi geometriami obserwacji.
Sam poziom dopasowania syntetycznych krzywych zmian jasno$ci do obserwacji nie jest wy-
starczajaca metryka do oceny jako$ci modelu. Prosty przypadek ciata sferycznego obrazuje
ten problem. Zakladajac jakakolwiek orientacje osi obrotu sferycznej planetoidy krzywe ja-
snosci beda mialy ten sam ksztalt i beda tak samo dobrze dopasowane. W innym przypadku,
obserwujac ciato tylko z jednej strony, jego przeciwlegta i nieobserwowana czes¢ moze roz-
ciggaé sie daleko od obserwatora, lub by¢ wklesta. Ma to ogromny wplyw na objeto$¢ ciala.
Kiedy zestaw danych obserwacyjnych obejmuje jedynie czes¢ powierzchni ciata, nie mamy
sposobu na okreslenie, czy dany fragment jest niezbedny do wyjasnienia obserwacji, czy tez
jest jedynie artefaktem metody modelowania i sposobu reprezentacji ksztaltu.

W tym rozdziale opisana zostata metoda oceny niepewnosci ksztaltéw planetoid na pod-
stawie fotometrii w zakresie fal widzialnych. Jest to najbardziej obfite Zrodlo obserwacji dla
najwickszej grupy planetoid, dlatego warto stworzy¢ metode oparta o ten typ danych. Me-
toda polega na tworzeniu klonéw sprawdzanego modelu i akceptowaniu tych znajdujacych
sie ponizej okre$lonego poziomu ufnosci. Koncowa populacja zaakceptowanych klonéw staje
sie podstawg do wyznaczenia niepewnosci parametréw. Niepewno$é¢ danego parametru od-
zwierciedla zawartos¢ informacji o nim w zestawie danych obserwacyjnych uzytych w procesie
modelowania.

Wklad autora niniejszej pracy w elementy metody wyznaczania niepewnosci:

Analiza teoretyczna (z-skala) 100%
Metoda preselekcji obszaréw z-skali 1 orientacji osi rotacji  100%
Generowanie i poréwnywanie krzywych zmian jasno$ci 100%
Testy metody na sztucznych modelach 100%
Opracowanie algorytmu wyznaczania niepewnosci 50%
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4.1. Stosowane metody oceny jakosci modeli

Przez brak istnienia zaakceptowanego standardu mozna spotkaé sie z wieloma sposobami
okreslenia jakosci modeli planetoid. Sa to zazwyczaj arbitralne klasyfikacje!, ktére jak zosta-
nie przedstawione ponizej, nie majg wiele wspoélnego z niepewnoécia. Dochodzi tutaj réwniez
efekt wyboru ekspertéw oceniajacych modele oraz braku zgodnosci w stosowanych przez nich
kryteriéw oceny.

Tworca metody inwersji wypuklych ksztaltéw planetoid, na podstawie doswiadczen zdo-
bytych podczas modelowania planetoid, stwierdzil, iz aby uzyskaé przyzwoity (ang. decent)
model planetoidy wymagane sa obserwacje z co najmniej 3 lub 4 opozycji (Kaasalainen i in-
ni, 2002b). Nie ulega watpliwosci, ze ilo$¢ krzywych jasnosci i geometria obserwacji, stosunek
sygnalu do szumu lub ilo§é¢ punktéw na krzywych jasnosci, maja wplyw na model, lecz ta
regula jest zbyt ogdlna, aby uznaé ja za wyznacznik oceny jakosci. Regula trzech opozycji nie
uwzglednia ich rozkladu w przestrzeni, ani tez zwiazku zawartej ilosci informacji z orientacja
osi obrotu. Dla przyktadu, planetoida z osig rotacji o szerokoéci Gy = £90° na orbicie wspot-
plaszczyznowej z orbita obserwatora, bedzie generowaé zawsze takie same krzywe jasnosci.
Zwiekszanie ich ilosci pomoze jedynie w zwigkszeniu dokladnosci okresu rotacji i nie przy-
czyni sie¢ do poprawy zgodnoéci ksztaltu z rzeczywistoscia. Dla szerokosci 6 = 0° sytuacja
wyglada juz zupetnie inaczej. Jak wida¢, wartosci parametréw, ktore staramy sie wyznaczyc¢,
wplywaja na ocene ich niepewnosci i proste, ogdlne zasady zawodza.

Innym sposobem oceny modeli jest wyciaganie wnioskéw o jakosci opartych na poprzed-
nich sukcesach samej metody modelowania. Weryfikujac metode na kilku obiektach uznaje
sie nie rzadko, ze bedzie ona dawaé¢ wyniki o podobnej jakosci za kazdym razem. Jest to
bledne rozumowanie, z przyczyn juz wspomnianych wczesniej: sukces modelowania jest Scisle
powiazany z unikatowymi cechami poszczegblnych obiektéw i obserwacji. Co wiecej, nasze
mozliwosci weryfikacji metod sa dos¢ mocno ograniczone przez mala liczbe obiektow, dla
ktorych istnieja bezposérednie obserwacje, np.: z sond kosmicznych. Jednym z przyktadéw
jest model planetoidy (951) Gaspra poréwnany z modelem opartym na danych z bliskiego
przelotu sondy Galileo (Kaasalainen i inni, 2002a). Inny przyklad stanowi model planetoidy
(21) Lutetia oparty o krzywe zmian jasnosci i optyke adaptacyjna poréwnany z modelem
stworzonym z danych z sondy Rosetta (Carry i inni, 2012) uzyskanych podczas bliskiego
przelotu w 2010 roku. Autorzy na podstawie tego poréwnania wyciagaja wniosek, iz doktad-
no$¢ samej metody, jesli chodzi o wyznaczanie ksztaltu, wynosi 5%-10%. W pracy Bartczak
i Dudzinski (2018) poréwnany zostal model planetoidy (433) Eros z modelem uzyskanym z
danych orbitera NEAR Shoemaker. Takie por6wnania, choé¢ niezwykle cenne, stanowig nikta
prébke w stosunku do ogromnej populacji matych cial Uktadu Stonecznego i réznorodnosci
cech powierzchni, ksztaltow i dynamiki obrotu. Nalezy réwniez zauwazy¢, ze porownania te
byty wykorzystane do walidacji samych metod, a nie do uzyskania niepewnosci parametréw
modeli odzwierciedlajacych ilog¢ informacji zawartych w zestawie danych.

Podobng strategia sa testy oparte na badaniach laboratoryjnych (Barucci i inni, 1982;
Barucci i Fulchignoni, 1982; D’Ambrosio i inni, 1985) badZ w oparciu o testy numeryczne
(Bartczak i Dudzinski, 2018; Kaasalainen i inni, 2005; Kaasalainen i Torppa, 2001). Mozna
tym sposobem znacznie zwiekszy¢ iloéé testowych obiektéw i zakres przypadkow, jak rézno-
rodnosé orbit, precyzji danych, cech powierzchni, czy pokrycia fazy rotacji i katéw fazowych.
Niemniej jednak, aby w pelni przetestowaé¢ metody nalezatoby stworzy¢ ogromna ilosé takich

Lprzykltadowo kody uzywane w bazie modeli DAMIT: https://astro.troja.mff.cuni.cz/projects/
asteroids3D/web.php?page=db_description
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przypadkéw. Z przyczyn chociazby technicznych jest to bardzo utrudnione, ponadto nikt
takiej pelnej analizy nie przeprowadzit.

Czesto do oceny jakosci modeli uzywa sie rodziny rozwigzan powstalych przy wielokrot-
nym modelowaniu tego samego obiektu. Jest to dobry wskaznik iloéci informacji zawartych w
zestawie danych wejéciowych i czesto wykorzystywany jest do stwierdzenia sukcesu modelo-
wania. W przypadku metody SAGE wielokrotne modelowanie jest standardowym podejéciem
stosowanym dla algorytméw genetycznych. Niemoznos$é znalezienia globalnego minimum ob-
jawiajaca sie zréznicowang rodzing rozwiazan jest wskaznikiem niedostatecznej ilosci dostep-
nych informacji. W przypadku metody inwersji wypuklej, stosuje sie zasade oceny modeli
o stopniu dopasowania y? zawierajacych sie w przedziale od najnizszego znalezionego x? do
powiekszonego o 5% lub 10%. Zasada opiera sie o doswiadczenia twércéw metody (Torppa i in-
ni, 2003). Analiza rodziny rozwiazan nie moze by¢ uznane za standard, w szczegdlnosci, jesli
chcemy poréwnywaé modele powstate przy uzyciu réznych metod modelowania. Nie dochodzi
tu do jednorodnego skanowania przestrzeni parametréw w okolicy najlepszego rozwiazania,
a rodzina rozwiazan bedzie zawsze zawieraé efekty stosowanych algorytméw, poczynionych
zalozen i sposobu reprezentacji modelu uzytych w danej metodzie modelowania.

Gdy dysponujemy dodatkowym zestawem danych, innym niz obserwacje fotometryczne,
mozemy oceni¢ model na podstawie jego zgodnosci z takimi danymi uzupetniajacymi. Dodat-
kowe dane okazuja sie bardzo pomocne przy potwierdzeniu stusznosci modelu badz odrzuceniu
jednego z mozliwych biegunéw (np.: Durech i inni, 2011; Hanu$ i inni, 2015b). Nadal jed-
nak mozliwo$¢ uzyskania niepewnosci parametrow modeli jest watpliwa, w szczegdlnosci jesli
zaczniemy uwzglednia¢ ograniczenia kazdej z technik obserwacji. Zaréwno zakrycia gwiazdo-
we jak i obrazy z optyki adaptacyjnej to dwuwymiarowe rzuty tréojwymiarowych ksztaltow.
Wartosé tych danych zalezy od ilosci obrazéw i ich jakosci (rozdzielczoséci w przypadku optyki
adaptacyjnej i ilos¢ §ladow oraz rozdzielczo$é czasowa pomiaréw w przypadku zakryé gwiaz-
dowych).

4.2. Rozciggtosé modelu wzdluz osi rotacji

4.2.1. Modele oparte o krzywe zmian jasnoSci

Analiza réwnan metod amplitud i magnitud, stosowanych do tworzenia modeli planetoid
o ksztaltach tréjosiowych elipsoid, doprowadzita do intrygujacych wnioskéw na temat ograni-
czen wyznaczenia rozciaglodci ciata wzdtuz osi rotacji. Zmiana skali modelu w osi z przektada
sie liniowo na jego objetos¢, i zamierzajac stworzy¢ metode oceny niepewnosci modeli plane-
toid, oraz ich objetosci, warto przyjrzeé sie temu zagadnieniu blizej. W dalszej czesci pracy
termin ,z-skala” bedzie oznaczal rozciagto$é modelu wzdtuz osi rotacji, badz czynnik, o jaki
wspolrzedne z punktéw siatki modelu podstawowego zostaly pommnozone.

Jak zauwazyl Magnusson i inni (1989), model tréjosiowej elipsoidy powstaly jedynie w
oparciu o metode amplitud bedzie mial wyznaczony stosunek potosi a/b z nieznanym sto-
sunkiem b/c. Wartosé b/c daje sie jednak wyznaczyé w oparciu o metode magnitud, czyli
analizujac zmiany jasnosci absolutnych w funkcji dlugoéci ekliptycznej obiektu. Metody am-
plitud i magnitud wykorzystuja informacje o zmianach globalnych cech krzywych jasnosci
oraz poziomu jasnosci absolutnej. Nowoczesne metody za$ staraja sie kreowaé¢ modele, ktére
wyjasniaja wszystkie cechy krzywych jasnosci. Informacje o zmianach jasnoéci absolutnych
nie sa w nich wykorzystywane, lecz zmiana z-skali modelu, moze wplynaé nie tylko na jasnosci
absolutne, ale réwniez na przebieg krzywych zmian jasnoéci. Mozna zatem argumentowad, iz
takie metody powinny by¢ w stanie stworzy¢ modele o poprawnej z-skali. Jak zostanie poka-
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zane, sukces modelowania w zakresie okreslenia z-skali silnie zalezy od nachylenia osi rotacji
obiektu (co definiuje dostepne geometrie obserwacji) oraz precyzji danych obserwacyjnych.

W celu zilustrowania problemu wykonane zostaly syntetyczne obserwacje dwoch modeli
tréjosiowych elipsoid o jednakowym stosunku a/b = 1.25, lecz réznym stosunku b/c. W
jednym przypadku wynosil on 1, w drugim 2. Obserwacje syntetyczne byly stworzone dla
zerowego kata fazowego dla calego zakresu mozliwych dlugosci ekliptycznych A5 € [0°;360°),
co odzwierciedla jednostajne obserwacje podczas jednego obiegu ciata wokét Zrodla swiatla.
Zmianie ulegala szerokosé ekliptyczna nachylenia osi rotacji Gy € [—90°;90°]. Uzyte zostato
prawo odbicia $wiatla Lommel-Seeliger. Po stworzeniu obserwacji obliczona zostala érednia
réznica kwadratowa (Réw. 2.1) miedzy krzywymi zmian jasnoéci. Ten sam eksperyment
zostal powtérzony dla modelu planetoidy (9) Metis stworzonej za pomoca metody SAGE.
Zastosowano dla niego dwie z-skale: 0.66 oraz 1.33. Wyniki przedstawiono na Rys. 4.1.

Zaréwno w przypadku elipsoid jak i modeli (9) Metis, model o wigkszej z-skali ma
dwukrotnie wieksza objeto$¢ niz model sptaszczony. Mimo tak ogromnej réznicy w objetosci,
roznice krzywych zmian jasnosci sa niewielkie. RMSD w przypadku elipsoid sigga 0.02 mag
oraz 0.04 mag w przypadku (9) Metis. Réznice sa niezwykle male jesli poréwnamy je z
typowa precyzja dostepnej fotometrii, ktéra wynosi okoto 0.01 mag. Co wiecej, tylko niektore
obszary przestrzeni parametrow gwarantuja réznice na wykrywalnym poziomie. Obserwacje
musza byé prowadzone dla sprzyjajacych dlugosci ekliptycznych, a tylko niektére wartosci
orientacji osi rotacji gwarantuja szanse na sukces. Ksztalt orbit i okres orbitalny Ziemi oraz
planetoidy ograniczaja zasadniczo mozliwosci obserwacji w sprzyjajacych momentach czasu.
Wszystko to sprawia, ze modele oparte jedynie o krzywe zmian jasnosci sa w wigkszym badz
mniejszym stopniu obarczone niepewno$cig z-skali. Niestety, fakt ten nie jest dyskutowany w
literaturze, brany pod uwage przy ocenie jakosci modeli oraz wyliczen objetosci i gestosci na
ich podstawie.

4.2.2. Zmiany jasnosci absolutnej

Analizujac zmiany jasnosci absolutnych planetoidy mozemy wydoby¢ informacje o rozcia-
glodci ciata wzdtuz osi rotacji. Jak pouczaja nas rownania pozwalajace na obliczenie jasnosci
tréjosiowej elipsoidy, jasno$é absolutna jest funkcja aspektu. Zmiany jasnoéci wynikaja z
réznicy miedzy stosunkami pélosi a/b i b/c, ktéra zostaje odzwierciedlona w obserwacjach
prowadzonych dla réznych aspektow. Najwieksza zmiennosé aspektu pojawia sie dla szeroko-
Sci osi obrotu By = 0°, i dazy do 0, kiedy wartosci [y zblizaja sie do £90°. Zdolno$¢ okreslenia
b/c wynika z faktu, ze dla pewnych obserwacji obserwujemy planetoide patrzac prostopadle
na polosie a oraz b (od biegunéw), a dla innych patrzac na pélosie a lub b oraz ¢ (od réwnika).

Akceptujac konkluzje, ze zdolnosé okreslenia stosunku pélosi b/c (i co za tym idzie z-skali
i objetosci) zalezy przede wszystkim od zakresu aspektéw, sprébujmy wyciagnaé¢ wnioski
na temat niepewnoéci objetoéci dla populacji planetoid w Uktadzie Stonecznym. Postuzymy
sie formalizmem uzytym przez Zappala (1981). Réznica jasnosci absolutnej AH miedzy
obserwacja dla aspektu 90° (patrzac prostopadle na réwnik) i aspektu &, mozna wyrazié
nastepujaco:

AH = H(90°) — H(§) = 2.5logd, (4.1)

gdzie

d = \/12 cos?(€) + sin2(¢) (4.2)

to pole powierzchni przekroju tréjosiowej elipsoidy ogladanej pod aspektem £. Réznica miedzy
wprowadzonym juz Réw. 1.3 polega na tym, ze dlugosé potosi ¢ przyjmujemy tutaj jako
réwna 1. Dlugosé pélosi b jest wtedy tozsama ze stosunkiem b/c.
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Rysunek 4.1: Wykres réznic miedzy krzywymi jasnosci tréjosiowych elipsoid o a/b = 1.25
oraz b/c = 1 oraz 2 (gbra), oraz modelu (9) Metis przeskalowanych w osi z o 0.66 oraz 1.33
(dét). Modele byly obserwowane pod réznymi dlugosciami ekliptycznymi Ayps 1 dla réznych
szerokosci orientacji osi rotacji Gy. Czerwonymi kropkami zaznaczono rzeczywiste obserwacje
planetoidy (9) Metis brane pod uwage podczas tworzenia modelu.
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Rysunek 4.2: Wykres roznicy jasnosci absolutnej miedzy obserwacja dla aspektu 90° i aspektu
¢ (Réw. 4.1) dla tréjosiowych elipsoid o réznych dlugosciach pélosi b. Czerwonym kolorem
zaznaczono przyktadowe punkty pomiarowe o precyzji pomiaru dm = 0.1 mag.

Kiedy pominiemy dlugo$¢ wezla wstepujacego 2 orbity planetoidy oraz zalozymy, ze
obiekt moze by¢ obserwowany w dowolnej dhugosci ekliptycznej Ayps, zauwazymy, ze obserwa-
cje z aspektem 90° sa mozliwe dla kazdego obiektu. Zakres aspektow zalezy zas$ od nachylenia
osi obrotu oraz orbity do ptaszczyzny orbity obserwatora. Na Rys. 4.2 przedstawiono wykresy
Roéw. 4.1 dla ciat o roznych wartosciach parametru b. Na wykres naniesiono punkty z btedami
rownymi dm = 0.1 mag. Wartosé ta jest typowa precyzja punktow pomiarowych z przegladéw
nieba (Hanus i inni, 2011), ktére sa gtéwnym zZrédlem jasnosci absolutnych planetoid.

Z powodu symetrii rozwiazan w dalszych rozwazaniach aspekty zostaly znormalizowane
do zakresu [0°;90°]. Wykorzystujac relacje wyrazona przez Row. 4.1 do okreslenia wartosci
parametru b zauwazymy, ze precyzja pomiaru jasnosci absolutnej wprowadza pewien poziom
niepewnoéci, co dalej skutkuje w niepewnosci objetosci tréjosiowej elipsoidy. Mozliwo$é ob-
serwacji pod aspektem mniejszym niz 90° jest uzalezniona od szeroko$ci osi rotacji Gy. W
zaleznosci od orientacji osi obrotu, istnieje minimalna wartos¢ aspektu &,,;, osiagalna dla
danego obiektu. Im mniejszy zakres dostepnych aspektow, tym wigksza niepewnos$¢ wyzna-
czonej wartosci parametru b oraz objetosci. Oszacujmy zatem niepewno$é objetoéci obliczonej
z dwéch punktéw pomiarowych dla & = 90° oraz &, Niepewnosé objetosci bedzie brala sie
z maksymalnej i minimalnej wartosci b jakie mozemy uzyskaé w ramach precyzji obserwacji
om. Zakresy wartoéci parametru b, tj. by 1 b_, uzyskamy z réwnania

2.5logd & dm = 2.5logd'. (4.3)
Rozwiazujac to réwnanie na b, uzyskamy skrajne wartosci

b/i — b2 A 10i0.86m + (loio.gﬁm _ 1) taHQ(fmin)- (44)
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Jedyng réznica miedzy dwiema poréwnywanymi elipsoidami jest diugo$¢ potosi b, stad
wzgledna niepewnos$é objetosci u(V)/V uzyskamy nastepujaco:

b’++bL.

u(V)/V = 5

(4.5)

Teraz mozemy przystapi¢ do oszacowania niepewnosci objetosci populacji planetoid w
Uktadzie Stonecznym. W tym celu obliczone zostaly minimalne osiagalne aspekty &, dla
prébki planetoid o znanych osiach rotacji, zaczerpnietych z bazy danych Asteroid Spin Vec-
tors (Kryszczynska i inni, 2007). Nalezy pamietaé, ze orientacje osi obrotu sa wyznaczane
na podstawie modelowania ksztaltow i sa uzyskane dla obiektéw dostepnych obserwacyjnie i
posiadajacych znaczna ilosé dobrej jakoéci obserwacji, co prowadzi do powstania efektu selek-
cji (Marciniak i inni, 2015). Informacja o nachyleniu orbity do plaszczyzny ekliptyki réwniez
zostata uwzgledniona. Przy obliczeniach pominiete zostaty dlugosci weztéw wstepujacych €Q,
dtugosci osi rotacji g, oraz zatozono, ze obiekty moga by¢ obserwowane dla dowolnych diu-
goSCi Apps-

Rys. 4.3 przedstawia zaleznos¢ wzglednej niepewnosci objetosci od minimalnego osig-
galnego aspektu dla trdjosiowej elipsoidy o pdtosi b = 1.2. Kolorowymi liniami oznaczono
zaleznosci dla réznych precyzji punktéw pomiarowych. Na wykres naniesiono taczna popu-
lacje planetoid, dla ktorych &, jest osiagalne. Dla typowej precyzji obserwacji 0.1 mag,
majac dostepny pelny zakres aspektéw, jesteSmy w stanie wyznaczy¢ objeto$¢ na poziomie
18%. 100% niepewnos$é¢ osiagniemy przy &pmin = 67°.

Powolujac sie na prace Carry (2012), kiedy masa planetoidy jest dobrze znana, tj. ze
wzgledna precyzja na poziomie 20%, wyznaczony rozmiar planetoidy ma gléwny przyczynek
do niepewnosci gestosci. Okreslenie objetosci z niepewnoscia na poziomie 15% (pozioma prze-
rywana linia na Rys. 4.3) jest niezbedne dla uzyskania uzytecznych gestosci. Z analizy wynika,
ze przy precyzji obserwacji na poziomi 0.1 mag, nie jest mozliwe wyznaczenie objetosci z taka
niepewnoscia dla zadnego obiektu. Zwigkszajac precyzje obserwacji do 0.05 mag odsetek ten
wynosi juz 45% przy minimalnym aspekcie 44° (pionowa przerywana linia na Rys. 4.3). Przy
precyzji 0.01 mag odsetek wynosi 88% przy minimalnym aspekcie 71°.

Przedstawione oszacowanie precyzji objetosci jest zgrubne i zostato zbudowane w oparciu
o model tréjosiowej elipsoidy. Mimo to, ukazuje ograniczenia samych geometrii obserwacji.
Nalezy pamigta¢, ze negatywny wplyw na wyznaczanie z-skali maja rowniez niedoktadnosé
wyznaczenia okresu rotacji grajacy role przy poréwnywaniu modeli do pomiaréw jasnosci
absolutnych, ktére sa zazwyczaj pomiarami rzadko rozrzuconymi w czasie (ang. sparse-
in-time). Dane z misji Gaia moga znaczaco polepszy¢ dokladnosci objetosci, jesli precyzja
pomiaréw jasnosci bedzie na przewidywanym poziomie 0.001 mag. Niestety, precyzja zalezy
mocno od indywidualnych cech planetoid, i na tym poziomie bedzie osiagalna jedynie dla
ograniczonej grupy obiektéw (Spoto i inni, 2018). Inne techniki obserwacyjne dostarczajace
absolutne rozmiary planetoid, jak zakrycia gwiazdowe czy obrazy z optyki adaptacyjnej,
rowniez moga postuzy¢ do okreslenie z-skali modeli, lecz podobnie ich uzyteczno$é¢ zalezy od
aspektéw, dla ktérych obserwacje zostaly przeprowadzone.

Niepokojacy jest fakt, ze wiekszos¢ modeli planetoid jest tworzona w oparciu jedynie o
krzywe zmian jasnoSci i ogromny problem, jakim jest ograniczona mozliwo$¢ wyznaczenia
z-skali, nie jest brany pod uwage podczas estymacji objetosci i gestosci. Carry (2012) stwier-
dza, iz precyzja rozmiaréw wiekszo$ci planetoid jest na poziomie ponizej 10%. W $wietle
przedstawionych wynikéw, to stanowisko musi zostaé zrewidowane, jak réwniez wartosci nie-
pewnosci gestosci uzyskanych na podstawie modeli planetoid z metod inwersji, ktore z duzym
prawdopodobienstwem sa niedoszacowane.
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Rysunek 4.3: Wzgledna precyzja objetosci u(V)/V dla minimalnego osiagalnego aspektu
Emin (kolorowe linie) oraz laczna populacja planetoid, dla ktérych dany aspekt jest osiagalny
(szare stupki). Pozioma przerywana linia pokazuje poziom 15% wzglednej precyzji objetosci.
Pionowe linie przerywane zaznaczaja aspekty, dla ktérych 15% poziom precyzji objetosei jest
osiagalny przy zalozonej precyzji pomiaréw jasnosci dm = 0.05, 0.01 oraz 0.001 mag.
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4.3. Metoda wyznaczania niepewnosci modeli planetoid

Gléownym celem metody oceny niepewnosci jest analiza wrazliwosci modeli planetoid i
stworzenie stochastycznego modelu opartego na klonach. Metoda jest niezalezna od meto-
dy inwersji uzytej do stworzenia modelu i wykorzystuje dane fotometryczne z zakresu fal
widzialnych, tj. krzywe zmian jasno$ci oraz pomiary jasnosci absolutne;j.

4.3.1. Konwersja kstaltu

Roé7zne metody inwersji moga uzywaé réznych reprezentacji ksztattu. Najczesciej spotyka
sie siatke punktéw w przestrzeni trojwymiarowej ze zdefiniowanymi na nich tréjkatnymi
Sciankami. Jednakze ilos¢ elementéw powierzchni i dystrybucja ich rozmiaréw moga réwniez
znacznie sie rozni¢, nie tylko pomiedzy metodami, ale samymi modelami. Metoda oceny
niepewnosci w duzej mierze opiera si¢ o zaburzanie powierzchni modelu, stad wymagana jest
rownomiernos¢ rozmiaréw trojkatow i roztozenia punktéow siatki modelu. Z tego wzgledu,
pierwszym etapem metody jest redefinicja modelu ksztattu.

Aby zmniejszy¢ ilos$é potrzebnych parametréw do opisu ksztaltu, wierzchotki modelu leza
wzdluz pélprostych o poczatku w $§rodku masy ciala (patrz Roz. 2.2.2). 3842 pélproste sa
rownomiernie roztozone w przestrzeni i obliczana jest punkt przeciecia kazdej z nich z po-
wierzchnia modelu. Zbior punktéw stanowi nowa siatke wierzchotkéw, na ktorej opisane sa
nowe trojkaty. Ten prosty zabieg jest wystarczajacy dla wiekszosci modeli. Uktad wspotrzed-
nych modelu nie jest modyfikowany, a krzywe jasnoéci generowane przez model po konwersji
sa takie same, jak modelu oryginalnego.

4.3.2. Okreslenie poziomu ufnosci

Poziom ufnosci jest podstawa do zaakceptowania badz odrzucenia klonéw badanego mo-
delu. Dla danego zestawu obserwacji uzywanego do oceny niepewno$ci obliczane jest refe-
rencyjne wagowane odchylenie éredniokwadratowe syntetycznych i rzeczywistych obserwacji
modelu podstawowego:

> wi(Oi — Ci)?
N> w ’
gdzie O to zaobserwowana, a C syntetyczna warto$é¢ jasnosci planetoidy dla momentu czasu
1, N oznacza calkowita ilo§¢ punktéw, w; to waga punktu zwiazana z precyzja pomiarowa,
tj. w; = 1/02, gdzie o oznacza odchylenie standardowe.
Nastepnie obliczany jest btad standardowy:

B RMSD,.y
N VN =n"

gdzie n to ilo§¢ parametrow swobodnych modelu. Klony, aby zostaé¢ zaakceptowane, musza
spelnia¢ réwnanie

RMSD, . = (4.6)

£ (4.7)

RMSDy < RMSD, 5 + €, (4.8)

gdzie RM S Dy, to odchylenie $redniokwadratowe syntetycznych obserwacji klona. Reasumu-
jac, populacja zaakceptowanych klonéw sktadac¢ sie bedzie z modeli, ktére pasuja do obser-
wacji tak samo dobrze, badz lepiej, niz model podstawowy, w zakresie okreslonym przez btad
standardowy.

Wartos¢ RMSD jest sumg odchylen liczonych osobno dla krzywych zmian jasnosci oraz
fotometrii absolutnej. Do poréwnania krzywych jasnosci generowane sa odpowiadajace obser-
wacjom syntetyczne krzywe. Przez brak informacji o jasnoéci absolutnej, ich $redni poziom
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jasnosci jest nastepnie ustawiany na tym samym poziomie co $rednia jasnos¢ obserwacji, po
czym obliczana jest warto$¢ RMSD.

Fotometria absolutna jest poréwnywana w inny sposéb. Na wstepie usuwane sg dane o
katach fazowych mniejszych niz 8°. Obserwacje bliskie opozycji wykazuja silne nieliniowe
pojasnienie, ktére zalezy od typu widmowego i cech powierzchni planetoidy (Belskaya i
Shevchenko, 2000; Muinonen i inni, 2010). Z punktu widzenia oceny niepewnosci modeli, ta
czes$é krzywej fazowej nie zawiera dodatkowych, cennych informacji w poréwnaniu z liniowa
czedcia krzywej fazowej. Usuniecie tej czesci danych zminimalizuje zas niebezpieczenstwo ztego
dopasowania krzywej fazowej i negatywnego wptyniecia na wyniki.

Do liniowej czeéci krzywej fazowej jest dopasowywana funkcja Ax + B, osobno dla ob-
serwacji rzeczywistych i syntetycznych. Do wszystkich obserwacji rzeczywistych jednoczesnie
dopasowywane jest wspolczynnik kierunkowy A. Przesuniecie B jest obliczane osobno dla
kazdej z opozycji. Warto$¢é RMSD jest wynikiem poroéwnania miedzy parametrami B z rze-
czywistych i syntetycznych obserwacji. Poprawna z-skala modelu minimalizuje te wartos¢.

4.3.3. Zaburzenia powierzchni

Kluczowym elementem metody jest losowe zaburzanie powierzchni ciala podstawowego
poprzez zmiane polozen wierzchotkéw. Generowane klony sa efektem splotu masek zmian
powierzchni i modelu podstawowego. Zestaw masek moze by¢ zastosowany dla dowolnego ciata
i jest obliczany jednorazowo. Dzieki temu mozna zadbaé o réwnomiernos¢ zmian powierzchni
w obliczeniowo wydajny sposob.

Zmiany pozycji wierzchotkéw nie sg niezalezne od siebie. Generowane sg wzniesienia oraz
wklestosci o réznych ksztaltach oraz rozmiarach. Wpierw, wektor v; jest losowo wybierany
spoérod wierzchotkéw i losowo zmieniana jest jego odlegloéé od érodka ciata w zakresie 0.5
do 1.5 pierwotnej odlegtosci. Nastepnie, wszystkie wierzchotki zostaja rowniez modyfikowane,
aby uzyska¢ gladka powierzchnie o pozadanym ksztalcie. Zdefiniujmy kat pomiedzy wekto-
rami opisujacymi dwa wierzchotki v; oraz v; jako a;;. Réwnanie okreslajace nowe polozenie
wierzchotka v’ ma postaé

J
[

v = vj Asin(maz/2) exp(—2kaij / Qmaz ), (4.9)

gdzie amplituda A € [-0.25,0.7], kat maksymalny o € [50°,90°] oraz wspdlczynnik
k € {1,2,3} to liczby losowe.

W efekcie powstang wzniesienia i wklestosci o losowej wysokosci, szerokosci podstawy
i ksztalcie. Amplituda Asin(oune./2) okresla stosunek podstawy do wysokosci, a zakres
przyjmowanych przez nia wartosci wyklucza powstawanie spiczastych gérek oraz glebokich i
podtuznych dziur. Kazda z masek posiada od 1 do 30 modyfikacji. Generowanych jest x106
masek.

Zmiany pozycji kazdego wierzchotka w zestawie masek sa losowe, lecz powinny mieé jedno-
rodny rozklad, aby nie wprowadzaé sztucznych tendencji w populacji klonéw. Aby to osiagnaé,
dana wartos¢ amplitudy zmian dla danego wierzcholka moze pojawic¢ sie ustalona ilos¢ razy.
W efekcie, prawdopodobienstwa zmian pozycji wierzchotkow o dana warto$é maja taki sam
rozkltad. Dla catego zestawu masek, wariancje rozktadéw gestosci prawdopodobienstwa pozy-
¢ji wierzchotkéw nie réznig sie od siebie o wiecej niz 0.1%, co stanowi zadowalajacy poziom
homogenicznosci.

4.3.4. Procedura liczenia niepewnosci

Modyfikacja modelu podstawowego jest realizowana na trzech plaszczyznach: ksztattu,
z-skali oraz orientacji osi obrotu. Permutacja wszystkich masek zmian powierzchni ze zmia-
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nami pozostalych parametrow wygenerowataby ogromna ilo$é klonéw. Obliczenie syntetycz-
nych obserwacji dla nich wszystkich byloby obliczeniowo niewykonalne w rozsadnym czasie.
Dlatego tez proces zostal podzielony na dwa etapy.

W pierwszym etapie zmieniane sa jedynie: z-skala w zakresie [0.5;1.5] oraz wspélrzedne
osi obrotu Ao i By w zakresie +30° od nominalnych wartosci. Syntetyczne obserwacje dla
powstalych klonow sg testowane przez rownanie

RMSD, < RMSD,e; + 3€. (4.10)

Powstaly zestaw klonéw spelniajacy powyzszy warunek jest uzyty do preselekcji obszaréw
parametréw z-skali, Ao oraz [y. Zaburzenia powierzchni wprowadzane przez splot masek
generuje zmiany objetosci modelu na duzo mniejszym poziomie (rzedu kilku procent) niz
zmiana z-skali, dlatego proces preselekcji jest uzasadniony. Dzigki jego zastosowaniu znaczaco
zredukowana zostaje ilo$¢ potrzebnych obliczen w caltym procesie oceny niepewnosci modelu.
Wynikiem pierwszego etapu jest lista trojek (z-skala, Ao, (By), ktére pochodza od klonéw
spelniajacych warunek 4.10.

W drugim etapie wszystkie elementy sa taczone. Najpierw generowane jest zaburzenie
powierzchni poprzez splot siatki punktéw modelu podstawowego oraz maski zaburzen. Na-
stepnie, o$ obrotu i z-skala zmieniane sa zgodnie z wartosciami z losowej trojki z listy po-
wstalej w pierwszym etapie. W ten sposéb powstaje 1.3 x 108 klonéw, ktére poddane zostaja
selekcji okreslonej Réw. 4.8. Klony spelniajace ten warunek stanowia zbiér zaakceptowanych
klonéw uzyty do oceny niepewnosci parametrow modelu podstawowego. Niepewnosci para-
metréw ksztaltu i osi rotacji to zakresy tych wartosci wystepujace w populacji klonéw. Jako
ze wklestosci i wzniesienia maja wyraznie inny wplyw na krzywe zmian jasnosci, niepewnosci
parametréw rozpatrywane sa osobno ponizej i powyzej wartosci nominalnych.

4.4. Propagacja bledéw parametréw modelu

4.4.1. Objetosé

Modele planetoid uzyskane na podstawie krzywych zmian jasnosci nie posiadaja fizycznej
skali wielkosci. Pozycje wierzchotkéw (i ich niepewnosci) sa wyrazane w jednostkach diu-
go$é¢ najdtuzszego wektora Rz, objetoéé zaé w jednostkach R3 . . Dla wygody mozemy
znormalizowaé model tak, aby R4, = 1. Niepewnosé¢ objetosci pochodzi z zakresu objetosci
znalezionej w zbiorze zaakceptowanych klonéw.

Klony, tak jak model podstawowy, sa bezwymiarowe. Mimo to, informacja na temat za-
kresu objetosci jest mozliwa do obliczenia w oparciu o ilo§¢ odbitego swiatta od powierzchni
klona w poréwnaniu do modelu podstawowego. Zobrazujmy to prostym przyktadem trojosio-
wej elipsoidy i pojedynczym punktem pomiaru jasnosci w opozycji, kiedy pétos a skierowana
jest do obserwatora, a potosie b i ¢ skierowane sa prostopadle. Rozpatrzmy klon tego modelu,
w ktérym jednakowo zwiekszono wartodci wszystkich pétosi. Jego jasnosé bedzie wigksza niz
modelu wyjéciowego. Poréwnuja ilo$¢ swiatta, mozemy przeskalowaé klon tak, aby jego ja-
snos¢ pokrywala sie z jasnoscia wyjsciowa. Oczywiscie, w efekcie otrzymamy klon identyczny
do modelu podstawowego i réznica objetosci bedzie wynosi¢ 0. Ksztalt krzywej zmian jasnosci
nie zmieni sie podczas réwnomiernego skalowania modelu, wiec nie mozemy uznaé, ze mamy
do czynienia z jakoSciowo innym modelem.

Jednakze, jesli zwiekszymy tylko potos a modelu, jasno$é¢ nie zmieni sie jesli postugujemy
sie geometrycznym prawem odbicia (badZ zmieni si¢ nieznacznie uzywajac bardziej skompli-
kowanego prawa). Nie ma zatem powodu, aby skalowa¢ taki klon (albo istnieje powdd do
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drobnej zmiany). Klon ma zatem wigksza objetosé niz model podstawowy. Sytuacja odwré-
cita by sie, gdyby$my zwiekszyli pétosie b i ¢ nie zmieniajac potosi a: wynikowy klon miatby
mniejsza objetosé.

Jedli rozpatrzymy nie pojedynczy punk pomiarowy, a cale krzywe jasnosci, dodatkowe
obserwacje z réznych pozycji i dla réznych katéw fazowych i aspektéw, sytuacja szybko
znacznie si¢ skomplikuje. Populacja zaakceptowanych klonéw tworzona w procesie oceny
niepewnoéci niesie informacje na temat objetosci, ktéra jest wynikowa wszystkich efektow
zwiazanych miedzy innymi z geometriami obserwacji i pokryciem fazy rotacji.

4.4.2. Skala

Skalowanie modelu do rozmiaréw wyrazonych w jednostkach fizycznych moze odby¢ sie
poprzez dopasowanie modelu do obserwacji absolutnych, jak zakrycia gwiazdowe czy obrazy
optyki adaptacyjnej. Skala moze by¢ rozumiana jako warto$é Ry,q.. Objetosc i jej niepewnosé
mozna wyrazi¢ poprzez

Vin = V'S% +u(Vy), (4.11)

gdzie V' oznacza bezwymiarowa objetosé ciala, a u(V;,) niepewnosé objetoscei.

Zrédlem niepewnodci objetosci jest niewatpliwie precyzja pomiaréw absolutnych (np.:
rozdzielczo$é czasowa pomiaréw momentéw zakrycia i odkrycia gwiazdy przez planetoide).
Kolejnym zZrédlem niepewnodci, ktéry jest w literaturze catkowicie pominiety, jest niepew-
noé¢ parametréw samego modelu. To, w jaki spos6b model zostanie dopasowany do obserwa-
cji, zalezy od wartosci samych parametréw modelu. Oba zrédta niepewnosci musza by¢ brane
pod uwage aby uzyskaé realistyczna niepewno$c¢ skali, objetosci czy gestosci.

Przyktadowo, jesli dopasowujemy obrys modelu rzucony na powierzchnie Ziemi do linii
zakryé gwiazdowych, pozycje brzegu modelu nie powinny mie¢ ustalonej deterministycznej
pozycji. Bazujac na populacji klonéw mozna stworzyé¢ obrys, ktorego punkty maja rozktad
gestosci prawdopodobienstwa uzyskany poprzez rzutowanie wszystkich zaakceptowanych klo-
néw. W ten sposéb, przy dopasowaniu skali mozna uwzglednié¢ oba zrédta niepewnosci.

Obserwacje w podczerwieni sa z duzym powodzeniem uzywane do skalowania modeli. Te
dane sa malo wrazliwe na szczegbélowe cechy powierzchni (Hanus i inni, 2015b), ale przez to,
ze sa to pomiary jasnosci absolutnych, sa wrazliwe na rozciaglo$é ciata wzdluz osi rotacji i
orientacje osi obrotu. Przy skalowaniu modeli mozna wykorzystaé¢ informacje o zakresie z-skali
oraz niepewnosci A\g i Bg w celu lepszego dopasowania modelu do danych termicznych oraz
do uwzglednienia bledu samego modelu w wynikowej skali.

4.4.3. Okres rotacji i faza rotacji

Okres rotacji P oraz faza rotacji g dla epoki odniesienia JDq sa zawsze dopasowywane do
zestawu danych obserwacyjnych. Kazdy klon ma osobno dopasowane wartosci tych parame-
tréow, a ich niepewnosci zaleza od precyzji i ilosci punktéw pomiarowych oraz ich rozpietosci
w czasie. Zakresy wartoéci P i v9 dopasowanych do zaakceptowanych klonéw stanowia nie-
pewnosci tych parametréw. Aby uzyska¢ niepewno$¢ fazy rotacji na dowolng epoke nalezy
zsumowac niepewnos¢ fazy rotacji dla epoki odniesienia i niepewnos¢ fazy rotacji wynikajaca
z niepewnosci okresu rotacji.

Okres rotacji jest dopasowywany do wszystkich obserwacji jednoczesnie, dlatego niepew-
noé¢ fazy rotacji powinna by¢é stata wewnatrz interwalu czasu pomiedzy pierwsza a ostatniag
obserwacja. Poza tym interwalem niepewno$¢ fazy rotacji roénie liniowo w obu kierunkach osi
czasu. Do obliczenia niepewnosci fazy rotacji spetniajacej te warunki mozna zdefiniowaé epoke
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Rysunek 4.4: Przykladowy wykres niepewnosci fazy rotacji u(vy) dla: zakresu czasu AT = 38.5
roku, niepewnogci okresu rotacji u(P) = 1.5 x 107 h, niepewnoéci fazy rotacji dla epoki
odniesienia u(yy) = 3°.

odniesienia tak, aby znajdowala sie¢ w polowie odleglosci miedzy epoka pierwszej obserwacji
JD,, a ostatniej JDy, tj. JDg = (JDy — JD,)/2, i postuzy¢ sie réwnaniem

u(y) = % [a+ b+ maz(—a+b,0)] + u(y),
a = |u(P)At|, (4.12)
b= %U(P)AT

gdzie v to faza rotacji na dowolna epoke, vy to faza rotacji na epoke odniesienia, AT =
JDy — JD, to interwal czasu obserwacji, 6t = t — JDg to czas miedzy epoka t a epoka
odniesienia. u(x) oznacza niepewnosé¢ parametru z; funkcja max zwraca argument o wiekszej
wartosci. Przykladowy wykres niepewnosci fazy rotacji zostal przedstawiony na Rys. 4.4.

4.5. Testy metody oceny niepewnosci na modelach
syntetycznych

Do przetestowania metody stworzone zostaly 3 zestawy danych obserwacyjnych tréjosio-
wej elipsoidy o stosunkach pétosi a/b = 1.51 b/c = 1.14. Syntetyczne krzywe zmian jasnosci
stuzyly jako obserwacje odniesienia. Modelem testowym byto ciato o tych samych poélosiach z
naniesionymi dwoma kraterami na dlugosciach i szerokosciach (40°,0°) i (305°, —40°). Glow-
nym celem testéw bylo sprawdzenie, czy w miejscach, gdzie wystepuja kratery, niepewnosci
parametréw beda mialy wartoéci odpowiadajace glebokosci krateréw. Na podstawie mode-
lu elipsoidy z kraterami generowane byty klony, a ich krzywe jasnosci poréwnywane byly z
krzywymi idealnej elipsoidy.
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Rysunek 4.5: Poréwnanie krzywych jasnosci tréjosiowej elipsoidy i elipsoidy modyfikowanej
(z dwoma kraterami) z najwigksza wartoscia RMSD = 0.0155 z zestawu A. Obserwacje
wykonano w szostej opozycji dla kata fazowego 18.5°.

4.5.1. Zestawy obserwacji

Wygenerowano 3 zestawy obserwacji idealnej elipsoidy: A, B oraz C. Kazdy zestaw sktadat
sie z 8 opozycji rownomiernie roztozonych na orbicie i odleglych w czasie o 1 rok. Uklad
opozycji byl taki sam, jak w przypadku testéw metody SAGE (Rys. 3.13). Orbity modelu i
obserwatora byly wspolptaszczyznowe i mialy pélosie wielkie wynoszace a,, = 3 1 agps = 1.
Okres rotacji modelu wynosit P = 4.12345 h, a wspoélrzedne bieguna A\g = 0°, 8y = 45°. Do
krzywych jasno$ci nie wprowadzono szumu.

Zestaw A skladal sie z 24 krzywych jasnoéci, kazda obejmujaca pelng faze rotacji. Po-
jedyncza opozycja sktadata sie z 3 obserwacji dla katéw fazowych 0° oraz 18.5° przed i po
opozycji. Zestaw B zostal zredukowany do 8 krzywych, po jednej na opozycje, z katem fazo-
wym 18.5°. Poréwnanie krzywych jasnosci o najwiekszym RMSD elipsoidy i zmodyfikowanej
elipsoidy zostalo przedstawione na Rys. 4.5. Zestaw C byl oparty o zestaw B. Zredukowane w
nim zostalo pokrycie fazy rotacji do 3/8. W ukladzie wspéirzednych modelu, wektor okresla-
jacy kierunek na obserwatora zawarty byl pomiedzy dtugosciami od 270° do 45°. Poréwnanie
krzywych jasnoéci o najwickszym RMSD dla tego zestawu danych zostalo przedstawione na
Rys. 4.6.

4.5.2. Wyniki testow

Niepewnosci parametréw modelu oraz objetosci wyliczone zostaly na podstawie skrajnych
wartosci znalezionych w populacji zaakceptowanych klonéw, osobno dla wartosci powyzej i
ponizej wartoéci nominalnych. Dla zestawu danych A 77162 klonéw spelnito warunek 4.8, dla
zestawow B i C odpowiednio 65470 i 21435 klonéw. Wyniki zestawiono w Tab. 4.1.

Wraz ze zmniejszaniem ilosci obserwacji warto$é btedu standardowego £ wzrastata zwigk-
szajac zakres z-skali i dopuszczalnych wspoétrzednych osi rotacji podczas pierwszego etapu
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Rysunek 4.6: Por6wnanie krzywych jasnosci trojosiowej elipsoidy i elipsoidy modyfikowanej (z
dwoma kraterami) z zestawu C z ograniczonym pokryciem fazy rotacji. Obserwacje wykonano
w 6smej opozycji dla kata fazowego 18.5°.

Tabela 4.1: Wyniki testow dla trzech zestawdéw danych. Przedstawiono niepewnosci objetosci
V', fazy rotacji na epoke odniesienia g, okresu P oraz wspolrzednych osi rotacji Ag, Bg-

zestaw u(V)[%] u(70)[?] w(P)[h] u(Xo)[?] u(fBo)[’]
A +® i 10-6 i i
B R S o3x10% 1 i
C B 5 2x10% 1 3
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procesu oceny niepewnosci. Iloé¢ klonéw generowanych po wprowadzeniu zaburzen powierzch-
ni jest stala, dlatego wiekszy ich odsetek byl eliminowany podczas etapu drugiego, i dlatego
ilo$¢ zaakceptowanych klonéw byta mniejsza dla zestawu B niz w A i najmniejsza dla zestawu
C. Im wieksza wartos¢ btedu standardowego &£, tym gorsze uzyskuje sie pokrycie przestrze-
ni rozwiazan. Liczba zaakceptowanych klonéw jest nadal na tyle duza, zeby nie wplynaé
znaczaco na koncowe wyniki, cho¢ szansa na ominiecie istotnego ekstremalnego przypadku
wzrasta.

Pierwotnie rozbieznosé objetosci modelu podstawowego i z dwoma kraterami wynosita
2%. Dla wszystkich zestawéw danych najwieksze niepewnoéci parametrow byly zwiazane z
z-skalg. Obszary blisko biegunéw mialy najwigksze warto$ci niepewnosci na poziomie 18% dla
dodatniej niepewnosci i 21% dla ujemnej. Zaburzenia powierzchni zawsze przyczynialy sie do
niepewno$ci objetosci w mniejszym stopniu niz zmiany z-skali i orientacji osi rotacji. Niepew-
nosci objetosci byly najwieksze dla zestawu C, bo wynoszace 52%, mniejsze dla zestawu B:
20%, a dla zestawu A 12%. Koresponduje to ze zmniejszajaca sie zawartoscia informacji w
krzywych zmian jasno$ci i wynikajaca z tego wieksza swoboda zmian parametréw klonéw.

Analiza wynikow wykazuje, ze niepewnosci moga zostaé¢ podzielone na dwie kategorie:
maloskalowe zwigzane z zaburzeniami powierzchni i wielkoskalowe zwiazane z z-skala. Na
Rys. 4.8 przedstawiono rzuty modelu z naniesionymi niepewnosciami obliczonymi na pod-
stawie zestawu C, na Rys. 4.9 przedstawiono te same rzuty z naniesionymi niepewnosciami
pochodzacymi jedynie z zaburzen powierzchni. Wartoéci niepewnosci w drugim przypadku
nie byly odnoszone do modelu podstawowego, lecz do modelu podstawowego przeskalowanego
przez z-skale najlepiej pasujaca do obserwacji. Najwieksze niepewnosci ksztaltu byty zlokali-
zowane wokol biegunéw. Dla dodatnich niepewnosci, najwieksze wartosci byly zlokalizowane
w miejscach wystepowania krateréw, i byly na poziomie 15%. Powierzchnia wewnatrz krate-
réw mogla zostaé¢ wysunieta nie wprowadzajac znaczacych zmian w krzywych zmian jasnosci
do momentu osiggniecia poziomu powierzchni modelu podstawowego. Wieksze zmiany wpty-
waly na pole powierzchni rzutu planetoidy na tyle znaczaco, ze jasnos¢ modelu zwigkszata sie
ponad dozwolony prog. Wartosci niepewnosci w tych miejscach sa zgodne z réznicami miedzy
polozeniem elementéw powierzchni modelu podstawowego i zmodyfikowanego, mierzonego
wzdluz pélprostej o poczatku w srodku ciata.

Mimo, ze krzywe jasnosSci w zestawie C pokrywaly tylko 135° fazy rotacji, wigkszo$é
ciata byla reprezentowana w krzywych jasnosci. Najwiekszy ptyw na jasno$é obiektu ma jego
przekrdj czynny, dlatego geometryczne prawo odbicia moze stanowié pierwsze przyblizenie
prawa odbicia $wiatla. Znaczy to, ze zmiany powierzchni w kierunkach prostopadiych do
kierunku na obserwatora maja najwigksze znaczenie (Rys. 4.7). Czesci ciala, ktére byty
prostopadte do kierunku na obserwatora, nie mialy duzej swobody zmian i maja mate wartosci
niepewnoéci. Przerwy w pokryciu fazy rotacji pozwolily niektérym elementom powierzchni,
tym niereprezentowanych w krzywych zmian jasnosci, na wiekszy zakres zmian, co jest
widoczne wzdtuz linii miedzy potudnikami 315° a 135° na powierzchni ciata (patrz projekcja
xy na Rys. 4.9). Niejednorodne rozlozenie wartosci niepewnosci wiaze sie tez z dyskretnym
roztozeniem opozycji i nachyleniem osi rotacji.

4.6. Testy metody na obiektach rzeczywistych
Dzigki misjom kosmicznym dysponujemy doktadnymi modelami dla niewielkiej probki
planetoid. Dzigki nim istnieje mozliwo$é¢ poréwnywania modeli uzyskanych z metod inwersji

danych naziemnych i oceny sukcesu modelowania. Podobnie, metoda niepewnosci zostata
przetestowana na obiektach odwiedzonych przez sondy kosmiczne: (21) Lutetia, (243) Ida i
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Rysunek 4.7: Rysunek przedstawiajacy pozycje obserwatora w ukladzie wspétrzednych mo-
delu. Zotte linie przedstawiaja elementy powierzchni, ktére byty prostopadte do kierunku na
obserwatora podczas obserwacji.
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09D 0O

0% [ ujemna niepewnos¢  IETCA 0% HEREREEOSE  15%

Rysunek 4.8: Rzuty modelu z naniesionymi informacjami o niepewnosciach (procent dtugosci
Rynaz) z obserwacji z zestawu C.

Y XX
o900

(28 ujemna niepewnos¢ DA (A  dodatnia niepewnos¢ DA

Rysunek 4.9: Rzuty modelu z naniesionymi informacjami o niepewnosciach (procent dtugosci
Rynaz) 2 obserwacji z zestawu C. Niepewnosci pochodza jedynie od zaburzen powierzchni, tj.
odniesione sa do modelu przeskalowanego przez z-skale.
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Rysunek 4.10: Pokrycie aspektow w zestawie absolutnych danych fotometrycznych. Czarne
linie odnosza si¢ do danych z Oszkiewicz i inni (2011), czerwone kropki do danych z katalogu
Gaia DR2 (Spoto i inni, 2018).

Tabela 4.2: Wyniki testéw dla planetoid (21) Lutetia, (243) Ida i (162173) Ryugu. W kolum-
nach przedstawiono niepewnosci odpowiednio objetoéci V', fazy rotacji na epoke odniesienia
0, Okresu P, wspélrzednych osi rotacji Ag i (p. Ostatnia kolumna przedstawia najlepsza
znaleziona z-skale modelu.

! Torppa i inni (2003); 2 Hanus i inni (2013a); 3 Miiller i inni (2017);

model W% w(o)]  w(P)]  uOo)l] u(B)[] sskala
(21) Lutetia! 9 = 5x107° B 3 1.08¥5:05
(243) 1da? +51 H2 .10 18 T35 0.52700,
(162173) Ryugu®  *33 Too  Ix107® ZEE ZEE 0.9250%

(162173) Ryugu. Na podstawie danych z sond powstaly modele ksztaltéw tych obiektéw. Do
dalszych testéw metody oceniona zostata niepewnos$é modeli tych obiektéw stworzonych na
podstawie danych fotometrycznych z obserwacji naziemnych. Modele te i ich niepewno$ci
zostaly dalej poréwnane z modelami opartymi o dane z sond kosmicznych. Zestawienie
wynikéw jest przedstawione w Tab. 4.2.

Podczas oceny niepewnoéci modeli zostaly réwniez uzyte absolutne obserwacje fotome-
tryczne, pozwalajace na wyznaczenie najlepszej z-skali modeli (ostatnia kolumna w Tab. 4.2).
Dane pochodza z réznych przegladéw nieba i zostaly zredukowane przez Oszkiewicz i inni
(2011). Dla planetoid (21) Lutetia i (243) Ida dodatkowo uzyto dane z katalogu Gaia DR2
(Spoto i inni, 2018). Usuwajac dane dla katéw fazowych mniejszych niz 8° (aby pozby¢ sie
nieliniowej czesci krzywej fazowej) usunieto odpowiednio 20%, 38% oraz 9% danych dla (21)
Lutetii, (243) Idy i (162173) Ryugu. Usuniecie danych nie zmniejszyto zakresu dostepnych
aspektéw w obserwacjach. Niepewnosci znalezionych z-skali dla testowanych modeli odzwier-
ciedlaja zakresy dostepnych aspektéow (Rys. 4.10).

4.6.1. (21) Lutetia

Sonda Rosetta, po drodze do komety 67P/Churyumov-Garasimenko, sfotografowala pla-
netoide (21) Lutetia podczas bliskiego przelotu, ktéry mial miejsce 10 czerwca 2010 roku.
Obrazy te, w polaczeniu z krzywymi zmian jasnodci oraz obrazami z optyki adaptacyjnej
pozwolily stworzyé model ksztaltu tego ciala (Sierks i inni, 2011) o osi rotacji (A, Bo) =
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Tabela 4.3: Szczegdly obserwacji (21) Lutetii uzytych do modelowania i oceny niepewnosci
modelu ksztaltu wypuklego (Torppa i inni, 2003). N;. oznacza ilo$¢ krzywych zmian jasnosci
dla danej opozycji, o oznacza katy fazowe, A i 8 dlugo$¢ i szerokosé¢ ekliptyczna polozenia
ciata.

Opozycja rok Nie a9 A B 1°] zrédlo
1 1962 30 28 18 -3 Chang i Chang (1963)
2 1981 76 6-21 347 -14 -3 Lupishko i inni (1983),
Zappala i inni (1984)
3 1983 4 328 130 2 Zappala i inni (1984),
Lupishko i inni (1983)
4 1985 7 5-24 34 — 46 -2 Dotto i inni (1992),

Lupishko i inni (1987),
Lagerkvist i inni (1995)

) 1986 1 7 60 -1 Lupishko i inni (1987)
6 1991 4 16 173 3 Lagerkvist 1 inni (1995)
7 1995 12 2 178 3 Denchev i inni (1998)
8 1998 6 26 115 — 120 2 Denchev (2000)
prywatna korespondencja
9 2003 20 5-29 223 - 229 2 Carry i inni (2010)
10 2004 7 17 5 -3 Carry i inni (2010)
11 2005/2006 14 12 -21 134 - 142 3 Carry 1 inni (2010)
12 2007 1 3 212 2 Carry i inni (2010)
13 2008/2009 23 4 -25 69-95 -1-1 Carry i inni (2010)
14 2010 12 7-16 165 2 Carry i inni (2010)

52.2°, —7.8°. Bezposrednio obserwowana przez sonde byta jedynie péinocna poétkula planeto-
idy, dlatego uzyto dodatkowych danych naziemnych do odtworzenia calego ksztattu.

Do testéw uzyty zostal wypukly model oparty wylacznie na krzywych zmian jasno$ci
(Torppa i inni, 2003). Zestaw obserwacji uzyty do modelowania i oceny niepewnosci zostal
przedstawiony w Tab. 4.3, a poréwnanie ksztaltéw modeli na Rys. 4.11. Model wypukty
bardzo dobrze oddaje globalne cechy rzeczywistego modelu, w szczegdlnosci w plaszczyznie
xy. Lokalne cechy natomiast, przez wypukla nature modelu, nie mogtly byé¢ odtworzone. Nie-
pewnosci powierzchni byly w zakresie -13% do 10% Ry Lokalnie oddaja one rozbieznosci
miedzy modelem wypuklym a opartym o dane z sondy. Wspélrzedne osi obrotu miaty mata
niepewno$¢: ponizej 6°.

4.6.2. (243) Ida

Sonda Galileo 28 sierpnia 1993 roku zblizyta sie do planetoidy (243) Ida. Obrazy uzy-
skane podczas bliskiego przelotu postuzyly do odtworzenia ksztaltu tego ciala (Stooke, 2016;
Thomas i inni, 1996). Do poréwnania uzyto model wypuktly (Hanus i inni, 2013a) oparty o 7
opozycji (Tab. 4.4).

Poréwnanie modeli zostato przedstawione na Rys. 4.12. Model oparty na krzywych zmian
jasnoéci jest wyraznie zbyt rozciagly w osi z, co jest odzwierciedlone w duzej wartosci btedu
objetosci (powyzej 100%). Wartosé z-skali, ktéra najlepiej pasowala do obserwacji, wynosita
0.52J_r8:82. Pokazuje to, ze model powinien zosta¢ splaszczony o polowe, co zgadza si¢ z
poréwnaniem z modelem opartym o dane z sondy. Jednakze, obserwacje nie naktadaja duzych
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Rysunek 4.11: Rzuty modelu (21) Lutetii z naniesionymi niepewnosciami powierzchni bez
uwzglednienia z-skali (z lewej i z prawej) oraz rzuty modelu na podstawie z danych sondy
Rosetta (srodek).
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Tabela 4.4: Szczegdly obserwacji (243) Ida uzytych w modelowaniu ksztaltu wypuklego
(Hanus i inni, 2013a).

Opozycja Rok Nie al° A [°] B [°] zrédlo

1 1980 9 16 321 0 Binzel i inni (1993)

2 1984 6 3 244 1 Binzel (1987)

3 1988 15 23 -15 158 - 180 0 Binzel i inni (1993)

4 1990 130 18 339 -5 1 Gonano-Beurer i inni (1992),
Binzel i inni (1993)

5 1991/1992 67 2-30 6793 1 Binzel i inni (1993),
Mottola i inni (1994)

6 1992/1993 79 12-29 165-182 -1 Binzel i inni (1993),

Mottola i inni (1994),
Slivan i Binzel (1996)
7 1993 3 25 76 1 Binzel i inni (1993)

Tabela 4.5: Zestawienie krzywych zmian jasnosci uzytych do stworzenia i oceny niepewnosci
modelu planetoidy (162173) Ryugu.

Opozycja Rok N  « [ A B [°] zrédlo
1 2007 23 41 -25 307 — 350 5
2 2007 12 49-79 13-61 5-1
3 2008 11 88 —-54 127 - 186 -5
4 2011 1 55 349 6 Miiller i inni (2011, 2017),
5 2011 1 76 62 1 T. Miiller,
6 2012 34 0-49 215-277 -3-3 prywatna korespondencja
7 2013 2 47 57 1
8 2013 2 52 146 -6
9 2016 12 43 -17 264 -305 1-5

restrykcji na ten parametr, co jest odzwierciedlone w duzej dodatniej niepewnosci z-skali i
wyjasnia, dlaczego modele mogtly tak bardzo od siebie odbiegaé.

Wartoéci niepewnos$ci powierzchni bylty w zakresie -35% do +50%. Wypukly model,
naturalnie, nie jest w stanie odtworzy¢ wklestosci na powierzchni. W miejscach, w ktorych
wklestosci wystepuja na modelu opartym o dane z sondy, ujemne niepewnosci sa wyraznie
wieksze, obszary zgodne majg natomiast male niepewnosci.

4.6.3. (162173) Ryugu

(162173) Ryugu jest planetoida z populacji NEO. W 2018 roku sonda Hayabusa-2 roz-
poczeta intensywne i bezposrednie badania tego obiektu. Przed dotarciem sondy, na podsta-
wie naziemnych danych fotometrycznych (Tab. 4.5) uzyskano wypukly model tego obiektu
(Miiller i inni, 2017). Niska amplituda oraz niski stosunek sygnalu do szumu danych sprawity,
ze poszukiwania najlepszej orientacji osi rotacji okazalty sie bardzo problematyczne. Ostatecz-
nie, do jej wyznaczenia uzyto fotometrii w zakresie optycznym oraz w podczerwieni. Ksztalt
modelu jest niemalze sferyczny z biegunem Ag = 340°, 5y = —40° i okresem rotacji 7.63 h.

Bezposrednie obrazy dostarczone przez misje Hayabusa-2 ukazuja ksztalt przypomina-
jacy zlaczone dwa stozki. Szerokosé¢ osi rotacji wynosi fy = —87.45 + 0.03° (Hirata i inni,
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Rysunek 4.12: Rzuty modelu (243) Ida z naniesionymi niepewnosciami powierzchni bez
uwzglednienia z-skali (z lewej i z prawej) oraz rzuty modelu stworzonego na podstawie danych
z sondy Galileo ($rodek).
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UTC 2018-06-30 10:21 h

(c) JAXA, U. of Tokys, Kochi U., Rikkyo U., Nagoya U., ChibaTech, Meiji U., U. of Aizu, AIST

Rysunek 4.13: Poréwnanie rzutu modelu planetoidy (162173) Ryugu (z lewej) z obrazem z
sondy Hayabysa-2 (z prawej, zrédlo:www.hayabusa2. jaxa. jp) dla tej samej epoki.

2018). Por6wnanie modelu oraz obrazu z sondy pokazano na Rys. 4.13. Wypukly model Ry-
ugu w niklym stopniu zgadza sie z obserwacjami bezposrednimi, w szczegélnosci jesli chodzi
o szeroko$¢ polozenia bieguna (r6znica 57°). Niepewnosci wspélrzednych bieguna stusznie
osiagnety limit £30° badanego otoczenia nominalnego rozwiazania. Niepewno$¢ fazy rotacji
dla epoki odniesienia wyniosta 190° z niepewnoécia okresu rotacji 1073 h. Niepewnoé¢ obje-
tosci wyniosta 110%. Dzieki sondzie Hayabusa-2 wiemy, ze model Ryugu byl bledny. Zostalo
to poprawnie odzwierciedlone w ogromnych warto$ciach niepewnoéci wszystkich parametréw
modelu.
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ROZDZIAL 5

Modele uzyskane metoda SAGE i ocena ich
niepewnosci

W tym rozdziale zostaly przedstawione wyniki modelowania oraz oceny niepewnosci
modeli 18 planetoid. Uzyte obserwacje zostaly zebrane z bazy danych ALCDB (Warner
i inni, 2009). Wyniki zestawiono w Tab. 5.1. Dla wiekszosci obiektéw uzyskano 2 lustrzane
rozwigzania dla osi rotacji; w pojedynczych przypadkach algorytm SAGE byl zbiezny tylko
dla jednego rozwiazania. 4 wybrane modele: (3) Juno, (9) Metis, (89) Julia i (433) Eros,
zostaly opisane szczegdtowo, gdyz istnieja dla nich obserwacje bezposrednie, z ktérymi mozna
poréwnac uzyskane modele.

5.1. (3) Juno

(3) Juno jest planetoida typu S z Pasa Gléwnego. Niewypukly model uzyskany meto-
da SAGE zostal oparty o 21 krzywych jasnosci z 9 opozycji (Tab. 5.2). Rzuty modelu z
naniesionym niepewno$ciami zostaly przedstawione na Rys. 5.1.

Planetoida (3) Juno byla trzykrotnie obserwowana technika zakryé¢ gwiazdowych w 1979,
2000 i 2014 roku. Oproécz walidacji modelu, te obserwacje postuzyty do obliczenia rozmiaréw
obiektu i obliczenia gestosci. Rys. 5.2 przedstawia poréwnanie rzutéw modelu z liniami
zakry¢ na powierzchni Ziemi. Dopasowanie rozmiaru ciala do linii odbylo sie niezaleznie dla
kazdego zakrycia. Do kazdego zakrycia dopasowano 3 modele: nominalny oraz splaszczony i
pogrubiony o skrajne wartosci z-skali ustalone w procesie obliczania niepewnosci. Udalo sie
tym sposobem odzwierciedli¢ niepewnos¢ objetosci i z-skali modeli.

Rozmiary uzyskane na podstawie metod modelowania danych termicznych i zakry¢ gwiaz-
dowych zebrane z literatury daja Srednig Srednice efektywna 241.79 £+ 10.58 km, natomiast
érednia warto$é masy wynosi 2.73 £ 0.29 x 10 kg (Carry, 2012). Na tej podstawie mozna
wyliczyé gestoéé tego obiektu, wynoszaca 3.68 & 0.62 g/cm3.

Obliczmy rozmiary i gesto$¢ w oparciu o model SAGE. Dopasowujac sptaszczony, no-
minalny i pogrubiony model do linii zakry¢ gwiazdowych udato sie uwzgledni¢ caly zakres
mozliwych érednic efektywnych: [215; 308] km. Srednia $rednica wyniosta 261 4 46 km. Za-
ktadajac mase 2.73 4 0.29 x 10'” kg oraz skrajne wartosci objetosci modelu, gesto$é wyniesie
2.67+1.34 g/cm3. Niepewno$é gestodci u(p), traktowanej jako niepewnoéé ztozona, obliczono

stosujac wzoér
u(p) = ¢ (%)2u2(m) + (;’;)2%(1/), (5.1)

gdzie m to masa a V to objetos¢.

Otrzymana niepewno$é¢ gestosci (3) Juno jest wieksza o 116% od wartosci z szacunkéw
znalezionych w literaturze. Jest to bezposrednia konsekwencja duzej niepewnosci rozmiaru
planetoidy, ktéra wynika z uwzglednienia niepewnosci w osi z podczas dopasowywania do
linii zakry¢ gwiazdowych.
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Tabela 5.1: Zestawienie parametréw modeli uzyskanych metoda SAGE oraz ich niepewnosci.

obiekt Ml B[] Ph u(V) [%]  u(yo) [°]
(3) Juno 10575 2272 7.209533+3 x 1076 T H
(9) Metis 18273 2073 5.079177+1076 iBK H
(13) Egeria 5870, —10%2  7.045876+9 x 106 3 4
(13) Egeria 22871, 9719 7.045866 + 8 x 1076 o a0
(14) Trene 91t —1479  15.02989 + 3 x 1077 7 8
(14) Irene 2675 —10*1*  15.02990 +3 x 10~° 2 )
(20) Massalia 111718 77417 8.097587 £2 x 1076 o S
(20) Massalia 293+1T 76720 8.097587 + 4 x 1076 i 2
(64) Angelina 13571 12712 8751708 +3 x 1076 i i
(64) Angelina 31373 1378, 8751705+ 4 x 1076 3 &
(68) Leto 12578 6177, 14.845449+4x 1070+ 8
(68) Leto 3085 467%  14.8454484+3x 1076 FIT A
(89) Julia 1975 —2373 11388331 +6x 106 12 A
(114) Kassandra 18973 —64%15  10.74355 £ 1075 i 2
(114) Kassandra 343§ —69713  10.74356 + 107° 8 3
(145) Adeona 13173 —1671° 15.07772£5 x 1075 9 AT
(145) Adeona 29919 —39*1T  15.077724+7 x 1075 3 e
(297) Caecilia 5316 36111 4151390 +4 x 1076 i 9
(297) Caecilia 22775 —5171' 4.151389 + 3 x 107F 52 TS
(308) Polyxo 11572 2675 12.029587 +7 x 106 e 2
(308) Polyxo 29571 3971 12.029587+£7 x 1076 2 B
(381) Myrrha 23713 8213, 6.571953 +4 x 1076 3¢ Y
(433) Eros 1772 8t} 5.270256 + 3 x 1076 0 AV
(441) Bathilde  125%2 3972 10443130+ 7x 1076 4 3
(441) Bathilde  287%5; 5272 10443130+ 7x 1076 4 3
(654) Zelinda 13677, —197%  31.80684+7 x 107° e 3
(654) Zelinda 32271 1772 31.80868 4+ 6 x 1077 e 2
(704) Interamnia 5977 —41F15 8712860+ 9 x 106 a8 i
(704) Interamnia 24775 38"  8.712859+9 x 1076 e %
(721) Tabora 17372 49718 7.98123+107° By 3
(721) Tabora 34018 34720 7.98123+107° i a

92



0% 10%

0% dodatnia niepewnos¢ 10%

Y

Rysunek 5.1: Rzuty modelu (3) Juno z naniesionymi niepewno$ciami powierzchni bez

uwzglednienia z-skali.
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R=144.9"124 km RMSD=6.5815| R=141.2*13% km RMSD=7.2849 R=133.2*47 km RMSD=7.8678
h
3 Juno (1) 2014-11-20 3Juno (1) 2014-11-20 3 Juno (1) 2014-11-20
) =105 5, =105 5. =105
B =22 B =22 B =22
np e
R=159.5% %4 km RMSD=3.0701 R=149.4% % km RMSD=4.0531 R=155.0*%% km RMSD=4.8915
h

Rysunek 5.2: Poréwnanie modelu (3) Juno z liniami zakryé¢ gwiazdowych z 1979, 2000 i 2014
roku. Na czerwono zaznaczono niepewnosci poczatku i konca zakrycia na podstawie btedu
pomiaru czasu. Dla kazdego zakrycia sprawdzano model z minimalna (z lewej), nominalna
($rodek) i maksymalna (z prawej) wartoscia z-skali.
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Tabela 5.2: Szczegély obserwacji (3) Juno uzytych do modelowania i oceny niepewnosci
modelu uzyskanego metoda SAGE. N;. oznacza ilo§¢ krzywych zmian jasnosci dla danej
opozycji, o oznacza katy fazowe, A i 3 dhugosé i szerokosé ekliptyczna potozenia ciala.

Opozycja Rok N;.  «a [ Al B zrédlo

1 1954 3 815 134 -8  Groeneveld i Kuiper (1954b)

2 1958 1 24 94 -13 Gehrels i Owings (1962)

3 1970 1 19 38 -9 Birch i Taylor (1989)

4 1973 2 7 256 13 Birch i Taylor (1989)

5) 1979 5 17-30 79-102 12 Millis i inni (1981),
Harris i inni (1989)

6 1980 5 5 121 -10 Schroll i inni (1981)

7 1983 2 8 31 -9 di Martino i inni (1987)

8 1985 8  3-10 184-189 4 Birch i Taylor (1989)

9 1985 1 22 147 -5 Viikinkoski i inni (2015)

5.2. (9) Metis

(9) Metis jest jedna z wigkszych planetoid Pasa Gléwnego. Byla obserwowana na prze-
strzeni wielu dekad i posiada bogaty zestaw krzywych zmian jasno$ci (Tab. 5.3). Rzuty modelu
z naniesionym niepewno$ciami zostaly przedstawione na Rys. 5.3.

Rys. 5.4 przedstawia poréwnanie rzutéw modelu i linii zakryé¢ gwiazdowych z lat 2008
i 2014. Tak jak przypadku (3) Juno, dopasowano przeskalowane modele w osi z w zakresie
definiowanym przez niepewnosé¢ z-skali. Zakres Srednic efektywnych wynosi [155; 189] km.
Zaktadajac mase 8.39 + 1.67 x 10'8 kg (Carry, 2012), gestosé wyniesie 3.06 + 1.09 g/cm?.
W poréwnaniu do gestosci opartej na rozmiarach i masach z literatury (Carry, 2012), tj.
3.60 £ 0.87 g/cm3, niepewno$é gestoéci po uwzglednieniu bledéw modelu jest wieksza o 25%.

(9) Metis byta réwniez obserwowana technika optyki adaptacyjnej miedzy 2003 a 2012
rokiem. Poréwnanie modelu z obrazami optyki adaptacyjnej (Hanu$ i inni, 2017) zostalo
przedstawione na Rys. 5.5.

5.3. (89) Julia

(89) Julia to kolejna planetoida Pasa Gléwnego o rozmiarach powyzej 100km. Zestaw
danych uzytych do modelowania i oceny niepewnoéci obejmuje 4 opozycje z dtugiego odcinka
czasu niemalze 50 lat (Tab. 5.4). Model planetoidy z naniesionymi niepewnosciami zostal
przedstawiony na Rys. 5.6.

Julia byta obserwowana technika optyki adaptacyjnej instrumentem VLT /SHPERE (Ver-
nazza i inni, 2018). Obrazy uzyskano dla malego zakresu aspektéw, miedzy 123° a 140°,
ukazujac gtéwnie potudniowa czesé planetoidy. Poréwnanie tych obrazéw i modelu zostalo
przedstawione na Rys. 5.7. Model SAGE oddaje globalne cechy ciala i jego orientacje w
przestrzeni. Szczegdly powierzchni, widoczne na obrazach optyki adaptacyjnej, nie zawsze sg
odtworzone w modelu. Jednakze, odstepstwa modelu od ksztaltu rzeczywistego zawieraja sie
w granicach niepewnosci powierzchni.
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Tabela 5.3: Szczegdly obserwacji (9) Metis uzytych do modelowania i oceny niepewnosci
modelu uzyskanego metoda SAGE.

Opozycja Rok Ny a [°] A B zrédlo
1 1949 1 2.5 41.1  -5.0  Groeneveld i Kuiper (1954a)
2 1954 4 30-94 974 56  Groeneveld i Kuiper (1954b)
3 1958 1 5.1 153.1 9.6 Gehrels i Owings (1962)
4 1962 2 3.5-5.1 195.0 7.8 Chang i Chang (1962)
) 1964 1 16.4 94.5 1.5 Yang i inni (1965)
6 1974 1 8.5 294.0 -5.3  Zappala i van Houten (1979)
7 1978 3 43132 3200 -9.0 Schober i Surdej (1979)
8 1979 3 23.0-242 1402 6.0 Harris i Young (1989)
9 1982/1983 3 85-24.0 320 -1.1 di Martino i Cacciatori (1984),

Weidenschilling i inni (1987)
10 1984 8 3.50-13.5 1780 89 Zeigler i Florence (1985),
di Martino i inni (1987),

Weidenschilling i inni (1987)

11 1985 2 44-52 2860 -48 Weidenschilling i inni (1987)
12 1986 3 2.2-38 67.0 -0.8 Melillo (1987)
13 1988 2 23-28 2140 5.0 Weidenschilling i inni (1990)

Tabela 5.4: Szczegdly obserwacji (89) Julia uzytych do modelowania i oceny niepewnosci
modelu uzyskanego metoda SAGE.

Opozycja Rok N, a7 A[°] B [°] zrédlo
1 1968 5 5 326 — 329 4 Vesely i Taylor (1985)
2 1972 8 5—-13 318 — 322 2 Schober i Lustig (1975)
3 2009 18 19-24 0-6 13 Hanus i inni (2013b)
4 2017 7 18-21 331334 6 Warner (2018)
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Rysunek 5.3: Rzuty modelu (9) Metis z naniesionymi niepewnosciami powierzchni bez
uwzglednienia z-skali.
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9 Metis (SAGE) 2008-09-12 9 Metis (SAGE) 2008-09-12 9 Metis (SAGE) 2008-09-12

) =182 2 =182 ) =182
B-=20 =20
g e np
R=110.0723 km RMSD=0.8388| R=105.7"%% km RMSD=0.8708 R=105.17 24 km RMSD=0.9500
h h h
9 Metis (SAGE) 2014-03-07 9 Metis (SAGE) 2014-03-07 9 Metis (SAGE) 2014-03-07
2 =182 =182
B =20 B =20
e up
R=116.6"5% km RMSD=2.4822 R=106.1*35 km RMSD=1.0289 R=108.9%5% km RMSD=2.0173
h h h

Rysunek 5.4: Por6wnanie modelu (9) Metis z liniami zakryé gwiazdowych z 2008 i 2014 roku.
Na czerwono zaznaczono niepewnosci poczatku i konca zakrycia na podstawie btedu pomiaru
czasu. Dla kazdego zakrycia sprawdzano model z minimalna (z lewej), nominalna ($rodek) i
maksymalna (z prawej) wartoscia z-skali.

Rysunek 5.5: Poréwnanie modelu (9) Metis i obrazéw z optyki adaptacyjenej (Hanus i inni,
2017). Daty obserwacji (od lewej): 2004-10-25 05:57:31; 2004-10-25 07:57:22; 2003-06-05
10:57:09; 2003-07-14 06:29:07; 2012-12-29 12:09:55; 2012-12-29 13:34:42; 2012-12-29 14:24:52;
2003-07-14 06:42:46.
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Rysunek 5.6: Rzuty modelu (89) Julia z naniesionymi niepewno$ciami powierzchni bez
uwzglednienia z-skali.
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2017-07-14 0

»7:48.00

2017-10-02 01:

0% >15% 0% >15%

Rysunek 5.7: Por6wnanie rzutéw modelu (89) Julia (z lewej i prawej) z obrazami VLT /SPHE-
RE uzyskanymi przy uzyciu optyki adaptacyjnej ($rodek).

100



Tabela 5.5: Szczegdly obserwacji (433) Eros uzytych do modelowania i oceny niepewnosci
modelu uzyskanego metoda SAGE.

Opozycja Rok Nie a9 A B 1°] zrédlo
1 1951/1952 28 19-59 5-119 -10-22 Beyer (1953),
2 1972 1 17 342 9 Dunlap (1976)
3 1974/1975 68 9-44 53 -158 -31-33 Cristescu (1976),

Dunlap (1976),
Millis i inni (1976),
Miner i Young (1976),
Pop i Chis (1976),
Scaltriti i Zappala (1976),
Tedesco (1976)

4 1981/1982 4 29-54 42-126 -17-37 Drummond i inni (1985),
Harris i inni (1999)
5 1993 8 1-18 296-308 -1-4 Kruglyi Shevchenko (1999)

5.4. (433) Eros

Planetoida (433) Eros z populacji NEA posiada bardzo bogaty zestaw obserwacji zro-
bionych na przestrzeni wielu dekad (Tab. 5.5). Jej orbita pozwolita na pokrycie szerokiego
zakresu katow fazowych. Obiekt ten byl tez intensywnie badany bezposrednio przez orbiter
NEAR Shoemaker. Dane z tej sondy pozwolity stworzyé wysokiej rozdzielczosci model tego
ciala (Zuber i inni, 2000).

Na Rys. 5.8 przedstawiono poréwnanie modelu Erosa uzyskanego metoda SAGE wraz z
niepewno$ciami powierzchni z modelem z sondy NEAR Schoemaker. Model dobrze oddaje
globalny ksztalt oraz lokalne cechy powierzchni, jak chociazby krater na érodku. Orientacja
osi obrotu i okres rotacji (\g = 17 £2°, By = 8° T} |, P =5.270256 h £107% h) sa w zgodzie
z wartosciami uzyskanymi z danych z sondy NEAR Shoemaker (Ao = 17.2387 + 0.003°,
Bo = 11.3515 £+ 0.006°, P = 5.27025547 h), cho¢ réznica wartosci szerokosci osi rotacji jest
poza przedzialem niepewnosci (o 2.35°).
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dodatnia niepewnosc
0% ujemna niepewnosc >25%,

Rysunek 5.8: Rzuty modelu (433) Eros z naniesionymi niepewosciami powierzchni bez
uwzglednienia z-skali (z lewej i z prawej) oraz rzuty modelu stworzonego na podstawie danych
z sondy NEAR Schoemaker ($rodek).
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Z.akonczenie

Pierwszym celem tej rozprawy doktorskiej byto wykazanie istnienia mozliwosci tworzenia
niewypuktych modeli planetoid z obserwacji fotometrycznych. Bazujac na prototypie (Roz. 2),
rozwinieta zostata metoda inwersji krzywych zmian jasnoéci SAGE oparta o algorytm gene-
tyczny (Roz. 3). Metoda SAGE zostala przetestowana w oparciu o syntetyczne modele i
obserwacje. Odtworzone modele wykazuja zdolnoéé metody SAGE do odtworzenia global-
nych i lokalnych cech ksztaltu, orientacji osi obrotu oraz okresu rotacji z duzg dokladnoscia.
Pokazano, ze whrew powszechnej opinii, nawet obserwacje zrobione przy niewielkich katach
fazowych sg wystarczajace do odtworzenia wklestosci powierzchni.

Przedstawiono réwniez modele planetoid (3) Juno, (9) Metis, (89) Julia i (433) Eros
(Roz. 5), dla ktérych istnieja dodatkowe dane (Slady zakryé gwiazdowych, obrazy optyki
adaptacyjnej, model z bezposrednich pomiaréw sondy kosmicznej). Poréwnania wykazaly
zdolnos¢ uzytego w metodzie SAGE algorytmu genetycznego oraz sposobu reprezentacji
ksztaltu do tworzenia wiarygodnych modeli planetoid. Zalozenie wypukloséci ksztaltu nie
jest stosowane, co ma pozytywny wplyw na doktadnosé¢ uzyskiwanych objetosci i gestosci
na podstawie modeli. Stosowane sg jednak inne zatozenia co do modelu, tj. réwnomierne
roztozenie masy planetoidy i jednolite albedo powierzchni, oraz rotacja wokot osi najwickszego
momentu bezwladnosci.

Metoda SAGE jest wymagajaca obliczeniowo, w szczegdlnosci jej modul generujacy syn-
tetyczne obserwacje modeli planetoid. Aby znaczaco zmniejszy¢ czas modelowania stworzony
zostal silnik graficzny renderujacy syntetyczne obserwacje na kartach graficznych, oparty o
biblioteki OpenGL oraz CUDA. W procesie rozwijania metody powstal tez w Instytucie Ob-
serwatorum Astronimiczne UAM klaster komputerowy dedykowany modelowaniu planetoid.
Zostal na nim zaimplementowany autorski system zarzadzania zadaniami na stacjach robo-
czych.

Drugim celem tej pracy bylo stworzenie metody oceny niepewnoéci modeli planetoid
w oparciu o dane fotometryczne w zakresie fal widzialnych. Metoda (Roz. 4) jest dobrym
wskaznikiem zawarto$ci informacji o parametrach fizycznych modeli planetoid w krzywych
zmian jasno$ci oraz fotometrii absolutnej. Stanowi niezalezny od metod modelowania sposéb
oceny jakosci modelu w sposéb ilosciowy, ujawniajac zakres swobody parametrow modelu w
ramach okreslonego stopnia dopasowania do obserwacji.

Teoretyczna analiza oraz wyniki oceny niepewno$ci modeli przedstawione w tej pracy po-
kazuja, ze niepewnosci objetosci i gestosci planetoid, obliczane na podstawie modeli opartych
jedynie o krzywe zmian jasnosci, sa prawdopodobnie w znakomitej wiekszosci przypadkow
niedoszacowane. Najwiekszy wplyw na niepewnosé objetodci ma nieznajomosé rozciaglosci
ciala wzdluz osi rotacji (z-skala). Niepewno$¢ ta mozna zmniejszy¢ w stopniu zaleznym od
orientacji osi obrotu i nachylenia orbity obiektu do orbity obserwatora, wprowadzajac do
modelowania absolutne pomiary fotometryczne, obok krzywych zmian jasnosci.

Zaréwno metoda SAGE i metoda oceny niepewnosci modeli zostaly opublikowane w
recenzowanych czasopismach naukowych: Bartczak i Dudzinski (2018, 2019) oraz zostaly
zastosowane w praktyce na 18 obiektach (Roz. 5). Przedstawione metody moga stanowi¢
punkt wyjscia dla dalszego ich rozwoju w kierunku wltaczenia innych typéw obserwacji
planetoid (optyki adaptacyjnej, zakryé gwiazdowych, obserwacji radarowych) zaréwno do
procesu modelowania, jak i oceny niepewnosci.
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