
0.1 Akrece prachu

Zásadní problém je, že v našem protoplanetárním disku nebylo splněno Jean-
sovo kritérium, tudíž planety nemohly vzniknout přímo gravitačním kolapsem.
Zároveň víme, že hvězdný vítr mladé hvězdy ve fázi T Tauri je natolik mohut-
ný, že během prvních 10My „odfoukneÿ z disku všechen plyn. Vznik Jupitera
a Saturna, které mají objemné plynné pláště, je tímto časovým intervalem
velmi omezen. Doposud se jako nejlepší jeví teorie akrece, podle které zárodky
planet vznikly postupným spojováním mikroskopických prachových zrn.

Všimněme si, že hmotnosti prvotních prachových zrníček a výsledných pla-
net se liší o nějakých 30 až 40 řádů. Časová škála je přitom 10 až 100My.
Evidentně je zcela nemožné takový proces počítačově simulovat najednou.
Musíme zkoumat třeba jen prachová zrnka v nepatrné části mlhoviny, jen pár
tisíc planetesimál v omezeném objemu atp. Některé mikroskopické a lokální
procesy v protoplanetárním disku nyní stručně popíšeme.

Je třeba se „bez mučeníÿ přiznat, že ani popisovaná teorie není dokonalá!
Několik vnitřních rozporů, které zmiňujeme v textu, naznačuje, že v budoucnu
by se teorie vzniku planet mohla nějakým způsobem změnit nebo upřesnit.

0.1.1 Kondenzace plynu

Kondenzace (neboli „vypršeníÿ, tj. vznik shluků atomů a následně pevných
částeček) začíná tehdy, když teplota plynu poklesne na 1 200 až 1 700K. Nej-
prve se z plynu vylučují refraktorní (netěkavé) prvky, případně jejich sloučeni-
ny: oxidy Al, Ca, Ti nebo kovy Fe, Ni (viz obr. 1). Při dalším poklesu teploty
vznikají silikáty a minerály bohaté na vápník. Nejpozději kondenzuje voda
(H2O) a vzniká směs ledů vody a amoniaku (NH3). Protože byl v disku nízký
tlak, je kondenzační teplota vody nízká, pouze okolo 200K. Nemohla se tedy
vytvořit příliš blízko Slunci, protože tam teplota nikdy pod 200K neklesla;
hranice se pohybuje někde mezi 3 a 4AU, tj. v dnešním pásu planetek. Ve vět-
ších vzdálenostech od Slunce, asi za 10AU, mohou ještě vzniknout led metanu
(CH4) a vodní led, v němž prostorově uspořádané molekuly H2O „uvězňujíÿ
molekuly CO nebo N2 (takovým látkám se říká klatráty).

Proč vznikají právě tyto sloučeniny? Zřejmě proto, že jsou tvořeny těmi
nejběžnějšími chemickými prvky, které byly obsažené již v zárodečné mlhovině
(tab. ??). Navíc za hustot a teplot, které v disku panovaly, dochází přirozeně
k chemickým reakcím atomů a tvorbě molekul.
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Obr. 1 — Graf znázorňující nejdůležitější chemické reakce probíhající v protoplanetárním
disku, počítané pro případ pomalého rovnovážného chladnutí. Nahoře je vyznačeno 15 prvků,
jenž měly v mlhovině největší zastoupení. Tlustá „schodováÿ čára odděluje plynné a pevné

fáze látek. Převzato z [75].

Je dobře vidět, že kvůli závislosti stavu látky na teplotě vzniká v protopla-
netárním disku chemické rozrůznění, čili v různé vzdálenosti od Slunce měl
disk různé chemické složení. Vzpomeňme ale, že jsme minule, při odhadu cel-
kové hmotnosti disku, předpokládali, že disk měl všude stejné složení jako
Slunce a podle toho jsme také „doplňovaliÿ hmotnosti planet! Neprotiřečíme
si tedy? Nikoli, jak uvidíme později, disk byl v pozdějších fázích, při pohybu
planetesimál, opět dobře „promíchánÿ.1

0.1.2 Kolizní růst částic

Atomy a molekuly velmi rychle vytvářely shluky, které rostly až do makrosko-
pických rozměrů. Za předpokladu úplné adsorpce (tzn. že se od shluku žádná
částice neodrazí) je maximální rychlost růstu hmotnosti prostým součinem
objemu, který částice proletí za 1 s, a hustoty pevné látky v mlhovině [5]:

dMS

dt
= 4pR2S

vT
√

A
· αρ , (1)

kde RS označuje poloměr částice, vT termální rychlost vodíkového plynu (dle
1
2mv2T =

3
2kT ), A relativní atomovou hmotnost molekul pevné látky, α hmot-

nostní podíl pevné látky a ρ hustotu plynoprachové mlhoviny. Dosadíme-li

1 Ledové planetesimály, které mohly vzniknout pouze za hranicí 3 až 4AU, přitom dopra-
vily vodu do oblasti terestrických planet. Nebýt toho, zůstaly by všechny terestrické planety
suché. Na Zemi by jistě nemohl vzniknout život v takové podobě, jak jej známe dnes.
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za MS = 4
3pR3SρS , respektive

dMS

dt =
4
3p 3R2S

dRS

dt ρS , dostaneme pro rychlost
růstu poloměru formuli:

dRS

dt
=

vT
√

A
· α

ρ

ρS
≃
1,6·103
√
20

· 0,01
10−7

103
m/s ≃ 0,6 cm/rok , (2)

kam jsme dosadili hodnoty typické ve vzdálenosti Jupitera. Během jediného
roku tedy mohly narůst až milimetrové částečky! Měly pravděpodobně „frak-
tálníÿ strukturu (jako na obr. 2), takže dobře nabíraly další částečky, jež se
pohybovaly vůči nim pomalu; na druhou stranu byly jistě velmi křehké a při
kolizích s rychlými částečkami se rozpadaly.

Obr. 2 — Možné tvary prachových částic v protoplanetárním disku podle výsledků nume-
rických simulací. Převzato z [75].

Podle radiometrických dat byly tyto prvotní částice velmi záhy (do 1My)
přetaveny, staly se kompaktnější a vytvořily tak vápnito–hlinité inkluze (CAIs)
a chondry (ty se dodnes zachovaly pouze v obyčejných chondritických meteo-
ritech, které už nebyly později přetavené nebo jinak přeměněné). Jejich krys-
talická struktura naznačuje, že zahřátí a ochlazení muselo proběhnout velmi
rychle, na časové škále několika minut nebo desítek minut. Snad se na tom
podílely [57]:

1. blesky (elektrické výboje vyvolané třením v plynu a ionizací UV zářením);
2. rázové vlny (možná působené nerovnoměrnou akrecí, gravitační nestabili-
tami nebo planetesimálami letícími nadzvukovou rychlostí v plynu);

3. erupce (interakce disku a magnetického pole Protoslunce).

0.1.3 Pokles k rovině disku

Kdyby částice zůstaly rozptýlené v tlustém disku, nedocházelo by dost často
k jejich setkávání a dalšímu rychlému růstu. (Mějme stále na paměti, že velké
plynné planety musejí vzniknout do 10My. Kdybychom měli dost času, třeba
miliardu let, mohli bychom si počkat, až se zrníčka náhodou potkají.) Myslíme
si proto, že částice rozptýlené nezůstaly, ale soustředily se poblíž středové
roviny disku. Středová rovina, která je kolmá na vektor celkového momentu
hybnosti, se nazývá Laplaceova rovina.
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Jak bychom mohli odhadnout rychlost klesání k rovině disku? Jako obvykle
zkusíme sestavit rovnici pro pohyb prachové částečky. Zrychlení ve směru z je
rovno:

d2z

dt2
= −

GM⊙

r2
z

r
+

FD

MS
, (3)

kde první část je zrychlení působené gravitační silou Slunce, MS označuje
hmotnost částečky a FD třecí sílu, kterou na částečku působí okolní plyn.
Pozor, nemůžeme použít obvyklý Stokesův zákon2 FD = − 12CSρv2, protože
ten platí při Reynoldsově čísle3 Re & 1 000, objektech mnohem větších než
střední volná dráha molekul, velkých rychlostech objektů, malých viskozitách
nebo velkých hustotách plynu. My jsme však v situaci opačné (malé zrnko
v řídkém plynu), tudíž musíme použít Epsteinův zákon4:

FD = −SρvT v .

Po dosazení do (3) dostaneme:

d2z

dt2
+

SρvT

MS

dz

dt
+

GM⊙

r3
z = 0 ,

což je relativně složitá diferenciální rovnice druhého řádu (navíc s explicitní
závislostí na čase, skrytém v S/MS) pro neznámou funkci z(t). Naštěstí je

druhá derivace d
2z
dt2 zanedbatelná oproti ostatním členům [5], čímž se rovnice

redukuje na relativně jednoduchou diferenciální rovnici prvního řádu (přičemž
dosadíme za S/MS ≃ 3

4RS(t)ρS
a za RS ≃ dRS

dt · t dle (2)):

dz

dt
= −

GM⊙

r3
4RSρS

3ρvT
z = −

GM⊙

r3
4vT αρρS

3
√

AρSρvT

z = −
GM⊙

r3
4α

3
√

A
t z ,

2 Tato úměra není nepochopitelná: za čas dt proletí těleso objem S · vdt, narazí tak do
plynu o hmotnosti Svdt · ρ, který má průměrnou hybnost dp = −Svdtρ · v. Třecí síla
FD ∝ dp

dt
= −Sρv2, stačí jen doplnit nějakou účinnost C

2
, protože ne všechna hybnost

plynu se přenese na těleso.
3 Připomenutí: při proudění v trubce je Re = vd

ν
, kde v je rychlost proudění, d průměr

trubky, ν = µ
ρ
kinematická viskozita a µ dynamická viskozita. Re také naznačuje rozměry

vírů, které se při proudění objeví; jejich typický rozměr je od 1 do 1/Re v jednotkách d.
4 Zde je hmotnost plynu, který se s tělesem sráží, dána především jednotlivými molekulami,
nalétávajícími termální rychlostí vT ≫ v. Zpředu to je dm = 1

2
SvT dtρ a zezadu totéž.

Změna hybnosti tělesa je pak ovšem FD =
dp
dt
= dm · [−(vT + v) + (vT − v)] = −SρvT v.

To je zcela obdobná úměra jako u viskózního tření popisováno vztahem FD = −bv, kde pro
kapalinu při Re < 1 platí b = 6pµr.
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která má evidentní řešení:

z(t) = z(0) exp

(

−

1/τ2S
︷ ︸︸ ︷

GM⊙

r3
2α

3
√

A
t2

)

.

Typická časová škála vychází τS ≃ 50 y, čili za několik desítek let prachová
zrna „sesednouÿ k rovině disku a podle (2) za tuto dobu stihnou narůst až do
rozměru RS ≃ 30 cm.
Soustředění částic ve středové rovině napomáhají také vzájemné srážky:

částice letící „zhora nebo zdolaÿ při takových srážkách předávají hybnost ve
směru z částicím v husté středové rovině (obr. 3). Podobně částice, které mají
výstřednou dráhu, kříží dráhy ostatních a působením srážek se jejich dráhy
postupně stávají kruhovými. Vlastně to funguje podobně jako v dnešních sa-
turnových prstencích.

Obr. 3 — Zmenšování sklonů a výstředností drah při srážkách částic.

0.1.4 Spirálování třením o plyn

Důležitá odbočka o rychlosti obíhání plynu: neboť tlak plynu klesá se vzdále-
ností od Slunce, bude na částečky plynu působit síla ve směru od Slunce, proti
směru jeho gravitace. Gradient tlaku tedy jakoby efektivně zmenšil hmotnost
Slunce. Ale pozor! To pak musí znamenat, že plyn obíhá pomaleji než kdyby
žádný gradient tlaku nepůsobil a pomaleji než třeba planetesimály (obr. 4).5

5 Vzpomeňme, že má-li se hmotný bod o hmotnosti m pohybovat rychlostí o velikosti v

po kružnici o poloměru r musí na něj působit síla o vhodné velikosti Fd = m v2

r
směřující

do středu kružnice. To lze odvodit z docela jednoduché geometrické úvahy (obr. 5). Pokud
je onou dostředivou silou Fd gravitace centra o hmotnosti M , tedy Fg = GMm

r2
, pak je pro

daný poloměr přesně určena rychlost obíhání po kruhové dráze, tj. keplerovská rychlost nebo
též 1. kosmická rychlost:

vk =

√

GM

r
∝ r−1/2 . (4)
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Víme-li, že tlak a hustota se mění jako:

P = P0

(
r

r0

)−13/4
, ρ = ρ0

(
r

r0

)−11/4
,

pak zrychlení od gradientu tlaku vypočteme jako:

a∇p = −
1

ρ

dP

dr
= −

1

ρ0

(
r

r0

)11/4

P0

(

−
13

4

)(
r

r0

)−17/4 1

r0

=
13

4

P0
ρ0r0

(
r

r0

)−3/2

. (5)

Pro konkrétní hodnoty ve vzdálenosti Jupitera je a∇p ≃ 10−6m/s2, tj. asi půl
procenta gravitačního zrychlení od Slunce.

Proč tohle funguje pouze mezi atomy a molekulami plynu a nikoli mezi
většími prachovými zrny, planetesimálami nebo planetami? Atomy, molekuly
nebo jejich ionty se totiž mohou při vzájemných přiblíženích od sebe odpu-
zovat elektromagnetickými silami, a tím se jaksi „nadlehčovatÿ v gravitačním
poli Slunce. Planety ale nejsou elektricky nabité, ani nemají na povrchu nerov-
noměrně rozložený náboj, takže na sebe elektromagneticky působit nemohou.
Pravda, malá zrníčka (o charakteristickém rozměru RS) mohou být plynem
(resp. gradientem jeho tlaku) trochu nadlehčována, ale protože tlaková síla je
povrchová, tento efekt klesá jako 1/RS.

Obr. 4 — Silové působení gradientu tlaku v plynném oblaku a vnořené planetesimály
obíhající rychleji než plyn.
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Obr. 5 — Pohyb po kružnici a dostředivá síla.

Tření pevných částic o plyn, který obíhá pomaleji, vyvolává zrychlení po-
chopitelně působící proti směru pohybu částic, brzdí je, zmenšuje jejich kine-
tickou energii a následkem toho částice padají po spirále k Slunci (obr. 6).

Obr. 6 — Částice „spirálujícíÿ k Slunci.

Do větších pevných částic, obíhajících rychleji než plyn, v průměru naráží
„zpředuÿ více molekul plynu než „zezaduÿ a díky této výměně hybnosti vzni-
ká třecí síla zpomalující pevné částice. Tato síla však nepůsobí proti směru
gravitace, jako gradient tlaku, ale proti směru pohybu, kolmo ke gravitaci!
Proto se pevné částice jednoduše nezpomalí na rychlost plynu, ale místo toho
se pohybují po spirále a pokud jim v tom něco nezabrání, spadnou na Slunce.
Jak dlouho spirálování trvá? Podle (5) víme, že na plyn působí zrychlení

agas = ag − a∇p = (1 − k)ag, kde koeficient k ≃ 0,5%; rychlost obíhání je
v takovém případě menší než keplerovská: vgas =

√
agasr =

√
1− k vkepl

.
=

(1− 1
2k) vkepl. Rozdíl rychlostí mezi pevnými částicemi a plynem je tedy ∆v =

vkepl − vgas
.
= 1
2kvkepl, čímž vzniká třecí síla o velikosti: FD = Sρvtermální∆v.

Podle vzoru Newtonova zákona F = dp
dt lze řádově odhadnout dobu spirálování

jako τD ≃ p
FD
, čili:

τD ≃
MSvkepl

Sρ vT√
A
(vkepl − vgas)

=
4

3
RSρS

2
√

A

ρvT k
.
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Pro metrové částice vychází τD ≃ 103 yr , tj. mnohem delší doba než pro pokles
k rovině disku.

Uvědomme si ještě, že když plyn zpomaluje částice, pak zároveň částice
urychlují plyn, a ten se od Slunce musí vzdalovat. Nemůže náhodou tento
efekt plyn úplně „odfouknoutÿ od Slunce? To samozřejmě záleží na tom, jaký
je poměr celkové hmotnosti plynu a pevných částic, jak je plyn hustý, jak je
velký gradient tlaku apod. Soudě podle vzhledu současných planet, byl v našem
disku plyn řádově hmotnější než pevné částice a k výraznému pohybu plynu
pak nedošlo. Evidentně je to však jeden z procesů, kterým se v disku přenáší
moment hybnosti.

Rychlost pádu částic na Slunce se bude lišit podle velikosti částic. Bude
existovat jistá „optimálníÿ velikost, pro kterou je pád nejrychlejší, což lze
snadno nahlédnout: jedná o klasický případ povrchové síly (úměrné průřezu
tělesa), takže pro větší tělesa klesá velikost zrychlení jako 1/RS. Naopak na
menší tělesa již částečně působí rozdíl tlaků na stranu přivrácenou k Slunci
a odvrácenou od Slunce — výsledkem je, že neobíhají kolem Slunce o tolik
rychleji než plyn a tření pak není tak velké. Podrobnější výpočet ukazuje, že
tření o plyn nejvýrazněji ovlivňovalo částice o poloměru RS ≃ 5m.

Spirálování (radiální drift) přispívá k růstu částic, protože každá velikost
spiráluje jinak rychle, takže se navzájem tělesa mohou přibližovat. Kdyby
všechny částice v disku obíhaly „spořádaněÿ po stabilních kruhových trajek-
toriích, neměly by tolik příležitostí k vzájemnému potkávání.

Problém spočívá v tom, že ony metrové balvany spirálují k Slunci příliš
rychle! Pád trvá řádově 103 orbitálních period, to znamená tisíc let pro balvany
v oblasti okolo 1AU a asi sto tisíc let při počáteční vzdálenosti okolo 30AU.
Za tak krátkou dobu se většina balvanů nestačí srazit s jinými a vytvořit tak
alespoň desetimetrová nebo stometrová tělesa, která by již na Slunce padala
pomalu.

0.1.5 Turbulence

Druhou komplikací je následující turbulentní jev (obr. 7): ve středové rovině se
soustředí tolik pevných částic, že sebou strhávají plyn. Avšak na vnějších stra-
nách této husté vrstvy se nachází plyn obíhající pomaleji. Na rozhraní dochází
k turbulenci, která může účinně bránit dalšímu usazování částic do středo-
vé roviny, růstu částic a případně překročení kritické hustoty pro gravitační
kolaps.

– 8 –



Obr. 7 — Turbulentní jev bránící dalšímu usazování částic ve středové rovině.

Turbulence však nemusí být vždy destruktivní jev, který brání zvětšová-
ní struktur. Zvláště „dvourozměrnáÿ turbulence (tj. odehrávající se v nějaké
tenké vrstvě) může být stabilní a za jistých okolností může dokonce podpořit
růst částic nebo jiných struktur. Příkladem takového jevu, který můžeme dnes
pozorovat, je stálý vír v Jupiterově atmosféře — Velká rudá skvrna.
Podle některých modelů (Johansenn aj., 2007) by dokonce turbulence a str-

hávání prachu vírem plynu mohla způsobit takové zhuštění, že bylo lokálně
splněno Jeansovo kritérium a došlo ke gravitačnímu kolapsu! Vzhledem k roz-
měru vírů mohla přímočaře vzniknout pevná tělesa o rozměru až 1 000km
(tj. velikost někde mezi planetesimálami a planetárními embryi, jak o nich
budeme mluvit).
Podtrženo, shrnuto: současné komplexní modely vývoje prachových částic

(Weidenschilling 2000) dávají výsledek znázorněný na obr. 8. Časová škála
vzniku prvních kilometrových planetesimál je pouhých:

τ1 km ≃ 1 000 y .

Stále však nejsou objasněné detaily tohoto procesu, problematický je například
vývoj částic o rozměru řádu 1m.

Obr. 8 — Rozdělení četnosti logaritmu koncentrace logN
km3

částic ve středové rovině disku

podle jejich velikosti D. Jsou znázorněny situace v čase t = 1000 y a 2 000 y. Číslicí v kroužku

– 9 –

je vyznačen proces, který rozdělení velikostí ovlivňuje nejvýrazněji: (1) usazování v rovině
disku, (2) kolizní růst a (3) gravitační růst. Šrafovaná oblast značí problematickou velikost

okolo 1m. Podle Weidenschilling (2000).

– 10 –
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