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Vznik planet patfi mezi fundamentalni problémy, jednak ve fyzice slune¢ni soustavy a jednak ve fyzice
exoplanetarnich soustav. Pozorovani radiovymi interferometry (ALMA; Andrews a kol. 2018) nebo
optickymi dalekohledy s adaptivni optikou (VLT/SPHERE; Avenhaus a kol. 2018) nade vsi
pochybnost potvrzuji, Ze planety vznikaji v prachoplynovych discich okolo matefskych hvézd.

V poslednich letech ovSem doslo ke znacnému pokroku také na poli teoretickém, kdyZ se podarilo
zjistit nékolik mechanismd, které vznik planet zasadné ovliviiuji. ProtoZe neni mozné psat prehled
vesSkeré predchozi literatury, vybrali jsme tfi kliCové prace, které ostatné byly motivaci i pro naSi praci,
ktera byla nedavno publikovana v Casopise Nature Astronomy (BroZ a kol. 2021).

PredevSim Chambers & Wetherill (1998), cozZ je klasicky N-casticovy model pro vznik terestrickych
planet. Protoplanety v ném vznikaji z lokalniho materialu, ktery je vymezen izolovanou hmotnosti,

jak plyne z omezeného problému tii t&les, m; = [8(3)"* n]** (3Mg)™"* r* £,*?, kde X, oznacuje
povrchovou hustotu pevné latky v disku, r vzdalenost od Slunce, M hmotnost Slunce.
Predpokladame-li obvyklou povrchovou hustotu plynu, odhadnutou dle soucasnych drah planet

(téZ disk minimalni hmotnosti; Hayashi 1981), Zymsy = 17 000 kg m™ [r/(1 au)]™7?,

a obvyklou metalicitu X,/X = 0,01, v terestrické z6né vznikne asi 10* protoplanet, které se srazkami
shlukuji do planet, ale bez plynu to v3ak trva pomérné dlouho, 1 az 2 - 10° roki. Navic je zde nékolik
problémd, zejména velky Merkur, velky Mars, velka vzdjemnd vzdalenost mezi Venusi a Zemi. Hansen
(2009) se pokusil prvni a druhy problém fresit tak, Ze zavedl uzky prstenec (jen 0,7 az 1 au). Otazkou je,
proc se mél formovat tak uzky prstenec?

Walsh a kol. (2011) diskutuji pokrocily model, nazyvany ,,Grandiozni obrat®“. Jupiter a Saturn pfi ném
nejprve migruji v plynném disku ke Slunci; jedna se o migraci typu Il, tzn. s mezerou v misté planety.
ProtoZe rychlost migrace je rizna (pro rizné m), planety se pribliZi a zachyti ve vzajemné gravitacni
rezonanci stredniho pohybu 3:2. Pritom ovSem dojde k prekryti mezer, takZe na soustavu dvou planet
plisobi vnitfni rameno Jupiteru a vnéjsi rameno Saturnu; pak migruji smérem od Slunce. Pfi vhodném
nacasovani obratu se terestricka zona, resp. jeji vnéjsi cast, ochudi o planetesimaly, ¢imZ vznikne maly
Mars (0,1 Mg). Stale vSak vznika velky Merkur (>0,05 Mg). Model je dosti popularni v meteoritické
komunité, nebot Jupiter zde slouZi jako neprostupna bariéra mezi vnitini a vnéjsi ¢asti slunecni
soustavy, coZ udrZi izotopické anomalie pozorované v meteoritech (viz Warren 2010, Kruijer a kol.
2017).

Konec¢né Lambrechts & Johansen (2012) se zabyvaji balvany, které spiraluji (driftuji) kvili
aerodynamickému tfeni. Divodem je plyn, ktery obiha pomaleji, nebot’ jej od Slunce

odpuzuje gradient tlaku, ¢ili zrychleni f = (1/g) VP. Jejich rozmér byva rizny (mm, cm, dm),

v zavislosti na tom, zda prevaZuje driftovani nebo fragmentace. To ovSem znamena, Ze je k dispozici
nelokalni material. V blizkosti protoplanet se navic plyn pohybuje spolu s protoplanetou, zejména

v oblasti vymezené Hillovou sférou, jak plyne z omezeného problému t¥i téles, Ry = r [m/(3M)]">. Pak
ovSem aerodynamické tfeni nuti balvany spiralovat k planeté, ¢imZ se dramaticky zvétSuje ucinny
prufez akrece. PGvodné byl urCen pouze nR?, pak se zvétsil gravita¢nim fokusovanim na

TIR?[1 + (Vesc/Viet)*], kde Vese 0znacuje tinikovou rychlost, v.q vzdjemnou rychlost (Bondiho rezim),

v pritomnosti plynu aZ na nRy” (HillGv reZim). Nové mechanismy (migrace, driftovani, Hill) si
vynucuji posouzeni, zda se také nepodilely na vzniku terestrickych planet.



Dale bychom mohli diskutovat roli opacitnich prechodi (Bitsch a kol. 2014), tlakovych hrboli (Bitsch
a kol. 2018), konvergentnich zén (Chrenko a kol. 2017), atd., prejdéme vSak jiZ ke zminované praci.

Za prvé je tfeba si ujasnit, kdy terestrické planety mohly vzniknout? V pripadé Jupiteru to je jasné, Ze
pred rozplynutim plynu, protoZe jinak by nemél plynnou obalku.' V pfipadé Zemé to neni jasné, ale
budeme predpokladat, Ze také. Pro posouzeni lze pouZit obr. 1, kde ukazujeme podil hvézd s prebytkem

rrrrr

diagramu. Casto se zavislosti proklada exponenciala, e, a jeji parametr T = 3 miliény roké (My) se

zkratkovité ¢te jako ,,doba Zivota disku“. Cist bychom to oviem méli takto: (i) v €ase 3 My primérné
1/e = 37 % hvézd ma disky, které jsou (budou) starsi; (ii) odlehlé body (TW Hya, n Cha, NGC 1960)
evidentn& zna&i existenci starych diski; (iii) o hvézdéach v poli (mimo hvézdokupy) nelze ¥ici nic. Cili
je mozné, Ze plynny disk ve slunecni soustavé mohl existovat i >10 My.

! PFipomertime, Ze kritickd hmotnost pro hmotnost jadra je asi 20 Mg a celkova hmotnosti Jupiteru pak
dosahuje asi 300 Mg;.

Za druhé je tfeba si uvédomit, Ze pokud je k dispozici nelokalni material, disk nemusel mit minimalni
hmotnost, Cili profil popsany Zumsn(r). Dokonce by mohl byt profil X(r) obraceny pro r < 1 au.
Napriklad z diivodu magneto-rotacni nestability (MRI; Flock a kol. 2017), aktivnich vrstev (Kretke &
Lin 2012), nebo vétru z atmosféry disku (Ogihara a kol. 2018). Profil X(r) obvykle nepfedepisujeme
pfimo, nybrZz byva urcen profilem viskozity v(r). Zaroven plati, Ze v pozdnich stadiich bylo zfejmé X
nizké, ¢i velmi nizké. I tyto moZnosti je nutné zkusit. Proto pouzivame radiacné—hydrodynamicky
(RHD) model Fargo (Masset 2000, Chrenko a kol. 2017), zahrnujici nasledujici soustavu rovnic:
rovnici kontinuity pro plyn, pohybovou rovnici pro plyn (téZ Navierovu—Stokesovu), rovnici tepelné
rovnovahy (téZ 1. vétu termodynamickou), stavovou rovnici, rovnici kontinuity pro balvany,
pohybovou rovnici pro balvany, rovnici pro jejich akreci a pohybovou rovnici pro planety.

Plyn, balvany i planety se ovliviiuji navzajem. Zajima nas predevsim zrychleni ptisobici na planety,
tzn. gravitace Slunce, gravitace ostatnich planet, gravitace plynu, aerodynamické tfeni, pfipadné akrece
plynu, akrece balvanti nebo srazky s planetami. Zejména lze rozlisit: (i) Lindbladovo zrychleni od
spiralnich ramen vyvolanych planetami; (ii) korotacni zrychleni od plynu obihajiciho podél drahy
planety; (iii) ohrevné zrychleni od plynu nerovhomérné zahratého horkou planetou. Jejich velikost

a smér zavisi zejména na exponentech profil X(r) « r* T(r) « r (viz Paardekooper a kol. 2011,
Benitez-Llambay a kol. 2015). Situaci pro merkurovské az marsovské protoplanety, rozmisténé mezi
0,4 az 1,8 au, nazorné ukazuje obr. 2.

Momenty zrychleni I' = r x f zptsobuji migraci protoplanet. Z Gaussovy rovnice lze spocitat casovou
zménu velké poloosy da/dt = 2I'/(rn), kde n oznacuje tihlovou rychlost (téZ stfedni pohyb). KdyzZ tuto
zménu extrapolujeme, zjistime, Ze protoplanety migruji k r = 1 au béhem doby trvani plynného disku
(obr. 3; Broz a kol. 2021, viz téZ Raymond 2021). V oblasti terestrickych planet se timto mechanismem
vytvaii konvergentni zona.

Abychom mohli konvergenci protoplanet snadnéji studovat, pripravili jsme také zjednoduSeny N-
casticovy model. Vysli jsme ze symplektického integratoru Symba (Duncan a kol. 1998), do kterého
jsme doplnili migra¢ni zrychleni i rist hmotnosti. Mezi volné parametry patfi kromé rychlosti migrace,
konvergentniho poloméru, tlumeni excentricity, nucené excentricity apod., také tok balvanti dM,/dt

z vnéjsi Casti slune€ni soustavy, ktery jsme uvazovali v rozmezi 107 aZ 10™ Mg/y. Samoziejmé, Ze ne
vSechny jsou akretovany na planetu; relativni podil urcuje filtracni faktor f(M). Pocatecni podminky
urcuje celkova hmotnost protoplanet, okolo 2 Mg, a jejich rozmisténi, jakoZto nasobek vzajemné



hillovské vzdalenosti, Rus = (a1 + a2)/2 [(q1 + q2)/31"", kde qi = Mi/Mg.

Dlouhodoby vyvoj (po dobu 10 My) ukazuje, jak protoplanety konverguji, zaroven se srazeji,
zaroven nabiraji balvany, az narostou do podoby nékolika malo planet. Jedna se pritom o klasicky
malo-N-Casticovy stochasticky systém.To znamend, Ze vysledek citlivé zavisi na geometrii kaZzdého
z blizkych pribliZzeni — pfi némZ bud’ dojde ke srazce, nebo nikoliv. Napfiklad pro ndmi uvazované
N = 28 je tfeba alesponi 50 simulaci, abychom ziskali pfislusna rozdéleni pravdépodobnosti.

Co je ,nad Slunce” jasné, Ze konvergence prirozené soustied'uje protoplanety mezi 0,7 az 1 au.
Nejvétsi télesa nejCastéji vznikaji pravé pobliz stfedu konvergentni zony (obr. 4). Vysvétluje se tim
mala separace VenuSe a Zemé. Plyn je potieba aZ do 10 My, dokud nevznikne Venuse a (skoro celd)
Zemé,; jinak by se totiZ zbyvajici protoplanety od sebe ,,odpudily“. Jedna se o diisledek zmifiovanych
blizkych pribliZeni bez plynu (Deienno a kol. 2019).

Také je jasné, Ze mala télesa prirozené ziistavaji na okrajich konvergentni zony, kde je pomalejsi
migrace. Pomaha tomu i zavislost rychlosti migrace na hmotnosti planety, da/dt « M. Proto vznika
maly Merkur a zaroven Mars. Ubytek hmotnosti pomoci externiho mechanismu pak neni potfeba
(cf. Walsh a kol. 2011). Poznamenejme, Ze pro vysoké a dlouho trvajici toky balvand (nad 10> Mg/y)
by planety v terestrické zoné prerostly a vznikly by , horké Neptuny*.

Pokud bychom navic predpokladali, Ze Merkur vznikl v horkém plynném disku, pobliZ evaporacni cary
Zeleza a Mg-silikatt (obr. 5), z balvant driftujicich k 0,4 au z vétsich r, bylo by tak mozné vysvétlit
jeho nadmérné Zelezné jadro Merkuru. Balvany se totiZ neustdle prizptisobuji lokalnim podminkam
(srazeji se, rozpadaji, opét spojuji, vyparuji). To je velmi odliSné od starych nebularnich hypotéz, kde
byl zdroj omezen na lokalni material, mezi urcitymi evaporacnimi ¢arami, ¢ili uzky prstenec

(cf. Weidenschilling 1978). Potom odtrZeni silikatového plasté pri sraZce neni tfeba (cf. Benz 1988,
Asphaug & Reufer 2014).

Merkur je také prekvapivé bohaty na stredné tékavé latky Na, S, K, Cl (dle sondy Messenger; Nittler

a kol. 2018). To se zda v rozporu s vySe uvedenym, dokud si neuvédomime, Ze v pozdni fazi vyvoje
disku je T nizka; dokonce niZsi neZ rovnovazna T dnes. Slunce bylo totiZ zastinéno. Pak by tékavé latky
mohly byt dopraveny balvany driftujicimi z vétSich r, které se (zase) ptizptisobuji lokalnim
podminkam. Alternativné lze uvaZovat o transportu planetesimalami, neboli ,,pozdnim zavoji“.

Obdobné by bylo moZné dopravit vodu na Zemi ledovymi balvany v chladném disku (se snéZnou
carou doCasné na 1 au). Pokud by pochazely z r <5 au, byl by jejich pocet omezeny. Pokud z r > 5 au,
sice by nebyl omezen, ale zcela zablokovan Jupiterem. Dtivodem je tlakovy hrbol, vznikajici za
planetou o hmotnosti vétsi nez asi 20 Mg, ktery otaci smér driftovani balvanti. Otazkou je, zda jej nelze
prekonat pfi hromadéni pevné latky, pravé na tlakovém hrbolu? Kvantitativné, 1 zemsky ocean =

2,3 - 10™ Mg vody; dopravit je tfeba 2 az 8 oceant, protoZe zemsky plast obsahuje dost vody (Peslier
a ko. 2017). Podle naSich simulaci chladného disku je filtracni faktor f=1 aZ 1,5 %. Pfi podilu ledu 0,1
a toku balvand 2 - 10° Mg/y, by potfebny Cas dosahoval pouhych 10° y. To je na jednu stranu dobfe
(jde to), na druhou stranu Spatné (jde to pfiliS snadno). Pokud bychom prece jen zvaZovali velky tok,
mohl byt jen doCasny, prechodny; napfiklad nahlé prekonani zminované bariéry po hromadéni balvanti
(pri 2, = X).

Kromé migrace v plynném disku nastava téz jev horké stopy (Chrenko a kol. 2017), zptisobujici rist
excentricity. Funguje tak, Ze se planeta s nepatrnou vystrednosti neustale pohybuje vzhledem k plynu
(jako po epicyklu), ohfiva své okoli, zanechava zfedény plyn za sebou, tudiZ ji nezfedény plyn tahne



vpred. Velmi pozoruhodné je, Ze pfi urcitych podminkach roste excentricita az na hodnoty 0,015-0,020
(viz obr. 6), coZ odpovida soucasné excentricité VenuSe a Zemé. Jev nastava pomérné snadno pro
nizsi X a vyssi dM,/dt; tzn. spiSe v pozdni féazi, snad pfi prechodném zvySeni toku balvanii (viz vySe).
Pozdni excitace excentricity externim mechanismem pak neni tfeba (cf. Brasser a kol. 2009).

Vyhodou brzkého vzniku planet je téZ snazsi vysvétleni, pro€ jsou jejich orbity oddélené. Jsou totiz
oddélované tfemi mechanismy: 1. sraZkami (klasicky); 2. diferencialni migraci; 3. tlumenim
excentricity. Nevyhodou by byla neustavajici migrace smérem ke Slunci, kdyby ovSem nebyla
potlacovana také tfemi mechanismy: 1. blizkymi pribliZenimi (klasicky), 2. obracenym profilem X(r),
3. buzenim excentricity (horkou stopou). Ostatné lze ovéfit, Ze excentricitu Merkuru je moZné zvysit
jedinym blizkym pribliZzenim k Venusi, a to aZ na soucasnou hodnotu 0,206 (oskulacni), resp. 0,167
(vlastni). VenuSe pak migruje mnohem rychleji smérem od Slunce (obr. 7). TotéZ plati pro rozptyleni
Marsu na Zemi, resp. 0.5-Zemi; jeho hodnota je 0,093 (oskulacni), 0,052 (vlastni).

Na konci plynné faze (po 10 My) v naSem modelu béZn€é vznika 4 az 6 planet (obr. 8); v zavislosti na
predepsané rychlosti migrace a trvani plynného disku. Jako nejpravdépodobnéjsi se nam jevi systém
péti planet, protoZe musime vysvétlit dilezité geochemické pozorovani — wolframovou anomalii
plasté + kiliry Zemeé, jejiZ soucasna hodnota je € = (Nigow,2/Nigsw,2)/(N1saw,1/Nigsw,1)) — 1 = 1,9 £ 0,1,

kde indexy odpovidaji rezervoarim: 1 ... mlhovina, 2 ... plast’ + ktira. Divodem, pro¢ anomalie vznika,
jsou radioaktivni rozpady "**Hf — '®Ta +e* +v, '®Ta - W +e" + v, s poloCasem rozpadu asi 9 My
(izotop "**W je stabilni) a zasadni odliSnost prvka: W ... siderofilni, Hf ... litofilni.

Kdyby akrece (v¢. predmeésicniho impaktu) ustala v ¢ase do 10 My, Zemé by se diferencovala na jadro
a plast, nestabilni '®*Hf by se dostalo do plasté a nasledné by zde jeho rozpadem vznikl W,

cili priliS velka anomalie. Pozdéjsi predmésicni impakt ovSem anomalii opét sniZi, dojde-li

k ekvilibraci materialu impaktoru a zemského plasté, pfi niz skoro vSechen wolfram klesne do jadra.
NaS jednoduchy geochemicky model (Yu & Jacobsen 2011) ukazuje, Ze k impaktu by mélo dojit v case
okolo 45 My.

Neméné pozoruhodnym diisledkem konvergence je, Ze impakty dvou 0,5-Zemi jsou stejné
pravdépodobné jako kanonické (tzn. 0,9 a 0,1 Mg). Drive se soudilo, Ze jiné neZ kanonické nejsou
mozné, ale to jiZ neplati, nebot’ moment hybnosti lze prenaSet evek¢ni rezonanci v soustavé Slunce—
Zem&-Mssic (Cuk & Stewart 2012). Takové vétsi srazka by vedla k rychle rotujici Zemi (Canup 2012).
ProtoZe jsou si 0,5-Zemé podobné, a jejich material pochazi z podobné oblasti disku, je snazsi splnit
podminku podobnosti Zemé a Mésice. Vyhodou také je, Ze by mezi souméfitelnym projektilem

a terCem meéla byt snazsi uplna ekvilibrace, neboli promiseni latky (na skale cm).

Co znamena existence konvergentni zony jinde? Je-li druha konvergentni zona také okolo 5 au,
musi mezi nimi byt divergentni zéna. Uzce souvisi s jednim fazovym prechodem, konkrétné vodni
para — led (Ces. snéZzna cara; viz Bitsch a kol. 2014). Praveé tam, kde se dnes nachazi pas asteroidd.

Mezi 2 a 3 au bychom pritom ocekavali existenci o néco vétSich protoplanet; marsovské az zemské.
Tyto vSak migruji pry¢ v plynném disku (BroZ a kol. 2018), coZ pfirozené znamena ubytek hmotnosti
v pasu asteroidt faktorem az 107 protoZe latka je soustfed&na pravé v protoplanetach. Zatimco pro
télesa protoplanetarnich hmotnosti je zona divergentni, pro télesa menSich hmotnosti (asteroidy,
balvany) to viibec platit nemusi. Naopak, balvany mohly okolo snézné cary klidné konvergovat.

Asteroidy se ovSem chovaly odlisné, protoZe byly rozptyleny (sklonény) protoplanetami migrujicimi
pry€. NaSim hydrodynamickym modelem (a jeho extrapolaci) jsme ovéfili, Ze sklony drah asteroidi by



mohly dosahnout i vice neZ 10° a Ze aerodynamické tfeni od plynu ptisobici na asteroidy je dostatecné
slabé, takZe je neztlumi zpét k i = 0 (viz obr. 9). Potom excitace drah pomoci externiho mechanismu
neni tfeba (cf. Morbidelli a kol. 2010).

Neni vSak v rozporu existence suchych asteroidii (typu S) ve vnitinim hlavnim pasu a doprava vody
na Zemi? Ne nutné. Pokud byla dopravovana voda na Zemi v podobé ledovych balvand, musely pfitom
prolétavat i pasem asteroidi, ale tcinnost jejich akrece (viz Ormel 2017) velmi klesa pro mala M

a velka i. Obzvlasté nizka by byla, pokud by disk balvanti byl tenky (H,/r < i).

Obdobné by snad mohla ziistat sucha Venuse, pokud by snézna cara vzdy ztstala na r > 0,7 au. Pak by
totiZ nebyl Zadny problém s prekotnym sklenikovym jevem a s chybéjicim kyslikem v jeji soucasné
atmosfére (poztistalém po disociaci H,O a tiniku H; Chassefiére 1997, Gillmann a kol. 2020).

Zavérem shriime, Ze tento model terestrického systému vysvétluje jeho vlastnosti vyhradné mistnimi
hydrodynamickymi jevy; Zadné vnéjsi vlivy nevyZaduje. To je pomérné radikalni predstava. Naznacuje
nam to, Ze pro pochopeni vzniku planet bude tfeba testovat jeSté mnoho hypotéz...
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Data prevzata z praci Fedele a kol. (2010), Fang a kol. (2013), Haisch & Lada (2001).

Obr. 2 Relativni zmény povrchové hustoty X zptisobované merkurovskymi az marsovskymi
protoplanetami; patrna jsou spiralni ramena.

Obr. 3 Rychlost migrace da/dt v disku s obracenym profilem X, v zavislosti na velké poloose a
a hmotnosti protoplanety m a jeji extrapolace v case t.

Obr. 4 Nahore: Rozdéleni velkych poloos a a hmotnosti m pro 50 simulaci konvergentni migrace.
Slunecni soustava je vyznacena zelené. Dole: Vyvoj velkych poloos a v zavislosti na case t pro jednu
z uspésnych simulaci, pfi niZ vznikl systém péti planet.

Obr. 5 Nahore: Profily teploty T plynu pro rizné disky (rany a pozdni); Merkur se nachazi v oblasti,
kde dosahovala evaporacni teploty T., = 1 400 K. Dole: Zmény teploty T — T(r) vyvolané horkou

stopou za planetami zahfatymi pri akreci balvand.

Obr. 6 Casovy vyvoj velkych poloos a a radidlnich vzdalenosti r pro 5 planet; riist excentricity e
odpovida oscilacim v r.

Obr. 7 Velka poloosa a a excentricita e pro Merkur rozptyleny na VenusSi pro 50 simulaci.
Nakres rozptylené drahy Merkuru a migrace VenuSe smérem od Slunce.

Obr. 8 Rozdéleni poctu planet N, a poméru hmotnosti M,/M; predmési¢niho impaktu pro 50 simulaci.

Obr. 9 Nahore: Objemova hustota o plynu ve vertikalnim sméru v oblasti pasu asteroidi, kde
protoplanety (krouzky) rozptyluji asteroidy (kfiZky). Dole: Velka poloosa a a sklon I pro protoplanety



a asteroidy. Za dobu 24 ky dosahuji I = 3°, coz lze extrapolovat s pfedpokladem Gméry t'.



