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Vznik planet patfi mezi fundamentdlni problémy,
jednak ve fyzice Slune¢ni soustavy a jednak ve fy-
zice exoplanetarnich soustav. Pozorovani radiovymi
interferometry (ALMA) [1] nebo optickymi daleko-
hledy s adaptivni optikou (VLT/SPHERE) [2]; nade vsi
pochybnost potvrzuji, Ze planety vznikaji v prachoply-
novych discich okolo matefskych hvézd. V poslednich
letech ovsem doslo ke zna¢nému pokroku také na poli
teoretickém, kdyz se podatilo zjistit nékolik mecha-
nismd, které vznik planet zdsadné ovliviuji. Protoze
neni mozné psat prehled veskeré predchozi literatury,
vybrali jsme tfi klicové prace, které ostatné byly mo-
tivaci i pro nasi préci, jez byla nedavno publikovana
v ¢asopise Nature Astronomy [3].

V klasickém N-¢asticovém modelu vzniku terestric-
kych planet [4] protoplanety vznikaji z lokdlniho mate-
ridlu, ktery je vymezen izolovanou hmotnosti, jak ply-
ne z omezeného problému tf1 téles,

m; = [8(3)1/2 7_[]3/2 (3Mo)71/2 1’3 Zp3/2’

kde X, oznacuje povrchovou hustotu pevné litky v dis-
ku, rvzdalenost od Slunce, Mg hmotnost Slunce. Pied-
poklddame-li obvyklou povrchovou hustotu plynu
(odhadnutou dle sou¢asnych drah planet [5]) Xyysn =
17000 kg m2[r/(1au)?'a obvyklou metalicitu Z/x
= 0,01, vznikne v terestrické zoné asi 10? protoplanet.
Ty se srazkami shlukuji do planet, avak bez plynu to
trva pomérné dlouho, 1 aZ 2-10% rokd. Navic je zde
nékolik problémt, zejména vychazi podle tohoto mo-
delu velky Merkur, velky Mars, velkd vzajemna vzda-
lenost mezi Venusi a Zemi. Hansen [6] se pokusil prv-
ni a druhy problém fesit tak, Ze na pocatku soustredil
télesa do tizkého prstence (pouze 0,7 az 1 au). Otazkou
av$akle je, pro¢ by se mél formovat tak uzky prstenec?

Walsh a kol. [7] diskutuji pokro¢ily model, nazyva-
ny Grandiézni obrat (anglicky Grand Tack). Predpo-
kladaji, ze nejprve vznikaly planety Jupiter a Saturn.
Protoze planety v plynném disku vytvareji spiralni ra-
mena, migruji smérem ke Slunci. Jednd se o migraci
typu I, tedy s mezerou (nizsi X) podél drahy planety.
Protoze rychlost migrace je riizna (pro rizné m), plane-

1 1 au (astronomicka jednotka) odpovida soucasné vzdale-
nosti Zemé od Slunce.
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Obr. 1 Podil hvézd s nadbytkem infracerveného zareni nebo emisi v zavislosti na stari

pfislusné hvézdokupy. Data pfevzata z praci [37, 38, 39].

ty se priblizi a zachyti ve vzédjemné gravitacni rezonanci
stfedniho pohybu 3:2. Ptitom ovSem dojde k prekryti
mezer, takZe na soustavu dvou planet plisobi vnitini
rameno Jupiteru a vnéj$i rameno Saturnu; pak migru-
ji smérem od Slunce. Pfi vhodném nacasovani obratu
se terestrickd zéna, resp. jeji vnéjsi ¢dst, ochudi o pla-
netesimdly, ¢imz vznikne maly Mars (0,1 Mg). Stale
v8ak vznika velky Merkur (>0,05 Mg). Model je dosti
populdrni v meteoritické komunité, nebot Jupiter zde
slouzi jako neprostupna bariéra mezi vnitini a vnéjsi
¢asti Slunecni soustavy, coz udrzi izotopické anomalie
pozorované v meteoritech [8,9].

Kone¢né Lambrechts a Johansen [10] se zabyvaji bal-
vany, které spiraluji (driftuji) ke Slunci kvtli aerody-
namickému tfeni. Divodem je plyn, ktery obihd po-
maleji, nebot jej od Slunce odpuzuje gradient tlaku ¢ili
zrychleni f= (1/p) VP. Rozmér balvanii byva rtizny (mm,
cm, dm), v zavislosti na tom, zda prevazuje fragmentace
nebo driftovani. To ovSem znamena, ze je k dispozici ne-
lokdlni material. V blizkosti dostate¢né hmotnych pro-
toplanet se navic plyn pohybuje spolu s protoplanetou,
zejména v oblasti vymezené Hillovou sférou, jak ply-
ne z omezeného problému tif téles, Ry = r [m/GM)]">.
Pak ov§em aerodynamické tfeni nuti balvany spiralovat
k planeté, ¢imzZ se dramaticky zvétSuje G¢inny prifez
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Obr. 2 Relativni zmény povrchové hustoty X zpisobované
merkurovskymi az marsovskymi protoplanetami;
patrna jsou spirdlni ramena.

akrece. Ten byl ptivodné urcen jako mR?, ale gravita¢-
nim fokusovanim se zvétsil na mR? [1 + (Voo /v,e)?), kde
Vesc 0znacuje unikovou rychlost, v, vzajemnou rychlost
(Bondiho rezim), v ptitomnosti plynu roste a7 na Ry
(Hilltwv rezim). Nové mechanismy (migrace, driftova-
ni, Hill) si vynucuji posouzeni, zda se také nepodilely
na vzniku terestrickych planet.

Za prvé je tieba vyjasnit, kdy planety mohly vznik-
nout? V pripadé Jupiteru je zfejmé, Ze pred rozplynutim
plynu, protoze jinak by nemél plynnou obalku.? V pii-
padé Zemé to neni jasné, ale budeme predpokladat, ze
také. Pro posouzeni lze pouzit obr. 1, kde ukazujeme
podil hvézd s prebytkem zéfeni v infra¢erveném oboru
(IR) a stafi prislusné hvézdokupy ur¢ené z Hertzsprun-
gova-Russelova diagramu. Casto se zavislosti proklad4
exponenciala e'" a jeji parametr 7 = 3 miliony roki
(My) se zkratkovité ¢te jako ,doba Zivota disku®, Cist
bychom to ovsem méli takto: (i) v ¢ase 3 My priimérné
1/e = 37 % hvézd ma disky, které jsou (budou) star-
§i; (ii) odlehlé body (TW Hya, # Cha, NGC 1960) evi-
dentné znadi existenci starych diski; (iii) o hvézdach
v poli (mimo hvézdokupy) nelze tici nic. Cili je moz-
né, ze plynny disk ve Slune¢ni soustavé mohl existovat
i 210 My.

Za druhé je tfeba si uvédomit, ze pokud je k dis-
pozici nelokdlni material, disk nemusel mit minimdl-
ni hmotnost ¢ili profil popsany Xy ;sn(r). Dokonce by

2 Kritickd hmotnost pro hmotnost jadra je asi 20 Mg a celko-

va hmotnosti Jupiteru dosahuje asi 300 Mg.
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Obr. 3 Rychlost migrace da/dt v disku s obracenym profilem
2, v zavislosti na velké poloose a a hmotnosti proto-
planety m a jeji extrapolace v ¢ase t.

t [Myr]

mohl byt profil X(r) obraceny pro r < 1 au. Naptiklad
z divodu magnetorota¢ni nestability (MRI [11]), ak-
tivnich vrstev [12] nebo vétru z atmosféry disku [13].
Profil (r) obvykle nepfedepisujeme ptimo, nybrz byva
urcen profilem viskozity v(r). Zaroven plati, Ze v pozd-
nich stadiich bylo zfejmé X nizké ¢i velmi nizké. I tyto
moznosti je nutné zkusit. Proto pouzivame radia¢né-
-hydrodynamicky (RHD) model Fargo [14, 27], zahr-
nujici nasledujici soustavu rovnic: rovnici kontinuity
pro plyn, pohybovou rovnici pro plyn (téz Navierovu-
Stokesovu), rovnici tepelné rovnovahy (téz 1. vétu ter-
modynamickou), 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 navzjem. Za-
jimd nas predev§im zrychleni piisobici na planety,
tzn. gravitace Slunce, gravitace ostatnich planet, gravi-
tace plynu, aerodynamické tfeni, pfipadné akrece ply-
nu, akrece balvant nebo srazky s planetami. Zejmé-
na lze rozlisit: (i) Lindbladovo zrychleni od spiralnich
ramen vyvolanych planetami; (ii) korota¢ni zrychleni
od plynu obihajiciho podél drahy planety; (iii) ohfevné
zrychleni od plynu nerovnomérné zahtatého horkou
planetou. Jejich velikost a smér zavisi zejména na expo-
nentech profila X(r) oc 1%, T(r) «  (viz Paardekooper
akol. [15], Benitez-Llambay a kol. [16]). Situaci pro mer-
kurovské az marsovské protoplanety, rozmisténé mezi
0,4 az 1,8 au, nazorn¢ ukazuje obr. 2.

Momenty zrychleni I = r x fzptisobuji migraci pro-
toplanet. Z Gaussovy rovnice lze spocitat ¢asovou zmeé-
nu velké poloosy da/dt = 2I'/(rn), kde n oznacuje th-
lovou rychlost (téz stfedni pohyb). KdyZ tuto zménu
extrapolujeme, zjistime, Ze protoplanety migruji k r ~
1 au béhem doby trvani plynného disku (obr. 3 [3]; viz
téz [17]). V oblasti terestrickych planet se timto mecha-
nismem vytvaii konvergentni zéna.

Abychom mohli konvergenci protoplanet snadnéji
studovat, pripravili jsme také zjednoduseny N-casti-
covy model. Vysli jsme ze symplektického integrétoru
Symba [18], do kterého jsme doplnili migra¢ni zrych-
leni i raist hmotnosti. Mezi volné parametry patfi, kro-
mé rychlosti, migrace, konvergentniho poloméru, tlu-
meni excentricity, nucené excentricity apod., také tok
balvant dM,/dt z vnéjsi ¢dsti Slunecni soustavy, ktery
jsme uvazovali v rozmezi 107 az 10~ Mg/y. Samoziej-
mé Ze ne vSechny jsou akretovany na planetu; relativni
podil urcuje filtra¢ni faktor f(M). Poc¢ate¢ni podmin-
ky urcuje celkova hmotnost protoplanet, okolo 2 Mg,
a jejich rozmisténi jakoZzto nasobek vzajemné hillovské
vzdalenosti,

Ryy = (a1 + a,)/2 [(q, + g2)/3

kde q; = M;/Mo.

]1/3,

Dlouhodoby vyvoj (po dobu 10 My) ukazuje, jak
protoplanety konverguji, zaroven se srazeji, zdroven
nabiraji balvany, aZ narostou do podoby nékolika malo
planet. Jedna se ptitom o klasicky maloN-¢&asticovy sto-
chasticky systém. To znamend, Ze vysledek citlivé za-
visi na geometrii kazdého z blizkych ptiblizeni - pti
némz bud dojde ke srazce, nebo nikoliv. Napriklad pro
nami uvazované N =~ 28 je tfeba alespon 50 simulaci,
abychom ziskali prislu§na rozdéleni pravdépodobnosti.

Co je ,nad Slunce jasné, ze konvergence prirozené
soustfeduje protoplanety mezi 0,7 az 1 au. Nejvétsi téle-
sa nejcastéji vznikaji pravé pobliz sttedu konvergentni
z6ny (obr. 4). Vysvétluje se tim mala separace Venuse
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a Zemé. Plyn je potfeba az do 10 My, dokud nevznikne
Venuse a (skoro celd) Zemé; jinak by se totiz zbyvajici
protoplanety od sebe ,odpudily“. Jednd se o disledek
zminovanych blizkych priblizeni bez plynu [19].

Také je jasné, ze mald télesa prirozené zustavaji
na okrajich konvergentni zény, kde je pomalej$i migra-
ce. Pomédhd tomu i zavislost rychlosti migrace na hmot-
nosti planety — da/dt «c M. Proto vznika maly Merkur
a zarovei Mars. Ubytek hmotnosti pomoci externiho
mechanismu pak neni potfeba (cf. Walsh a kol. [7]).
Poznamenejme, Ze pro vysoké a dlouhotrvajici toky
balvant (nad 107> Mg/y) by planety v terestrické zéné
prerostly a vznikly by ,,horké Neptuny*.

Pokud bychom navic predpokladali, Ze Merkur
vznikl v horkém plynném disku, pobliz evaporac¢ni
cary zeleza a Mg silikatt (obr. 5), z balvant driftuji-
cich k 0,4 au z vétsich r, bylo by tak mozné vysvétlit
nadmérné zelezné jadro Merkuru. Balvany se totiz ne-
ustale prizpusobuji lokalnim podminkam (srazeji se,
rozpadaji, opét spojuji, vyparuji). To je velmi odlisné
od starych nebularnich hypotéz, kde byl zdroj omezen
na lokdlni materidl mezi uréitymi evapora¢nimi ¢é-
rami ¢ili uzky prstenec (cf. Weidenschilling [20]). Po-
tom odtrzenti silikdtového plasté pfi srdzce neni tieba
(cf. Benz [21], Asphaug & Reufer [22]).
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Obr. 4 Nahofte: Rozdéleni velkych poloos a a hmotnosti m
pro 50 simulaci konvergentni migrace. Slune¢ni
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.
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Obr. 5 Nahofe: Profily teploty T plynu pro rdizné disky (rany
a pozdni); Merkur se nachazi v oblasti, kde dosaho-
vala evaporacni teploty T, ~ 1 400 K. Dole: Zmény
teploty T— T(r) vyvolané horkou stopou za planetami
zahratymi pfi akreci balvand.

Merkur je také prekvapivé bohaty na stfedné téka-
vé latky Na, S, K, CI (dle sondy Messenger [23]). To se
zdd v rozporu s vy$e uvedenym, dokud si neuvédomi-
me, ze v pozdni fazi vyvoje disku je T nizka; dokonce
niz$i nez rovnovaznd T dnes. Slunce bylo totiz zastiné-
no neprithlednym plynem. Pak by tékavé latky mohly
byt dopraveny balvany driftujicimi z vétsich r, které se
(zase) prizptsobuji lokdlnim podminkdm. Alternativ-
né lze uvazovat o transportu planetesimalami neboli
»pozdnim zavoji‘.

Obdobné by bylo mozné dopravit vodu na Zemi le-
dovymi balvany v chladném disku (se snéznou ¢arou
docasné na 1 au). Pokud by pochéazely z r < 5 au, byl
by jejich pocet omezen. Pokud z r > 5 au, sice by nebyl
omezen, ale zcela zablokovan Jupiterem. Divodem je
tlakovy hrbol v plynném disku, vznikajici za plane-
tou o hmotnosti vét$i nez asi 20 Mg, ktery otaci smeér
driftovani balvant [24]. Otazkou je, zda jej nelze pie-
konat pfi hromadéni pevné latky, pravé na tlakovém
hrbolu. Kvantitativné, 1 zemsky ocedn = 2,3-107* Mg
vody; dopravit je tfeba 2 aZ 8 ocedntl, protoze zemsky
plast obsahuje dost vody [25]. Podle nasich simulaci
chladného disku je filtra¢ni faktor f=1 az 1,5 %. Pti
podiluledu 0,1 a toku balvanti 2- 107 Mg/y by potieb-
ny ¢as dosahoval pouhych 10° y. To je na jednu stranu
dobfe (jde to), na druhou stranu $patné (jde to pfi-
li§ snadno). Pokud bychom prece jen zvazovali velky
tok, mohl byt jen docasny, prechodny; napriklad na-
hlé prekonani zminované bariéry po hromadéni bal-
vantl (pti X, =~ X).

Kromé migrace v plynném disku nastava téz jev hor-
ké stopy [26], zplisobujici rlist excentricity. Funguje tak,
Ze se planeta s nepatrnou vystfednosti neustale pohy-
buje vzhledem k plynu (jako po epicyklu), ohfivd své
okoli, zanechava zfedény plyn za sebou, tudiz ji nezte-
dény plyn tahne vpred. Velmi pozoruhodné je, Ze pti
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oscilacimvr.

urcitych podminkdch roste excentricita az na hodnoty
0,015-0,020 (viz obr. 6), coz odpovida soucasné excent-
ricité Venuse a Zemé. Jev nastiva pomérné snadno pro
niz$i X a vy$si dM,/dt; tzn. spiSe v pozdni fézi, snad pii
prechodném zvyseni toku balvani (viz vyse). Pozdni
excitace excentricity externim mechanismem pak neni
treba (cf. Brasser a kol. [27]).

Vyhodou brzkého vzniku planet je téz snaz$i vy-
svétleni, pro¢ jsou jejich orbity oddélené. Jsou totiz
oddélované tfemi mechanismy: 1. srazkami (klasic-
ky); 2. diferencialni migraci; 3. tltumenim excentrici-
ty. Nevyhodou by byla neustavajici migrace smérem
ke Slunci, kdyby ovSem nebyla potla¢ovana také tre-
mi mechanismy: 1. blizkymi ptiblizenimi (klasicky),
2. obracenym profilem X(r), 3. buzenim excentricity
(horkou stopou). Ostatné lze ovérit, Ze excentricitu
Merkuru je mozné zvysit jedinym blizkym pfiblizenim
k Venusi, a to aZ na souc¢asnou hodnotu 0,206 (oskulac-
ni), resp. 0,167 (vlastni). Venuse pak migruje mnohem
rychleji smérem od Slunce (obr. 7). Totéz plati pro roz-
ptyleni Marsu na Zemi, resp. 0,5 Zemi; jeho hodnota je
0,093 (oskula¢ni), 0,052 (vlastni).

Na konci plynné faze (po 10 My) v naSem modelu
bézné vznika 4 az 6 planet (obr. 8); v zavislosti na prede-
psané rychlosti migrace a trvani plynného disku. Jako
nejpravdépodobnéjsi se nam jevi systém péti planet,
protoze musime vysvétlit dilezité geochemické pozo-
rovani — wolframovou anomalii plasté + kiiry Zemé,
jejiz souc¢asna hodnota je

& = (Nigaw,2/Nigzw,2))/ (Nigaw,1/Nigaw,1) — 1 = 1,9 £ 0,1,

kde indexy odpovidaji rezervoartim: 1... mlhovina, 2 ...
plast + kira. Dtivodem, pro¢ anomalie vznik4, jsou ra-
dioaktivni rozpady 21 £ 5 1823 + et + v, 182Ta —» 182w
+e" + v, s polo¢asem rozpadu asi 9 My (izotop **W je
stabilni), a zdsadni odli$nost prvkia: W ... siderofilni,
Hf ... litofilni.

Kdyby akrece (v¢. predmési¢niho impaktu) usta-
la v ¢ase do 10 My, Zemé by se diferencovala na jadro
a plast, nestabilni "2 Hf by se dostalo do plasté a nasled-
né by zde jeho rozpadem vznikl W - ¢ili pilis velka
anomalie. Pozdéjsi pfedmési¢ni impakt ovsem ano-
malii opét snizi, dojde-li k ekvilibraci materidlu impak-
toru a zemského plasté, pfi niz skoro vechen wolfram
klesne do jadra.

Na$ jednoduchy geochemicky model [28] ukazuje,
ze k impaktu by mélo dojit v ¢ase okolo 45 My.

Neméné pozoruhodnym disledkem konvergence je,
ze impakty dvou 0,5 Zemi jsou stejné pravdépodobné
jako kanonické (tzn. 0,9 a 0,1 Mg). Dfive se soudilo, Ze
jiné nez kanonické nejsou mozné, ale to jiz neplati, ne-
bot moment hybnosti 1ze pfenaset evekéni rezonanci
v soustavé Slunce-Zemé-Mésic [29]. Takova vétsi sraz-
ka by vedla k rychle rotujici Zemi [30].

Protoze jsou si 0,5 Zemé podobné, a jejich materidl
pochazi z podobné oblasti disku, je snaz$i splnit pod-
minku podobnosti Zemé a Mésice. Vyhodou také je,
ze by mezi souméfitelnym projektilem a tercem méla
byt snaz$i uplnd ekvilibrace neboli promiseni latky
(na $kdle cm).

Co znamena existence konvergentni zony jinde? Je-
-li druha konvergentni zéna také okolo 5 au, musi mezi
nimi byt divergentni zéna. Uzce souvisi s jednim fa-
zovym prechodem, konkrétné vodni para — led (Cesky
»Snézna ¢ara“ [31]). Pravé tam, kde se dnes nachdzi pas
asteroidu.

Mezi 2 a 3 au bychom pfitom ocekavali existenci
o néco vétsich protoplanet; marsovské az zemské. Tyto
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Obr. 7 Nahote: Velkd poloosa a a excentricita e pro Merkur
rozptyleny na Venusi pro 50 simulaci. Dole: Nakres
rozptylené drdhy Merkuru a migrace Venuse smérem
od Slunce.
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Obr. 8 Rozdéleni poctu planet N, a poméru hmotnosti
M,/M, predmési¢niho impaktu pro 50 simulaci.

vSak migruji pry¢ v plynném disku [32], coz pfirozené
znamena ubytek hmotnostiv pasu asteroidii faktorem
az 10%, protozZe latka je soustfedéna pravé v protoplan-
etdch. Zatimco pro télesa protoplanetdrnich hmotnos-
ti je zéna divergentni, pro télesa mensich hmotnosti
(asteroidy, balvany) to viibec platit nemusi. Naopak,
balvany mohly okolo snézné ¢ary klidné konvergovat.

Asteroidy se ovsem chovaly odli$né, protoze byly
rozptyleny (sklonény) protoplanetami migrujicimi
pry¢. Nasim hydrodynamickym modelem (a jeho ex-
trapolaci) jsme ovéfili, Ze sklony drah asteroid by
mohly dosdahnout i vice nez 10° a Ze aerodynamické
treni od plynu ptisobici na asteroidy je dostate¢né slabé,
takZe je neztlumi zpét ki = 0 (viz obr. 9). Potom excita-
ce drah pomoci externiho mechanismu neni tf¥eba (cf.
Morbidelli a kol. [33]).

Neni vSak v rozporu existence suchych asteroidii
(typu S) ve vnitfnim hlavnim pasu a doprava vody
na Zemi? Ne nutné. Pokud byla dopravovana voda
na Zemi v podobé ledovych balvand, musely pfitom
prolétavat i pasem asteroidd, ale u¢innost jejich akrece
(viz [34]) velmi klesd pro mald M a velka i. Obzvlas-
té nizkd by byla, pokud by disk balvant byl tenky
(HP/r < Q).

Obdobné by snad mohla ztstat sucha Venuse, po-
kud by snézna ¢ara vzdy ztstala na r > 0,7 au. Pak by
totiz nebyl Zadny problém s prekotnym sklenikovym
jevem a s chybéjicim kyslikem v jeji sou¢asné atmosfé-
fe (pozustalém po disociaci H,O a uniku H [35,36]).

Zavérem shriime, ze tento model terestrického sys-
tému vysvétluje jeho vlastnosti vyhradné mistnimi
hydrodynamickymijevy; zadné vnéjsi vlivy nevyzadu-
je. To je pomérné radikdlni pfedstava. Naznacuje nam
to, Ze pro pochopeni vzniku planet bude tfeba testovat
jesté mnoho hypotéz...
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