0.1 Planetesimaly a embrya

V predchozi kapitole jsme sledovali pfeménu plynu na kilometrové planetesi-
maly. Nyni budeme zkoumat, jak se tato télesa shlukuji do vétsich planetarnich
embryi, jak vznikaji obii planety nabalovanim okolniho plynu a terestrické pla-
nety srazkami embryi.

0.1.1 Kolizni rust planetesimal na planetarni embrya

Pripomenme, Ze obihajici balvany brzdi tfeni o pomaleji obihajici plyn a zZe
zrychleni klesa s rozmérem balvanu jako 1/R. Na kilometrovou planetesimalu
jiz. tedy neni vliv tfeni tak dramaticky: velka poloosa se zmensuje pomalu
a téleso by spadlo na Slunce az za miliony roki. Pomérné rychleji ovsem klesaji
k nule vystrednosti a sklony drah, takze vsechny planetesimaly obihaji témér
po kruznicich, jejich vzajemné rychlosti jsou dosti malé a pfi srazkach se budou
spiSe spojovat nez tristit.

Jak rychle tedy planetesimaly nartstaji? To ziejmé zavisi na tom, jak ¢asto
se potkavaji. Uvédomme si, Zze kdyZ se planetesimaly tésné ,netrefi“, gravi-
tacné se rozptyli a v priuméru se zvysuje jejich rychlost vzhledem k ostatnim
planetesimalam (coz ovliviiuje frekvenci setkdvani v budoucnu). Mizeme si
pro nazornost nakreslit takovéto schéma:

kolize X gravitacni rozptyl

T !

ovlivituje frekvenci kolizi «—  zvySuje vzajemné rychlosti

Zkusme prirustek hmotnosti néjak jednoduse odhadnout: Jedna planetesi-
mala majici polomér R leti vzhledem ke vSem ostatnim priamérnou rychlosti
Vrel- Ostatni planetesimdly jsou rozmistény v okolnim prostoru, takze pramér-
na hustota latky je p. ,,NaSe“ planetesimala za dobu dt proletéla vzdéalenost
vrerdt. VSechna télesa, ktera se nachéazela bliz nez R, se s ni srazila a hmotnost
tedy narostla o:

dM = pvadtnR? . (1)

Ovsem pozor! Zapomnéli jsme na jednu dilezitou véc: planetesimély se na-
vzajem gravitacné pritahuji, takze ve skutecnosti budou srazky castéjsi. Behem
priblizeni ostatni planetesimaly neleti vzhledem k té nasi po pfimce, ale po
hyperbole (obr. 1), jak vime z problému dvou téles. Vzpometime, jak vypada
polarni rovnice kuzelosecky:
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Geometii by ndm fekli, ze hyperbola ma tyto vlastnosti: 7, = a(l —e), b? =

a*(e? = 1), p= % = C;‘;V[, h = b - vs. Jak souvisi parametr p ve tfeti rovnici
s momentem hybnosti & vztazenym na jednotku hmoty, vime z feseni problému

dvou téles. A tento moment hybnosti si ve ¢tvrté spoctu jako r-v v nekonecnu.

Chei vyjadit b. Vyjde: b? = 72 + 2430
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Obr. 1 — Schéma hyperboly.

Pro porovnani pohybu po pfimce a po hyperbole dosadime za r, = R, Vyel =
Voo @ spocteme pomér ploch nb? /mR2. Shodou okolnosti vychazi velmi pékny
vyraz 1+ (Vesc/ vrel)Z, kde vese = \/2GM /R je tnikova rychlost z povrchu nasi
planetesimaly. Je to vlastné docela logické: vétsi tnikové rychlosti odpovida
vétsi pritazliva sila, a tim vice zakrivena draha. Naopak pfi vétsi vzajemné
rychlosti je méné ¢asu na to, aby se planetesimaly k sobé piitahly. Cili vysledny
vztah pro rychlost riistu hmotnosti planetesimaly mé tvar

2
Vesc
1+ . 3
(Urel) ] ( )
Chceme-li posoudit, které planetesimaly porostou rychleji, jestli velké nebo
malé, nezajimé nas primo dM, tj. absolutni zména hmotnosti, ale %, tj. re-
dM

lativni zména hmotnosti. Bude-li S+ pro vSechny stejné (nezavislé na R),
nebude se rozdéleni hmotnosti nijak ménit. (Pfedstavme si, Ze bychom kazdé

dM
a oVt R?
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planetesimale pridali kousek hmotnosti pravé tmeérny jeji okamzité hmotnos-

ti.) Bude-li vSak rust (klesat) s R, budou pfibyvat velké (malé). Rozlisime dva

pripady:

1. Vel > Vesc, kdy muZeme zanedbat kulatou zévorku ve vztahu (3), a pak
dM = ovratR2. Protoze M = —TER?’Qkameni, vychazi:

1 dM 1

Mdat “R
Cili mensi rostou rychleji a hmotnosti planetesimal se jakoby vyrovnéava-
ji. Vzajemné rychlosti jsou tak veliké, Ze gravitace mezi planetesimalami
nehraje velkou roli. Tomuto rezimu fikame usporddany rist.
2. Vesc > Vrel, kdy naopak zanedbame jedni¢ku v hranaté zavorce rovnice (3)
a uvazime, 7e v2, o % o« R?. Vysledkem je, ze:

velké planetesimaly rostou rychleji a nabaluji na sebe ty malé. Pii malé vza-
jemné rychlosti maji dosti ¢asu, aby se gravita¢né pritahly. Situaci fikdme
prekotny rist.

é@

Obr. 2 — Nakres relativnich pfirtistkit hmotnosti (a) pfi uspordadaném (b) pfi prekotném
rustu.

Uvedeny model pro rist planetesimdl je opravdu velmi jednoduchy. Na-
priklad nam vibec nepfedpovidé, jak se bude ménit v, s ¢asem, nezahrnuje

kolize, rozpady, atd. Podstatné slozitéjsi nestacionarni modely rustu planete-
simal (Goldreich aj., 2004) nam Fikaji, Ze v disku postupné probihal rist:

usporadany — prekotny — oligarchicky

1. usporadany rast od metrovych balvant az na kilometrové planetesimaly,
trvajici fadové 10 let. Posléze ale nepruzné srazky, gravitacni tfeni vétsich
planetesimal a tfeni o plyn snizily v.e, takze se rist stal prekotnym.

2. prekotny riist planetesimal na planetérni embrya, po dobu asi 10° let. Tako-
vé vzniknuvsi embryo je fadoveé 100 krat hmotnéjsi nez okolni planetesiméa-
ly (viz ptiklad na obr. 3). Typickd hodnota parametru (vesc/ Ure1)2 pritom
dosahovala 1,5 az 2,5. Gravita¢ni ptisobeni embrya v priaméru zvySovalo
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Obr. 3 — Vznik planetarniho embrya z planetesimal. Vlevo zavislost excentricity e drahy
planetesimél na velké poloose a, vpravo rozdéleni velikosti souboru planetesimal. Casova
skala vyvoje je 109 let. Pievzato z [5], Kokubo a Ida (2000).

vzajemné rychlosti vye okolnich téles; rovnice (3) ndm napovidd, Ze se tim
efektivné tlumil pfekotny rist a pokracoval uz jen usporadany.

3. usporadany rtst velkych planetesimdl a embryi, nazyvany oligarchicky rist,
aby se ndm nepletl s prvni fazi. Pfitom jesté zaroven pokracoval prekotny
rust mensSich planetesimal, takze se zvétSoval pocet ,oligarcha“.

Pripomenme, ze prekotny rist je lokdlni proces, nemiize nastat v celém
disku najednou. Konéi tak, ze jedna planetesimala mnohonasobné prevazi nad
vSemi ostatnimi v okoli. Maximélni rozsah radidlni vzdalenosti Ar;, z niz se
mohou planetesimaly navzajem priblizit, odhadneme z velikosti Rocheova la-
loku (ze vzdélenosti Lagrangeovych bodi Ly a Lg). Podle feSeni omezeného
problému t¥i téles je priblizné:

1/3
Ar; =2 .
" \/_r(3M®>
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Hmotnost M; vymezend v disku prstencem r &+ Ar; /2 z&visi na plogné hustoté
o jako: M; = 4nrArio a z obou rovnic pak snadno vyjadiime:

M; = (8v/3n)*/2(3My) V%3632 = 1,2 102 kg (AT_U) (—g/Zmz) . (4)

Pro r = 1 AU, kde 041iq =~ 8 g/cm? (pouze pevnych ¢astic bez plynu), vychazi
M; = 2,8-10%3kg = 0,05 Mg, ¢ili hmotnosti embryi v terestrické zéné (tj. ve
vzdélenostech dnesniho Merkuru po Mars) dosahovaly fadové hmotnosti dnes-
niho Mésice po Mars.

V oblasti Jupitera na 5 AU, pii ogo1iq = 10 g/cm? dava nas jednoduchoucky
model M; = 4,9-10%% kg = 8 Mg,. Schvalné jsme volili nékolikrat vétsi plosnou
hustotu nez dédva model minimalni mlhoviny a dokonce vét$i nez na 1 AU
(navzdory tomu, Ze Ocelkova Klesd), protoZe jsme za snéZnou carou (3—4 AU),
kde kondenzovala voda a vzniklo tak navic mnozstvi ledovych planetesimal.

Rychlost tvorby embryi se podstatné méni se vzdalenosti od Slunce — aby
ne, kdyz se vzdalenosti klesd obézna rychlost i hustota disku. Ve vzdalenosti
1 AU vyrostla embrya za 10°let, na 3 AU za 10%let, ¢im dal, tim pomaleji.
Jednalo se o jakousi ,vlnu“ vytvareni embryi $ifici se od Slunce.

0.1.2 Plynni a ledovi ob#i — gravitacni kolaps

Plynné obii planety (Jupiter a Saturn) pravdépodobné vznikly ve dvou fazich:

1. wvzniklo kamenné embryo s kritickou hmotnosti ~8 Mg;
2. na néj posléze spadnul okolni plyn (s celkovou hmotnosti ~ 103 Mg).

Takovému scénari fikdme model nestabilniho jddra. Vysledek jednoho detail-
niho modelu je na obr. 4.

Pevné jadro samo vznikne z planetesiméal velmi rychle, do 1 Myr. Plyn se
zpocatku na pevné jadro nabaluje velmi pomalu; k jadru se dostava predevsim
pres Lagrangeovy body L; a Ls. KdyZz hmotnost plynné obalky dosdhne zhru-
ba hmotnosti jadra, tj. po 10 Myr, za¢ne prekotny kolaps a planeta na sebe
pritahne plyn z Sirokého okoli. V protoplanetarni mlhoviné tak vznikne Siroka
mezera v okoli drahy budouci velké planety.

Po kolapsu plynu je plynnd obalka planety rozprostfena vlastné v celém je-
jim Rocheové laloku (jezto mé pro Jupiter rozmér zhruba 0,7 AU), Na to, aby
kolabovala dal a vytvorila kompaktni planetu, musi vyzafit tepelnou energii
(v infracerveném oboru). Tento druhy ,radia¢ni“ kolaps je rychly, kdyz plynna
obéalka dosdhne hmotnosti okolo 8 Mg. Pomalu ale pokracuje dodnes a proje-
vuje se jako prebytek energie, kterou Jupiter vyzafi, proti energii slunecniho
zareni, kterou absorbuje. Proces se také nazyva Kelvinova—Helmholtzova kon-
trakce.
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Obr. 4 — Hmotnost Jupiteru a Saturnu v zavislosti na ¢ase. OdliSeno je jadro z pevnych
latek (¢arkované) a plynna obalka (te¢kované). Pievzato z [5], Pollack aj. (1996).

Jadra ledovych obrit (Uranu a Neptunu) se pravdépodobné formovala ve
vzdélenosti okolo 15 AU, nikoli na dnesnich 20-30 AU. (Ve vétsich vzdalenos-
tech, kde jsou dlouhé obézné doby, totiz neni dostatek casu, aby své plynné
obalky ziskaly pfed rozplynutim mlhoviny. Tato obtiz akre¢niho modelu nazna-
¢uje, Ze planety v minulosti migrovaly.) Uran ani Neptun v8ak nikdy nedoséhly
takové hmotnosti, aby probéhlo pfekotné nabaleni plynu; nabalily pouze malé
mnozstvi.

Mozné, ze pti vzniku vSech Ctyf obfich planet sehrila podstatnou tlohu
snéznd ¢ara a nésledujici past na planety (Morbidelli aj., 2008):

1. Ledové planetesimaly, stejné jako vSechny ostatni, spiraluji tfenim o plyn.
Tésné pod snéhovou hranici se vyparuji ¢imz vznikd mnozstvi plynu; pod
snéhovou hranici se pak potazmo objevi kladny gradient tlaku plynu a plyn
tedy obihé rychleji nez planetesimaly! Planetesimaly spiralujici zpoza sné-
hové hranice se zde hromadi a uz dale nemigruji smérem ke Slunci, dokonce
je podpotrena jejich akrece.

2. Jakmile zde naroste dostatecné hmotné planetarni embryo, dojde ke gravi-
ta¢nimu kolapsu, vnikne obfi plynna planeta a prislusnd mezera v proto-
planetarnim disku.

3. Na vnéjsi hranici této mezery je situace obdobné: kladny gradient tlaku
kvtli té mezefe, rychle obihajici plyn, hromadici se planetesimaly — zarod-
ky druhého planetarniho embrya, potazmo druhého plynného obra. Takto
mohly vzniknout postupné ¢tyri planety slunec¢ni soustavy.
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0.1.3 Vy¢isténi disku od plynu

Intenzivni tlak zafeni a slunecni vitr zptsobily, Zze z disku zmizel plyn asi
10 Myr po vzniku Slunce. Ne, Ze bychom to mohli zjistit méfenim piimo v nasi
slunec¢ni soustavé, ale vyplyva to z pozorovani mladych hvézd a disku okolo
nich — prakticky zadna hvézda s protoplanetarnim plynnym diskem neni starsi
nez 10 Myr. (Ostatné proto jsme tak usilovné hledali procesy, které umoznily
rychly vznik plynnych ob¥ich planet.)

Hvézdy typu T Tauri jsou patrné v takové fazi vyvoje. Aktivita hvézdy,
buzené pouze akreci disku mensi rychlosti dM/dt < 1077 Mg /yr, trva cel-
kem 1 az 10 Myr. Interakce vétru a polarnich vytryskt s mezihvézdnym pro-
stfedim dava vzniknout zhusténindm, pozorovanym jako Herbigovy—Harovy
objekty (obr. 5, 6).

HH oiaiekt—)m

Obr. 5 — Hvézda ve fazi T Tauri. Silny hvézdny vitr interaguje s mezihvézdnou latkou
a vytvari zarici zhusténiny zvané Herbigovy—Harovy objekty.

Obr. 6 — Herbigiv-Hartv objekt 111 na snimku z Hubblova kosmického dalekohledu.
Vlevo je proménné hvézda typu T Tauri (© NASA.

Neznamené to ovsem, Ze disk zmizel Gplné! Kolem Slunce samoziejmé na-
dale obihaly planetesimaly a embrya, které se jesté nespojily do planet.

0.1.4 Terestrické planety — kolize embryi
Na konci predchozi faze existovalo v terestrické zéné 20 az 40 embryi; mezi nimi

byly ,mezery“ tak 0,05 AU, e a sini mély okolo 0,001 nebo 0,01. Hmotnost
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zbylych planetesimal byla pfitom zanedbatelnd. A to je pieci krasa, protoZze
dalsi vivoj uz lze fesit numerickymi N-¢asticovymi simulacemi.!

Na obr. 7 vidime mozny vysledek. Takovéto simulace nam fikaji, ze nékolik
milioni let jsou drahy embryi stabilni, ale pak se ndhodou objevi jedno blizké
priblizeni, které spusti kaskddu dalsich. Embrya se pohybuji chaoticky, jejich
drahy se kiizi, dochazi ke srazkam a za 100 miliont let zbydou nejcastéji
2 a7 4 terestrické planety. Cili nevychézeji zdkonité &tyfi, ale &tyfi nejsou
nijak vyjimeénym vysledkem. Jde o stochasticky proces, kdyz tolik zalezi na
pocatecni nédhodé, jaky bude vysledek. Mimochodem, velké poloosy planet
statisticky ¢asto tvofi pfiblizné geometrickou fadu (neboli diive zndmy Tititv—
Bodeho ,zdkon*).
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Obr. 7 — Formovéni terestrickych planet z planetdrnich embryi. Casova skéila je zde asi
109 let. P¥evzato z [5], Chambers (2001).

V zévérecné fazi dochézelo k velkym impakttim na protoplanety (projektily
mohly mit 0,1 az 25 % hmotnosti terce), jenz mély za nésledek:
1. opétovné promichani chemického slozeni (napf. Venuse a Zemsé jej dnes maji
prakticky stejné), dopravu vody do terestrické zény zpoza snézné ¢ary (na
3 az 4 AU);?

I Mame fadovs 102 &astic, tj. 10* vzajemnych interakci, asovou skalu 10% yr, symplektické
integratory umoziiuji asovy krok 0,1 yr, takze potiebujeme spoéist 109 kroki neboli 1012 in-
terakci. Jedna interakce odpovida fadové 102 vypocetnich operaci, pii taktovaci frekvenci
procesorii 109 Hz to je 108 s = nékolik tydnt vypocetniho éasu.

2 Cast vody mohla byt dopravena az v obdobi velkého pozdniho bombardovéni pred 3,8 Gy.
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2. rotac¢ni osy planet se orientovaly nahodné;:4

3. odparila se voda a CO3 z hornin, ¢imz vznikly prvotni atmosféry, prispivajici
k izolaci plasté a jeho taveni;

4. vznikl Mésic (30 az 50 Myr po vzniku slune¢ni soustavy, soudé podle jeho
hustoty, kterd odpovidéa diferencovanému zemskému plasti, a izotopového
sloZeni, viz obr. 8);

5. odtrhl se silikdtovy plast Merkuru (tudiz mé dnes nadmérné velké Zelezné
jadro).

0.4
0.2
0
-0.2

0Ty

10007y |

R(inr))

Obr. 8 — Model vzniku Mésice v protolundrnim disku obklopujicim Zemi po velkém im-
paktu. Vzdalenosti na osach jsou v jednotkdch Rocheovych poloméra ry ; ptalkruznice okolo
pocatku znazornuje Zemi. Disk tlomkt mé zde hmotnost 0,4 Mg a rozklada se v tésné
blizkosti, jen nékolik zemskych poloméri daleko. Viech 10* &astic je zobrazenjch v jedné
roviné (R, z), i kdyz ve skuteénosti jsou rozptylené okolo Zemé. Jednotka casu T = 7h je
keplerovska obézné doba ve vzdalenosti r1 ; da se tedy fici, ze ,,Mésic vzniknul asi za mésic“.
(Za nasledujici miliardy let zptisobily gravita¢ni slapy mezi Zemi a Mésicem vzdaleni Mésice
od Zemé az na soucasnych 60 Rg.) Pievzato z [5], Kokubo aj. (2000).

0.1.5 Diferenciace

Vsechny terestrické planety jsou diferencovany, tzn. ze byly v minulosti pre-
tavené a do jadra klesnul nejhustsi materidl (Zelezo, nikl a dalsi siderofilni
prvky), kdezto pfi povrchu zistal plavat nejiidsi (hlinik, kfemik, kyslik). Na
zahtivani podilely:

— kinetickd energie dopadajicich planetesimal;

3 Zkusme si cvicné spocitat moment hybnosti velkého necentrdiniho impaktu: L = |r X
mv| ~ 106 .5.10%% - 10*kg - m2 - s7! = 5.1033 kg - m? - s~! a porovnat jej s momentem
hybnosti rychle rotujici Venuse: L = Tw ~ %MRZQTE : P ~0,4-5-10%* . (6-10%)2 . 6,28 :
86400 kg-m?-s~1 = 5.1033 kg-m?-s—!. Vychézeji srovnatelné, ¢&ili takovy impakt mohl rotaci
Venuse zcela zménit.

4 Mimochodem u obfich planet nevime, co zpusobilo jejich velké sklony rotacnich os.
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— gravita¢n{ potencidlni energie uvoltiovand pti smr§tovani planety (roste tlak
v nitru) anebo pii diferenciaci (v8imnéme si, Ze pfi samotné diferenciaci se
uvolriuje energie!);

— radioaktivni rozpady, zejména 26A1 — 26Mg;

— exotermické chemické reakce.

Proti tomu v8ak pusobi ochlazovani:

— tepelnym vyzarovdnim do prostoru;

— endotermickymi reakcemi;

— ristem E¢ pfi expanzi zptsobené silnym ohfatim nebo zmrznutim vody na
led (ktery mé vétsi objem).

Uvazit bychom meéli i transport energie:

— vedenim (coz je dosti pomaly proces);
— proudénim (které funguje, jen pokud je latka roztavena).

Uplné nejjednodussi modely uvazuji pouze dva jevy: kineticky ohfev a zafivé
ochlazovani. A prévé takovy jednoduchy modylek ted zkonstruujeme. Pied-
stavme si zarodek planety o hmotnosti M a planetesimaly o hmotnosti m,
rozmisténé v nekoneénu a ,chystajici se udefit“ na planetu (obr. 9). Na za-
¢atku je jejich energie Fx + Eg = 0, planeta je ovSem pfitahuje, takze Eg
klesne na —%, a protoze se energie ,bthvipro¢“ zachovava, naroste Fj
na —FEg. Pii dopadu se planeta zvétsi o dR, a pravé tato nova vrstvicka se
zahfeje preménou Fy na teplo. Na minulé nebo budouci vrstvy nema akrece
vliv. Jesté predpokladejme, Ze okolni prostfedi mé teplotu Thebula = 300K,
planetesimaly i planeta maji konstantni o = 4500kg-m~ a mérna tepelna
kapacita materialu je Cp, =1 000J-kg ' K1

e

S ZUCH
e L eo©
' ) prowmewz s vaticke WSI‘Q na teplo

2 J = vozlevem pvatesingy

f\awie.siu;—\y Y wekovainn
PFl‘vmzv\f udevit

Obr. 9 — Nékres planetesiméal ,,v nekone¢nu“ a tésné pred dopadem na planetu.

Zcela ignorujeme vliv atmosféry, stla¢itelnost materidlu (!), vedeni tepla
nebo jev, pfi kterém material vyhozeny impaktem zakryje roztavenou horninu,
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a tim ji Uc¢inné izoluje. Pravda, velké impakty mohou vyhodit i roztaveny
material z hloubky, ¢imZto se ochladi, nicméné prevazuje piredchozi efekt.

Zakon zachovani energie nam fika, ze kineticka energie dopravena planetesi-
malami na plochu dS plus tepelné ozarovani z okoli za dobu dt je v rovnovaze
se zafivym ochlazovanim a zménou vnitini energie:

hmotnost planetesimal

——
GM(R)3dSdRo

) +eoT?dSdt = eoT*dS dt +dSdReC,(T — Ty). ()

Predpokladame-li, Ze akrece probihd rovnomeérné linearné, s charakteristickou
dobou t,ec:

R(t) = Rg —

acc

muZeme snadno spocitat derivaci (rychlost akrece):

a dosadit ji do rovnice (5):

e G tR2p 2R—zo.

tacc tacc

F(T) = eo(T* = T3) + 0Cp(T — Tn) —

Z této rovnice mizeme vypocitat vyslednou povrchovou teplotu T(R,tacc)
v zéavislosti na poloméru planety R a na dobé trvani akrece t,... Jedinou
vadou f(T') na krése je, Ze se jedné o polynom 4. stupné. Koteny f(7") najdeme
graficky (obr. 10).

Z téchto fadovych odhadu je ziejmé, ze prili§ malé planety (< 0,01 Rg)
nikdy nedosahnou teplotu potifebnou pro pretaveni a naopak planety srov-
natelné se Zemi (2 1 Rg) maji na povrchu teplotu i pfes 1000K. Zavisi to
pochopitelné i na dobé t,.. trvani akrece. Kdyby akrece trvala prilis dlouho
(ne 1 Myr, ale 100 Myr), postupné zafivé ztraty by pretaveni zabranily.
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Obr. 10 — Kofeny polynomu f(T') pro vypocet povrchové teploty T planety s poloméry
0,01 Rg, 0,1 Rg, 1 Rg, 2 Rg, 5 R a pro charakteristickou dobu akrece (za kterou naroste
polomér na 1 Rg) tacc = 1 Myr.

Presnéjsi modely akrece davaji tyto vysledky:

— pro planetu M ~ 0,01 Mg dojde jen k vypafeni HoO a uvolnéni CO5 z hor-
nin, ¢imz vznikne prvotni atmosféra;

— pro 0,1 Mg je rozhodujici zakryti plynem (energie impaktu je ukladédna pod
néj), je dokonce téinnéjsi nez sklenikovy jev;

— planeta s 0,2 Mg dosdhne 7'~ 1600 K > Ti4pn; vétsSiny materialy;

— v pripadé 0,3 Mg dojde prakticky k uplnému odplynéni planety.

Pro pfetaveni celé planety je dtlezity nésledujici mechanismus (obr. 11):
impakty dopravuji energii pod atmosféru se sklenikovymi plyny, jako prvni se
roztavi povrchova vrstva a pravé tam probéhne diferenciace, ¢imz se ovSem
uvolni obrovské mnozstvi potencialni energie; transport této energie do nitra
a také rostouci tlak kvili gravitaci nakonec vede roztaveni celého nitra.

Tmpakhy prd 2atwmesfery

- abtmesféra v2nikld odply ndnim

\( —n,_ ’}g-if_/} diferenciace v teto vrstve

Y
\ SL é vvsindn Eg

fmta.ku 'V‘ nitra

Obr. 11 — Schéma diferenciace planety.
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