
0.1 Planetesimály a embrya

V předchozí kapitole jsme sledovali přeměnu plynu na kilometrové planetesi-
mály. Nyní budeme zkoumat, jak se tato tělesa shlukují do větších planetárních
embryí, jak vznikají obří planety nabalováním okolního plynu a terestrické pla-
nety srážkami embryí.

0.1.1 Kolizní růst planetesimál na planetární embrya

Připomeňme, že obíhající balvany brzdí tření o pomaleji obíhající plyn a že
zrychlení klesá s rozměrem balvanu jako 1/R. Na kilometrovou planetesimálu
již tedy není vliv tření tak dramatický: velká poloosa se zmenšuje pomalu
a těleso by spadlo na Slunce až za miliony roků. Poměrně rychleji ovšem klesají
k nule výstřednosti a sklony drah, takže všechny planetesimály obíhají téměř
po kružnicích, jejich vzájemné rychlosti jsou dosti malé a při srážkách se budou
spíše spojovat než tříštit.
Jak rychle tedy planetesimály narůstají? To zřejmě závisí na tom, jak často

se potkávají. Uvědomme si, že když se planetesimály těsně „netrefíÿ, gravi-
tačně se rozptýlí a v průměru se zvyšuje jejich rychlost vzhledem k ostatním
planetesimálám (což ovlivňuje frekvenci setkávání v budoucnu). Můžeme si
pro názornost nakreslit takovéto schéma:

kolize × gravitační rozptyl
↑ ↓

ovlivňuje frekvenci kolizí ← zvyšuje vzájemné rychlosti

Zkusme přírůstek hmotnosti nějak jednoduše odhadnout: Jedna planetesi-
mála mající poloměr R letí vzhledem ke všem ostatním průměrnou rychlostí
vrel. Ostatní planetesimály jsou rozmístěny v okolním prostoru, takže průměr-
ná hustota látky je ̺. „Našeÿ planetesimála za dobu dt proletěla vzdálenost
vreldt. Všechna tělesa, která se nacházela blíž než R, se s ní srazila a hmotnost
tedy narostla o:

dM = ̺vreldtpR2 . (1)

Ovšem pozor! Zapomněli jsme na jednu důležitou věc: planetesimály se na-
vzájem gravitačně přitahují, takže ve skutečnosti budou srážky častější. Během
přiblížení ostatní planetesimály neletí vzhledem k té naší po přímce, ale po
hyperbole (obr. 1), jak víme z problému dvou těles. Vzpomeňme, jak vypadá
polární rovnice kuželosečky:

r =
p

1 + e cosϕ
(2)
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Geometři by nám řekli, že hyperbola má tyto vlastnosti: rp = a(1 − e), b2 =
a2(e2 − 1), p = b2

a =
h2

GM , h = b · v∞. Jak souvisí parametr p ve třetí rovnici
s momentem hybnosti h vztaženým na jednotku hmoty, víme z řešení problému
dvou těles. A tento moment hybnosti si ve čtvrté spočtu jako r·v v nekonečnu.
Chci vyjádřit b. Vyjde: b2 = r2p +

2GMrp
v2
∞

.
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Obr. 1 — Schéma hyperboly.

Pro porovnání pohybu po přímce a po hyperbole dosadíme za rp = R, vrel =
v∞ a spočteme poměr ploch pb2/pR2. Shodou okolností vychází velmi pěkný
výraz 1+(vesc/vrel)

2, kde vesc =
√

2GM/R je úniková rychlost z povrchu naší
planetesimály. Je to vlastně docela logické: větší únikové rychlosti odpovídá
větší přitažlivá síla, a tím více zakřivená dráha. Naopak při větší vzájemné
rychlosti je méně času na to, aby se planetesimály k sobě přitáhly. Čili výsledný
vztah pro rychlost růstu hmotnosti planetesimály má tvar

dM
dt
= ̺vrelpR2

[

1 +
(

vesc
vrel

)2
]

. (3)

Chceme-li posoudit, které planetesimály porostou rychleji, jestli velké nebo
malé, nezajímá nás přímo dM , tj. absolutní změna hmotnosti, ale dMM , tj. re-
lativní změna hmotnosti. Bude-li dMM pro všechny stejné (nezávislé na R),
nebude se rozdělení hmotností nijak měnit. (Představme si, že bychom každé
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planetesimále přidali kousek hmotnosti právě úměrný její okamžité hmotnos-
ti.) Bude-li však růst (klesat) s R, budou přibývat velké (malé). Rozlišíme dva
případy:

1. vrel > vesc, kdy můžeme zanedbat kulatou závorku ve vztahu (3), a pak
dM
dt

.
= ̺vrelpR2. Protože M = 4

3
pR3̺kamení, vychází:

1
M

dM
dt
∝ 1

R
.

Čili menší rostou rychleji a hmotnosti planetesimál se jakoby vyrovnáva-
jí. Vzájemné rychlosti jsou tak veliké, že gravitace mezi planetesimálami
nehraje velkou roli. Tomuto režimu říkáme uspořádaný růst .

2. vesc > vrel, kdy naopak zanedbáme jedničku v hranaté závorce rovnice (3)
a uvážíme, že v2esc ∝ M

R ∝ R2. Výsledkem je, že:

1
M

dM
dt
∝ R ,

velké planetesimály rostou rychleji a nabalují na sebe ty malé. Při malé vzá-
jemné rychlosti mají dosti času, aby se gravitačně přitáhly. Situaci říkáme
překotný růst .

Obr. 2 — Nákres relativních přírůstků hmotnosti (a) při uspořádaném (b) při překotném
růstu.

Uvedený model pro růst planetesimál je opravdu velmi jednoduchý. Na-
příklad nám vůbec nepředpovídá, jak se bude měnit vrel s časem, nezahrnuje
kolize, rozpady, atd. Podstatně složitější nestacionární modely růstu planete-
simál (Goldreich aj., 2004) nám říkají, že v disku postupně probíhal růst:

uspořádaný → překotný → oligarchický

1. uspořádaný růst od metrových balvanů až na kilometrové planetesimály,
trvající řádově 104 let. Posléze ale nepružné srážky, gravitační tření větších
planetesimál a tření o plyn snížily vrel, takže se růst stal překotným.

2. překotný růst planetesimál na planetární embrya, po dobu asi 105 let. Tako-
vé vzniknuvší embryo je řádově 100 krát hmotnější než okolní planetesimá-
ly (viz příklad na obr. 3). Typická hodnota parametru (vesc/vrel)

2 přitom
dosahovala 1,5 až 2,5. Gravitační působení embrya v průměru zvyšovalo
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Obr. 3 — Vznik planetárního embrya z planetesimál. Vlevo závislost excentricity e dráhy
planetesimál na velké poloose a, vpravo rozdělení velikostí souboru planetesimál. Časová

škála vývoje je 106 let. Převzato z [5], Kokubo a Ida (2000).

vzájemné rychlosti vrel okolních těles; rovnice (3) nám napovídá, že se tím
efektivně tlumil překotný růst a pokračoval už jen uspořádaný.

3. uspořádaný růst velkých planetesimál a embryí, nazývaný oligarchický růst ,
aby se nám nepletl s první fází. Přitom ještě zároveň pokračoval překotný
růst menších planetesimál, takže se zvětšoval počet „oligarchůÿ.

Připomeňme, že překotný růst je lokální proces, nemůže nastat v celém
disku najednou. Končí tak, že jedna planetesimála mnohonásobně převáží nad
všemi ostatními v okolí. Maximální rozsah radiální vzdáleností ∆ri, z níž se
mohou planetesimály navzájem přiblížit, odhadneme z velikosti Rocheova la-
loku (ze vzdálenosti Lagrangeových bodů L1 a L2). Podle řešení omezeného
problému tří těles je přibližně:

∆ri = 2
√
3r

(
Mi

3M⊙

)1/3

.

– 4 –



Hmotnost Mi vymezená v disku prstencem r±∆ri/2 závisí na plošné hustotě
σ jako: Mi = 4pr∆riσ a z obou rovnic pak snadno vyjádříme:

Mi = (8
√
3p)3/2(3M⊙)−1/2r3σ3/2

.
= 1,2 · 1022 kg

( r

AU

)3
(

σ

g/cm2

)3/2

. (4)

Pro r = 1AU, kde σsolid ≃ 8 g/cm2 (pouze pevných částic bez plynu), vychází
Mi

.
= 2,8 · 1023 kg .

= 0,05M⊕, čili hmotnosti embryí v terestrické zóně (tj. ve
vzdálenostech dnešního Merkuru po Mars) dosahovaly řádově hmotností dneš-
ního Měsíce po Mars.
V oblasti Jupitera na 5AU, při σsolid = 10 g/cm2 dává náš jednoduchoučký

model Mi
.
= 4,9 · 1025 kg .

= 8M⊕. Schválně jsme volili několikrát větší plošnou
hustotu než dává model minimální mlhoviny a dokonce větší než na 1AU
(navzdory tomu, že σcelková klesá), protože jsme za sněžnou čarou (3–4AU),
kde kondenzovala voda a vzniklo tak navíc množství ledových planetesimál.
Rychlost tvorby embryí se podstatně mění se vzdáleností od Slunce — aby

ne, když se vzdáleností klesá oběžná rychlost i hustota disku. Ve vzdálenosti
1AU vyrostla embrya za 105 let, na 3AU za 106 let, čím dál, tím pomaleji.
Jednalo se o jakousi „vlnuÿ vytváření embryí šířící se od Slunce.

0.1.2 Plynní a ledoví obři — gravitační kolaps

Plynné obří planety (Jupiter a Saturn) pravděpodobně vznikly ve dvou fázích:

1. vzniklo kamenné embryo s kritickou hmotností ∼8M⊕;
2. na něj posléze spadnul okolní plyn (s celkovou hmotností ∼103M⊕).

Takovému scénáři říkáme model nestabilního jádra. Výsledek jednoho detail-
ního modelu je na obr. 4.
Pevné jádro samo vznikne z planetesimál velmi rychle, do 1Myr. Plyn se

zpočátku na pevné jádro nabaluje velmi pomalu; k jádru se dostává především
přes Lagrangeovy body L1 a L2. Když hmotnost plynné obálky dosáhne zhru-
ba hmotnosti jádra, tj. po 10Myr, začne překotný kolaps a planeta na sebe
přitáhne plyn z širokého okolí. V protoplanetární mlhovině tak vznikne široká
mezera v okolí dráhy budoucí velké planety.
Po kolapsu plynu je plynná obálka planety rozprostřena vlastně v celém je-

jím Rocheově laloku (ježto má pro Jupiter rozměr zhruba 0,7AU), Na to, aby
kolabovala dál a vytvořila kompaktní planetu, musí vyzářit tepelnou energii
(v infračerveném oboru). Tento druhý „radiačníÿ kolaps je rychlý, když plynná
obálka dosáhne hmotnosti okolo 8M⊕. Pomalu ale pokračuje dodnes a proje-
vuje se jako přebytek energie, kterou Jupiter vyzáří, proti energii slunečního
záření, kterou absorbuje. Proces se také nazývá Kelvinova–Helmholtzova kon-
trakce.
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Obr. 4 — Hmotnost Jupiteru a Saturnu v závislosti na čase. Odlišeno je jádro z pevných
látek (čárkovaně) a plynná obálka (tečkovaně). Převzato z [5], Pollack aj. (1996).

Jádra ledových obrů (Uranu a Neptunu) se pravděpodobně formovala ve
vzdálenosti okolo 15AU, nikoli na dnešních 20–30AU. (Ve větších vzdálenos-
tech, kde jsou dlouhé oběžné doby, totiž není dostatek času, aby své plynné
obálky získaly před rozplynutím mlhoviny. Tato obtíž akrečního modelu nazna-
čuje, že planety v minulosti migrovaly.) Uran ani Neptun však nikdy nedosáhly
takové hmotnosti, aby proběhlo překotné nabalení plynu; nabalily pouze malé
množství.
Možná, že při vzniku všech čtyř obřích planet sehrála podstatnou úlohu

sněžná čára a následující past na planety (Morbidelli aj., 2008):

1. Ledové planetesimály, stejně jako všechny ostatní, spirálují třením o plyn.
Těsně pod sněhovou hranicí se vypařují čímž vzniká množství plynu; pod
sněhovou hranicí se pak potažmo objeví kladný gradient tlaku plynu a plyn
tedy obíhá rychleji než planetesimály! Planetesimály spirálující zpoza sně-
hové hranice se zde hromadí a už dále nemigrují směrem ke Slunci, dokonce
je podpořena jejich akrece.

2. Jakmile zde naroste dostatečně hmotné planetární embryo, dojde ke gravi-
tačnímu kolapsu, vnikne obří plynná planeta a příslušná mezera v proto-
planetárním disku.

3. Na vnější hranici této mezery je situace obdobná: kladný gradient tlaku
kvůli té mezeře, rychle obíhající plyn, hromadící se planetesimály — zárod-
ky druhého planetárního embrya, potažmo druhého plynného obra. Takto
mohly vzniknout postupně čtyři planety sluneční soustavy.
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0.1.3 Vyčištění disku od plynu

Intenzivní tlak záření a sluneční vítr způsobily, že z disku zmizel plyn asi
10Myr po vzniku Slunce. Ne, že bychom to mohli zjistit měřením přímo v naší
sluneční soustavě, ale vyplývá to z pozorování mladých hvězd a disků okolo
nich — prakticky žádná hvězda s protoplanetárním plynným diskem není starší
než 10Myr. (Ostatně proto jsme tak usilovně hledali procesy, které umožnily
rychlý vznik plynných obřích planet.)
Hvězdy typu T Tauri jsou patrně v takové fázi vývoje. Aktivita hvězdy,

buzená pouze akrecí disku menší rychlostí dM/dt ≤ 10−7M⊙/yr, trvá cel-
kem 1 až 10Myr. Interakce větru a polárních výtrysků s mezihvězdným pro-
středím dává vzniknout zhuštěninám, pozorovaným jako Herbigovy–Harovy
objekty (obr. 5, 6).

Obr. 5 — Hvězda ve fázi T Tauri. Silný hvězdný vítr interaguje s mezihvězdnou látkou
a vytváří zářící zhuštěniny zvané Herbigovy–Harovy objekty.

Obr. 6 — Herbigův–Harův objekt 111 na snímku z Hubblova kosmického dalekohledu.
Vlevo je proměnná hvězda typu T Tauri c© NASA.

Neznamená to ovšem, že disk zmizel úplně! Kolem Slunce samozřejmě na-
dále obíhaly planetesimály a embrya, které se ještě nespojily do planet.

0.1.4 Terestrické planety — kolize embryí

Na konci předchozí fáze existovalo v terestrické zóně 20 až 40 embryí; mezi nimi
byly „mezeryÿ tak 0,05AU, e a sin i měly okolo 0,001 nebo 0,01. Hmotnost
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zbylých planetesimál byla přitom zanedbatelná. A to je přeci krása, protože
další vývoj už lze řešit numerickými N -částicovými simulacemi.1

Na obr. 7 vidíme možný výsledek. Takovéto simulace nám říkají, že několik
milionů let jsou dráhy embryí stabilní, ale pak se náhodou objeví jedno blízké
přiblížení, které spustí kaskádu dalších. Embrya se pohybují chaoticky, jejich
dráhy se kříží, dochází ke srážkám a za 100 milionů let zbydou nejčastěji
2 až 4 terestrické planety. Čili nevycházejí zákonitě čtyři, ale čtyři nejsou
nijak výjimečným výsledkem. Jde o stochastický proces, když tolik záleží na
počáteční náhodě, jaký bude výsledek. Mimochodem, velké poloosy planet
statisticky často tvoří přibližně geometrickou řadu (neboli dříve známý Titiův–
Bodeho „zákonÿ).

Obr. 7 — Formování terestrických planet z planetárních embryí. Časová škála je zde asi
106 let. Převzato z [5], Chambers (2001).

V závěrečné fázi docházelo k velkým impaktům na protoplanety (projektily
mohly mít 0,1 až 25% hmotnosti terče), jenž měly za následek:

1. opětovné promíchání chemického složení (např. Venuše a Země jej dnes mají
prakticky stejné), dopravu vody do terestrické zóny zpoza sněžné čáry (na
3 až 4AU);2

1 Máme řádově 102 částic, tj. 104 vzájemných interakcí, časovou škálu 108 yr, symplektické
integrátory umožňují časový krok 0,1 yr, takže potřebujeme spočíst 109 kroků neboli 1013 in-
terakcí. Jedna interakce odpovídá řádově 102 výpočetních operací, při taktovací frekvenci
procesorů 109 Hz to je 106 s = několik týdnů výpočetního času.
2 Část vody mohla být dopravena až v období velkého pozdního bombardování před 3,8Gy.
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2. rotační osy planet se orientovaly náhodně;3,4

3. odpařila se voda a CO2 z hornin, čímž vznikly prvotní atmosféry, přispívající
k izolaci pláště a jeho tavení;

4. vznikl Měsíc (30 až 50Myr po vzniku sluneční soustavy, soudě podle jeho
hustoty, která odpovídá diferencovanému zemskému plášti, a izotopového
složení, viz obr. 8);

5. odtrhl se silikátový plášť Merkuru (tudíž má dnes nadměrně velké železné
jádro).

Obr. 8 — Model vzniku Měsíce v protolunárním disku obklopujícím Zemi po velkém im-
paktu. Vzdálenosti na osách jsou v jednotkách Rocheových poloměrů rL; půlkružnice okolo
počátku znázorňuje Zemi. Disk úlomků má zde hmotnost 0,4M⊕ a rozkládá se v těsné
blízkosti, jen několik zemských poloměrů daleko. Všech 104 částic je zobrazených v jedné
rovině (R, z), i když ve skutečnosti jsou rozptýlené okolo Země. Jednotka času Tk = 7h je
keplerovská oběžná doba ve vzdálenosti rL; dá se tedy říci, že „Měsíc vzniknul asi za měsícÿ.
(Za následující miliardy let způsobily gravitační slapy mezi Zemí a Měsícem vzdálení Měsíce

od Země až na současných 60R⊕.) Převzato z [5], Kokubo aj. (2000).

0.1.5 Diferenciace

Všechny terestrické planety jsou diferencovány, tzn. že byly v minulosti pře-
tavené a do jádra klesnul nejhustší materiál (železo, nikl a další siderofilní
prvky), kdežto při povrchu zůstal plavat nejřidší (hliník, křemík, kyslík). Na
zahřívání podílely:

– kinetická energie dopadajících planetesimál;

3 Zkusme si cvičně spočítat moment hybnosti velkého necentrálního impaktu: L = |r ×
mv| ≃ 106 · 5 · 1023 · 104 kg · m2 · s−1

.
= 5 · 1033 kg · m2 · s−1 a porovnat jej s momentem

hybnosti rychle rotující Venuše: L = Iω ≃ 2

5
MR22p : P ≃ 0,4 · 5 ·1024 · (6 ·106)2 · 6,28 :

86 400 kg·m2·s−1
.
= 5·1033 kg·m2·s−1. Vycházejí srovnatelné, čili takový impakt mohl rotaci

Venuše zcela změnit.
4 Mimochodem u obřích planet nevíme, co způsobilo jejich velké sklony rotačních os.
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– gravitační potenciální energie uvolňovaná při smršťování planety (roste tlak
v nitru) anebo při diferenciaci (všimněme si, že při samotné diferenciaci se
uvolňuje energie!);
– radioaktivní rozpady, zejména 26Al→ 26Mg;
– exotermické chemické reakce.

Proti tomu však působí ochlazování:

– tepelným vyzařováním do prostoru;
– endotermickými reakcemi;
– růstem EG při expanzi způsobené silným ohřátím nebo zmrznutím vody na
led (který má větší objem).

Uvážit bychom měli i transport energie:

– vedením (což je dosti pomalý proces);
– prouděním (které funguje, jen pokud je látka roztavena).

Úplně nejjednodušší modely uvažují pouze dva jevy: kinetický ohřev a zářivé
ochlazování. A právě takový jednoduchý modýlek teď zkonstruujeme. Před-
stavme si zárodek planety o hmotnosti M a planetesimály o hmotnosti m,
rozmístěné v nekonečnu a „chystající se udeřitÿ na planetu (obr. 9). Na za-
čátku je jejich energie Ek + EG = 0, planeta je ovšem přitahuje, takže EG
klesne na −GMm

R , a protože se energie „bůhvípročÿ zachovává, naroste Ek
na −EG. Při dopadu se planeta zvětší o dR, a právě tato nová vrstvička se
zahřeje přeměnou Ek na teplo. Na minulé nebo budoucí vrstvy nemá akrece
vliv. Ještě předpokládejme, že okolní prostředí má teplotu Tnebula = 300K,
planetesimály i planeta mají konstantní ̺ = 4 500 kg ·m−3 a měrná tepelná
kapacita materiálu je Cp = 1 000 J·kg−1 ·K−1.

Obr. 9 — Nákres planetesimál „v nekonečnuÿ a těsně před dopadem na planetu.

Zcela ignorujeme vliv atmosféry, stlačitelnost materiálu (!), vedení tepla
nebo jev, při kterém materiál vyhozený impaktem zakryje roztavenou horninu,
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a tím ji účinně izoluje. Pravda, velké impakty mohou vyhodit i roztavený
materiál z hloubky, čímžto se ochladí, nicméně převažuje předchozí efekt.

Zákon zachování energie nám říká, že kinetická energie dopravená planetesi-
málami na plochu dS plus tepelné ozařování z okolí za dobu dt je v rovnováze
se zářivým ochlazováním a změnou vnitřní energie:

GM(R)

hmotnost planetesimál
︷ ︸︸ ︷

dS dR̺

R
+ εσT 4ndS dt = εσT 4dS dt+ dS dR̺Cp(T − Tn) . (5)

Předpokládáme-li, že akrece probíhá rovnoměrně lineárně, s charakteristickou
dobou tacc:

R(t) = R⊕

t

tacc
,

můžeme snadno spočítat derivaci (rychlost akrece):

dR
dt
=

R⊕

tacc
= konst.

a dosadit ji do rovnice (5):

f(T ) = εσ(T 4 − T 4n ) + ̺Cp(T − Tn)
R⊕

tacc
−G
4
3

pR2̺2
R⊕

tacc
= 0 .

Z této rovnice můžeme vypočítat výslednou povrchovou teplotu T (R, tacc)
v závislosti na poloměru planety R a na době trvání akrece tacc. Jedinou
vadou f(T ) na kráse je, že se jedná o polynom 4. stupně. Kořeny f(T ) najdeme
graficky (obr. 10).

Z těchto řádových odhadů je zřejmé, že příliš malé planety (. 0,01R⊕)
nikdy nedosáhnou teplotu potřebnou pro přetavení a naopak planety srov-
natelné se Zemí (& 1R⊕) mají na povrchu teplotu i přes 1 000K. Závisí to
pochopitelně i na době tacc trvání akrece. Kdyby akrece trvala příliš dlouho
(ne 1Myr, ale 100Myr), postupné zářivé ztráty by přetavení zabránily.
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Obr. 10 — Kořeny polynomu f(T ) pro výpočet povrchové teploty T planety s poloměry
0,01R⊕, 0,1R⊕, 1R⊕, 2R⊕, 5R⊕ a pro charakteristickou dobu akrece (za kterou naroste

poloměr na 1R⊕) tacc = 1Myr.

Přesnější modely akrece dávají tyto výsledky:

– pro planetuM ≃ 0,01M⊕ dojde jen k vypaření H2O a uvolnění CO2 z hor-
nin, čímž vznikne prvotní atmosféra;
– pro 0,1M⊕ je rozhodující zakrytí plynem (energie impaktu je ukládána pod
něj), je dokonce účinnější než skleníkový jev;
– planeta s 0,2M⊕ dosáhne T ≃ 1 600K > Ttání většiny materiálů;
– v případě 0,3M⊕ dojde prakticky k úplnému odplynění planety.

Pro přetavení celé planety je důležitý následující mechanismus (obr. 11):
impakty dopravují energii pod atmosféru se skleníkovými plyny, jako první se
roztaví povrchová vrstva a právě tam proběhne diferenciace, čímž se ovšem
uvolní obrovské množství potenciální energie; transport této energie do nitra
a také rostoucí tlak kvůli gravitaci nakonec vede roztavení celého nitra.

Obr. 11 — Schéma diferenciace planety.
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