Mala télesa jsou klicem k pochopeni minulosti nasi slune¢ni soustavy. Pozo-
rovani planetek, komet, meteoroidti nebo prachovych ¢astic poskytuji obrovska
mnozstvi dat, a pravé snaha o jejich vysvétleni vedla k odhaleni mnoha fyzi-
kélnich jevi, napfriklad negravitac¢nich sil, migrace, slapi, srazek.

V této kapitole se nejprve zabyvame procesy pii vzniku planetarni soutavy
(3.1-3.4). Posléze probirame zdkladni orbitdlni a fyzikalni charakteristiky jed-
notlivych skupin malych téles, spoleéné s jejich interpretaci (3.5-3.12). Nako-
nec sem spadaji i pojednani o jevech souvisejicich s malymi télesy: meteoritech,
dopadovych kraterech a vulkanismu (3.13-3.15).

0.1 Protoplanetarni disk

Zacnéme hrubym scénafem vzniku slunecni soustavy:

— Soustava vznikla pred asi 4,56 miliardami let gravita¢nim kolapsem me-
zihvézdného plynoprachového oblaku.

— Material obsahoval asi 2% prvki hmotnéjsich neZ helium, které predtim
vznikly v nitru jinych hvézd; kolaps byl mozna spustén blizkym vybuchem
supernovy.

— Stfedni ¢ast jednoho fragmentu oblaku se zhustila vlastni gravitaci natolik,
ze v ni zacaly termonuklearni reakce produkujici zafeni — vzniklo Slunce.

— Vnéjsi cast se zplostila do disku. Doslo k pfenosu vétsiny momentu hybnosti
z rotujicitho Slunce do obézného pohybu disku.

— Disk byl nejhustsi ve stfedové roving, gravitacni i negravitacni sily zde vedly
k postupnému soustfedéni materidlu do vétsich téles.

— Ve vnéjsi ¢asti disku doslo k samostatnym casteénym kolapstim, jez daly
vzniknout obfim plynnym planetam a jejich satelitnim systémam.

— Jen relativné mélo hmoty celého oblaku (asi 5%) se pfeménilo na hvézdy
a planetarni soustavy, zbytek byl hvézdnym vétrem rozfoukan zpét do me-
zihvézdného prostoru.

Puvodni teorie tohoto typu se nazyva nebuldrni (podle toho, Ze hvézda
i planety vznikaji z mlhoviny — nebuly).!:2

! Pochézi od IMMANUELA KANTA (1724-1804) a PIERRA-SIMONA LAPLACE (1749-1827).
Uvahy téchto dvou myslitel@t byly spie kvalitativni; prvni vypoéty struktury pramlhoviny
provedli az v padesatych a Sedesatych letech 20. stoleti OTTO JULLJEVIC SMIDT (1891-1956),
VIKTOR SERGEJEVIC SAFRONOV (11917) a jejich spolupracovnici.

2 Pokud bychom chtéli nahlédnout do ptivodnich praci (anebo do jakychkoliv novych od-
bornych ¢lankt), mizeme vyuzit sluzby (http://adsabs.harvard.edu/abstract_service.-
-html) (NASA ADS Abstract Service), kde lze po zadani jmen autorti, a eventuilné omezeni
na rok vydani, najit pfesou referenci, abstrakt, a ¢asto lze stahnout i cely ¢lanek v elektro-
nické podobé. Nékteré Casopisy, pripadné jejich nova éisla, jsou vsak pristupné pouze pro
predplatitele.
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Exzxtrasoldrni planety, objevované od poloviny 90. let dvacatého stoleti, moz-
na vyzaduji jiné teorie vzniku, protoze vlastnosti exoplanetarnich soustav se
podstatné lisi od nasi slunecni soustavy. Jednim z hlavnich rozdila je exis-
tence planet nékolikrat hmotnéjsich nez Jupiter, které navic mohou obihat
blizko mateiské hvézdy (velkd poloosa jejich drahy je mensi nez 1 AU) nebo
po vystiedné dréaze (s excentricitou vétsi nez 0,1).

Zkusme nejprve rozmyslet odpovédi na nejzakladnéjsi otazky: Proc¢ se viibec
domnivame, Ze tu Slunce a planety nebyly vécéné? Jak jsme mohli zjistit, kdy

v

odpovédi by snad mohly byt:

— Slunce je kone¢né velka plynna koule, ktera evidentné zafi, a postupné tak
zmensuje energii. Je tedy zcela pfirozené pfedpokladdat, ze nebude zarit ani
nezafrilo vécne.

— Planety vznikly asi spolu se Sluncem, protoze jsou k nému gravitacné vazané
a maji (az na tékavé prvky) skoro stejné chemické slozeni (obr. 1).

— Stari raznych casti Zemé, Mésice, Marsu, nékterych planetek a meteorit
jsme mohli urcit diky radioaktivité — jadra nestabilnich prvkd se nahodné
rozpadaji, a jejich pocet klesa exponencidlné s c¢asem ,krasné“ konstatni
rychlosti. A mimochodem, staii planet odpovidé energii ve Slunci obsazené.

— Hvézdy vznikaji zfejmé z mlhovin, protoze v blizkosti mladych hvézd jsou
vzdy pozorovana néjaka plyno-prachova oblaka, navic stejného chemického
slozeni jako povrch mladych hvézd, coz tézko muze byt ndhoda. Nastés-
ti 1ze pomérné snadno rozpoznat hvézdy mladé a staré — modely vyvoje
hvézd (tedy velkych horkych plynngch kouli) fikaji zhruba toto: hvézdy vel-
mi hmotné sviti jasngm namodralym svétlem a Ziji krdtkou dobu (a naopak
méné hmotné sviti slabé, nacervenale a ziji dlouho).? Cili, podle barvy, jas-
nosti a vzdalenosti hvézdy lze odhadnout jeji hmotnost; pokud jsou v néjaké
hvézdokupé pritomné kromé méné hmotnych hvézd i velmi hmotné, zname-
na to, ze hvézdokupa nemuze byt prilis stara.

3 Kvantitativné vyjadreno: hmotnosti hvézd se pohybuji v intervalu (0,02; 100) M, povr-
chové teploty (3 000; 100 000) K, z&¥ivé vykony (10~°;10%) L a Zivotni doby (100 Gy; 1 My).
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Obr. 1 — Relativni zastoupeni prvki ve sluneéni atmosféfe a v chondritickych meteoritech
typu C1. Vétsina netékavych prvki se mezi nimi shoduje. Podle Asplund aj. (2005).

V nasledujicich kapitoldch nejprve podame piehled zakladnich vlastnosti
velkych molekularnich oblakt a protoplanetarnich diskd, jak vyplyvaji z po-
zorovani oblasti tvorby novych hvézd. Zminime podminky, za kterych nastava
gravitacni kolaps. Podivame se, co lze odvodit z dnesniho obsahu radioaktiv-
nich prvki. Pak se pokusime odhadnout parametry ,naseho* byvalého proto-
planetarniho disku, a to podle hmotnosti soucasnych planet a jejich stfednich
vzdalenosti od Slunce.*

0.1.1 Pozorovani velkych molekularnich oblaku a proplyda

Velka molekularni oblaka (GMC) maji podle pozorovani hmotnosti pfi-
blizné 10° az 10% M), jejich hustsi jadra asi 1 M. Teplota oblakii se pohybuje
jen par desitek stupnii nad absolutni nulou, mezi 10 az 30 K. Koncentrace jsou
fadové 103 molekul/cm?, jadra oblakt mohou byt i 100 az 1000 krat hustsi.
(Porovnejme to s hustotou vzduchu, ktery nas obklopuje: 1kg/m3; hmotnost
jedné molekuly N nebo Os je asi 2-15-1,66 - 10~27 kg, takze vychazi koncen-
trace fadové 10 molekul /cm3.)

4V textu uzivame nasledujici oznaceni: y pro rok, nasobky se standardnimi predpona-
mi My nebo Gy; Mg pro hmotnost Slunce, Mg pro hmotnost Zemé, podobné indexy i pro
jiné veli¢iny; AU = 1,49597870691 - 101! m je astronomicka jednotka.
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V chemickém slozeni GMC prevazuje molekularni vodik Hs, patrné je do-
provazen heliem. Spektroskopicky zde najdeme i mnoho hmotnéjsich molekul
i CO, CN, CS, SIO, OH, HQO, HCN, SOQ, HQS, NHg, HQCO — celkové vsak
tvori jen nepatrny dil hmotnosti celého GMC. Nicméné napiiklad radikal OH
je dobfe pozorovatelny v radiovém oboru a slouzi jako ,stopai“ obtiznéji po-
zorovatelného Hy (obr. 2).

1.0] a0

Galactic Latitude

Galactic Longitude

Obr. 2 — Emise molekularnich oblakt v ¢afe molekuly 13CO na 110 GHz. Ptevzato z Jacksonl|]
aj. (2006).

Proplydy. V oblastech tvorby hvézd, jakou je napfiklad mlhovina M 42 v sou-
hvézdi Orionu, jsou pozorovatelné plynoprachové obalky a protoplanetarni
disky (proplydy) obklopujici velmi mladé hvézdy (obr. 3). Proplydy maji pri-
mér fadové 100 astronomickych jednotek, hmotnost se odhaduje mezi 1073
a 0,1 Ma; typicky existuji pouhych 1 az 10 miliond let, vyjimecné az 30 My.

..
¢ B

Obr. 3 — Snimky protoplanetarnich diskti pofizené Hubblovym kosmickym dalekohledem

v rozmezi let 1995 az 2001. Disk na obrazku vpravo je obklopen plynnou obéalkou, ktera je

zahfivana absorpci ultrafialového zafeni blizké horké hvézdy; odhadujeme, ze disk v takovych

nehostinnych podminkach muize existovat jen pomérné kratkou dobu — asi sto tisic roku.
© NASA.
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Plynoprachové obalky mivaji siroké spektrum v porovnani s planckovskym
spektrem B (T'), coz lze vysvétlit tak, Ze rizné ¢asti obalky, v rizné vzdalenos-
ti, jsou centralni hvézdou zahtaté na rtznou teplotu. MuzZeme si predstavit,
7e jednotlivé Casti obalky v téze vzdalenosti jsou v lokdini termodynamické
rovnovaze, maji tedy stejnou teplotu T, a jejich vyzafovani je pak popsano
Planckovou funkci. My vsak spektrografem pozorujeme cely oblak najednou,
coz odpovida smiseni mnoha funkci By (7T') odpovidajicim riznym teplotdm.
Jejich maxima jsou vzajemné posunuta. Celkova vyzafovand energie tedy ne-
miuZe byt popsana funkci piislusejici jediné teploté T', ale priubéh spektra je
proti rovnovaznému spektru rozsifen, ,rozmazan“ (obr. 4).

Obr. 4 — Miseni Planckovych funkci a nasledné ,rozma- B
zani* spektra.

Na mnoha discich jsou patrné stopy po vnorenych planetich samotné pla-
nety lze zatim pfimo pozorovat jen vyjimecné (napf. Fomalhaut b). Jednd se
napf. o zak¥iveni disku (zndmym piikladem je hvézda g Pictoris, obr. 5), po-
sun stfedu disku od centréni hvézdy (HR 4796A), prachové pasy (8 Pic, € Eri),
prstence vyvolané gravitacnimi rezonancemi nebo zhustky prachu v disku.

Size of Pluto’s Orbit

Obr. 5 — Prachovy disk okolo hvézdy [ Pictoris. © A. Schultz (Computer Sciences Corp.),
S. Heap (Goddard Space Flight Center), NASA/ESA.
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0.1.2 Gravitac¢ni kolaps a Jeansovo kritérium

Aby z rozsahlého, fidkého a elektricky neutralniho oblaku vznikla stabilni
hvézda a planetarni systém, musi se oblak smrstit. Prvotnim hybatelem miize
byt tfeba hustotni vlna v Galaxii nebo vybuch blizké supernovy.

Gravitacni kolaps velkého molekuldrniho oblaku za¢ind tehdy, je-li jeho
hmotnost M dostatecné velika vzhledem k jeho hustoté o a teploté T'. Pocho-
pitelné, kdyby byla hustota ptili§ nizka a teplota pfilis vysoka, spad (gradient)
tlaku plynu (neboli odpudivé elektromagnetické sily mezi atomy a molekulami
oblaku) by prevézily nad pfitazlivou gravitaci a oblak by se spiSe rozplyval nez
kolaboval. Plyn také nesmi byt pfili§ ionizovan, aby kolapsu nebranila ambi-
poldrni difuze (viz obr. 6). Podrobngjsi analyza ukazuje, Ze pro kolaps musi
byt splnéno nasledujici Jeansovo kritérium [dzinsovol:

KT \*? 1

) W
kde Mj oznacuje Jeansovu (kritickou) hmotnost, & Boltzmannovu konstantu,
G gravitacni konstantu, u, primérnou hmotnost molekul v atomovych hmot-
nostnich jednotkach m,, konstanta je ¢islo fadu 0,1-10, zavisi na detailnim
rozlozeni hustoty uvniti oblaku, jeho chemickém slozeni apod. Pro typicky
GMC pak vychazi pocateéni hmotnost kolabujiciho oblaku o nékolik fadu vét-
§i nez hmotnost Slunce. Jednotlivé hvézdy, o hmotnostech fadu M, vzniknou
diky fragmentaci oblaku na mensi ¢asti. Tim si také vysvétlujeme, pro¢ vznika
mnoho hvézd najednou a pro¢ tedy pozorujeme hvézdokupy (obr. 7).

M > Mj ~ konst. (7
Gliamy

- e - Zde mag. pole
B —<  brani kolapsy
o

Obr. 6 — Nakres ambipolarni difuze, pfi které drift nabitych ¢astic podél magnetickych

siloCar mize GCinné branit gravitacnimu kolapsu. V pripadé, ze ionizace oblaku je velmi

mald (<107%) jsou ale neutralni ¢astice oddélné od nabitjch a ambipolarni difuze kolapsu
nebrani.

Obr. 7 — Pfedstava fragmentace velkého molekularniho oblaku.

-6 —



Jak dlouho kolaps trva? Pro odhad mtzeme dobte pouzit 3. Kepleruv zakon

3
Tz = ng . Stadi si predstavit malou ¢astecku na okraji oblaku o hmotnosti
M = %TER?’/), jak se pohybuje po elipse s excentricitou blizkou 1 (neboli tiseéce).

Velka osa je 2a = R a kyzena doba volného padu je tg = % Dosadime a vidime,

ze:
3n
= /== 2
=1\ 526, @)

zavisi pouze na prumérné hustoté p, nikoli na hmotnosti nebo rozméru! Zkusme
to ¢iselné. Velky molekulovy oblak ma p = 103-10°-2-1,66-1072"kg - m™3 =
3-10" ¥ kg-m~3, jeho husté jadro az 3-1071° kg - m—3. Tomu odpovida tg asi
1 milion rokd, resp. 40000 roki. Protoze jsme zanedbali gradient tlaku plynu
piisobici odpudivé, skuteény kolaps bude trvat o néco déle (a samoziejmé se
zastavi pfed dosazenim R = 0; vytvoii se hvézda a disk). Podle (2) nejprve
kolabuje nejhustsi jadro oblaku, a teprve potom na ni pada vnéjsi ¢ast. Kolaps
tedy postupuje ,zevniti ven“.

Pad vnéjsich ¢asti GMC na jiz zkolabované hustsi jadro uvoliuje velké
mnozstvi kinetické energie. To se patrné projevuje zahfivanim protoplane-
tarniho disku (na 1000K ve vzdalenosti 1 AU) a zvySenou aktivitou hvézdy.
Ostatné, proménné hvézdy typu FU Orionis (nazyvané téz ,fuory“) se nacha-
zeji pravé v této fazi vivoje. P¥i toku hmoty dM/dt > 1076 M, /yr se objevuji
opakovana vzplanuti trvajici ~ 10 yr, intervaly klidu ~ 100 yr, pficemz cela faze
trva asi 0,1 Myr.

Zakon zachovani momentu hybnosti vyzaduje, aby byla v jistém smyslu
zachovana rotace ptuvodniho oblaku. Pfi fragmentaci se moment hybnosti ¢as-
tecné prenese z otaceni celého oblaku do obihani jednotlivych fragmentt kolem
sebe. Fragmenty se pak ze stejného divodu pfeméni z kulovych utvart na dis-
kové (obr. 8).5

5 Pro jednoduchost si predstavim homogenni kouli o poloméru R, hmotnosti M, tocici se
thlovou rychlosti w. Piipomenme, zZe jeji moment setrvacnosti I = %MR2 vzhledem k ose

prochéazejici stfedem koule, kineticka rotacni energie Fx = %Iwz, gravitacéni potencialni
2
energie Eg = —% G% a moment hybnosti L = Iw. Zplosténi € souvisi s pomérem rotacni

a gravitacni energie

E R3u?
e~ =X . (3)
Eq GM
Protoze pfi gravitacnim kolapsu L = konst., M = konst., je w = % % % x %2 a zplosténi

€ X % prirozené vzrusta.
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Obr. 8 — Sily pusobici na rotujici kouli v neinercidlni souradnicové soustavé. Neni-li koule
zcela tuhd, méni pod jejich vlivem tvar a zplostuje se do tvaru elipsoidu (a pozdéji disku).

Odvozeni Jeansova kritéria. Zkusme nyni nékteré okolnosti gravita¢niho
kolapsu propocitat podrobnéji. ,,Klasické vinové“ odvozeni Jeansova kritéria
vypada nasledovné. Predstavme si zvukovou vlnu §ifici se v oblaku o polomé-
ru R, ktery pfeleti za cas:

R

tavuk = —,
Cs

kde ¢, je rychlost zvuku. Pro idealni plyn® p¥itom plati:

2= (@) _ ykT 7
ag adiabat. (6Q=0) KMy

kde v = % je adiabaticky index pro ¥idky a chladny dvouatomovy plyn (Hs),”
k oznacuje Boltzmannovu konstantu, 7' termodynamickou teplotu, pm, je
hmotnost jedné molekuly.

Volny pad oblaku by nastal, pokud by vibec nebyl podporovany gradien-
tem tlaku, za dobu tg (viz (2)). Podminkou pro kolaps je, aby ¢asova skala
volného padu byla mensi, nez doba, za jakou jsou schopné zvukové viny oblak
rozplynout:

tg < tayuk -
Dosadime a vyjadiime R:
3n kT
R>Ry=|cz5—,
J 32 Gumyo

koT
7 pmy
Pro ,normalni“ dvouatomovy plyn, v némz jsou excitované i rotacni stavy, je ovSem
7

T=735-

6 Idealni plyn ma stavovou rovnici % = nRm, coz je totéz jako p =
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pri¢emz Rj nazyvame Jeanstuv polomeér. Kazdy oblak vétsi nez Ry samovolné

kolabuje (dokud jej nezastavi rust teploty T na pravé strané, zapaleni termo-
nuklearnich reakei apod.). Ciselny faktor pod odmocninou 3;—2'* je roven 0,49.

Kritérium lze samoziejmé vyjadrit i pro hmotnost oblaku M:

4n 4n
M=—R%>M;=—
3 4 J 3<

Br kT \F 1
32Gumy ) Jo’

M3y pak pochopitelné nazyvame Jeansova hmotnost.
Témér stejné kritérium lze odvodit na zékladé energetickych uvah. Aby byl
oblak vibec vazany a mohl kolabovat, musi mit zdpornou celkovou energii:

1
E=FEqg+U= —£K2G92R5 + gNkT <0.

Pocet N molekul vyjadiime jednoduse jako:

N=M :4_ﬂR39,
wmy 3 pmy

dosadime do nerovnice a vyjadiime polomér oblaku R:

8 kT
——nGoR? + <0,
15 pmy
15 kT
R>Ry=4|/——.
J 8t Gumyo

Ciselny faktor % = 0,60, kupodivu vychazi skoro stejny jako v pfedchozim
pripadé. Pozoruhodné je, Ze i kdybychom uvéazili jinou podminku:

dE  dE dU
=2 =50, (4)
dR dR dR

tzn. pii adiabatickém zmenseni oblaku se musi zmensit jeho energie (aby se
pfebytek mohl vyzéfit), opét obdrzime stejnou zavislost na T, p, jen ¢iselny

faktor bude jinaci % =1,19.

Ohfev plynu pfi padu z nekone¢na na kruhovou drahu. V nekoneénu
je gravitacni potencidlni energie Fq i kineticka energie Fx chuchvalce plynu
rovna nule. Nechame ho pfitahovat Sluncem. Pada, pada, kinetickd energie
roste, potencialni energie klesa, celkova E = Eg + Ex zustava nulova. Ovsem
pozor, uZ je jen 1 AU od Slunce (a leti pfitom parabolickou rychlosti 42 km/s),
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kdyz narazi do hustého disku plynu, ktery chuchvalec tfenim (rozuméj elek-
tromagnetickymi silami) ,donuti“ usadit se na kruhové draze s mensi obéznou
rychlosti vx = 30km/s.

Na kruhovych drahéch v radidlnim gravita¢nim poli totiz vZdycky musi
byt Ex = —Eq/2 (nikoli Ex = —Eg jako pied srazkou).® To znamend, 7e
celkové energie uz neni nulovd, ale zdpornd (E = —Ex = 132 ), protoze disk
mne zabrzdil a odebral mi pfesné polovinu pivodni Fk, jezto se pfeménila na
teplo (rozuméj kinetickou energii neusporadaného pohybu jednotlivych atomi
a molekul).

O kolik se zvysi teplota T chuchvalce? Teplo se spotiebovalo na vzrist
vnitini energie U, takze:

3 Ee GMom
U=NokT =-S5 =207
2 2 2r

kde N = - je poc¢et molekul Hy.? Vyjadiime teplotu

pmy

~ GMmyp . 6,7-10711.2.10%°-1,66-10727 - 2

K=710*K.
3kr 3-1,38-10-23-150-10°

T

Cili kdyby se tepelné energie nevyzaiila, mél by disk teplotu az 70000 K. Ve
skuteCnosti znacna ¢ast zarenim unikla a teplota na 1 AU dosahovala ,jen“
1500 K.

0.1.3 Chemické sloZeni a radiometrické stari disku

Je velmi pravdépodobné, Ze slune¢ni pramlhovina méla obdobné chemické slo-
zeni jako vétSina molekuldrnich oblaki (viz tab. 1).

8 Vzpomenme, 7e Eg = 7@’ vg = /GMg/r atedy Ex = %mvi = fETG. Obecnéji
dokonce plati, ze v libovolném gravita¢né vazaném systému (tj. s celkovou E < 0), s libo-
volné slozitymi pohyby, jsou stiedni hodnoty energii (stfedované pies ¢as) (Eg) = —2(Ex).
Rikdme tomu wiridlovy teorém.

9 Klasicky ekviparticni teorém nam 1ika, ze na kazdy mechanicky stupen volnosti da-
né molekuly pfipada energie %kT. Dvouatomova molekula méa celkem stupnt volnosti 12
(6 translac¢nich, 4 rota¢ni a 2 vibra¢ni). V idealnim plynu ale nejsou se 3 soufadnicemi ani se
2 thly otoceni spojeny zadné potencidlni energie, protoze molekuly na sebe neptisobi (s vy-
jimkou vzdjemné srazky). Podstatné jsou pouze rychlosti, s nimiz souvisi kinetické energie,
a pro dvouatomové molekuly také vzdalenost atomu, s nimiz souvisi potencialni energie vib-
raci. Celkem tedy mame 7 stupna volnosti a ¢iselny faktor v U ma byt % My jsme tam ale
napsali % jako u idealniho jednoatomového plynu. To proto, Ze nas plyn je hodné ¥idky (a na
zalatku chladny), tudiz nedochazi k snadnému prenosu energie do rota¢nich a vibrac¢nich
stupnu volnosti.
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'H|%He| °O 8C 26Fe | 1Ne | "N |Si, Mg, S, ...
110,390,014 {0,0043 | 0,0026 | 0,0025 | 0,0016

Tab. 1 — Pomérné zastoupeni prvkiu podle hmotnosti v molekularnich oblacich.

Izotopy s kratkym polocasem rozpadu. Zarodecny material byl obohacen
radioaktivnimi izotopy prvki s kratkym polo¢asem premény, napf. 26 Al, ktery
se pfeméiiuje s Ty, = 0,72 My na 26Mg. Svédéi o tom napiiklad meteority:
nékteré mineraly maji v krystalovych mfizkach atomy nekompatibilnich prvka
(ptivodné byl sice v krystalu atom hliniku, ale ten se pfeménil na hotéik, ktery
se do krystalu jaksi ,nehodi“). Druhou indicii je pfetaveni Zems, které vedlo
k jejimu rozriznéni a poklesu hustsich prvki do jejiho jadra. Energie potiebna
na prfeménu pevné latky v kapalinu pochéazela jednak z radioaktivnich pfemén,
jednak ze srazek Protozeme s jinymi télesy. Silné radioaktivni material prav-
dépodobné pochézel z blizkého vybuchu supernovy (ten mohl navic pFispét
ke startu gravitacniho kolapsu) nebo z néjaké Wolfovy-Rayetovy hvézdy. Tyto
hvézdy prvky syntetizuji uvnit¥, jsou schopné je vynést k povrchu a odtud je
§itit silnym hvézdnym vétrem.

Radiometrickda metoda. Radiometricky miuZzeme urcit okamzik, kdy télesa
utuhla, tedy kdy se atomy svazaly do krystalové miizky. V taveniné se mohou
stabilni i nestabilni atomy skoro volné pohybovat, ale v mfiZce nikoli. Po-
¢et N nestabilnich jader se pak muze ménit pouze ndhodnymi radioaktivnimi
rozpady, nikoli tim, Ze by nékam ,odplavaly“. Plati pfitom:

AN = —ANdt, (5)

¢ili poCet AN premén za néjakou kratkou dobu dt je tmérny aktualnimu poctu
nestabilnich jader. Rozpadova konstanta A pfitom urcuje rychlost, jakou se ja-
dra pfeménuji. Asi tézko mize byt pfeménovy zakon jednodussi. Integrovanim
rovnice (5) pfes ¢as t s okrajovou podminkou N (¢t = 0) = Ny ziskdme:

N(t) = Ng e ™. (6)

Vidime, zZe pocet nestabilnich jader klesd exponenciilné s ¢asem. Pocdet Ny
produkti pfemény pak pochopitelné roste:

Na(t) = Ngo+ (No — N(t)) = Nago + No(1 —e ™) = Ngg+ N (t)(eM —1). (7)

Misto A se casto zavddi polocas pfemény T}/, = lnT2, za ktery se rozpadne
polovina jader, tedy N = % Staci pak porovnat soucasny pomér poctu ne-

stabilnich a stabilnich jader s pocateénim pomérem a odtud vypocitat dobu,
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kters uplynula. Napiiklad pro 3 rozpad ®"Rb — ®7Sr (T}, = 48 Gy), ktery
budeme poméiovat se stabilnim 86Sr, mfiZzeme misto rovnice (7) psat:

[SGSr]>O + (e -1) [86Sr] - (8)

Je tu vsak jedna podstatnd obtiz: nemtzeme pfece méfit, kolik bylo jader
na zacatku (v ¢ = 0)! Tuto neschopnost vSak mtizeme elegantné obejit: vez-
meme nejméné dva vzorky z ruzngch cdsti horniny, kde jsou rtizné mineraly,
a hmotnostnim spektrometrem zmétime rizné poméry koncentraci 8"Rb/36Sr
a 87Sr/%6Sr. Vyneseme je do grafu (obr. 9) a spo¢teme regresni piimku tvaru
y = a+ bz (izochronu) metodou nejmensich ¢tvercii. Obdrzime tak koeficienty

a = (¥7Sr/%6Sr)o i b = e* — 1 a z nich jiz snadno vypoéteme dobu t = w.

$+5v
Fegy

daughter
N

P
2de je poyedni pasuat Sv
obsan 5'4'51'

Obr. 9 — Piiklad izochrony pro pfeménu 37Rb — 878r.

Pro horniny rtznych ¢asti Zemé obdrzime rizna radiometricka stari: nej-
¢astéji od nuly do ~ 1Gy. Pro Mésic jsou nejobvyklejsi hodnoty mezi 3,8
a 3,1 Gy. Stari povrchu jinych téles, z nichz nemame vzorky, mizeme pomé-
fovat poctem impaktnich kraterd, ktery porovnavame s poctem kraterti na
Meésici. Velmi zajimavy vysledek vSak obdrzime pro primitivni meteority —
obycejné chondrity, zv1a$té pro jejich ¢asti zvané vapnito—hlinité inkluze (CAI)
a chondry: (4,56 + 0,01) Gy. Pravé proto, Ze vsechny meteority tohoto druhu
maji toto stari a ve slune¢ni soustavé neexistuje nic starsiho, fikame, Ze slu-
necni soustava vznikla v této dobé& (obr. 10).
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Obr. 10 — Histogram radiometrickych stafi oby¢ejnych chondriti a diferencovanych me-
teorittl. Data z Norton (2002).

Pripomenme, ze radiometrické metody neurcuji staii materidlu jako tako-
vého, ale vznik krystalové miizky, pfipadné datuji jeji dalsi pfemény: ¢astecna
pretaveni, prichody razovych vln pii impaktech, doby expozice kosmickym za-
fenim apod. Samotné protony, neutrony a elektrony jsou jisté starsi nez nase
slunecni soustava, protoze prakticky vSechny vznikly pfi velkém tfesku pted
(13,7 £ 0,2) Gy.

0.1.4 Struktura protoplanetarniho disku

Teplota. Odhadnéme nejdrive, jakou mél disk teplotu. Zfejmé bude teplota se
vzdalenosti od Protoslunce klesat, nebot se vzdalujeme od zdroje energie. Kdyz
bude néjaka cast disku ve vzdalenosti r v lokdlni termodynamické rovnovaze
musi platit rovnost mezi energii (resp. vykonem na jednotku plochy) vyzafenou
diskem podle Stefanova—Boltzmannova zakona a energii pfijatou od Slunce:

L
4 O -7
40T =(1 - A) oz (9)

kde T oznacuje rovnovaznou teplotu ¢asti disku, o Stefanovu—Boltzmannovu
konstantu, A albedo, 7 optickou tloustku disku, vyjadfujici jeho ¢astecnou
neprihlednost, a Lg zafivy vykon Slunce. (V nékterych fazich vyvoje Proto-
slunce mohlo byt L i desetkrat vétsi nez dnes.) Po vyjddieni T vidime, ze
teplota klesd nejméné (pii 7 = 0) jako:

T ocr /2, (10)

ale zfejmé klesala o néco strméji, protoze opticka tloustka 7 > 0. Radové se
teplota disku pohybovala v rozmezi od 1000 K v terestrické zéné do 100K ve
vzdalenosti Jupitera. Samoziejmé vsak dochéazelo k odchylkdm od rovnovahy,
napt. pfi srazkéach, elektrickych vybojich, erupcich na Slunci a podobné.
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Hmotnost a plo$sna hustota. Jak jednoduse odhadnout hmotnost proto-
planetarniho disku? Ziejmé bychom se méli podivat na jeho poztstatek —
na planety; mensi smeti je co do hmotnosti zcela zanedbatelné. Hmotnost
véech planet dohromady je fadové 1072 M. Jenomze tu je jeden problém,
vzpomenme, Ze znacna ¢ast mlhoviny byla ,rouzfoukana“ sluneénim vétrem!
Presnéji, byly odfouknuty predevsim tékavé prvky, které byly diky ohfevu za-
fenim v plynné fazi. Vitr totiz ovliviiuje hlavné plyn a mé jen maly vliv na
vétsi prachova zrnka.'? Abychom to vyfFesili, pouzijeme nasledujici trik: , dopl-
nime* planety o tékavé prvky (pfedevsim H, He) tak, aby se chemické slozeni
planet shodovalo se Sluncem. Shriime to:

terestrické planety ~107° Mg ~ 300
Jupiter a Saturn  maji hmotnost = 1073 Mg, ale musime ji nasobit faktorem =10
Uran a Neptun ~10~* Mg ~50

Celkova hmotnost pak vychazi fadové 1072 M.

Uvazime-li navic, jak jsou planety rozmisténé, a predstavime-li si jejich
hmotu ,rozprostfenu“ podél jejich drah (obr. 11), mizeme zjistit, Ze sloupcova
hustota disku klesala asi jako

oocr3?, (11)

Ve vzdélenosti Jupitera vychazi oy ~ 5000 kg/m?.!! Integrovanim o (r) ptes r
vychézi celkova hmotnost disku:

50 AU
Mdisk = / o(rydr = 0,04 Mg, .
0,1AU

Dolni mez odpovida pozorovanim, ze disky neptiléhaji té€sné ke hvézdam, ale
diky silnému UV zafeni je okolo hvézdy vytvofena mezera. Horni mez jsme
zvolili podle pozorovani transneptunickych téles, kterd zde skutecné rychle
ubyvaji.

10 Sila, kterou pusobi ¢astice sluneéniho vétru na prachovou ¢astecku, je (alespon pfiblizné)
amérna prifezu Castecky S o< R2, ale jeji zrychleni je dané druhym Newtonovym zikonem
a =L a hmotnost m je tmérna objemu V oc R3. Odtud plyne, Ze a o« R~! a tedy efekt
slune¢niho vétru klesa s rozmérem. Takova imeéra vSak plati i obecné pro jakékoli povrchové
sily.

1 To fadove odpovida sloupcové hustoté zemské atmosféry — vzduch ma pii povrchu hus-
totu ¢ = 1kg/m? a tato exponencialné klesa s vyskou; kdyz si pro jednoduchost piedstavime
sloupec vzduchu o konstantni hustoté p a vysoky h = 5km, dostaneme sloupcovou hustotu
o = ho=5000kg/m? = oj.
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Obr. 11 — Plo$na hustota o protoplanetarniho disku v zavislosti na vzdalenosti r od Slunce.
Pievzato z [5].

Vyse uvedeny odhad hmotnosti je ponékud minimalisticky, protoze jsme

predpokladali, Ze v disku zistaly vSechny refraktorni (netékavé) prvky. Proto
se tomuto modelu tika mlhovina minimdlni hmotnosti. Také jsme predpokla-
dali, ze planety byly v minulosti vZdy na svych soucCasnych vzdélenostech,
ale podrobnéjsi analyzy ukazuji, ze planety béhem existence disku vyraznéji
migrovaly, tj. ménily svoje velké poloosy.
Tloustka a objemova hustota. Jak odhadnout tloustku disku? (Ta je dosti
podstatnd, protoze zatim mame pouze odhad plo$né hustoty o, ale pro fyzi-
kalni procesy v disku je smérodatna objemové hustota p.) Udélejme to takto:
zkusme napsat pohybovou rovnici pro pohyb néjaké malé castecky ve sméru
osy z, tj. kolmo k roviné disku. To neni nijak neobyvkly pfistup — chceme
prece zjistit, jestli se takové ¢astecky budou soustiedovat tésné pii roviné disku
(z = 0), to by vedlo k tenkému disku s vysokou hustotou, nebo budou nao-
pak odtlacovany, a disk tak vyjde ridky a tlusty. Vlastné, chceme-li zkoumat
pouze disk v rovnovaze, pak musi byt velikost zrychleni ptisobici na ¢astecku
rovna nule a pohybova rovnice (F = ma) se redukuje na rovnici vyjadiujici
rovnovahu sil (F' = 0). Podstatné jsou zde dvé sily: gravitace Slunce a sila
vznikajici gradientem tlaku. Zanedbame vlastni gravitaci disku, protoze, jak
jsme vidéli, jeho celkova hmotnost je o dva fady mensi nez M.

Diilezita odbocka o gradientu tlaku: uvédomme si, ze kdyby byl v disku
vSude stejny tlak plynu, zddné silové pusobeni by nevznikalo! Teprve kdyz se
tlak méni v prostoru, vznikd néjaka sila. Pfedstavme si pro nazornost malou
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krychli¢ku majici rozmér dz, plosku stény d.S = dz?, objem dV = dz3, hmot-
nost dm a hustotu ¢ = %. Vlevo a vpravo od ni (ve sméru osy z) je plyn
o stejném tlaku P. Pak tlakova sila puisobici na levou sténu je PdS, na pravou
sténu —PdS a jejich soucet je nulovy. A nyni si pfedstavme, Ze se tlak ve
sméru osy x méni, vlevo od krychlicky je roven P a vpravo je o trosku vétsi

P + dP. Vyslednice sil je pak rovna
PdS — (P +dP)dS = —dPdS (12)
a zrychleni pisobici na krychlicku (podle 2. Newtonova zékona)

P —dPdS —dPdS  1dP
dm  odV  pdzdS  pdz’

a =

(13)
Odtud je pé€kné vidét, ze sila na jednotku objemu ﬁ = % je rovna zaporné
pocitané zméné tlaku se vzdalenosti, tj. zaporné pocitanému gradientu tlaku.

Konec odbocek. Posudme rovnovazny stav éastecky: zetova slozka gravitac-

ni sily Slunce na jednotku objemu plus zaporné vzaty gradient tlaku ve sméru
osy z musi byt rovné nule:

SEMez 198, (14)

kde ¢len Z je kvili vyjadfeni z-slozky gravitacni sily. Radi bychom z této
rovnice vypocitali, jak zavisi hustota ¢ na z. Ale jak, kdyz se nam tam plete
neznamy tlak P?

Predpokladejme, zZe se v disku nachézi idealni plyn, tzn. spliujici stavovou
rovnict P = m 7’; - pT'. (Ony se pfi nizkych tlacich a hustotach prakticky vSechny
plyny chovaji jako idealni, takZe to neni nesmyslny prepoklad.) Pak derivo-
vani 42 = KL de ‘pqe jsme jesté predpokladali, Ze teplota T na z nezavisi.

dz pumy dz?
Dosazenim do (14) dostaneme jednoduchou diferencidlni rovnici pro hustotu g:

do  GMg pn
dz FER AR

(15)

tedy rovnici, ktera nam urcuje velikost zmény hustoty v zavislosti na hustoté,
soufadnici z a néjakych veliéindch, které se ve sméru z neméni (ale mohou se
ménit s 7). My bychom vSak misto rovnice pro % radéji znali ptimo funkci o(z),
ale to musime rovnici (15) integrovat pfes z. Na§tésti 1ze snadno uhadnout,
Ze hledand funkce bude mit tvar o = AeBZz, protoZe pak % = AB2zeB% =
2Bzp. Pokud hustotu v z = 0 ozna¢ime o(r,0), miZzeme psat vysledek

GM, P
Q(r’ Z) — Q(r’ 0) eié ,,,39 %22 x 6722
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Maximélni hustotu o(r,0) mé disk ve stfedové roviné z = 0, smérem nahoru
nebo dolu hustota exponencialné klesa.
Kdyz uz zname priibéh hustoty ve sméru kolmém k roviné disku, je logické

zavést tloustku disku jako
o

kde o je sloupcova hustota disku, tedy hustota poséitand ve sméru z:

o= /oo ofr, 2) dz . (17)

—00

Jinymi slovy, nas disk mé sice proménnou hustotu ve sméru z, ale my se ptame,
jak tlusty by musel byt disk s konstantni hustotou jako ve stredové rovinZé, aby
mél stejnou sloupcovou hustotu. Nebot integral exponenciely ffooo e~ 47" dg =

/%, dostaneme po dosazeni do (16):

GMg pmy 5/4

H=14/2n 3 T xXTr s (18)

kdy?z si uvédomime, ze T o r~Y/2. Pro r = 5AU, tj. v okoli Jupiteru, je

H ~ 10" m a pomér g ~ 0,1 (viz obr. 12). Vyjadiime-li opét objemovou
hustotu o(r) z (16), a dosadime-li z (11) a (18), zjistime, Ze klesa se vzdalenosti
jako:
g —11/4
== .
°TH

V inkriminované vzdalenosti vychazi py ~ 10" kg/m3. Nakonec pro tlak do-
staneme ze stavové rovnice tmeéru:

—13/4

pP= pT < r

pmy
a hodnotu Py ~ 3-10~2 Pa.

~ '4.1

O —

Obr. 12 — Tlouska disku H v zavislosti na vzdéalenosti r.
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