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1 Uvod

Teorii vzniku slunec¢ni soustavy muzeme pravem povazovat za jednu z nejdéle se
vyvijejicich astrofyzikalnich teorii. Poté, co Mikulas Kopernik (1473-1543) vzal Zemi
jeji vysadni postaveni ve vesmiru, zalozené na zakladech vice nez 1 000 let starého
Ptolemaiovského geocentrického modelu, Galileo Galilei (1564-1642) roku 1610 ob-
jevil prirozené satelity Jupiteru a William Hershel (1738-1822) objevil v poradi
sedmou planetu slune¢ni soustavy, zacali mnozi badatelé uvazovat o tom, jakym
zpusobem slunec¢ni soustava vznikla, a jak se od svych pocatkiu vyvijela. Prichod
novym myslenkdm umoznily mimo jiné pravé objevy Galileiho a Hershella, kteti
svymi vyzkumy vyvratili pres jeden a pil tisice let staré aristotelovské paradigma
neménnosti nebeské sféry. Vynélez dalekohledu dramaticky rozsitil obzory lidského
chapéani vesmiru a odhalil existenci téles a objekti, o kterych lidé diive neméli ani
potuchy.

Jedny z prvnich novodobych tvah o vzniku slune¢ni soustavy najdeme v dile
Allgemeine Naturgeschichte und Theorie des Himmels, které roku 1755 vydal Im-
manuel Kant (1724-1804). Je zde naértnuta teorie, podle které byly vSechny objekty
slune¢ni soustavy na pocatku tvoreny ,elementarni pralatkou®. Vyznamného filozofa
k tomuto zavéru vedl poznatek, Ze vSechny planety obihaji pfiblizné v jedné ro-
viné, ktera je navic blizkd roviné slune¢niho rovniku, a dale fakt, ze vSechny planety,
jejichz rotace byla tehdy znama, rotuji ve stejném smyslu, v jakém revoluji.

Na Kantovy filozofické tivahy navazal Pierre Simon de Laplace (1749-1827),
ktery roku 1796 ve své knize Ezposition du systéme du Monde poprvé predstavil
matematicky a fyzikalné formulovanou nebularni teorii vzniku slunec¢ni soustavy.
Predpokladal, ze slune¢ni pramlhovina méla ptivodni rozmér odpovidajici draze ne-
jvzdélenéjsi planety a postupnym smrstovanim a zrychlovanim rotace oddélovala
prstence latky, z niz pak zkondenzovaly planety. Tato hypotéza, dnes znaméa jako
Kantova—Laplaceova nebuldrni teorie, dobie vysvétlovala zédkladni mechanické as-
pekty slunec¢ni soustavy, ovSem pii bliz§im zkouméni se z hlediska dynamiky stala
neudrzitelnou, nebot nedovedla vysvétlit pozorované velikosti momenti hybnosti
planet a Slunce. Slunce totiz obsahuje 99,9 % hmoty sluneéni soustavy, ale je
nositelem pouhych 2 % momentu hybnosti, zbytek je uloZzen v orbitalnim pohybu
planet.

Na problém s momentem hybnosti poukazal James Jeans (1877-1946), ktery
vypracoval vlastni teorii, podle niz se Slunce v minulosti st¥etlo s jinou hvézdou.

Pti této kolizi méla prochazejici hvézda na Slunci vytvorit ohromnou slapovou vinu,



ktera se od Slunce pozdéji zcela odtrhla a z jejich rotujicich zbytki se nésledné
utvorily planety. Prestoze se tato katastroficka teorie v ruznych obménach udrzela
az do ¢tyricatych let 20. stoleti, ani ona po fyzikdlni strance neobstéla. Jeji konec
predznamenalo odhaleni fyzikalni podstaty stavby hvézd, jez ukazalo, ze latka na
povrchu hvézd je velmi fidka, a odtrzené slapova vlna by nemohla zkondenzovat do
podoby planet. Nebularni teorie tak prodéla svou renesanci.

Prvni kvantitativni vypocty struktury pramlhoviny provedli na poc¢atku druhé
poloviny 20. stoleti Otto Juljevi¢ Smidt (1891-1956) a pozdéji Viktor Sergeje-
vi¢ Safronov (1917-1999). Ptes dlouhy vyvoj, ktery nebularni teorie prodélala,
dnes mame za to, ze jeji zaklady, vytvorené pied vice nez dvéma staletimi, jsou
v zésadé kvalitativné spravné. Nasledujici kapitola proto nastifuje soucasny stan-

dardni a Siroce pfijimany model vzniku planetarnich soustav.



2 Vznik slunec¢ni soustavy

Jiz v tvodu bylo zminéno, ze hlavnimi divody, které vedly tvirce nebularni teorie
ke zformulovani své domnénky, byly:
1. nizké sklony drah planet vici roviné slune¢niho rovniku;
2. stejny smysl revoluce a zaroven;
3. shodny smysl rotace v8ech planet (s vyjimkou Venuse a Neptunu, jejichz rotace
nebyla tehdy znama).

Ptestoze byla prvni teorie vystavéna na filozofickém zakladé a pramenila ze-
jména z kvalitativnich avah, odhalili jeji autofi velmi dilezitou skute¢nost — a to,
ze planetarni systém vznika prirozené jako ,yvedlejsi produkt® tvorby hvézd.

Zasobarnami stavebniho materialu pro tvorbu hvézd a jejich planetarnich sous-
tav jsou obii molekuldrni mra¢na (GMC - Giant Molecular Clouds). Tato oblaka
maji hmotnost v rozmezi 10*-10% hmotnosti Slunce (M, ), jejich rozméry dosahuji
jednotek az desitek parsekii a stfedni hustota latky se pohybuje okolo 10% ¢4stic na
krychlovy centimetr. Oblaka mohou mit i nékolik hustSich jader o typické hmotnosti
1 My a centrélni hustoté az 10® ¢astic/cm® [67].

Nejbliz§im obifim molekuldrnim mrac¢nem je rozsahly komplex mlhovin v Ori-
onu, které se rozprostiraji ve vzdalenostech 350-500 pc od Zemé. Analyzy chemick-
ého slozeni odhalily kromé prevazujici smési molekularniho vodiku a atomérniho
helia! také molekuly oxidu uhelnatého CO, kyanovodiku HCN, oxidu sifi¢itého SO,,
amoniaku NHj a fadu dalsich molekul, iontiu a radikali. Diky své relativné malé
vzdalenosti od Zemé je komplex mlhovin v Orionu zdrojem fady zasadnich infor-
maci o déjich, které provéazeji vznik novych hvézd. Nachézi se zde celkem (1-3) x 10*
hvézd o staii mensim nez (1-3) Myr (milionu let) a déle starsi populace hvézd
o staii (3-30) Myr. Okolo ¢etnych mladych hvézd jsou pozorovany prachoplynné
disky (proplydy) staré fadové 1 Myr, vyjimeéné pies 10 Myr.

Prti dostatecné velké hmotnosti oblaku nastane jeho gravitac¢ni kolaps. James
Jeans odvodil hmotnostni kritérium, jez dava do souvislosti gravita¢ni nestabilitu,

zajistujici pokracovani kontrakce, se stfedni hustotou oblaku p a teplotou 7"

7 (1)

'Vodik a hélium jsou ve spektru obfich molekularnich mraden $patné detekovatelné. K odhadu
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jejich mnozstvi v oblaku se vyuziva pozorovani emisnich spekter oxidu uhelnatého, ktery tyto dva
prvky v oblacich doprovazi.



Tabulka 1: Velikost Jeansova kritéria pro obf#{ molekularni mracna (GMC), jejich chladna
jadra (GMCC) a protoplanetarni disk, jenz byl pFedchiiddcem slune¢ni soustavy (PPD).

GMC | GMCC | PPD
T [K] 100 30 100
plkgm™3] | 3x 1078 | 3x 1075 | 1 x 1071
M [M) 133 0,7 0,1

Toto Jeansovo kritérium tedy udavd minimalni hmotnost zhustku M v obfim
molekularnim mracnu, ze kterého mize vzniknout samostatny gravitacné vazany
systém. Tato hmotnost musi byt podle ocekavani tim vyssi, ¢im vySsi je teplota,
tj. stfedni rychlost ¢astic v oblaku, nebot se stoupajici teplotou dle stavové rovnice
roste tlak, a tedy i tlakovy gradient. Vyssi teplota proto vede k samovolnému rozptylu
¢astic a rozpadu GMC.

Tabulka 1 uvadi typické hodnoty Jeansova kritéria pro GMC, jejich chladné
jadra (stinéna okolnim materidlem) a protoplanetarni disk [5].

Vidime, ze velikost Jeansovy hmotnosti pro obii molekuldrni mrac¢na dosahuje
fadové vyssich hodnot, nez je hnotnost Slunce. Z jednoho takového oblaku vSak
diky jeho nasledné fragmentaci vznikaji zpravidla desitky ¢i stovky hvézd, jak o tom
svedCi Cetna pozorovani otevienyjch hvezdokup.

Podrobnéjsi popis hrouceni ¢asti oblaku a vznik plochého disku neni predmétem
této prace, proto prejdéme do okamziku, kdy jedno z jader pramlhoviny jiz zkolabo-
valo do hvézdy, v jejimz okoli se ze zbylého materidlu utvoril plochy disk. Diky
radiometrickym metodam datovani nejstarSich meteoriti - chondriti, které nenesou
znamky zadné podstatné metamorfozy, soudime, ze k vytvoreni plochého protopla-
netarniho disku doslo v obdobi pted (4,56 £ 0,01) miliardy let, nebot zadny meteorit
neni starsi.

Uvazime-li, ze protoplanetéarni disk, jenz byl pfedchiidcem dnesni sluneéni
soustavy, mél hmotnost piiblizné 0,04 M), stiedni teplotu v fadu 100 K a jeho
stfednf hustota nepiesahovala 10~"'kg/m® [5], dospéjeme dosazenim téchto hodnot
do vztahu (1) k zavéru, ze v protoplanetarnim disku nebylo Jeansovo kritérium
splnéno, viz tabulka 1. Planety obihajici okolo Slunce tedy nemohly vzniknout

pfimym kolapsem zarode¢ného disku?. Mezi dalsi faktory, které znemozituji vznik

2Uvedené hodnoty se tykaji pfedpokladanych vlastnosti protoplanetarniho disku, ktery byl
prekurzorem dnesni sluneéni soustavy. V jinych discich mohou byt predpoklady Jeansova kritéria
splnény.



planet pfimym kolapsem, muzeme zafadit rusivé uc¢inky slapovych sil Slunce a také
skutecnost, ze na budouci zarodek planety mohou akreovat jen ¢astice z blizkého
okoli, vymezeném jeho Rocheovym lalokem.

Uvedené skutecnosti ukazuji nutnost zavedeni modelu planetarni akrece, kterym

se zabyva nasledujici kapitola.



3 Planetarni akrece

Z fenomenologického hlediska mizeme formovéani planet rozdélit do ¢tyt zékladnich
fazi [5]:
1. kondenzace plynu a formovani malych prachovych c¢astic;
2. akrece prachu az na planeteziméaly (rozméru fadové 1 km);
3. vznik planetarnich embryi (fadové o hmotnosti Mésice) gravita¢nim spojovanim
planetezimal;
4. vznik planet a akrece plynu na obfi planety.

Pocateénim procesem tvorby zarodku planet je formovéani prachovych ¢astic,
které predpoklada kondenzaci plynu pii poklesu teploty disku na 1 700-1 200 K,
a jejich elektrostatické ,slepovani do vétsich celki.

Fakt, 7e teplota T' v disku klesala se vzdalenosti 7 od stiedu jako T ~ /2, vedl
k chemické diferenciaci disku, nebot volatilni latky mohly kondenzovat az ve vétsich
vzdalenostech od Slunce (napiiklad voda mohla za podminek v protoplanetarnim
disku zkondenzovat ve vzdalenosti 3-4 AU). Podle [3] lze odhadnout maximalni

rychlost ristu ¢astic

dR;
dt
kde R je typicky polomér ¢astice. Prachové ¢astice milimetrovych rozméru tedy

= 0,6 cm/rok, (2)

mohou v protoplanetarnim disku nartust béhem jediného roku.

Vzajemnou interakci narustajicich céstic s okolnim plynem a pievladajicimi
srazkami v husté centralni roviné disku dochéazi v ¢asové skale fadu desitek let k po-
klesu nartistajicich ¢astic do centralni Laplaceovy roviny a k jejich radidlnimu driftu
smérem ke Slunci, ¢imz se dale zvysSuje pravdépodobnost vzajemnych srazek. Timto
zpusobem se z prachovych c¢astic vytvorily planetezimdly o velikosti v fadu 100 m
az 1 km.

Druhou vyvojovou etapou vzniku planet je kolizni rust, zptusobeny srazkami
planeteziméal. Tieni o plyn zptisobuje, Ze sklon obéznych drah i excentricita obiha-
jicich planetezimal se pfiblizi nule. Jejich vzajemné rychlosti pfi tésném pfiblizeni
jsou proto zpravidla malé, a konstruktivni kolize proto prevazuji nad destruktivnimi.

Pokud budeme zkoumat rychlost zmény relativni hmotnosti ﬁ% planetezi-
mal o poloméru R, muzeme rozlisit dva zakladni piipady (viz téz dale v kapitole

popisujici model planetarni akrece):
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1. usporadany rist, dany vztahem
1dM 1
— N2 3
M dt R ()
ktery funguje za predpokladu vy > Vese, kdevy je prumérna rychlost pohybu

sledovaného télesa vzhledem k okolnim planetezimalam a

2GM
esc — \| T 5 4
e = | )

je tnikova rychlost z jeho povrchu.

2. prekotny rist, ke kterému dochéazi za podminky v, < Vese, 1ze popsat vztahem
1 dM
M dt

P1i usporddaném ristu rostou mensi télesa rychleji nez vétsi, naproti tomu pfi

~R. (5)

prekotném ristu je podstatnéjsi rust vétsich téles. To je zpusobeno jejich vzajemnou
rychlosti: v pfipadé prekotného rustu se vici sobé blizké planetezimdly pohybuji
pomalu, takze se projevuje gravitacni fokusace, tedy vzajemné gravitac¢ni pritahovani
planeteziméal. Naopak pii usporadaném ristu jsou vzajemné rychlosti planeteziméal
velké, takze ke kolizim dochazi jen na geometrickém Gc¢inném prufezu pohybujicich
se téles.

Podrobny model kolizniho ristu, zahrnujici také ¢asovy vyvoj v (viz 3.1)
ukazuje, ze v popisované fazi vyvoje planetarniho systému probihal nejprve uspora-
dany rust balvani na planetezimaly rozméru ~ 1 km. Diky vzajemnym gravita¢nim
interakcim a tfeni o plyn vSak doslo ke snizeni vzajemné rychlosti planetezimal, coz
vedlo k jejich prekotnému rustu.

Gravitac¢ni pusobeni obihajicich velkych téles posléze zvySovalo vzajemné rela-
tivni rychlosti okolnich planetezimal, coz vedlo k postupnému ttlumu piekotného
rastu, ktery trval po dobu fadové 10° let. Poté pokracoval uspoiadany rist velkych
planetezimél, ktery oznacujeme jako oligarchicky rist, a prekotny rist malych pla-
netezimal, ¢imz se zvySoval pocet planetarnich embryi, jenz na konci této faze doséhl
nékolika desitek.

Béhem konec¢né faze doslo ke vzniku terestrickych planet a plynnych obru. Pla-
netarni embrya o velikosti srovnatelné s Mésicem se ndhodné srazela, coz mélo za
nasledek vznik téles hmotnosti srovnatelnych se Zemi v ¢asovém obdobi 108 let. Ve
vétsich vzdalenostech od Slunce dochéazelo ke kolapsu plynu na kamenna jadra, ¢imz
vznikly obfi planety.

Nésledujici kapitola pojednava o modelu planetarni akrece podrobnéji.
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3.1 Model planetarni akrece

Cilem této kapitoly je predstaveni self-konzistentniho modelu planetérni akrece, po-
psaného v [15]. V zavéru jsou diskutovana problematickd mista tohoto modelu, ktera
déle vysvétluje teorie migrace planet.

Model planetarni akrece je mozno v urcéitém priblizeni popsat v ramci
omezeného problému tii téles - Slunce o poloméru R, a hmotnosti M, velkého
télesa (budouci planety) o poloméru R a hmotnosti M a bezrozmérné testovaci
Castice, planetezimaly. Velké poméry mezi hmotnostmi jednotlivych téles umoznuji
dalsi zjednoduseni zalozené na faktu, ze pii dostatecné velké vzdalenosti testovaci
¢astice od planety je ¢astice primarné ovliviiovina gravita¢nim polem Slunce, a gra-
vita¢ni pusobeni planety je tedy mozno zanedbat. Naopak, pohyb testovaci Castice
je v malé vzdélenosti od planety dominantné ovliviiovan jeji gravitaci, a zanedbat
pak miizeme silové pusobeni Slunce.

Oblast, ve které je pohyb ¢astice dominantné ur¢ovan pusobenim gravita¢niho
pole planety, oznac¢ujeme jako Hillovu sféru o poloméru Ry .2 Jeho velikost miizeme
s dostatecnou presnosti odvodit s pomoci aproximace, ve které je velikost Hillovy
sféry dana takovou vzdalenosti, v niz se obézna perioda malého télesa okolo velkého

rovnd obézné periodé velkého télesa okolo Slunce, tj.:

(GM@)1/2 (GM)”2 -
~ | = 7 6
a’ R%,
kde a je hlavni poloosa obézné drahy velkého télesa. Z vyse uvedeného vztahu vy-
plyvéa pro Hilliv polomér
A\ 3
Ry ~ — 7
a~a(5) )
nebo
Ry ~ R¢TY, (8)

1/3
kde oznacujeme ( = (ﬁ—i) / %. Protoze stiedni hustota Slunce je pfiblizné rovna

stfedni hustoté planety a ( zavisi na tieti odmocniné jejich poméru, je ¢ je ptiblizné

rovno zdanlivému thlovému poloméru Slunce, pozorovaného ze vzdalenosti a *.

3Hamilton a Burns [24] ukazuji, Ze v dlouhodobém méiitku nejsou v realnych podminkach drahy
t&les v Hillové sféte v blizkosti Hillova poloméru stabilni, stability dosahuji zhruba v 1/2 vzdalenosti

Ry od planety. Pii studiu akrece planet je v8ak mozno tuto skute¢nost zanedbat.
4Ve vzdalenosti Zemé je ¢ ~ 1072, pro Kuiperav pés je ¢ ~ 1074
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Obrazek 1: Pitkady mozné drahy malého télesa p¥i priletu okolo velkého télesa s Hillovou
sférou o poloméru Ry v zéavislosti na impaktovém parametru h v korotujici soustavé.
Modra kiivka ukazuje drahu pro h; < Ry, zelend k¥ivka pro he ~ Ry a Cervena kiivka
pro hs > Ry.

Pro jednoduchost déale zavedeme formalismus, v némz oznac¢ime odchylku
rychlosti velkého télesa v = Vet — Veire, kKde v44 je skutecéné obvodova rychlost a v
kruhova rychlost ve vzdalenosti a od Slunce. Pro velké téleso na kruhové dréaze je
tedy v = 0. Stejnym zpusobem zavedeme i relativni rychlost pro testovaci ¢astice
U = Uger — Ueire- Ve vELSIiné pripadu budeme dale predpokladat, ze drahy velkych
téles jsou obecné méné excentrické, tj. ze v prumeéru je v < u .

Petit a Hénon [49] popisuji t¥i odligné zpusoby, jakymi se muzZe testovaci ¢astice
s relativni rychlosti v = 0 pohybovat pii pruchodu v blizkosti velkého télesa, a to
v zavislosti na impaktovém parametru h, viz obrazek 1.

1. Pro h < Ry vyusti zpravidla setkidni velkého a malého télesa v gravita¢ni

,odraz“ malého télesa do poloprostoru, odkud prilétlo.

2. Pro velké hodnoty h vzhledem k Ry nastava jen mal& odchylka od piivodniho
sméru.

3. Kone¢éné pro h ~ Ry vstupuje mensi téleso do Hillovy sféry vétsiho télesa,
kde se pohybuje po komplexnich trajektoriich, a zpravidla Hillovu oblast opusti

v ndhodném sméru relativni rychlosti v fadu hillovské rychlosti vy:

1/2
vt = (%‘?) . (9)
Pokud je relativni rychlost malého télesa u < vy, je mozno za predpokladu,

7e se mald télesa nachézeji v infinitezimélné tenkém disku malych téles, odhad-
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Obrazek 2: Geometrie tloustky disku (plna ¢ara), velikosti té&lesa (plny kruh), jeho Hillovy
sféry (¢arkovana kruznice) a jeho efektivniho t¢inného prifezu (plné kruznice) pro p¥ipady
a) U = Vesey D) Vese > U > vp, C) vg > u > Cl/QvH, d)u < ¢Y2pp. Podle [15].

nout zavislost ¢etnosti vstupt téchto téles do Hillovy sféry velkého télesa E Ry (Hill
entering rate). Je-li o plosna hustota disku a m stfedni hmotnost malych téles,
pak muzeme Cetnost 'Ry vyjadrit jako soucin poc¢tu malych téles na jednotkovou
plochu o /m, ahlové frekvence obé&hu (stfedniho pohybu) velkého télesa okolo Slunce
ve vzdalenosti a:

1/2

2~ (GMs/a®) ", (10)

a t¢inného prifezu R%, tedy
o 2
ERy ~ L QR (11)

3.1.1 Cetnost kolizi

Chceme-li odhadnout rychlost ristu hmotnosti velkych téles, musime nejdiive spoci-
tat cetnost kolizi mezi malymi télesy, ktera se rozkladaji v plochém disku, a velkym
télesem, jez je v disku vnoreno. Pro odvozeni cetnosti kolizi budeme oddélené
vySetiovat celkem ¢tyfi mozné piipady (viz obrazek 2), zavisejici na pomérech ve-
likosti u k tinikové rychlosti z povrchu velkého télesa v.s., a také na pomérech k vy

a (V2o
1. Pro pripad v > ves. je mozno gravitacni pusobeni velkého télesa zcela zaned-
bat a kolizni ti¢inny priifez planety je proto timérny R?. Oznaéime-li plo§nou

hustotu disku malych téles o, je koncentrace malych téles o stiedni hmotnosti
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m v jednotkovém objemu ny, = £ = ¢f2/(mu), ® a pro kolizni Cetnost C'R
(collisional rate) miuZeme psat:

CR~ -2 0Ru = ZQR? (12)
mu m

Kolizni ¢etnost je tedy pfimo imérna plosné hustoté disku malych téles.

2. Pro pripad, kdy je relativni rychlost © malych téles mensi nez tnikova rychlost
z velkého télesa, ale stale vyssi nez Hillova rychlost, vese > u > vy, zvySuje gra-
vitaéni pusobeni u¢inny prutez velkého télesa (hovoiime o gravitacni fokusaci).
Uc¢inny kolizni priifez je za takovych podminek mozno ur¢it s pomoci impak-
tového parametru by, na ktery se musi malé téleso pfiblizit k velkému, aby
se pravé tecné dotklo jeho povrchu. Hodnotu tohoto parametru mizeme urcit
nasledovné: pied piiblizenim je moment hybnosti na jednotkovou hmotnost
malého télesa okolo velkého roven w.by, pfi kontaktu je roven v - R, takZe

pri zachovani momentu hybnosti musi platit:

Vesc
by ~ R " (13)

takze kolizni n¢inny prifez je ameérny b2 ~ R* (Vesc/ u)®. Gravitace tedy zvySuje
kolizni Eetnost danou rovnici (12) o faktor (vese/u)’, odkud pro dany piipad

dostdvame

2
CR~ZOR? <"’) (14)
m u

3. Nyni uvazujme piipad, kdy je vy > u > ¢?vy. Analytickou formuli kolizni
Cetnosti pro tento piipad odvodili mezi prvnimi Greenberg et al. [20]. Podle

nich je dana souc¢inem dvou ¢leni:
CR~ ERyg - P, (15)

kde P je pravdépodobnost, ze po vstupu do Hillovy sféry dojde k impaktu
malého télesa na velké. Hodnotu P je mozno odhadnout nasledovné: Pokud
je impaktovy parametr malého télesa uvniti Hillovy sféry vzhledem k velkému
télesu mensi nez b, (viz rovnice 13), dojde ke srazce. S vyuzitim vztahu (8)
a skutecnosti, 7e vy ~ Vesc(? ~ 2Ry, miZeme nyni vztah pro b, piepsat na
tvar

b, ~ (Y’ Ry (16)

5K urceni hustoty p jsme vyuZili nasledujici uvahu: p = 7> kde H je tloustka disku. Nyni

budeme predpokladat, Ze rychlost v a z-ova slozka wu, jsou stejného tadu, tj. u ~ u, ~ 2ri ~ 2H,
19

M

kde 7 je mezni sklon obé&znych drah (pocitame i = sini). Jetedy H ~ G ap=o0
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Ackoli muzeme disk téles pii odhadu E Ry pokladat za infinitezimalné tenky, pii
odhadu kolizni pravdépodobnosti musime jeho kone¢nou tloustku vzit v avahu.
Protoze trajektorie malych téles uvniti Hillovy sféry jsou ndhodné, odhadneme
P jako pomér kolizniho ti¢inného prufezu b?] k i¢innému pritezu té ¢asti Hillovy
sféry, ktera je ponofena v disku malych téles Ry/H = Ry - u/{2. S vyuZitim
(16) obdrzime ,

R;}ff ~ g%H. (17)
Dosazenim (9) a (17) do (15) dostavame

P~

CR ~ —R C* — (18)

Pro velmi tenky disk za predpokladu u < Cl/sz je postup odhadu C'R stejny
s tim, 7e disk pii odhadu P muZzeme pokladat za infinitezimalné tenky [20].
Potom je P dano pomérem impaktovych parametri vedoucich ke kolizi (vztah
16) k Ry, tj.

P~ (2 (19)

z ¢ehoz s vyuzitim (9) a (15) plyne

0
CR ~ %RQC‘?’/Q. (20)

3.1.2 Vyvoj rychlosti

Relativni rychlosti u a v se v ¢ase méni diky tfem riznym procesim:

1.
2.
3.

dynamickému ohtevu
dynamickému ochlazovani
visk6znimu promichavani

K dosud uc¢inénym predpokladim v > v a M > m budeme déle predpoklidat,

ze mu < Mo, diky ¢emuz muze velké téleso predtim, nez se zméni jeho relativni

rychlost, prodélat zna¢né mnozstvi srazek s malymi télesy.

Pro ptipad © > v.s. mizeme zanedbat gravita¢ni fokusovani, takze ke zméné v

a u dojde jen v pripadé, kdy se télesa srazi. Za predpokladu, ze budeme uvazovat

elastické srazky a nebudeme se zabyvat fragmentaci, se hybnost velkého télesa, které

prodéla ¢elni srazku s malym télesem, snizi o ~ m(u + v). Protoze ¢etnost Gelnich

srazek je imérnad ~ nyR? (u + v), kde n, je koncentrace malych téles, velké té&leso

ztraci diky srdzkdm hybnost rychlosti

d
M~ —nRm (u+v)>. (21)
dt F
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Naopak diky dopadu téles zezadu ziskava hybnost

d
M d—: ~ —n,R*m (u—v)*. (22)

Rozdilem obou rovnic zjistujeme, Ze

1 dv

M

ochlaz.

coz lze interpretovat tak, ze velké téleso zpomaluje do doby, ve které se stietne
s malymi télesy o celkové hmotnosti M.

Pokud ma velké téleso dostate¢né malou rychlost v < u, pak jej mala télesa maji
tendenci urychlovat. Pti kazdé srazce mu predaji hybnost ~ mu, a to v ndhodném
sméru, takze celkova hybnost velkého télesa se zvysuje jako pfi,ndhodné prochéazce”,
tj. po N srazkach vzroste hybnost velkého t&lesa o ~ muy/N. Relativni rychlost
v velkého télesa se zdvojnasobi, jestlize muv/N ~ Muv, tj. po N ~ (]\41)/mu)2
srazkach, takze

1 dv mu 2 mu?01 dv
- — JR? <> = - - — 24
v dt otepl. ! ! M MUZ v dt ochlaz. ( )
Pokud by nahodou bylo Mv? = mu?, dostali bychom % dv = 0. Protoze
dt otepl. dt |ochlaz.

je ale ve vétginé piipadu kinetickd energie velkych téles vysSsi nez energie malych,
prevlada v diskutovaném piipadé u velkych téles dynamické ochlazovani. Naopak
mala télesa jsou dynamicky oteplovana, nebot pii ¢elnich srazkach ziskévaji vice
energie, nez kolik ji pii dopadech zezadu odevzdavaji.

Analogicky k postupu uvedenému vyse Ize pro rychlost v malych téles odvodit

vztahy:
1d 2
- 7’111 ~ —TLbRQIU*, (25)
otepl. u
iy d
1 du m
- — ~ —nyuR*— 26
u dt ochlaz. e M ( )

kde jsme n; oznacili koncentraci velkych téles.

3.1.3 Viskézni promichavani

Kineticka energie malych téles se v planetezimalnim disku obecné nezachovava, nebot

je zvysovana viskoznim promichivanim velkymi télesy. Je to podobné jako v piipadé
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viskozni kapaliny, kterou promichavame, a diky tieni se kapalina zahiiva.® Analogie
s kapalinou v8ak v disku neni zcela presna, nebot ¢etnost interakci mezi planetezi-
méalami je mnohem mensi, nez nez je obvyklé u molekul kapaliny.

Vzhledem ke kruhové draze jsou azimutalni (tangencidlni) a radidlni slozky
rychlosti fadu u. Pri elastické srazce dojde k rotaci vektoru relativni rychlosti pii
zachovani jeho velikosti. (Za predpokladu, Ze zanedbame reakci velkého télesa.) Ze
takova rotace méa tendenci zvysit relativni energii malého télesa, ukazal jako prvni
Safronov [52|. Z jeho pfedpokladi vyplyva, 7e dynamické oteplovani malych téles

visk6znim michédnim je obdobné jako ¢etnost kolizi:

1 du

Lou 2
o npyuR (27)

vSs
a efekt viskdézniho michani na velka télesa je stejny jako ohfev dynamickym t¥enim

2
Ldvl nsuR? (mu) . (28)

v dt

vs

Shrneme-li tyto poznatky, je mozno konstatovat, ze pro u > g4 je relativni

rychlost velkych téles v ovlivihovana dynamickym ochlazovanim:

1 dv o
- — ~—— (29)
v dt ochlaz. pR
a dale dynamickym ohfevem a viskéznim michanim
1 dv 1 dv o mu?
o dt|,, "o |, R (30)
v otepl. v vs P v
kde bylo nahrazeno ny; = of2/mu. Rychlosti malych téles w jsou vyznamné
ovlivitovany pouze viskoznim promichavanim:
1du X
e =, 31
wdt|, pR (31)

coz plyne z (27), kde jsme dosadili n, = X'(2/Mu, pficemz X' jsme oznadili plosnou
hustotu velkych téles.
Pro ptipad vese > u > vy je jiz nutno brat v potaz gravita¢ni fokusaci velkého

télesa, pii niz dochazi k vyméné momentu hybnosti mezi velkym a malym télesem,

6Studujeme-li procesy pii viskéznim promich&vani, bereme v potaz i vzajemné interakce mezi
malymi ¢asticemi, které zde hraji dulezitou roli. Tim se tento proces lisi od dynamického ohfevu,

kde uvaZzujeme pouze interakce mezi planetezimalami a planetou.
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zejména pii odchylenich nekonéicich srazkou. Uéinny priifez této interakce je roven
R%(Vese/u)?, nikoli R%, a proto je nutno rovnice (29)—(31) nasobit faktorem (ves./u)®.”
Zménu relativni rychlosti © malych téles diky promichavani je mozno vyjadrit

vztahem
1 du

u dt
vSs

) U
~ 20— fos | — ) 32
pr <Uesc> ( )

kde funkce

x4 x al/?
fusle) = { | € (1), (33)

a 3271 x < al/?
Zménu u zpusobenou dynamickym ohfevem a ochlazovanim velkymi télesy je mozno
vzhledem ke zméné zpusobené viskdéznim promichavinim zanedbat.
Vliv dynamického ochlazovani velkych téles, zptisobeného malymi télesy, je
mozno popsat vztahem (rovnice (27) a (30))
1 dv
v dt

g u
~ —— ochlaz \ — | 4
pr " ( ) (34)

ochlaz. €sc

kde
x4 xc (al/Q, 1) ,

fochlaz.($) = { _9

a2, z<all? (35)

Zménu v visk6znim promichavanim zptisobeném motrem malych téles je mozno

zanedbat, stejné jako dynamicky ohiev velkych téles malymi, nebot ten je pro u >
vy s viskoznim promichavanim srovnatelny, v opa¢ném piipadé je mensi.

Tyto vysledky jsme obdrzeli za predpokladu, 7ze v < u , mu < Mv, u < af?

a u < Ve Dale jsme predpokladali, ze sklony jsou srovnatelné s excentricitami,

a zkoumali jsme vzajemnou interakci velkych a malych téles, nikoli vSak to, jak tyto

skupiny pusobi samy na sebe (s vyjimkou viskozniho promichavéni).

3.1.4 Vyvoj hmotnosti

K akreci malych téles dochazi pti nepruznych sréazkach, takze rychlost vzristu hmot-

nosti velkého télesa M je rovna m-nésobku ¢etnosti srazek CR:

dM

Shrneme-li poznatky ziskané vySe, miizeme pro piipad u < ves z rovnic (14),
(18)) a (20) odvodit vyvoj hmotnosti velkého télesa M:

"Podrobné odvozeni uvedenych vztaht je mozno nalézt v [15], App. D.
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1 dM 1dR o U
iGN § S
M dt  Rdt pr (v) (37)
kde
z72, v e (¢ 1),
flx) =3 ¢Vt we (¢,¢77), (38)
(32, x <.

Uvéazime-li nyni, ze v2,, ~ M/R ~ R? mizeme z (37) odvodit vztah (5),
popisujici fazi prekotného ristu.

Pro u > v je mozno zanedbat gravitacni fokusaci velkym télesem, takze
téinny priifez srazky je roven R2. Horni mez rychlosti riistu velkych téles ziskame

sou¢tem hmotnosti dopadajicich malych téles, z rovnice (12) dostavame

1 dM 1dR o
B Sy (39)
M dt R dt pR
coz je vztah popisujici usporadany rist (viz téz vztah (3)).
Je vSak nutno podotknout, ze ve skutec¢nosti se muze diky fragmetaci velkého
télesa dopady jeho celkova hmotnost i snizovat, zejména pokud je u > ves.. Tento

jev neni v modelu zapocten.

3.2 Ruist planet Uranu a Neptunu

V tvahach o vzniku Uranu a Neptunu nas omezuje nékolik pozorovanych skutec¢nosti.
Predevsim jsou to zakladni parametry, jako je soucasna hmotnost a primér planet,
a také pozorované staii slunec¢ni soustavy. Teoretické modely, vystavéné na za-
kladé telemetrickych dat z druzice Voyager 2, ukazuji, ze planety Uran i Neptun
pravdépodobné obsahuji vodik a hélium o celkové hmotnosti nékolikanasobku hmot-
nosti Zemé [21]. Z toho vyplyva, Ze jesté pred vypuzenim plynu z protoplanetarniho
disku musely existovat dostateéné hmotné protoplanety, na kterych doslo k akreci
plynu. Pozorovani mladych hvézd sluneéniho typu (napf. [28]) naznacuji, ze k rozpty-
leni cirkumstelarniho disku dojde v ¢asovém méiitku nékolika milioni let, nejpozdéji
pak do 10 miliont let.
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Hayashi [26] odvodil pro plo$nou hustotu ve slune¢ni mlhoviné o minimalni
hmotnosti ® (MMSN — Minimum Mass Solar Nebula) vztah, platny proa > 2,7 AU:

—3/2
a
=177 2 — . 40
OMMSN [g cm } (10 [AU]) (40)

Za predpokladu, ze vétsinu casu formovani planety zabere posledni zdvojné-
sobeni jeji hmotnosti, mizeme dobu formovéani odhadnout s vyuzitim vztahu (37):
M R/ u \?
rorm ~ b 1Pl () U E (Vh, Vese) - (41)
“dt g Vese

Ztotoznime-li 0 = o8 a polomér planety polozime R = 25000 km, ziskdme
odhad

form ~ 15 [Gyr]- (10 EAU])S <UU>2 (42)

Bez gravitac¢ni fokusace, tj. pro pfipad ©u = v.s., by byl ¢as potiebny k akreci
Uranu, resp. Neptunu, 100 Gyr, resp. 400 Gyr. Aby dos$lo ke vzniku Neptunu za
dobu existence slune¢ni soustavy, musel by Neptun vzniknout akreci malych téles
S U < Ves/10. Tyto odhady ovsem vychézeji z predpokladu, Ze se planety vytvorily

ve stejnych vzdélenostech, v jakych dnes obihaji.

3.2.1 Maximalni rozmér planetezimal

Vyse odvozena podminka, ze relativni rychlost planetezimal musi byt mala, vsak
predstavuje problém. Za podminky u < v, je totiz pii viskoznim michéni jen mala
¢ast rozptylenych planetezimal akreovana. To proto, Ze ucinny priifez pro rozptyl
je vySsi nez u¢inny prifez pro akreci, tj. Feo (4/Vese) < Fus (U/Vese) PF U < Vgge-
Znamend to, ze embryo ohtiva mala télesa rychleji, nez je dokaze pohlcovat. Pokud
nejsou mala télesa ochlazovina nepruznymi srdzkami nebo brzdéna plynem, jen mala
¢ast jich je akreovana pii u < v a vétSina az pii u ~ ves.. Bez mechanismu ochla-

zovani by byla vétsina téles akreovana v rezimu bez efektivniho piisobeni gravita¢ni

8Nazev ,sluneéni mlhovina miniméalni hmotnosti* odrazi zptisob, jakym byla hmotnost protopla-
netarniho disku urcena. Pfi odhadu musime vzit v dvahu, Ze zna¢né ¢ast mlhoviny byla jodvanuta®
slune¢nim vétrem, zejména jeji volatilni slozky. Proto bylo pfi odhadu ,doplnéno” slozeni planet
o tékavé prvky tak, aby jejich chemické slozeni odpovidalo slozeni Slunce. Odtud miiZzeme ziskat
prabéh plogné hustoty v disku a p¥i znalosti rozmérad i jeho hmotnost. Uvedeny odhad udéava
minimélni hmotnost proto, ze predpoklada, ze v disku zustaly vSechny netékavé prvky.
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fokusace, a planety Uran a Neptunem by nebyly s to se zformovat v ¢asové piijatel-
ném meéritku.

Tyto obecné zavéry jsou v souladu s vysledky N-¢asticovych simulaci |39], které
pocitaly s nékolika sty téles stejné hmotnosti, jejiz celkova hmotnost mirné prevyso-
vala soucet hmotnosti Uranu a Neptunu. Tyto simulace, které zarovein zahrnovaly
gravitac¢ni perturbace od Jupiteru a Saturnu, ukézaly, Zze v oblastech dnesnich drah
Uranu a Neptunu prakticky nedochézelo k zadné akreci, nebot vyrazné pievazovaly
efekty viskozntho promichavani.

Jak mal& museji byt télesa akreovana Neptunem, aby se ochladila neelastic-
kymi srazkami? Vyrovname-li viskozni michani embryem (rovnice (32) se X ~ o )

s neelastickymi srazkami mezi malymi télesy o poloméru s, ziskavame

L <UZC>4- (13)

Protoze jsme jiz vySe odvodili, ze ma-li Neptun vzniknout za dobu existence slune¢ni
soustavy, musi byt u < wes/10, vychazi velikost malych téles méné nez nékolik
kilometrii.!® Rychly rist planet pii akreci malych téles kilometrovych rozméri nu-

merickymi simulacemi prokazali Rafikov [50] a Thommes, Duncan a Levison [56].

3.2.2 Problém s dokonéenim akrece

7 pozorovani vime, 7e se v okoli Uranu a Neptunu nevyskytuji 7zddn& malé télesa.
Uran a Neptun akreovaly zejména planetezimély o rozmérech pod 1 km (viz vyse).
Nyni je tfeba ovérit, zda se béhem akrece spotiebovaly vsechny ptritomné planetezi-
maly.

Jednou z moznosti, jak tohoto stavu docilit, je pfedpokladat, Ze se planeteziméaly
pohybovaly po vystiednych drahéch. Pro vysSe popsany akre¢ni model dava vztah
(42), za prepokladu u ~ Ugjre, kde tere = /GM/a, a R ~ 25000 km:

trorm ~ 2 [Gyr] (10[CLAU]> = 20Gyr. (44)

9Dosud jsme piedpokladali dokonale elastické srazky. V redlném piipadé jsou ovSem srazky
nepruzné, ¢imZ dochazi k tlumeni relativni rychlosti malych téles u: %% ~ —Q%, U > Vese [15]-
19Poznamenejme, ze dle rovnice (41) je ¢as nutny pro zformovani Zems roven tform ~ 100 Myr,
takZze podminka pfitomnosti malych téles nemusela byt v oblasti drahy Zemé splnéna. Naopak, po-
dle vieobecné pFijimané teorie vznikl Mésic poté, co Zemé akreovala téleso o rozméru asi poloviénim

nez ona sama. Zemé tedy nevznikala jako jediné embryo, jednalo se o srazku embryi
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Z toho plyne, ze za uvedenych podminek obii planety slune¢ni soustavy vzniknout
nemohly.

Pokud budeme naopak predpokladat, ze u << ue, pak se mize akrec¢ni doba
snadno snizit i na méné nez 10 Myr, ale pak akrece planetezimal kon¢i vytvorenim
vétsiho poctu planetarnich embryi. Greenberg [20] odvodil vztah pro maximalni
polomér embrya:

2noa (bRy) = gwa?’, (45)
odkud dostavame za piedpokladu p =1 gem™, Ry = 0,62R (a/Rs) a 0 = oausN
pro maximalni polomér finalniho izolovaného télesa odhad):

‘ a 1/4
Rysn = 12 000 <1o AU) k. (46)

Pro planetarni embrya ve vzdéalenostech Uranu a Neptunu vychazeji z tohoto
vztahu polomér Uranu Ry = 14 100 km a Neptunu Ry = 15 800 km. S uvazenim
M ~ R? dostavame hmotnosti p¥iblizné 5-krat mensi, nez jaké jsou dnes pozorované.

Pokud by akrece za podminky v < u.. dospéla do finalniho stadia, kdy jsou
spotiebovana veskera télesa, bylo by za uvedenych predpokladii vysledkem ptiblizné
10 malych planet obihajicich za drahou Saturnu, coz je v piikrém rozporu s po-
zorovanim.

Rozporu skutecnosti se zavéry plynoucimi z akre¢niho modelu se nelze vyhnout
ani tim, ze nékolikrat zvysime pocatecni velikost plosné hustoty disku. Protoze je

172 yzniknou sice planety hmotnosti srovnatelné s Uranem a Neptunem,

Ryip < 0
ale jak ukazali Goldreich et al. [15], musi jich potom vzniknout nejméné pét, a nikoli
dvé, coz je opét v rozporu s pozorovanim.

Fernandez a Ip [13|, Malhotra [42] a dal3i pfisli s myslenkou, ze uvedené nes-
rovnalosti by mohly byt dusledkem migrace planet, tedy zmén velkych poloos jejich
drah, vyvolanych interakci s planetezimalami. Touto teorii se zabyva nasledujici

kapitola.
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4 Migrace planet v planetezimalnich discich

Ptes desetileti trvajici vyvoj scénare vzniku slunecni soustavy, stru¢né popsaného
v predchozi kapitole, se nase znalosti o vyvoji planetarnich systémi za poslednich 15
pokladat fakt, ze planety patrné nevznikaly v téch mistech, kde je dnes nachéazime,
ale naopak, v dusledku vynucenych zmén velkych poloos se dnes mohou nachazet
i nékolik AU od mista svého vzniku. Mimo jiné to naznacuji i analyzy extrasolarnich
planetarnich systému, které byly v poslednich letech objeveny [44], [48], dale viz
kapitola 5.

Ovsem klicové dukazy migrace planet poskytuje naSe vlastni slunecni sous-
tava. Z teorie vzniku planetarnich systému vyplyva, ze velké planety slune¢ni sous-
tavy vznikly na prakticky kruhovych a koplanarnich drahéch, coz je vSak v roz-
poru s dnesnimi pozorovanymi hodnotami excentricit, které se u Jupiteru, Saturnu
a Uranu pohybuji okolo 0,05, a skloni obéznych rovin, které u Saturnu, Uranu
a Neptunu dosahuji vhledem k obézné roviné Jupiteru hodnot az 2° |31].

Uvedena fakta vedla k fadé modela (napiiklad Malhotra, 1995 [42|, Thommes,
2001, [57]), jez se vice ¢i méné uspésné pokouseji pozorované skutecnosti vysvétlit.
Gomes a Levison (2005), [58]. Tento model dynamického vyvoje vnéjsich oblasti
slunecni soustavy, ktery bude podrobnéji popsin déle, nejpresnéji odrazi pozorované
vlastnosti vnéjsich oblasti slunec¢ni soustavy a vysvétluje vSechny dulezité cha-
rakteristiky obéznych drah obfich planet, zejména velikosti jejich velkych poloos,
excentricit a skloni. Déale ukazuje, Ze planetarni soustava s pocateénimi kvazi-
cirkularnimi a koplanarnimi drahami mohla byt pfedchidcem slune¢ni soustavy
s dne$nimi parametry. Jednim 7z pozadavki tohoto scénare je, aby planety Jupiter
a Saturn prosly rezonanci stfednich pohybu (MMR, z angl. Mean Motion Reso-
nance) v poméru 1:2, pficemz priichod planet touto rezonanci nastal diky migraci,
zpusobené interakci planet s diskem planetezimal. Uvedeny model byva také oz-
nacovan jako model z Nice, podle mista svého vzniku na observatoii v Nice. Text
v této kapitole je zpracovan zejména podle prehledového ¢lanku [40], ktery se zabyva
teorii migrace planet a zaroven porovnava vysledky modelu z Nice s pozorovanymi
charaktristikami planet a dalSich téles slune¢ni soustavy.

Migrace planet je podle vSeho pfirozenym disledkem vzniku a vyvoje plan-
etarnich systému. Poté, co vznikly ob#i planety a ze zarode¢ného oblaku byly vy-

puzeny zbytky primordiadlni mlhoviny, sestavala slune¢ni soustava ze Slunce, planet
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a dynamicky chladného disku drobnych téles, planetezimal, jez se akreci jeSté ne-
spojily do vétsich celkii. Tento disk byl gravitaénim ptisobenim planet postupné
dynamicky erodovan, coz mélo za nasledek casté vyboceni planetezimal z kruhovych
drah. Dochézelo tak k jejich srdzkam ¢i castéji k vypuzeni z puvodniho planetezi-
maélniho disku. Z fyzikalniho hlediska je migrace planet disledkem vymeény momentu
hybnosti mezi planetami a ¢ésticemi planetezimalniho disku. Numerické simulace,
napiiklad [17], ukazuji, ze Jupiter byl timto mechanismem tlac¢en smérem ke Slunci,
zatimco planety Saturn, Uran a Neptun migrovaly smérem ven.

Vlastni idea planetarni migrace je ovSem stard bezmala 25 let. Fernandez a Ip
[14] popisuji ve své praci interakei Jupiteru, Saturnu, Uranu a Neptunu s remanent-
nimi télesy planetezimalniho disku. Vyznam této prace vSak nebyl zcela docenén,
a to az do doby objevi Cetnych téles Kuiperova pasu. Malhotra [42], [41] poprvé
ukizala, ze existence téchto téles je zfejmé dusledkem migrace Neptunu, ktery se
pred zac¢atkem migrace mohl nachéazet i pod hranici 20 AU, zatimco prvotni disk

planetezimal se rozprostiral az do vzdalenosti priblizné 30-35 AU.

Yovwe

4.1 Dynamické pri¢iny planetarni migrace

7 hlediska dynamiky mizeme rozliSovat mezi tfemi hlavnimi typy migrace:

1. Migrace v plynném disku probihd za pritomnosti pozustatku zarode¢né ml-
hoviny. Tuto migraci muzeme pozorovat v ranych fazich vyvoje planetarnich
systému. Jeji pfi¢inou je kromé t¥eni planety o plyn (viz déle kapitola 5.1) také
gravitacni interakce mezi plynnym diskem a planetou. Tento typ migrace zde
nebude podrobnénji rozebiran, podrobné informace lze nalézt napiiklad v [8].

2. Prostd migrace (angl. simple migration) probih& v disku, ze kterého jiz byl pri-
mordialni plyn vypuzen, ale nachazi se v ném stale podstatné mnozstvi planete-
ziméal. Planetarni migrace je pak dusledkem gravita¢ni interakce s témito télesy
béhem tésnych priblizeni, konkrétné reakci na zmény v drahéch malych téles,
kterd diky svému gravita¢nimu piisobeni rozptyluje. Pokud by k piiblizenim
mezi planetou a malymi télesy mohlo dochazet se stejnou pravdépodobnosti
ve vSech moznych vzijemnych orientacich, zmény hlavni poloosy planety by
mély charakter ,ndhodné chuze“. Pokud vSak bude k setkdnim mezi planetou
a malymi télesy dochazet z urc¢itého preferovaného sméru, bude se za nepiitom-
nosti silnéjsich gravitac¢nich perturbaci ostatnich planet velkd poloosa planety

plynule s ¢asem ménit.
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3. Chaotickd migrace (angl. chaotic migration) nastava, pokud se planetarni sys-
tém dostane do stavu dynamické nestability, béhem které mohou excentricity
planet nabyt velmi vysokych hodnot. Z toho divodu nelze vyloucit tésna pii-
blizeni mezi planetami, kterd maji zpravidla za nésledek vypuzeni jedné z planet
mimo systém.

Poznamenejme, Ze planeta muze i v relativné kratké casové gkile (méné nez
100 My) projit vSemi vySe uvedenymi typy migrace. Napiiklad pozvolna prosta
migrace muze planetu dopravit do oblasti rezonance s jinou planetou, coz zpusobi
dynamickou excitaci jeji drahy. Vysoka excentricita pak muze mit za nésledek tésné
priblizeni k jiné planeté, a migrace se stane chaotickou. Vysoké amplitudy oscilaci
drahy planety ale opét mohou byt utlumeny dynamickym tfenim planetezimél, které
drahu planety cirkularizuje. Vysledkem pak miize byt opét kruhova draha, ovSem
s odlisnou velikosti hlavni poloosy.

Nejjednodussi analytické modely planetarni migrace byly odvozeny ze studia
vlastnosti systému jediné planety, obihajici v dynamicky chladném disku. Ida et al.

|30] popsali rychlost zmény velikosti hlavni poloosy a planety vztahem

d "M, dt’
kde Mp je hmotnost planety a dH /dt je rychlost pfenosu momentu hybnosti z pla-

d dH,
@ _ Ve (47)

neteziméalniho disku na planetu. Tento vztah plati za predpokladu, ze excentricita
planety je mald, a hodnota gravita¢ni konstanty G = 1. S pouzitim aproximace

nekonec¢né potencidlové jamy ukazali, Ze

dH, ¢k
= —M(t 48
dt a ( )7 ( )

kde € je kombinaci zakladnich konstant a popisuje také geometrii ptiblizeni v blizkém

okoli planety, M (t) je celkova hmotnost t&les obihajicich v blizkém okoli planety, a k
je prumérna zména momentu hybnosti, ktera pripada na jednu interakci pii blizkém

ptiblizeni planetezimaly jednotkové hmotnosti k planeté. Dosazenim (48) do (47)

dostavame p -
t
da _ _, ek M) (49)
dt Vva M,
Casovy vyvoj M (t) muze byt dale aproximovan vztahem
dM M da
B ST g
7 . + 27a 7 o(a), (50)
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kde prvni ¢len popisuje rozpad planetezimalni populace diky kone¢né dynamické
zivotnosti 7 planetezimal a druhy ¢len predstavuje planetezimaly, které diky zméné
pozice planety vstupuji do oblasti, kde mohou byt planetou rozptyleny. o(a) je
plogna hustota mateiského (nerozptyleného) disku v heliocentrické vzdalenosti a.
Dosazenim (49) do (50) dostavame

M) _ (-i taryaclR 0}4)) M), 1)

Oznac¢ime-li nyni ¢len v zavorce —7 1 +4m /a ¢ ‘l%’ o(a)M, " = a, apro jednoduchost
predpokladame, Ze a se neméni s ¢asem, dostavame integraci pro celkovou hmotnost
malych téles, jez mohou gravitacné interagovat s planetou, jednoduchou ¢asovou
zavislost

M(t) = e™. (52)
V zavislosti na koeficientu o muzeme rozlisit dva typy migrace:

1. Tlumend migrace (angl. damped migration): Je-li a < 0, pak neni ztrata pla-
netezimal, zpusobena jejich kone¢nou dynamickou Zivotnosti, kompenzovana
prilivem novych planetezimal do oblasti v okoli planety. Planetezimalni disk
v okoli planety se tedy rozpada, nebot M (t) exponencialné klesa k nule, a mi-
grace planety se zastavi.

2. Podporovand migrace (angl. sustained migration): Naopak, je-li o kladné, akviz-
ice novych planetezimél do oblasti v okoli planety diky jeji migraci prevysuje
ztraty zpusobené gravitaénim rozptylovanim, M (t) exponencidlné roste a mi-
grace planety se urychluje. Tuto migraci muzeme dale rozdélit do dvou typii:

a) Prekotnd migrace (angl. runaway migration) nastava, jestlize je migrace
podporovana planetezimalami doplhovanymi do okoli planety jeji vlastni
migraci a neni k tomu zapotiebi pfitomnosti ostatnich planet.

b) Nucend migrace (angl. forced migration) probih&a za podminky, Ze je
k prilivu novych planetezimal do okoli planety nutna piitomnost jinych
planet.

Skutecné chovani migrujicich planet tedy zavisi na poméru prilivu a odlivu planete-

zimal do/z oblasti jejich interakce s planetou.

4.2 Diskuze sméru migrace

Jednim z omezeni popsaného modelu je, ze neposkytuje zddné informace o sméru,

kterym planeta migruje. Tato informace je vSak obsazena v hodnoté zmény momentu
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hybnosti k . Pfipomeiime, Ze proces migrace je fizen gravitaci pii pfiblizenich mezi
planetami a ¢asticemi disku. Uvazujme pripad, kdy se dvé télesa vii¢i sobé nachézeji
na keplerovskych drahach. Protoze energie téchto stavi musi byt zachovana, vSe, co
miuze priblizeni zpusobit, je rotace vektoru relativni rychlosti mezi parem. Nasledky
takového priblizeni je proto mozno ve vétsiné pripadi snadno spocitat metodou im-
pulsové aproximace. V této aproximaci plati, Ze v priuméru (pfes viechny impaktové
parametry a relativni orientace) jsou planetezimaly, které zptisobuji migraci planety

smérem ven takové, pro jejichz z—ovou slozku momentu hybnosti na jednotku hmoty

g T e cosi (53)
m m

plati, ze H > Hp kde, Hp je velikost jednotkové z—ové slozky momentu hybnosti
planety. Opa¢ny ptipad nastane pro planetezimaly s H < Hp [62|. V téchto vztazich
jsou a, e, a ¢ hlavni poloosa excentricita a sklon obézné roviny planetezimaly. Veli¢ina
k je tedy funkci rozlozeni momentu hybnosti téchto téles v oblasti, v niz dochézi
k interakci s planetou. Jeji velikost je kladna, jestlize pro vétsinu téles plati H > Hp,
nulova, jestlize prumérné H je stejné jako Hp, a zaporna v poslednim piipadé.

Hlavni fyzikalni efekt, jenz nebyl zahrnut v odvozeni rovnice (51), byl vliv, ktery
maji ¢astice vstupujici a opoustéjici zonu interakce s planetou na k . Pro jedinou
planetu v disku nastavaji pro ¢astice dvé moznosti:

1. Céastice mohou narazit na planetu. Protoze pravdépodobnost narazu na planetu
je piiblizné nezavisla na znaménku rozdilu (H — Hp), obecné tato moznost
nezméni k a migrace je ve vysledku nulova.

2. Dale miiZe planeta ¢astice z disku vypuzovat.!! Tyto ¢astice odnaseji energii,'?
a planeta se proto musi pohybovat smérem dovnitr.

V systémech s vice planetami nastava dalsi moznost — planetezimaly mohou byt
presunuty od jedné planety ke druhé. Nejlepsi ptriklad poskytuji ¢tyti obii planety
slune¢ni soustavy. Numerické simulace ukazuji, ze diky interakci s diskem plane-
tezimal se Jupiter pohybuje smérem dovnitt, ale ostatni t¥i planety smérem ven.

Ukazme si to na piikladu Neptunu. Rychlost objektu v inercidlnim pfiblizeni je

1Qchopnost planety vypuzovat astice zavisi na dynamické excitaci disku, kterou charakter-
izujeme parametrem v’ = Vene/Veire, Kde Vone je typicka rychlost ¢astice vidi planeté a veie je
kruhové rychlost planety. Bez ohledu na to, jakou mé planeta hmotnost, nemtze ¢astici vypudit,
je-li v/ < v*, kde v* = /2 — 1 = 0,4. Nicméné v’ se zachovava jen v pfipadé, Ze planeta je na
kruhové draze. Pokud tomu tak neni, muZe k vypuzeni dojit i v pfipadé, ze pocatecni disk je
dynamicky chladny.

12To znamend, 7e jejich celkova energie F = E) + E, stoupla.
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Obrazek 3: Zavislost pravdépodobnosti rozptylu ¢astice Neptunem na drahu s perihelovou
vzdalenosti mensi, nez je velkd poloosa Uranu, na v' = vene/Ucire pro rizné poméry hlavnich

poloos Uranu a Neptunu arr/ayn. Prevzato z [40].

U = Ugire + Uene. PFedpokladame-li, Ze po interakci mifi ve,. ndhodnym smérem, je

pravdépodobnost vypuzeni [40]

V2 4+ 20 —1
Peject = ( Y y (54)
kde v = Uepe/Veire. Na obrazku 3 je tato zavislost vynesena ¢ernou kiivkou.

Pravdépodobnost, 7e bude ¢astice piesunuta k Uranu (tedy 7Ze se dostane na dréahu
s perihelovou vzdalenosti ¢ < ay), zavisi na v" a na poméru velikosti hlavnich poloos
Uranu a Neptunu ay/ay. Barevné kiivky na obrazku 3 ukazuji vysledky pro pét
odlisnych poméru ay/ay, v souasné dobé je ay/an = 0,64 (oranzova kiivka).
Obréazek 3 ukazuje, 7e jestlize je ay/ay > 0,3 a v/ < 0,5, bude pfevladat pfesun
planetezimal Neptunem k Uranu nad jejich vypuzovanim. Celkova energie téchto pie-
nesenych ¢astic se tim snizi a z tohoto diivodu se bude Neptun pohybovat smérem
ven.

Dosud jsme v procesu migrace planet piedpokladali pouze udéalosti s jed-
notlivymi planetezimalami. Navic vSak existuji dva procesy, diky kterym se k planeté
mohou priblizit dalsi planetezimély. Prvni z nich je zptisobena samotnym procesem
migrace. Jak se planeta pohybuje, dochazi i k pohybu oblasti interakce s planete-

zimalami, takze ji nékteré Castice opoustéji a nové do ni vstupuji. V pripadé, ze
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se planeta pohybuje smérem ven (tj. od Slunce), maji planetezimaly, které oblast
opoustéji, prirozené H < Hp, a ty, které do ni vstupuji, maji H > Hp. V piipadé,
ze se planeta pohybuje smérem dovnit¥, je tomu naopak. Proto mé tento proces
tendenci podporovat migraci, kterd byla predtim nastartované jinym mechanismem.

Dalsim zdrojem ¢astic mohou byt oblasti rezonanci s planetou. Télesa, ktera
jsou zachycena v rezonanci, mohou byt nucena zvétsit svoji excentricitu natolik,
7e jejich draha zacne kifzit drahu planety [12]. Vliv tohoto zdroje na velikost k
zavisi na profilu plosné hustoty planetezimalniho disku a na intenzité rezonancnich

perturbaci.

4.3 Zachyceni v rezonanci béhem migrace

Jednim z disledk migrace planet je, ze se prislusné oblasti rezonanci stiedniho
pohybu (MMR) také pohybuji. Béhem tohoto procesu mohou byt planetezimaly,
které se dostanou do oblasti MMR, v této oblasti zachyceny. Vyvoj interakce ¢astic
s pohybujici se rezonanci velmi citlivé zavisi na pocatecnich podminkach, povaze
rezonance, rychlosti vyvoje, pfipadnych disipativnich procesech atd. Model, jehoz
vlastnosti byly podrobnéji popsany, je model jediné rezonance v adiabatické aproxi-
mact. V ramci této kapitoly popiSeme model odpovidajici jediné planeté na kruhové
dréaze, ktera migruje pomalu a monotonné. Adiabaticka podminka je splnéna, jestlize
Cas At potfebny k piesunu rezonance o heliocentrickou vzdalenost Aa, srovnatel-
nou s §itkou rezonance, je mnohem delsi nez libra¢ni perioda 7, orbit uvniti rezo-
nance (ktera je také o mnoho delsi nez ¢asova §kila ob&hu). V tomto piipadé byla
pravdépodobnost zachyceni v rezonanci vypocitana semianalyticky [4].

Podle [59] miize obecné dojit k rezonan¢nimu zachyceni:

1. ve vnéjsi rezonanci (j : j + k, k > 0), pokud se planeta pohybuje smérem ven
2. ve vnitini rezonanci (j : j + k, k < 0), jestlize se planeta pohybuje smérem

dovnitt.

Je namisté podotknout, ze i kdyz nastane jeden z uvedenych piipadi, nemusi
k zachytu v rezonanci s jistotou dojit. Napiiklad zachyceni do rezonance 2:3 MMR
s Neptunem (kde se nachazi mnoho objektia Kuiperova pasu véetné Pluta) nastane
podle adiabatického modelu s urcitosti jen v piipadé, ze Neptun migruje smérem

ven a pocatecni excentricita planetezimaly je pfed piiblizenim k rezonanci mensi nez
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priblizné 0,03. Pravdépodobnost zachytu se zvySujicimi se excentricitami monotonné
(ale ne linearné) klesa: pro e > 0,15 je jiz mensi nez 10 %.1?

Jestlize je objekt zachycen v rezonanci, pak se nadéle pohybuje zarovei s ni.'*
V prubéhu migrace se excentricita objektu monoténné zvysSuje rychlosti urcenou

rychlosti migrace planety podle vztahu [42]:

2

J p s
e? = e + In 2=~

—— : 55
e (55)

kde a,; je hlavni poloosa planety v dobé, kdy téleso vstupuje do rezonance, e; je
excentricita télesa v tomtéz case, a, ¢ je hlavni poloosa planety v daném case a ef je
konec¢né excentricita télesa.

Téleso se ale v oblasti rezonance nemusi nachazt neomezené dlouhou dobu,
protoze (je-li jeho excentricita dostateéné vysoka) muze dojit k blizkym piiblizenim
k planeté. V pripadé migrace planety diskem jsou tedy planetezimaly zachytavany
v oblasti jeji rezonance a pohybuji se spole¢né s ni. Zaroven vSak naristé jejich excen-
tricita az do okamziku, kdy dosahne meze stability, nad niz jsou planetou rozptyleny.
Rezonanc¢ni populace zistava v priblizné pocetné ustaleném stavu takovou dobu, po
jakou se oblast rezonance nachézi v disku, protoze zatimco objekty s vysokou ex-
centricitou rezonanci opoustéji, nové do ni vstupuji. Pokud ale rezonance prekroci
hranici disku, neni jiz dale dopliiovand novymi télesy a rezonanc¢ni populace se
s dalsim pohybem rezonance smérem ven postupné rozpada. Minimalni excentricita
téles rezonancni populace tedy postupné nariista a relativni zastoupeni téles s malou
excentricitou postupné klesa.

Uvazime-li, ze nejdiive zachycena télesa dosdhnou pii pokracujici migraci pla-

nety nejvysSich excentricit, muze byt vztah dany rovnici (55) uziteény k odvozeni

13Bohuzel realné chovani neni tak jednoduché, jak adiabaticky model pfedpovida. Jestlize je re-
zonance obklopen4 chaotickou oblasti, jako v pfipadé, kdy excentricita planety neni nulova nebo
sklon ¢astic je velky, je vypocet pravdépodobnosti zachyceni s vyuZzitim semianalytickych technik
v podstaté nemozny, nebot zavisi také na rychlosti diftize vné chaotické oblasti [27]. Numerické sim-
ulace migrace Neptunu v realisti¢téjsich modelech planetarniho systému ukazuji, Ze pravdépodob-
nost zachytu je mnohem méné citlivd na excentricitu Castice, nez adiabatickd teorie predpovida,

a zachyceni v rezonani je mozné i pfi velkych excentricitach [19], [22].
4 Komplikace nastava, pokud se v planetezimalnim disku, pies ktery planeta migruje, objevi

relativné velkd télesa. Zachyceni v rezonanci vyzaduje, aby migrace planety byla hladka. Jestlize
planeta skokové zméni svoji hlavni poloosu diky setkéni s jinou planetou nebo velmi hmotnou
planetezimélou, skokové se zméni i misto MMR. Jestlize je amplituda téchto skokud stejného fadu
jako sitka rezonance nebo vyssi, ¢astice zachycené v rezonanci budou uvolnény. Model stochastické
migrace v planetezimélnim disku byl ned4vno vyvinut Murray-Clayem a Chiangem [47].

31



nékterych parametri migrace. Napiiklad nachazeji-li se v rezonan¢ni populaci télesa
s maximalni excentricitou ep.x (ktera je mensi nez mez nestability), znamené to, Ze

planeta migrovala o vzdalenost

Aa, = exp (‘7 + kefﬂax> : (56)
J

Malhotra [42] rozborem excentricit téles v Kuiperové pasu v rezonanci 2:3 MMR
zjistila hodnotu ey, =0,25, z ¢ehoz odvodila, ze Neptun migroval nejméné 7 AU
(tzn., Ze vznikl ve vzdélenosti a < 23 AU)™.

4.4 Jednoducha migrace ve slune¢ni soustaveé

Jak bylo popséno v kapitole 4.3, rychlost a smér migrace planet fizené planetezima-
lami komplexné zavisi na interakcich riznych dynamickych zdroju a ztratach castic
disku. Proto je ke studiu migra¢nich procest nejlépe pouzit numerickych experi-

mentu.

4.4.1 Migrace v rozlehlém disku

Nasledujici simulace, popsané v [40], vysly z totoZnych pocate¢nich podminek.!®
Planety byly obklopeny hmotnym diskem, ktery se rozprostiral mezi 18 AU a 50
AU a jeho plosné hustota klesala imérné vzdéalenosti. Vnéjsi okraj disku byl zvolen
tak, aby korespondoval s okrajem klasického Kuiperova péasu, a poc¢atecni hmotnost
disku se ménila v rozmezi 40 Mg (hmotnost Zemé) az 200 M.

Obréazek 4 ukazuje casovy vyvoj hlavni poloosy ¢tyf obiich planet pro disk
o hmotnosti 50 Mpg. Vysledkem je, Ze se planety Neptun, Uran a Saturn pohybovaly

smérem ven, zatimco Jupiter smérem dovniti, stejné jako v analytickych modelech.

15Zatimco v adiabatickém modelu excentricita monoténné vzriistd, ve skuteénosti zde mohou
byt sekulérni ¢leny, nutici objekty v rezonancich k oscilacim v excentricité s vysokou amplitudou.
Napfiklad Levison a Morbidelli [38] ukazali, Ze pokud se v MMR nashromazdilo dostateéné velké
mnozstvi hmoty, planeta pociti perturbace zpisobené timto materidlem a v precesnim spektru
planety se objevi nové frekvence, které jsou blizké libra¢nim frekvencim, jez vykazuji télesa v re-
zonanci. Castice tedy mohou rezonovat s frekvencemi planetarniho pohybu, které samy vyvolaly,
coz mé za nasledek velké oscilace v jejich excentricité. Za této situace muze rezonanéni populace
dosdhnout excentricit blizkych nule, i kdyZ rezonance progla vzdalenosti 10 AU a posunula se za

okraj disku.
16Planety Jupiter, Saturn, Uran a Neptun se na po¢atku nachazely ve vzdalenostech 5,45 AU,

8,7 AU, 15,5 AU a 17,8 AU.
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Obrazek 4: Casovy vyvoj hlavni poloosy &yt obiich planet v disku planetezimal o hmot-
nosti 50 Mg. Prevzato z [40].

Cerné kiivky na obrazku 5 ukazuji ¢asovy vyvoj velké poloosy Neptunu pro
simulace s riznymi hmotnostmi disku. Béhy 40 Mg a 45 Mg jsou priklady tlumené
migrace. Po rychlém startu se pohyb Neptunu zacal zpomalovat a planeta dosahla
kvasiasymptotické hlavni poloosy. Cast disku vne drahy Neptuna si zachoval svoji
puvodni plosnou hustotu, zatimco ¢ast uvniti drahy byla kompletné rozptylena.

Zména v chovani Neptunu nastava ve chvili, kdy hmotnost disku piekroci
50 Mpg. Neptun nejdiive zacne migrovat rychle, poté se migrace postupné zpoma-
luje, ale vzapéti je urychlena az k okraji disku, kde se nakonec zastavi. Takovy
vyvoj naznacuje, ze plosna hustota disku lezi blizko kritické hodnoty, ktera oddéluje
tlumenou migraci od udrzované. Ve vSech piipadech s vétsi hmotnosti disku lezela
kone¢na pozice Neptunu v blizkosti okraje disku. Z obrazku 5 je patrny piechod
mezi lineadrni a akcelerovanou fazi migrace, ktery nastal diky zménam v poctu ¢as-
tic zachycenych v Neptunovych rezonancich. Céstice v rezonanci ovliviiuji migraci,
protoze efektivné zvySuji Neptunovu inercidlni hmotnost. Béhem prosté migrace
je pocet Castic v rezonancich pfiblizné konstantni do doby, kdy rezonance zistava

v disku. V dané simulaci Neptun zrychluje ve chvili, kdy jeho rezonance 1:2 MMR
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opusti disk, takze pocet téles v rezonanci klesa a nové céastice nejsou doplihovany.
Pti zvySovani hmotnosti disku na hodnoty vyssi nez 100 Mg dochazi k dalsimu
dilezitému zlomu v Neptunové chovani — migrace prechazi z nucené do prekotné.
Tato zména vyvol4 velmi zajimavy jev — migrace Neptunu nent naddle monotonni.
Obrazek 5 ukazuje, ze v ptipadech vysokych hmotnosti disku Neptun dosdhne hran-
ice 50 AU za méné nez 3 miliony let a poté se priblizné stejnou rychlosti vraci
zpét do vzdalenosti asi 30 AU. Takovy prubéh je dan tim, Ze pii prekotné migraci
Neptunu smérem ven zustavaji planetezimaly v excitovaném disku misto toho, aby
byly premistény k vnitinim planetdm nebo vypuzeny. Kdyz Neptun dosahne okraje
disku, pocet ¢astic vné jeho drahy (s mérnym momentem hybnosti H > Hy) klesa
a objekty wvnitr Neptunovy dréhy (H < Hy) vyvolaji navrat planety. Smér mi-
grace Neptunu se tedy obrati. Nastane prekotn& migrace smérem dovniti a skonci

ve chvili, kdy je dosazeno oblasti disku rozptylené Uranem.

4.4.2 Omezeni plynouci z pozorovani Kuiperova pasu

Prirozené vyvstava otazka, zda je mozné urcit, jaky typ migrace se odehral v nasi
slune¢ni soustaveé, a zda odtud lze odvodit hmotnost a strukturu primordialniho pro-
toplanetarniho disku. Klicova voditka pro odhaleni historie slune¢ni soustavy posky-
tuje mimo jiné Kuiperiv pds, nebot jeho struktura v sobé stale nese stopy udélosti,
jez provazely rané faze jejiho vyvoje. Z hlediska vyse uvedeného jsou dilezité ze-
jména tii néasledujici vlastnosti Kuiperova pasu:

1. Soucasna hmotnost téles Kuiperova péasu je odhadovana na 0,1 Mg [2]. To
je prekvapiva skutecnost vzhledem k tomu, ze akrecni modely predpovidaji
hmotnost > 10 Mp. 7

2. Kuiperuv pas je dynamicky excitovan. Tato skutecnost je opét v rozporu
s akrecnimi modely, jez ukazuji, Ze relativni rychlosti mezi blizkymi objekty
musi byt malé, aby se z nich v budoucnu vytvorila télesa souc¢asnych rozméri.

3. Kuiperiiv pas podle sou¢asnych poznatkii kon¢i na hranici pfiblizné 50 AU [1].
Gomes el al. [16] dospéli k zavéru, Ze soucasna pozice Neptunu a hmotnostni

deficit Kuiperova pasu implikuji, Ze protoplanetarni disk ptuivodné koncil na hranici
30 AU. Ve své studii migrace v takovém disku ukazuji, ze planeta se nutné ne-
musi zastavit presné na okraji disku. Ve skutecnosti, z divodu nutnosti zachovani

momentu hybnosti béhem procesu migrace, zavisi kone¢na pozice planety vice na

1"Tato hmotnost je potiebnd k tomu, aby zde doslo k akreci transneptunickych té&les o po-
zorovanych velikostech 103 km, viz [54], [33], [34].
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Obrazek 5: Casovy vyvoj velké poloosy Obrézek 6: Migrace Neptunu v discich ve
Neptunu pro simulace s riznymi hmotnos- vzdalenostech mezi 10 a 30 AU a s hmot-
tmi disku. Prevzato z [40]. nostmi od 20 do 100 Mpg. Pfevzato z [40].

momentu hybnosti disku nez na poloze jeho okraje. Obrazek 6 ukazuje prubéh mi-
grace Neptunu v Sesti riznych discich, rozprostienych ve vzdalenostech mezi 10 a 30
AU a s hmotnostmi od 20 do 100 Mg.

Disk s hmotnosti 20 Mg ma podkritickou plosnou hustotu. Neptun vykazuje
tlumenou migraci a zastavuje se hluboko uvnitf disku. Disky s hmotnosti 30 a 35 Mg
maji plosnou hustotu blizkou kritické hodnoté. V obou ptipadech doputuje oblast
disku ovlivnéna Neptunovymi perturbacemi k jeho okraji poté, co planeta dosdhne
vzdalenosti ptiblizné 26 AU. Migrace planety je rychle utlumena blizicim se okrajem
disku a jeji konecnd poloha lezi asi 2 AU od puvodniho okraje disku, jehoz ¢ast za
planetou byla zcela rozptylena. Disky s vétsi poc¢ateé¢ni hmotnosti maji nadkritickou
plosnpou hustotu. V pripadé disku s hmotnosti 50 Mg planeta zastavi téméf na
okraji disku a v ostatnich p¥ipadech az nékolik AU za jeho okrajem.

Gomes et al. tedy dosli k zavéru, ze disk s okrajem sahajicim piiblizné do
vzdalenosti 30 AU (pfesna hodnota zavisi na hmotnosti disku) mize vysvétlit
soucasnou hodnotu velikosti velké poloosy Neptunu.'® Zddraznéme, Ze maly polomér
oriznutého disku neni v rozporu se skutecnosti, ze se dnes Kuiperiv pas rozklada za

hranici 40 AU, protoze mohl byt vytlac¢en ven béhem migrace Neptunu.

18Existuje zde nejméné pét mechanismii, které mohly protoplanetarni disk ,offznout* v tak malé
heliocentrické vzdalenosti jesté pred akreci planet: 1) Kuipertv pas byl ovlivnén gravita¢nimi slapy
od blizko prochazejici hvézdy [30], [37]; 2) Okraj se vytvofil pfed formaci planetezimal diky t¥eni
o plyn [69]; 3) okraj se vytvoril v prabéhu planetarni akrece diky radialni migraci zptisobené tfenim
[68]; 4) Blizké hvézdy ranych typu zpusobily fotoevaporaci vnéjsich oblasti slune¢ni mlhoviny pred
tim, nez se stacily planetezimaly vytvorit [29]; 5) Magneto—hydrodynamické nestability ve vn&jsi
oblasti disku branily vzniku planetezimal v tomto regionu [55].
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Obrazek 7: Zavislost excentricity e na velké poloose a pro simulaci vzniku Uranu a Neptunu

mezi drahami Jupiteru a Saturnu. Prevzato z [57].

4.5 Model vzniku Uranu a Neptunu mezi Jupiterem a Sat-

urnem

A7 do této chvile jsme diskutovali jednoduchou migraci. Existuje v8ak i jiny zpusob,
jakym mohou interakce mezi planetami a malymi télesy vytstit ve znatelné zmény
velkych poloos planet. Je jim celkovd nestabilita v planetarnim systému. Ptiblizeni
planet zvySuje excentricity jejich drah a odstupy mezi velkymi poloosami. Nasledné
interakce mezi ¢asticemi disku a planetami ovSem planetarni drahy cirkularizuji.

Tuto myslenku vyslovili Thommes et al. [60], ktefi pFedpokladali, ze ¢ty¥i ob¥i
planety vznikly v tak kompaktni konfiguraci, ze jejich drahy byly dynamicky nesta-
bilni. Obréazek 7 ukazuje zavislost excentricity e na velké poloose a pro jednu ze simu-
laci, kde ledovi obii vznikli mezi drahami Jupiteru a Saturnu. Takika bezprostiedné
po svém vzniku (10? let) byli ledovi obii vypuzeni z oblasti mezi Jupiterem a Sat-
urnem do primordialniho planetezimalniho disku, kde byly jejich drahy gravita¢nimi
interakcemi s Casticemi disku cirkularizovany. Gravitacni interakce mezi planetezi-
méalami a vypuzenymi jadry se vyskytuje ve dvou podobéach:

1. Sekuldrni zmeny — Jsou zde patrné sekularni zmeény v disku, vyvolané zvysenymi
excentricitami ledovych obri. To je velmi dobfe viditelné na dolnim levém
obrazku (t = 180000 let), kde t&lesa mezi 20 a 30 AU maji systematicky
zvétSované excentricity. Protoze tato oblast disku je hmotnéjsi nez ledovi obfi,

sekularni perturbace zvétsi periheliové vzdalenosti ledovych obru, takze se
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vzdali od Saturnovy drahy, a tak je ,zachrani“ pred vyvrzenim do mezihvézd-
ného prostoru.
2. Dynamické treni — projevuje se tam, kde se velké téleso pohybuje v ,mofi*
malych c¢astic. Piitom se cirkularizuji drahy ledovych obru.
Problém tohoto vyvojového scénéie vSak spoc¢iva v tom, ze disk, ktery ma hmot-
nost dostatecnou k tomu, aby cirkularizoval drahy ledovych obri, zpisobi jejich
migraci do prili§ velkych vzdalenosti.

4.6 Model z Nice dynamického vyvoje obrich planet

Teorie vzniku planetarnich systému predpoklada, ze velké planety vznikly na
kruhovych a koplanadrnich drahach. Tato skute¢nost vSak neodpovidd dnesnimu po-
zorovani. Model z Nice [40] vysvétluje vSechny dilezité charakteristiky obéznych
drah obftich planet, zejména velikosti jejich velkych poloos, excentricit a sklonu
a ukazuje, ze planetarni soustava s pocCatecnimi kvazi-cirkularnimi a koplanarnimi
drahami muze byt prekurzorem slunecni soustavy s dnesnimi parametry za predpok-
ladu, zZe planety Jupiter a Saturn prosly rezonanci stfednich pohybu 1:2. Prichod
touto resonanci nastal diky migraci planet, zpusobené jejich interakci s planetez-
imalnim diskem.

V predchozich kapitoldch jsme ukézali, Ze migrace planet je ptirozenym dusled-
kem vzniku a vyvoje planetidrnich systémi. Poté, co vznikly obii planety a ze
zarodecného oblaku byly odstranény zbytky plynu, sestavala slune¢ni soustava ze
Slunce, planet a (dynamicky chladného) disku drobnych téles — planeteziméal. Tento
disk byl planetami postupné dynamicky erodovan, coz vedlo bud ke konstruktivnim
srazkdm planetezimal, nebo k jejich rozptylu. Planetarni migrace byla dusledkem
vymény momentu hybnosti mezi planetami a césticemi tohoto disku. Numerické
simulace potvrzuji, ze Jupiter byl timto mechanismem tlacen dovnitf, smérem ke
Slunci, zatimco planety Saturn, Uran a Neptun migrovaly smérem ven. Rozlozeni
drah transneptunickych objektu je patrné disledkem této migrace a ukazuje, ze
planeta Neptun se pied zacatkem migrace musela nachazet hluboko pod hranici 20
AU, zatimco disk sahal priblizné do vzdalenosti 30-35 AU.

Pokud byly drahy planet na pocatku migrace dostatecné blizko sebe, musely

projit rezonancemi malych Fadi.'?

19Rezonance popisujeme pomérem pTqu, fadem rezonace nazyvame hodnotu ¢g. Poruchové funkce,

popisujici rezonanci potom obsahuje ¢leny imérné e? a (sin)?. Perturbace jsou nejvyraznéjsi pro

malé g. Vyvoj slune¢ni soustavy nejvice poznamenala rezonace Jupiteru a Saturnu v poméru 1:2,
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4.6.1 Nastaveni poc¢ate¢nich podminek

Ve vSech simulacich byly pocatec¢ni podminky nastaveny tak, ze hlavni poloosa
Jupiteru byla a; =5,45 AU a Saturn byl umistén o nékolik desetin astronomické
jednotky blize ke Slunci vzhledem k hranici rezonance 1:2 s Jupiterem (ay.s (1 :2) =
8,65 AU). Pocate¢ni velké poloosy ledovych obrit Uranu a Neptunu byly nastaveny
v rozmezich 11-13 AU, resp. 13,5-17 AU, piicemz byla stanovena miniméalni vza-
jemna vzdalenost 2 AU. Ve vSech pripadech byly drahy takika kruhové a koplanarni
(e,i ~ 107?). V simulacich byl uvaZovan disk planetezimal o hmotnosti 30-50 Mg,
ktery sestaval z 1000-5000 téles stejné hmotnosti. Pocatek disku byl ztotoznén
s drahou posledni planety a koncil ve vzdalenosti 30-35 AU od Slunce. Plo$na hus-
tota tohoto disku linearné klesala s rostouci vzdalenosti od Slunce. Ukézalo se, Ze
prestoze toto rozliseni nedostacuje k modelovani vSech aspektiu planetarni migrace,
adekvatné modeluje makroskopicky vyvoj drah planet. V simulacich byl uvazovan
jak dynamicky chladny (e = sini = 1073), tak dynamicky horky (e = sini = 0,05)
disk. Simulace byly provadény s pomoci dvou N-¢asticovych integratori, SyMBA
[36] a MERCURY [7] s krokem 0,25-0,5 roku. Gravita¢ni interakce mezi malymi
télesy disku byly v téchto simulacich zanedbéany.

4.6.2 Vysledky simulaci a vyvoj drah ledovych obri

Typicky vyvoj planet a planetezimalniho disku, ktery vidime na obrazku 8, miizeme
posat takto:

1. Po fazi dlouhé pomalé migrace po témeér kruhovych drahach, ktera v této simu-
laci trvala 6,6 milionu let, prosly Jupiter a Saturn rezonanci 1:2 MMR. V tomto
bodé doslo ke zvysSeni jejich excentricit k hodnotam blizkym tém, které dnes
pozorujeme.

2. Tento néahly skok v excentricitach Jupiteru a Saturnu mél dramaticky dopad
na planety Uran a Neptun. Sekularni perturbace, kterymi Jupiter a Saturn na
dalsi ledové obry pusobily, zptsobily nartst jejich excentricit na hodnotu ~0,1,
(ktera je zavisla na hmotnostech a velkych polooséch vsech planet).

3. Diky kompaktni konfiguraci systému se planetarni drahy staly chaotickymi a za-
caly se krizit, dusledkem ¢ehoz dochézelo kratce po pruchodu rezonaci J:S 1:2

k blizkym ptiblizenim planet. To mélo za nasledek i zvySeni jejich sklonu o 1-7°.

jez zpusobuje nejvétsi perturbace.
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Obrazek 8: Vyvoj velkych poloos, pericenter a apocenter drah velkych planet piredpokla-

dany modelem z Nice. Pfrevzato z [40].

4. Navic byli oba ledovi obfi vytlac¢eni smérem do planetezimalniho disku, coz
mélo za nasledek zvyseni toku malych téles smérem k Saturnu a Jupiteru, a tim
padem i zvySeni rychlosti jejich migrace.

5. Béhem této rychlé faze migrace doslo k pozvolnému poklesu excentricit a sklonu
planet v disledku dynamického tieni.

6. Migrace planet ustala poté, co byl puvodni planetezimalni disk takika tuplné

rozptylen a planetarni systém byl stabilizovan.

Jak ukazuje obrazek 8, nejen velké polosy, ale i excentricity vyslednych drah
planet jsou blizké soucasnym hodnotdm. Podoba vyslednych drah planet zavisi
na vyvoji systému bezprostiedné po prichodu planet rezonanci. Prestoze bylo
v pocate¢nich podminkdch mnoho volnych parametri, ukizalo se, Ze finalni kon-
figurace je nejvice citlivi na pocatecni orbitalni separaci ledovych obriu (Aay)
a vzdalenosti mezi Saturnem a vnitinim ledovym obrem (Aarg). V provedenych
simulacich bylo Aay; v rozpéti 2 — 6 AU a Aas v rozmezi 2,5-5 AU.

Pro Aay; < 3 AU roste pravdépodobnost, Ze Saturn destabilizuje drahu jednoho
z ledovych obru tak, ze bude kiizit drahu Jupitera. V takovém ptipadé je ledovy obr
vypuzen ze sytému, k ¢emuz doslo ve 33 % simulaci. Ve zbylych 67 % piipadi
dosahly vSechny ¢tyii planety stabilnich drah.
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Obréazek 9: Porovnani vysledkii modelu z Nice s pozorovanymi hodnotami velkych poloos,
excentricit a skloni drah velkych planet. Seds jsou vyznaceny vysledky simulaci v ménd
kompaktni konfiguraci (Aaymrs > 3,5 AU), ¢erné je viznaCena varianta, pii niz doslo

k blizkému setkani Saturnu s ledovym obrem (Aa,prs > 3,5 AU) Prevzato z [58].

Jen v necelych 5 % piipadi nedoslo k zddnym blizkym piiblizenim ob¥ich planet.
V téchto bézich byla nastavena hodnota Aajs =5 AU, coz znamen4, Ze se jednalo
o nejméné kompaktni pocatec¢ni konfigurace. Opakovana setkani ledovych obri byla
zaznamenana ve vSech ostatnich 95 % pripadi. Tam, kde byla nastavena poc¢ateéni
Aars > 3,5 AU, doslo k blizkému pfiblizeni mezi ledovymi obry; pro Aais < 3,5 AU
dochézelo rovnéz k blizkym setkanim Saturnu s ledovym obrem. Piiblizeni ledového
obra k Saturnu zaroven ovliviiuje dynamiku systému Jupiter—Saturn, a umoznuje
tak plynnym obrim udrzet si své excentricity navzdory dynamickému tieni v disku.

Pro tyto dvé uvedené varianty priubéhu simulaci (tj. kompaktni a méné kompak-
tni konfigurace) byly ze v8ech dosazenych vysledku vypo¢itany standardni odchylky

a stfedni hodnoty velkych poloos, excentricit a sklonti. Uvedené veli¢iny byly vyne-
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seny do grafi (e,a) a (i,a), kde byly zaroven porovnany se souCasnymi parametry
planet (obrazek 9). Obé skupiny simulaci vykazuji dobré vysledky, nicméné varianta,
pii niz doslo k interakci ledovych obri se Saturnem, je evidentné lepsi.

Konec¢na vzdéalenost drah Jupiteru a Saturnu zavisi na hmotnosti planetezimal-
niho disku. Ackoli se zvySujici se hmotnosti disku roste jeho schopnost stabilizovat
cely systém, pro hmotnosti vétsi nez 35-40 Mg vychazi rozdil velkych poloos Jupiteru
a Saturnu vétsi nez je dnes pozorovany. A pro disky s hmotnosti > 50Mp jiz Saturn
projde rezonanci 2:5 s Jupiterem, coz je v rozporu se soucasnou polohou Saturnu,
ktery se nachazi tésné pred 2:5 rezonanci. Proto povazujeme hmotnost disku okolo

35 Mg za nejpravdépodobnéjsi.

4.7 Pozorovani podporujici model z Nice
4.7.1 Zachyceni Jupiterovych Trojant

Dalsi argumenty pro model z Nice pochézeji z pozorovanych populaci malych téles.
Napriiklad Jupiterovi Trojané, mala télesa nachéazejici se v rezonanci 1:1 MMR
s Jupiterem (v okoli Lagrangeovych bodu L4, Ls soustavy Slunce-Jupiter), posky-
tuji vyznamny test popsaného scénaie. Gomes [18| a Mis¢enko et al. [43] studovali
efekty planetezimédlami fizené migrace na trojanské asteroidy. Zjistili, ze populace
Jupiterovych Trojanit se stava pii prichodu Jupiteru a Saturnu rezonanci 1:2 MMR
zcela nestabilni. Tito autofi tedy puvodné dospéli k nézoru, ze planety Jupiter a Sa-
turn touto rezonanci projit nemohly.

Reseni tohoto problému predstavili autori modelu z Nice [40], ktefi upozornili na
to, ze dynamicky vyvoj kazdého gravita¢niho systému je casové reverzibilni. Pokud
se planetarni systém vyvine do konfigurace, v niz zachycené objekty mohou opustit
Lagrangeovy body, musi byt mozné, aby jina télesa do této oblasti vstoupila a byla
zde docasné zachycena. Nasledné mize byt vytvofena nova populace Trojant za
predpokladu, ze je k dispozici dostatecny zdroj takovych téles. V tomto piipadé
jsou zdrojem tytéz objekty, které zpusobuji planetarni migraci — transneptunické
planeteziméaly. Kdyz se Jupiter a Saturn dostate¢né vzdali od 2:1 MMR, stane se
tato oblast Lagrangeovych bodi opét stabilni a populace, ktera se zde ndhodné
nachazela, zustane zachycena a stava se Jupiterovymi Trojany. Autoii modelu z Nice
provedli fadu N-¢asticovych simulaci a dokazali, ze na drahach Trojani mohou
byt skutecné télesa trvale zachycena. Za predpokladu, ze planetezimélni disk mél

hmotnost 35 Mg, predpovidaji, ze zde mohli existovat Trojané s celkovou hmotnosti
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4-107% —3-107°Mg a s amplitudou librace do 30°. To je v dobré shodé s celkovou
hmotnosti Trojanii, ktera je odhadovana na 1,1-107°Mg [45].

Jednim z prekvapivych aspekti populace Trojani je Siroké rozmezi sklont, které
sahaji az ke 40°, coz nemuze byt vysvétleno pomoci tradi¢nich scénairu. Protoze
model z Nice je zatim jediny, ktery dokaze danou skutec¢nost reprodukovat, muzeme
populaci Trojanu povazovat za pozorovatelny disledek prichodu Jupiteru a Saturnu
rezonanci 1:2.

Jupiter neni jedinou planetou ve vnéjsi slune¢ni soustaveé, kterd ma své Trojany.
Také u Neptunu se takové objekty nachazeji a jejich existenci lze opét vysvétlit
pomoci modelu z Nice. Tyto objekty mohly byt zachyceny v Neptunové 1:1 MMR

béhem obdobi, kdy byla excentricita jeho drahy tlumena planetezimalnim diskem.?°

4.7.2 Kuiperiv pas

Kuiperuv pés také ptredstavuje dulezity test pro ovéfeni platnosti modelu z Nice.
Kazdy model procest probihajicich ve vnéjsich oblastech slunecéni soustavy totiz

musi vysvétlit hlavni vlastnosti orbit téles Kuiperova pasu, zejména:

1. piitomnost objekti zachycenych v Neptunovych rezonancich (viz obrazek 10A);

2. nahly konec klasického Kuiperova pésu v blizkosti 1:2 MMR (klasicky Kuipertiv
pas definujeme jako systém téles, ktera nejsou v rezonancich a nachazeji se pod
mezi stability uré¢enou Duncanem et al. [12]);

3. ubytek téles s velkou poloosou v rozmezi 45-48 AU a s e < 0, 1;

4. koexistenci dvou zdéanlivé odliSnych populaci Kuiperova pasu: dynamicky
chladné populace, slozené z téles se sklonem ¢ < 4°, a dynamicky horké po-
pulace, jejiz sklony mohou dosahovat az 30° i vice. Tyto populace maji odlisné

rozdéleni velikosti [2] a odlisné barevné indexy [61].

Z duvodiu diskutovanych vyse model z Nice predpoklada konec protoplanetar-
niho disku na hranici priblizné 30 AU. Z toho plyne, ze Kuipertuv pas, ktery dnes
pozorujeme, musel byt vytlacen smérem ven béhem vyvoje drahy Neptunu. Kdyz
excentricita drahy Neptunu dosdhovala docasné excentricity asi ey =~ 0,3, jeho
oblasti rezonanci byly ve velké poloose velmi Siroké. Numerické simulace ukazuji,
ze pro ey > 0,2 je celd oblast uvniti 1:2 MMR vyplnéna vzajemné se prekryva-
jicimi rezonancemi vyssich radu, a je proto zcela chaoticka. Néasledné se proto muze

naplnit ¢asticemi disku rozptylenymi Neptunem a migrovat spolu s nim smérem ven,

20K zachytu jednoho Trojana u Neptunu doglo také p¥i ndmi provedené simulaci migrace Neptunu

do disku planetezimal, viz kapitola 6.
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Obréazek 10: A) Zavislost excentricity téles pozorovaného Kuiperova pasu na velké poloose

dréhy v porovnéani s B) vysledky modelu z Nice. Pfevzato z [40].

k vétsim velkym poloosam. Jak Neptunova excentricita diky interakci s planetezima-
lami klesa, mnoho z téchto téles je v Kuiperové pasu zanechano na ne-rezonanc¢nich
drahéch. Diky tomu, Ze se na poc¢atku nachazela rezonance 1:2 az za okrajem disku,
vytvorila prirozenou hranici zachycené populace.

Obréazek 10B ukazuje vysledek numerické simulace tohoto procesu. S uvazenim,
ze vétsina ¢astic nad hranici stability by byla na dlouhé ¢asové skéle (4 miliardy let)
ze systému vypuzena, musime konstatovat velmi dobrou shodu mezi simulovanou
a skutecnou populaci. Na hranici 1:2 MMR pozorujeme okraj Kuiperova péasu a re-
zonan¢ni populace jsou zde dobfe viditelné. Vysledek simulace také ukazuje tubytek

téles s malou excentricitou za hranici 45 AU.

4.7.3 Pozdni bombardovani Mésice

Pozdnim bombardovanim Mésice oznacujeme etapu ve vyvoji Mésice, kterd nastala
priblizné pred 3,9 miliardy let, béhem které vzniklo mnozstvi impaktovych panvi,
jejichz staii dokaZeme radiometricky datovat (diky vzorkim piivezenym lodémi
Apollo). Dosud probiha debata, zda tato faze provazela pozdni obdobi planetarni
akrece, nebo zda se jednalo o zvySenou impaktni ¢innost, trvajici méné nez 100 Myr.
Prestoze tato debata dosud pokracuje, ukazuje se stale pravdépodobnéjsi druha vari-
anta [25], [39].

ZvySeny tok impaktori ve vnitinich oblastech slune¢ni soustavy patrné

vyzadoval vyznamné zmény parametri drah planet, které destabilizovaly zdsobéarny
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malych téles, do té doby stabilni [39]. Model z Nice takové zmény piirozené pied-
povida pri prichodu Jupiteru a Saturnu rezonanci 1:2. Problém, ktery byl nasledné
vySetifovan, byl, jak pozdrzet rezonanci o zhruba 700 milionu let od vzniku slune¢ni
soustavy. V simulacich zacaly planety migrovat prakticky ihned, protoze planetezi-
maly byly umistény k planetam velmi blizko, a systém byl proto zna¢né nestabilni.
Tato konfigurace byla zvolena ke studiu vlastniho procesu migrace a priichodu re-
zonanci, ale to neznamend, Ze musela c¢asové korespondovat se vznikem slunecni
soustavy, mohla nastat az pozdéji. Planetezimalami fizend migrace patrné nehraje
pro dynamiku planet dilezitou roli do doby, kdy v disku pretrvavaji zbytky ptuvodni
plynné mlhoviny. Poc¢ateéni podminky pro simulace migraci reprezentuji systém,
ktery existoval az v dobé, kdy se mlhovina rozpadla, tedy systém, ve kterém je
dynamicka zivotnost ¢éastic disku vyS$si nez zivotnost mlhoviny.

Prichod Jupiteru a Saturnu rezonanci 1:2 MMR je mozno v zavislosti na
ruznych pocate¢nich podminkach zpozdit o 350 My az 1,1 Gy [17], coZ znamené, Ze
celkova nestabilita vyvolana prichodem 1:2 MMR miuze byt odpovédna za pozdni
bombardovani Mésice. Pro pocate¢ni disk o hmotnosti 35 Mg mohlo po prichodu
rezonanci dopadnout na povrch Mésice piiblizné 8 x 10'® kg planetezimalniho mate-
ridlu [17], coz je hodnota fadové shodna s odhadem u¢inénym na zakladé pozorovani

impaktovych panvi [39].
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5 Migrace planet v extrasolarnich planetezimalnich

discich

Migrace planet v extrasolarnich planetezimalnich discich je zatim pomérné tézko
obecné popsatelna, protoze migrace velmi citlivé zavisi na specifickych vlastnostech
systému, jako je pocet planet a pomér jejich hmotnosti, jejich vzajemnéa vzdalenost,
hmotnost disku a jeho radialni Site, radialni profil jeho plosné hustoty atd. Vétsina
téchto veli¢in je obtizne méritelné, proto se zaméiime jen na ¢tyii hlavni aspekty:
pivod horkych Jupiteri, vyvoj systému s dvéma planetami, tnik planet stfednich
hmotnosti do velkych vzdéalenosti od mateiskych hvézd a spoustéci mechanismy

pozdnich nestabilit.

5.1 Pitvod horkych Jupitert

Mezi prvnimi objevenymi extrasolarnimi planetami bylo mnoho horkyjch Jupiteri, tj.
planet s hmotnosti faddové srovnatelnou s Jupiterem, které vsak obihaji v extrémné
malych vzdalenostech od centralni hvézdy, fadoveé i 1072 AU [53].2! Pfirozend proto
vyvstava otazka, jak pozorovanou skutecnost fyzikalné interpretovat.

Jak jsme dfive poznali, jedind planeta (hmotnosti Jupitera nebo vétsi)
obklopena planetezimélnim diskem migruje smérem dovnit¥, protoze vétSinu pla-
netezimal, se kterymi interaguje, vypudi ven. Murray et al. [46] ukazali s uvazenim
minimalni hmotnosti planetezimalniho disku (pevné slozky Hayashiho minimalni
hmotnosti mlhoviny, viz vztah 40), Ze migrace Jupiteru byla velmi tlumena a tato
planeta se vyznamné nepohnula. Nicméné déle ukazali, ze pokud je hustota disku
podstatné vyssi (15- az 200-krat), migrace muze piejit do piekotného rezimu. Ta
miize transportovat planetu smérem dovnit¥, do vzdalenosti k centralni hvézdé, které
jsou srovnatelné s témi, jez pozorujeme v extrasolarnich planetarnich systémech.

Alternativni teorii, vysvétlujici pivod horkych Jupitert, je t¥eni téchto planet
o plynny disk. Na konci kapitoly 2 bylo poznamenano, Zze v hmotnych planetezi-
maélnich discich mohlo byt splnéno Jeansovo kritérium, takze plynni obfi zde mohli
vzniknout p¥imou fragmentaci zarode¢ného oblaku.?? Interakce obihajici planety

s plynnym diskem ma za nésledek zpomalovani jeji obézné rychlosti, takze se planta

MooXixe

21Pro srovnéani, nejvnitingjsi planeta sluneéni soustavy Merkur obih4 okolo Slunce ve stfedni
vzdalenosti 0,378 AU.
22Jedn4 se tedy o jiny model, nez zde byl od pocatku popisovany — velkd planeta se v disku

vyskytuje jiz v dobé&, kdy je v ném jesté piitomen plyn!
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po spirdle priblizuje k centralni hvézdé. To je dusledkem piitomnosti tlakového
gradientu v plynu, ktery se projevuje tim, Ze na obihajici plyn pusobi zrychleni
—1/p-dP/dr = g, které mifi proti sméru gravitace. Tlakovy gradient proto zpu-
sobuje, Ze plyn obiha pomaleji nez v ném vnoiend planeta, a proto mezi nimi dochazi
ke tfeni, diky kterému se planeta postupné po spirdle piiblizuje k centralni hvézdé.
Plynny disk v8ak nesahé piimo k povrchu hvézdy — mezi nim a hvézdou zeje mezera,
na jejimz okraji se planeta zastavi.

Vznik mezery v disku si vysvétlujeme tim, ze hvézda je zdrojem ultrafialového
zafeni, které ionizuje okolni plyn. Disk v blizkém okoli hvézdy je proto tvoren io-
nizovanym plynem, zatimco ve vétsich vzdéalenostech se jiz nachazi plyn neutralni.
Castice ionizovaného plynu interaguji s magnetickym polem hvézdy, které rotuje
spole¢né s ni. Na ionizovany plyn proto pusobi Lorenzova sila Fj, = (U — v,,) X é,
kterd je zavisla na rozdilu obézné rychlosti ¢astice v a rychlosti rotace magnetického
pole v,,. Mohou tedy nastat dva mezni ptipady:

1. Pokud je v > wv,,, je Castice ionizovaného plynu magnetickym polem zpoma-
lovana a po spirale pada ke hvézdé. Tato situace nastava uvniti korotujici or-
bity.

2. Pokud je v < wv,,, je Castice magnetickym polem urychlovina a material je
z oblasti, kde plati uveden& podminka, transportovan dale od hvézdy.

Vysledkem popsaného mechanismu je mezera, ktera se vytvoii mezi plynnym diskem
a centralni hvézdou. Planeta, kterd se diky tieni o plyn spirdlovité priblizuje ke
hvézdé, se proto na okraji této mezery zastavi a dale obiha pfiblizné kruhovou

rychlosti.

5.2 Migrace v dvouplanetarnich systémech

Dvouplanetarni systémy jsou zajimavé i proto, ze maji mnoho charakteristik
spole¢nych se systémy s vétsim poctem planet. V sérii simulaci [58] byla simulovana
migrace dvou planet na soucasnych drahach Jupiteru a Saturnu v disku sahajicim
od 6 do 20 AU, obsahujicim hmotu o celkové hmotnosti 1,2-nadsobku sou¢tu hmot-
nosti planet. Ve vSech takovych piipadech dojde k nucené migraci. Pokud maji
Jupiter a Saturn své soucasné hmotnosti, Jupiter migruje smérem dovniti a Saturn
smérem ven (Cerné kiivky na obr. 11a), obdobné jako v p¥ipadé ¢tyt planet. V uve-
denych simulacich byla sledovana zavislost migrace na celkové hmotnosti planet
Mj; + Mg. ZvySeni hmotnosti disku a planet na 3-nasobek, respektive 10-nasobek

mélo za nésledek vyvoj popsany modrou, resp. ¢ervenou kiivkou na obrazku 11a.
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Obrazek 11: Casovy vyvoj velkych poloos ob¥ich planet p¥i simulaci migrace v dvoupla-
netarnim systému. A) migrace Jupiteru a Saturnu v disku rozkladajicim se ve vzdalenosti
od 6 do 20 AU v zavislosti na hmotnosti disku a planet. Cerna k¥ivka znézoriiuje simulaci
s hmotnostmi ekvivalentnimi Jupiteru a Saturnu, ¢ervend a modré kfivka popisuje vyvoj,
kdy byla hmotnost disku i planet trojnasobné, respektive desetinasobné, vyssi. B) Simulace
s konstantn{ celkovou hmotnosti planet, ale s riznym hmotnostnim pomérem planet. Cer-
vend, fialova, zelend, oranzova a hnéda kiivka odpovidaji simulacim s pomérem hmotnosti

vnitini a vnéjsi planety 10:3, 2:1, 3:2, 1:1 a 1:2. Pfevzato z [40].

Tato chovani jsou si vzajemné podobna, jediny podstatny rozdil je v casové Skéle
migrace. Vysvétlenim takového chovani je, ze pro hmotnéjsi planety nastavaji diky
vétsimu gravitaénimu tac¢innému prurezu castéji blizka priblizeni planet a planetezi-
mal, coz zpusobuje rychlejsi migraci planet.

V druhé sérii simulaci byla celkovd hmotnost planet konstantni (trojnasobek
hmotnosti Jupiteru a Saturnu), ale ménil se jejich pomér. Vysledky téchto simulaci
ukazuje obrazek 11b. Pro hmotnostni pomér M;/Mg > 2 vnéjsi planeta vzdy mi-
gruje smérem ven, nicméné pro M;/Mg < 2 se vnitini planeta stava méné efektivni
v odstranovani castic kiizicich drahu vnéjsi planety a vnéjsi planeta mé tendenci
je vice vypuzovat. Proto po kratkém case migrace smérem ven zac¢ne vnéjsi planeta
migrovat smérem dovniti. Dale poznamenejme, Ze alesponn pro podminky, které byly
studovany, migrace vnéjsi planety smérem dovniti je rychlejsi nez u vnitini planety.
Tyto vysledky naznacuji, ze planetezimélni migrace miuze vést k rezonancim mezi
dvéma obiimi planetami, jak je pozoroviano v mnoha extrasolarnich planetarnich

systémech [53]. To také muZze piivést planetarni systém do nestabilni konfigurace.
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5.3 Vypuzeni planety daleko od materské hvézdy

Ve vétsiné protoplanetarnich diski mizeme pozorovat utvary, jako jsou mezery, zvl-
néni, asymetrické shluky ¢i spirdlovité viny, které jsou zpravidla pfipisovany pii-
tomnosti obihajicich planet. Naptiklad Wyatt [63| ukézal, Ze autvary v disku okolo
Vegy mohly vzniknout gravitacnim pusobenim planety o hmotnosti Neptunu, ktera
ze vzdélenosti 40 AU od centralni hvézdy migrovala az do vzdalenosti 65 AU za
dobu 56 My. Wyatt et al. |65] také piedstavili model disku pozorovaného u hvézdy
1 Crv s planetou o hmotnosti Neptunu, ktera se za 25 My vzdalila z 80 na 105 AU.
Také utvary v discich u hvézd § Pic a € Eri byly modelovany s pomoci piitomnosti
planet ve vzdalenosti nékolika desitek AU od centralni hvézdy. Spiralovité utvary
v disku u hvézdy HD141569 jsou spojovany s pritomnosti planety o hmotnosti 0,22
hmotnosti Jupitera, obihajici dokonce ve vzdalenosti 250 AU a planety o hmotnosti
Saturnu ve vzdalenosti 150 AU [64]. Tyto modely volaji po vysvétleni, jak mohou
planety migrovat tak daleko od centralni hvézdy do oblasti, ve kterych rozhodné
nemohla probéhnout akrece.

Jiz jsme poznali, 7ze pokud by se v nasem planetarnim systému nachazel hmotny
planeteziméalni disk, sahajici az do vzdélenosti 50 AU, Neptun by velice rychle zacal
prekotné migrovat az na okraj tohoto disku. Obrazek 12 ukazuje vyvoj drahy Nep-
tunu ve stejném disku, ktery byl rozsiten az do 200 AU s radidlnim profilem plogné
hustoty imérnym 1/r. Neptun zde dosahuje heliocentrické vzdalenosti vyssi nez 110
AU, ale aniz by dosahl okraje disku, vraci se zpét. Tato nahla zména v priubéhu mi-
grace nastava proto, ze planeta migruje natolik rychle, ze ¢asova skéla pro blizka pri-
blizeni planety s planetezimalami je srovnatelna, nebo dokonce delsi nez pro vlastni
migraci planety skrz oblast planetezimal. Takze v soufadnicové soustavé spojené
s planetou vétsina ¢éstic jednoduse driftuje smérem dovniti a ponechavéa si piiblizné
konstantni excentricitu. Celkovy vysledek je, 7e hodnota k, charakterizujici v rovnici
(48) rychlost zmény momentu hybnosti, se s ¢asem postupné snizuje.

Planeta neodpovida na redukei & postupnym snizovanim rychlosti své migrace,
protoze se soucasné zvySuje mnozstvi hmoty v oblasti proslé planetou (M v rovnici
(48), a to rychleji nez se snizuje hodnota k. To ma za nasledek, 7e se velikost d;—f
da

JC se stavd nulovym a migrace se nahle

zastavi. Kdyz k tomu dojde, planeta se nachazi v nestabilni situaci. Jestlize gravi-

nesnizuje s ¢asem. Nicméné pokud k£ = 0,
ta¢ni pusobeni planetezimal excitovaného disku ve vnitini ¢asti smérem od planety

mirné pievladne nad pusobenim c¢astic z vnéjsitho disku, planeta zac¢ne pirekotné

migrovat zpét smérem dovnitf. Takovy scénai migrace je bohuzel ziejmé mozny

48



a[AU]

" L L L L L L L L i L L L 1 L L L L 1
(" 108 2x10°% 3x10° 4x10°
t [roky]

Obrazek 12: Vyvoj drahy Neptunu v planetezimalnim disku o poloméru 200 AU s radial-

nim profilem plosné hustoty amérnym 1/r. Pfevzato z [17].

pouze pro planety stfednich hmotnosti, jako je napiiklad Neptun. Podobny pohyb
pro planetu hmotnosti Jupiteru by vyzadoval prilis vysokou hmotnost planetezimal-
niho disku, coz neni realistické. Zavérem tedy je, ze pro migraci planet do velkych

vzdalenosti od centralni hvézdy jsou Casto potieba velmi rozlehlé disky.

5.4 Pozdni nestability

Model z Nice raného vyvoje slunecni soustavy ukazuje, ze gravitacni nestability
mohou hrat ve vyvoji planetarnich soustav vyznamnou roli. Dal$i dikazy prichézeji
z oblasti mimo slunec¢ni soustavu. Mnoho zndmych extrasoldrnich planet obiha po
velmi excentrickych drahach. Bylo ukdzano, 7e nejpiirozenéjsi vysvétleni tohoto jevu
souvisi s rychlou zménou parametri planetarnich drah (napt. [39], [44]).

Pro¢ se planetarni systémy stavaji nestabilnimi? Neexistuje zadny fyzikalni
divod v procesu tvorby a vyvoje planet, ktery by zarucil, ze bude systém stabilni
v dlouhém casovém méritku. Planetarni systémy tedy mohou pietrvavat i stovky
miliont let a poté se stanou nestabilnimi [39]. Je mozné, ze gravita¢ni interakce
mezi planetami a dostateéné hmotnymi populacemi malych téles mohou vést plane-
tarni systém k nestabilnim konfiguracim. (Existence planetezimal pfitom muze byt

zcela prirozend — na konci faze plynného disku se planetezimély nachazeji jen na
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drahach s vy$8i dynamickou Zivotnosti, nez je ¢as potfebny k rozpadu mlhoviny).
Udalosti jako pozdni silné bombardovani nemusi byt pravidlem, ale lze je mnohdy
v multiplanetarnich systémech ocekavat.

Skute¢né, pozorovani diski u hvézd hlavni posloupnosti spektralniho typu
A a G Spitzerovym dalekohledem odhalila nékteré systémy o staii 100 My az 3 Gy
s neocekavané vysokym tokem v infracervené césti spektra, coz naznacuje piitom-
nost velkého mnozstvi cirkumstelarniho prachu [51], [32]. U hvézd spektralniho typu
A byly pozorovany systémy se stafim nékolika malo 100 My, které na vlnové délce 24
mikrometra vykazovaly prebytek zareni oproti normalnim hvézdam typu A. Odtud
lze odhadnout teplotu prachového disku v rozmezi od 75 do 175 K. V okoli hvézd
spektralni tfidy A muzeme takovou rovnovaznou teplotu ocekavat ve vzdalenosti od
10 do 60 AU.

Oznac¢ime-li bolometrickou svitivost hvézdy Lg a bolometrickou svitivost disku
Lp, odpovida pozorovani odchylka poméru Lp/Lg fadu 1074, Minimalni hmotnost
prachu potiebna k takové emisi je v fadu 10%° kg, coz odpovida jednomu rozpadlému
télesu o pruméru nékolika stovek kilometri.

Podobné u hvézd podobnych Slunci bylo objeveno vice nez 15 % systému se
stafim az miliardu let s IR anomaélii na vinové délce 70 mikrometri, coz odpovida
priblizné teplotam 40-75 K a poloméru od 20 do 50 AU, podobné jako u Kuiperova
péasu. Poznamenejme, Ze minimalni hmotnost prachu, potrebna ke vzniku vyraznéjsi
anomalie pii nizSich teplotach a na vétsich vinovych délkiach u hvézd podobnych
Slunci, je typicky 1072 a7 1072 Mg, tedy o dva fady vice nez u hvézd spektralniho
typu A. Pro disk o velikosti Kuiperova pasu by bylo zapotiebi k vytvoreni takového
mnozstvi prachu v kolizni rovnovaze planetezimal o celkové hmotnosti 3—10 Mg.

Takovyto pas vSak pravdépodobné neni pozistatkem hmotnéjsiho planetezimal-
niho disku. Bud se jedné o systém, ve kterém probéhly nedavné kolize téles o hmot-
nosti Mésice, nebo se zde s vétsi pravdépodobnosti objevily nestability v pozdnich
fazich, jako tomu bylo v nasi slunecni soustavé v obdobi pozdniho tézkého bombar-

dovéani.

50



6 Simulace migrace planet

Presné informace o pocate¢nich fazich vzniku a vyvoje sluneéni soustavy nelze
ziskat zpétnou integraci pohybovych rovnic, nebot se jedna o ljapounouvsky nesta-
bilni chaoticky a ¢asové ireverzibilni systém, jehoz casovy vyvoj je extrémné citlivy
na nastaveni pocatecnich podminek. Pro modelovani primordialnich fazi planetér-
niho systému je proto zapotiebi provést nékolik sad simulaci jeho vyvoje s riznymi
hodnotami pocatecnich parametri, porovnat je s pozorovanymi charakteristikami

slune¢ni soustavy, a na vysledna data nahlizet statisticky.

6.1 Symplektické integratory

Pti studiu problémii nebeské mechaniky jsou Siroce vyuzivany symplektické integra-
tory — numericka schémata, pomoci kterych je hamiltonovsky systém aproximovan
pri zachovani jeho zakladni symplektické struktury, tj. napiiklad zachovani stfedni
hodnoty integralu energie. Symplektické integratory maji oproti jinym algoritmim
dvé hlavni vyhody. Zaprvé nevykazuji dlouhodoby nartist chyby celkové energie sys-
tému a zadruhé je mozno vypocet pohybu kazdého objektu okolo centralniho télesa
urychlit vhodnym rozdélenim hamiltonianu na dvé ¢asti.

Nejuzivanéjsimi jsou symplektické integratory druhého fadu, nebot se snadno
implementuji a spokojime-li se prumérnou pfesnosti, je priubéh integrace velmi
rychly. Pro dosazeni ptesnéjsich vysledki je tfeba vyuzit metod ¢tvrtého a vyssiho
dil¢ich subkroki, zatimco metoda druhého fadu vyzaduje pouze dva subkroky na
jeden krok. Tuto nevyhodu lze obejit pouzitim symplektickych integratori pseudo-
vyssiho fadu, které umoznuji zmensit pocet subkroku tim, Ze jsou nékteré cleny
vyssich fadi zanedbavany. Vysledky takovych integraci jsou pti znatelném zvySeni
rychlosti vypoctu (desitky az stovky procent) srovnatelné s pouzitim ,pravych® in-
tegratoru vyssich (4, 6) radu [9].

Zakladem symplektickych integratori pro N—c¢asticovy model jsou Hamiltonovy

rovnice

dt — Op;’ dt  dg’

kde g; jsou zobecnéné souradnice, p; kanonicky sdruzené impulzy a H oznacCuje

(57)

hamiltonian systému (celkovou energii), pfi¢emz Casovy vyvoj jakékoli dynamické

veli¢iny f(q, p,t) muzeme vyjadrit jako
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ﬂ 3N 79 fOH _ of OH
0q; Op; Op; 0g;

i
kde jsme F' oznacili operator Poissonovych zavorek s hamiltonidnem. Formalnim

)E{f,H}EFf, (58)

fesenim (58) a naslednym Taylorovym rozvojem dostaneme

2102

ft)=exp(tF)f(t—1)= <1+7’F+T —|—...>f(t—7'), (59)

coz nam ze ,staré” hodnoty f v ¢ase (t — 7) umoziiuje vypocitat novou hodnotu f
v Case t.

Nyni predpoklddejme, Ze hamiltonian lze néjakym zpisobem rozdélit na dva
Cleny Hy a Hg: H = Hy + Hp. Dale se budeme zabyvat vyvojem soufadnic ¢;, ¢ili

zminovand funkce f je velmi jednoducha: f = ¢;. Vztah pro f pak pfechazi na tvar:

¢i(t) = exp [T (A + B¢ (t —7), (60)

kde A a B jsou diferencidlni operatory vztahujici se k Hy a Hp stejné jako F' k H.
Vyuzijme platnosti Baker-Campbell-Hausdorffova vztahu pro operatory 7A

a 7B:
exp(TA) - exp(TB) = exp(1C), (61)

kde 7C' je dano vztahem

1 1 1
7C=7A +7B+ 5 [TA, T7B] + D [TA, TA, 7B] + D [TB, 7B, TA] +....  (62)

Pokud se totiz pokusime zapusobit na ¢ postupné ob&ma operatory 7A a 7B,

dostavame

exp (TA).exp(TB)q(t —71) =
—exp [7(A + B) + % [A,B] + .| q(t — 1) = q(t), (63)

coz je, vezmeme-li v ivahu pouze prvni fad v 7, prava strana rovnice (60). Vztah
(63), tedy pfiblizné popisuje ¢asovy vyvoj soufadnic a reprezentuje integrator 1.
fadu. Kazdy krok integrace je slozen ze dvou sub-kroku exp(7A) a exp(7B), coZ na
cely krok dava chybu fadu 72. Jinak feceno, dany integrator by piesné fesil takovy

problém, jehoz hamiltonian je:
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Hy — H + % {Hp, Ha} +0 (7). (64)

Za predpokladu, Ze je 7 dostatecné malé a {Hp, H4} omezené, zustava energie
modelového sytému pfii integraci vzdy velmi blizka redlnému systému, popsanému
hamiltonianem H.

Integratory vyssich fadi dostaneme libovolnou kombinaci exponecialnich ope-

ratort, ktera bude ekvivalentni rovnici (60) az do daného fadu 7, tj. napiiklad:

P, = exp (;B) exp (TA) - exp (;B) q(t—r71) =
3 3

— exp [T(A +B)+%[A,A,B]—T—

IBBA+ . at=7) (69)

Dosud nebylo ovsem feceno, jakym zpusobem je mozno hamiltonian H rozdélit.
Konstrukce symplektickych integratori pseudo-vyssich fadu je zalozena na faktu, ze

lze celkovy hamiltonan rozdélit napiiklad dle vztahu

HIHA+€HB, (66)

kde ¢ < 1. Pro konkrétni pfipad integrace systému N téles obihajicich okolo cen-
tralniho télesa je prvni ¢asti Ha keplerovsky hamiltonidn pohybu téles okolo cen-
tralniho télesa, druhou ¢asti pak € Hg hamiltonidn vzajemnych interakci vSech téles

s vyjimkou centralniho. Prava strana vztahu (65) pak pfechazi do tvaru

ers g273

Vidime, Ze chybové ¢leny fadu 73 se ligi ve faktoru . Podobné& bychom pro

integrator ¢tvrtého fadu dostali

TeB TA TeB(1 — k) —TkA
P, = exp <2c> - exp (c) cexp| ———= | -exp p .

- exp (mBU_@) - exp <TCA> - exp <T2€f> (68)

Py =exp [TF +0 (575) +0 (627'5) +0 (837'5) +0 (647'5)] q(t—r1), (69)
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kde k=22 ac=2—F.

Pti konstrukci sofistikovanéjsich forem symplektickych integratoru se vyuziva
pravé té skutecnosti, ze nékteré chybové ¢leny jsou vuci ostatnim velmi malé a lze
je zanedbat. Pri konstrukci presnych integratori je vSak tfeba pocitat se zavislosti
chybovych ¢lenu jak na 7, tak na e.

Symplekticky integrator implementovany v baliku SWIFT [6] pocita ke-
plerovsky pohyb po elipsach dle H, analyticky (s vyuZitim numerického FeSeni
Keplerovy rovnice) — této fazi se v algoritmu fika ,drift“. V p¥ipadé interakéniho
hamiltonidnu eHp je pouzito dal§i aproximace — nésobeni hamiltonianu d—funkci
v Case. Jinymi slovy: v diskrétnich casovych krocich se numericky spocitaji pertur-
bace rychlosti, zptisobné interakci s ostatnimi planetami. Tato faze je v algoritmu

oznacovana jako ,kick®.

6.2 Limity pouZzZiti integratori

Vétsina informaci, jez poskytuje model z Nice, je zalozena na vysledcich simulaci
symplektickych integratorli, a je proto pfirozené polozit otdzku, jak provedené si-
mulace odpovidaji realité a jaké jsou jejich limity.

Aby bylo simulace vibec mozno provést, je i pres vyuziti nejmodernéjsi
vypocetni techniky stile nutno zavadét urcitd zjednoduseni. Piedevsim je nutno
vyznamné omezit pocet ¢astic v disku — obvykle je k simulacim vyuZivano 103-10*
Castic stejné hmotnosti, které interaguji s velkymi télesy (planetami), ale neinter-
aguji spolu navzajem. Tento zpusob zjednoduSeni modelu disku pfinasi tfi hlavni

omezeni:

6.2.1 Hmotnost testovacich ¢astic

Typickd hodnota hmotnosti ¢astice uvazovaného disku vychazi v rozmezi 0,005-0,1
Mg, v zavislosti na zvolené hmotnosti disku a poc¢tu jeho ¢astic. Prestoze v real-
ném primordialnim disku nelze vylou¢it pfitomnost téles o hmotnosti Mésice (0,01
MZE), nebo dokonce Marsu (0,1 Mg), je velice pravdépodobné, ze v takovych télesech
bude obsazena jen velmi mala ¢ast hmotnosti celého disku, takze hmotnosti ¢astic
v pouzitém modelu jsou zcela nerealistické. A protoze setkani s télesy velké hmot-
nosti vede ke stochastické migraci, mize pouziti takovéhoto zjednoduseni vytstit
ve zkresleni prubéhu a vysledku migrace. Tyto stochastické déje ovliviuji zachyty
téles v rezonancich a jejich nasledna uvolnéni, takze velikost téles ma ve skutec¢nosti

vliv jak na stfedni rychlost migrace, tak na strukturu disku. Navic stochastické os-
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cilace hlavni poloosy planety podporuji jeji migraci tam, kde by ve skutecnosti jiz
byla migrace tlumena. Pti vySe popsanych simulacich byly nalezeny piipady, kdy
byla migrace Neptunu v disku s 10 000 ¢asticemi o hmotnosti 40-45 Mg rychle
utlumena, zatimco v disku o stejné hmotnosti, slozeném z pouze 1 000 ¢astic, byla
naopak urychlovana.

Z tohoto duvodu je dobré v piipadé, ze v disku pozorujeme néjaky zajimavy
dynamicky jev, ovérit, zda se tento jev uplatni i v piipadé disku s vétsim poctem
¢astic o mensi hmotnosti, nebo s ¢asticemi o nulové hmotnosti, a s rychlosti migrace
planet analyticky predepsanou. Pokud dany jev pretrvi, je s velkou pravdépodob-
nosti redlny. Naopak, pokud zmizi, je tfeba na néj nahlizet pfinejmensim s jistou

davkou skepse.

6.2.2 Vylouceni gravita¢ni interakce mezi ¢asticemi disku

Pouzité modely nezahrnuji interakce mezi ¢asticemi disku. Toto zjednoduSeni miize
byt zdrojem dalSich dvou potencidlnich problému. Jednak jsou vysledné rychlosti
precese drah ¢astic nespravné, a proto jsou chybné i polohy sekularnich rezonanci.
Tomuto problému se bez zapocteni vzajemnych interakei ¢astic disku prakticky nelze
vyhnout, opa¢ny postup vSak enormné prodluzuje dobu vypoctu. V piipadé, ze je
néjaky fenomén tzce spjat s uréitymi sekularnimi rezonancemi, pak mize byt jeho
interpretace z uvedeného duvodu mylna.

Druhym dusledkem nezapocitani vzajemné interakce mezi ¢asticemi je fakt, ze
je-li disk v néjakém misté dynamicky excitovan, napiiklad rezonanci, pak se tato
excitace nesifi diskem jako vlna, tak jako by tomu bylo v ptfipadé modelu, jenz by
spravné modeloval kolektivni chovdni ¢dstic [66]. Diky tomu, Ze pouzité modely toto
Siteni postradaly, nejsou excitace v misté svého vzniku tlumeny. Na druhou stranu
je vlnové siteni uskutec¢nitelné pouze za predpokladu, zZe je dynamicka excitace disku
velmi mald (e < 0,01, ¢ < 0,3°, viz [23]).

Kazdopadné se nezda byt pravdépodobné, 7e by tento problém mél zasadni
vliv na popis planetarni migrace, nebot hlavni hybnou silou migrace popisované
vyse jsou relativné blizk& priblizeni mezi planetami a ¢asticemi disku. Na druhou
stranu muze mit popsand skute¢nost sekundérni vliv, nebot kolektivni vlastnosti
mohou zpusobit zménu stavu ¢astic, které vstupuji do oblasti, v niz dochazi k jejich

interakci s planetou.
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6.2.3 Vylouceni srazek mezi ¢asticemi disku

Dalsim omezenim pouzitych integratori byla absence srazkové interakce mezi ¢as-
ticemi disku. Neelastické srazky do jisté miry tlumi dynamickou excitaci disku, mira
jejich vlivu je vSak funkci mnoha parametri, mezi jinymi sloupcové hustoty disku,
jeho dynamické teploty a velikosti jednotlivych ¢astic disku. Na mozny vyznam to-
hoto procesu upozornili Goldreich et al. [15], kdyz studovali p¥ipad, ve kterém je
srazkové tlumeni tak efektivni, Zze dokéze prakticky okamzité utlumit kazdou dy-
namickou excitaci. Takovy efekt mohl mit znatelny vliv na proces formovani planet
a patrné i na podobu planetarni migrace. Nicméné rozdéleni velikosti ¢astic v disku,
které by bylo potfebné pro tento ptipad, je zna¢né extrémni — prakticky vsSechny
planeteziméaly by musely mit primér okolo 1 cm a pfirozené vystava otazka, zda
takovy scénaf rozdéleni velikosti ¢astic je realny, tj. zda disk s takovymi vlastnos-
tmi mohl byt pfirozenym produktem vyvoje primordialniho planetarniho systému,
a pokud ano, zda se tato jeho vlastnost uplatiovala po dostate¢né dlouhou dobu
pred tim, nez se vyvinula do dalgiho stadia (bud vytvofenim vétsich téles, nebo
rozmélnénim na prach). Existence téles v hlavnim péasu planetek i v Kuiperové pasu
vsak ukazuje, ze alespon v dobé, kdy vznikly planety, mély planeteziméaly rtzné
velikosti, od malych zrnek az k télesim velikosti Ceresu nebo Pluta.

Aby bylo rozhodnuto, zda maji srazky mezi ¢asticemi podstatny vliv na
planetarni migraci, bylo sestaveno nékolik srdazkovych modeli a provedeny simu-
lace s takovym rozdélenim, které preferovalo Castice stiedni velikosti. Leinhardt
a Richardson [35] ukazali, ze piekotny rust planetarnich embryi se srazkami je prak-
ticky nerozliSitelny od simulaci, ve kterych nebyly brany srazky v tvahu. Charnoz
a Morbidelli |10] ovéfili, ze kolizni vyvoj disku s realistickym rozdélenim velikosti
¢astic je jen mirny a tyka se jen malé ¢asti téles mezi drahami Jupiteru a Saturnu.
Studiem rozptylu planetezimal télesem o hmotnosti Jupiteru se, se zapoc¢tenim vlivu
vzajemnych srazek, zabyvali také Charnoz a Brahic [11]. Tyto simulace ukazaly, ze
zanedbani vlivu srazek nema ziejmé znatelny vliv na dynamiku systému a nasledné
na proces migrace. Piestoze tedy kolektivni chovani ¢astic a jejich vzajemné srazky
alespon v urcitych fazich vyvoje systému hraji uréitou roli, jejich vliv na pribéh
migrace je ziejmé mozno zanedbat.

Zavérem lze tedy fici, ze vysledky simulaci, na jejichz zakladé byl sestaven
model z Nice, snad dobfe popisuji realitu a ze zanedbané jevy maji pouze druhorady
vyznam. Ov8em ke studiu dil¢ich fenoménii, které ndm model planetarni migrace

predestira, bude nutno vyuzit jak sofistikovanéjsich forem symplektickych integra-
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tori, tak zvySeni poc¢tu castic disku, coz vsak v soucasné dobé klade prili§ vysoké

pozadavky na vypocetni vykon.

6.3 Simulace konkrétnich déji v pozdnim obdobi formovani

slunec¢ni soustavy

K simulaci dynamickych dé&ji, které probihaly v ranych obdobich vyvoje slune¢ni
soustavy a které byly popsany vyse, bylo pouzito dvou symplektickych integratori:
MERCURY [7] a SWIFT (upravena verze, |6])%

Program MERCURY je prikladem N-¢asticového integratoru, ve kterém je
zahrnuto jak gravitaéni puisobeni planet na testovaci ¢astice (planetezimaly), tak
i gravitacni pusobeni testovacich ¢astic na planety. Zanedbano je pouze vzajemné
gravita¢ni pusobeni mezi planetezimalami.

Naproti tomu program SWIFT je piikladem integratoru, ve kterém je projev
gravita¢niho puisobeni planetezimal na planety (tj. planetarni migrace) predepsan

analyticky. Na planetu zde pisobi disipativni zrychleni

—

a = ke 0T — (70)

o’

kmig = _l (\/GM@ - \/GM®> . (71)
T ag a4

Integra¢ni schéma integratoru SWIFT tedy pocita pouze gravitacni piisobeni planet

kde konstanta

na testovaci ¢astice, migrace je predepisovana zadanymi poc¢ate¢nimi a koncovymi
hodnotami velikosti velké poloosy a; a a; a Casovou Skalou migrace 7. Uvedené
odlisnosti uvedenych integratoru zaroven vymezuji oblast jejich pouziti, jak je doku-
mentovano dale.

Provedeny byly celkem t#i simulace, oznacené déle jako M1, SP, SH, ve kterych
byla sledovéana migrace vnéjsich planet (zejména planety Neptun) do oblasti disku
planetezimal, spolu s déji, které ji doprovéazeji. Dale byl simulovan proces rozpadu
populace téles nachazejicich se v oblasti rezonance 3:2 s Jupiterem?* pii jeho prii-

chodu rezonanci 2:1 se Saturnem.

Z3Programy byly zkompiloviny 64-bitovou verzi piekladade Intel Fortran na platformé Linux
OpenSuse v. 10.3. K simulacim byl vyuzit poéitac¢ s dvoujadrovym procesorem architektury Intel

Pentium IV Dual Core o taktu 3,4 GHz.
24V této oblasti dnes pozorujeme skupinu planetek oznacovanych jako skupinu Hilda. Jedna

se o piiblizng 1000 t&les s velkou poloosou drahy od 3,7 do 4,2 AU, obihajicich viad ekliptice se

sklonem do 20° a s maximalni excentricitou 0,07.
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6.4 Simulace N-¢asticovym integratorem MERCURY

V simulaci oznacené jako M1 byl programem MERCURY simulovan vyvoj plane-
tarniho systému, jehoz pocate¢ni (index i) a kone¢nou (index f) konfiguraci spolu

s dnes pozorovanymi hodnotami (oznaceni indexem o, [31]) uvadi tabulka 2.

Tabulka 2: Pocéatetni a koncové podminky simulace M1 v oskula¢nich elementech.

a; [AU] | ay [AU] | a, [AU | ¢ ey e |G [°] i [°] ] o
Jupiter | 5,21 4,95 5,20 | 0,002 | 0,003 | 0,049 | O 0,08 | 1,30
Saturn 8,07 8,86 9,55 | 0,005 | 0,02 |0,064] O 0,35 | 2,49
Uran 12,40 17,28 19,19 | 0,007 | 0,03 | 0,047 | O 1,17 | 0,77
Neptun | 17,64 29,10 30,06 | 0,008 | 0,005 | 0,009 | 0 1,33 | 1,77

Ve studované soustavé se na pocatku simulace nachéazely dva systémy testo-
vacich castic:
1. Systém oznacovany dale jako M1.H obsahoval celkem 1 000 téles, ktera se na
pocatku simulace pohybovala v blizkosti oblasti vnitini rezonance s Jupiterem
3:2. Jednalo se o télesa s hlavni poloosou drahy v rozmezi (3,89-4,02) AU,
s excentricitami (0,03-0,35) a sklonem drahy (0,3-20)°. Testovaci ¢astice to-
hoto systému mély nulovou hmotnost, tj. byly zanebany jak jejich vzijemné
gravitacni interakce tak gravita¢ni interakce ¢astice — planeta.
2. Systém oznaceny jako M1.P tvotilo 1 000 téles, obihajicich po drahach s hlavni
poloosou 18,5-30 AU, excentricitou do 0,001 a sklonem do 0,001°. Celkova
hmotnost téles v systému M1.P ¢inila 50 Mg.?> Tento systém reprezentoval
télesa primordidlniho disku, ktera diky velké vzdalenosti od Slunce jiz neprosla
dalsim akre¢nim vyvojem (viz kap. 3.1).
Pocatecni stav studované soustavy ukazuje obrazek 13, kde jsou télesa vyobrazena
v roviné XY, tj. pfi pohledu ,shora“, a obrazek 14, kde je soustava vyobrazena
v roviné XZ (pohled ,zboku‘). Obréazek 14 dokumetuje, ze narozdil od systému M1.H
byl disk M1.P dynamicky chladny — sklony drah (a také excentricity téles) byly
zpocatku velmi malé.

Dalsi ¢asovy vyvoj sytému ukazuji obrazky 15-19. Obrazek 15 ukazuje systém

po 300 000 letech relativné klidného vyvoje. V tomto obdobi nedochazelo mezi pla-

Z>Hmotnost disku byla v této simulaci nadhodnocena, podle souc¢asnych poznatkii [59] ¢inila
jeho hmotnost pfiblizné 35 Mg. Disk také nebyl tak dynamicky chladny, jak bylo v simulaci M1

UVaZovano.
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netami k rezonancim stfednich pohybu a jejich velké poloosy se ménily jen pozvolna
diky gravitac¢ni interakci s diskem planetezimél.

Zcela jinou situaci ukazuje obrazek 16, kde je systém zachycen v okamziku
800 000 let od pocatku simulace. Predtim, v ¢ase 637 000 let od pocatku simulace,
doslo k prichodu Jupiteru a Saturnu rezonanci obéznych dob 2:1. Obrazek 16 tedy
ukazuje, jak se planety dynamicky zahialy (tj. doslo ke zvySeni jejich excentricit,
skloni, a tedy i vzajemnych rychlosti).

Obrazek 17 dokumentuje stav systému po 1,1 Myr od pocatku simulace, kdy
zminény prichod Jupiteru a Saturnu rezonanci 2:1 zpusobil vyrazny ubytek téles
v sytému M1.H. Pocet téles systému M1.H v zavislosti na ¢ase znézornuje téz obrazek
21, na kterém je patrny strmy tibytek téles v okamziku uvedené rezonance. Zietelné
dynamické otepleni disku v dobé po pruchodu Jupiteru a Saturnu rezonanci 2:1 také
dobte dokumentuje obrazek 18. Ten zachycuje systém ve staii 1,1 Myr pfi pohledu

v roviné XZ. Z porovnéni s obrazkem 14 vyplyva vyrazny narust sklonu drah.

5 5) .
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Obrézek 13: t = 0. Pohled v roviné XY Obrazek 14: t = 0, pohled v roviné XZ.
ukazuje systémy MI1.P (vné&jsi prstenec), Pro zvyraznéni profilu disku byla zvolena
M1.H (vnitini prstenec) a drahy planet. rozdilna mé&fitka na osach X a Z.

Obrézek 19 zachycuje systém po 20 Myr simulace, kde je znatelny pocatek
rozpadu systému M1.P, zptsobeny migraci Neptunu do vzdalenosti ptiblizné 28 AU
a jeho rychlym vnorenim do disku planetezimal v obdobi od 3 do 5 Myr. Télesa
systému M1.H jiz nejsou v soustavé pfitomna. Konecny stav systému ve staii 100
Myr ukazuje obrazek 20, ktery dokumentuje uplny rozpad obou systému testovacich
Castic. Zde je namisté poznamenat, ze v redlném piipadé se v obdobnych systémech
ve slunecni soustavé nachazelo o nékolik fadu vétsi mnozstvi ¢astic, a aplny rozpad
obou testovacich systému v simulacich proto saim o sobé nevylucuje moznost, ze

néktera télesa, jez se zde puvodné nachazela, mohla v téchto oblastech setrvat.
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Obrazek 17: t =1,1 Myr. Obrazek 18: t =1,1 Myr, pohled XZ.

Dynamicky ohtev disku, ktery zpusobil jeho postupnou erozi a vyustil v celkovy
rozpad na konci simulace, je patrny z grafu priabéhu stfedni excentricity téles disku
v zavislosti na ¢ase (obrazek 22). Po¢ateéni strmy narust stfedni excentricity z hod-
noty 0,03 na 0,16 béhem prvnich 500 kyr, zptisobeny gravitac¢ni interakei téles testo-
vanych systémi s planetami na pocatku migrace, je vystiidan stejné strmym pokle-
sem k hodnoté 0,1 v ¢ase 1 Myr. Tento pokles je zpiisoben tbytkem?® téles s vysokou
excentricitou, ktera byla ze systému vypuzena béhem prichodu Jupiteru a Saturnu
rezonanci obéznych dob 2:1. Dalsi rychly narist stfedni excentricity téles je zpi-
soben rychlym vnofenim migrujictho Neptunu do disku planeteziméal (M1.P). Ve
stafi 10 Myr se narust stava pozvolnéjsim a maximélni stfedni excentricity 0,36
dosahuje systém ve staii 23 Myr. Poté dochazi k dalsimu, tentokrat pomalému, po-
klesu excentricit, ktery je opét zptusoben tubytkem téles, pohybujicich se po vysoce

vystiednych drahéch. Od ¢asu ¢ = 50 Myr je mozno stiedni excentricitu téles disku

26V gsimulacich neni nadale po&itano s télesy, jejichZ pericentrum je mensi neZ polomér Slunce.
7 diavody tspory pocetniho vykonu nejsou také nadale uvazovana télesa, u kterych velikost velké

poloosy pfesahne 1 000 AU. V redlném ptipadé se samoziejmé nejedné o ubytek téles.
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Obrazek 21: Pocet ¢astic systému M1.H Obrazek 22: Casovy vyvoj stiedni excen-
v zavislosti na case. tricity Castic systému M1.

povazovat diky jeho stabilizaci (vypuzeni téles na excentrickych drahach) za piib-
lizné konstantni.

Vizualizace disku (obrazky 13-20) sice dokumentuje ¢asovy vyvoj vzhledu sys-
tému, ale pro jeho lepsi kvalitativni popis je vhodnéjsi pouzit grafu zavislosti velké
poloosy a téles na ¢ase. Takovy graf ukazuje obrazek 23, ze kterého je dobie patrné,
kdy dochazelo k migraci jednotlivych planet. K nejvyraznéjsi zméné doslo u velké
poloosy planety Neptun, ktery shodou okolnosti migroval z pocatec¢ni vzdalenosti 18
AU do vzdélenosti 29 AU, tedy ptiblizné do vzdalenosti, v niz se dnes tato planeta
nachéazi. Nejrychlejsi narist velké poloosy Neptunu nastal ve chvili, kdy se planeta
diky pomalé migraci, zpusobené gravitacni interakci s télesy systému M1.P, dostala
k okraji tohoto disku a rychle se do néj vnorila. Nejrychlejsi faze migrace tedy ¢asové
koresponduje s obdobim, kdy se v okoli planety pohybuje velké mnozstvi hmotnych
castic.

V souladu s migraci Neptunu probihala i migrace planety Uran. Ta totiz do ¢asu

priblizné 3 Myr migrovala jen velmi pozvolna a zrychleni jeji migrace nastalo az ve
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Obrazek 23: Casovy vyvoj velikosti velké poloosy planet a ¢astic systémi M1.P a M1.H.

chvili, kdy k ni bylo prostfednictvim Neptunu transportovano vétsi mnozstvi ¢astic
z disku. V obdobi, kdy byly ¢astice z Uranova okoli ze systému vypuzeny (v ¢ase 10
Myr), se migrace planety zastavila.

Na rozdil od Uranu a Neptunu byla migrace Saturnu, respektive Jupiteru jen
velmi malo vyrazna (40,5 AU, respektive —0,2 AU), a to jednak diky vyssi hmot-
nosti planet, jednak z diivodu nedostatku ¢astic v okoli jejich obéznych drah. K nej-
vyraznéjsi zméné ve velikosti jejich velkych poloos doslo diky priichodu rezonanci
obéznych dob 2:1 v obdobi 700 kyr po zacatku simulace. Tato rezonance také desta-
bilizovala do té doby stabilni oblasti rezonance 3:2 MMR s Jupiterem a zpisobila
velice rychly rozpad populace M1.H. K tomu doslo do 2 Myr po prichodu rezonanci.

Graf Casové zavislosti velké poloosy a(t) oproti ¢asové vizualizaci disku lépe
dokumentuje, kam ,zmizela® vétSina castic disku — byla rozptylena na drahy
s hlavnimi poloosami vyrazné vét§imi nez 70 AU.

Rozbor ¢asového vyvoje hlavnich poloos téles systému vSak sdm o sobé pro jeho

popis nestaci, nebot nevypovida nic o sklonech ob&znych drah téles (planet), a ze-
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jména o jejich excentricitach. Kupftikladu vysoka vystfednost drah planet by mohla
znamenat moznost takového vzajemného priblizeni, které by vyustilo v destabi-
lizaci celého planetarniho sytému, zakonceného napiiklad dnikem nékteré planety.
Obrazky 24 a 25 v8ak ukazuji, Ze sklony a excentricity obéznych drah planet nevy-
bo¢uji z parametri dnes$ni sluneni soustavy (viz téz tabulka 2). Poznamenejme,
ze pravé zvyseni sklonu obéznych drah z hodnot blizkych 0 na soucasné hodnoty
je jednim z diikazi o perturbaci drah planet interakci s planetezimalnim diskem.
Obrazek 25 ukazuje Casovy vyvoj excentricit planet. Dobfe patrny je rust excen-
tricity Jupiteru a Saturnu v okamziku prichodu rezonanci 2:1, stejné jako narust
excentricit Uranu a Neptunu v pribéhu migrace. Graf také ukazuje dynamické tlu-
meni excentricit, zpiisobené interakci s télesy disku. Tento jev byl jednim z hlavnich
procest, které zformovaly parametry téles sluneéni soustavy do dnesnich hodnot (jak

bylo popséano v kapitole 4.6).
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Obrazek 24: Casovy vyvoj sklonu drah Obrazek 25: Casovy vyvoj excentricit

planet v simulaci M1. drah planet v simulaci M1.

Pro kvalitativni popis evoluce drah planet v ranych obdobich vyvoje slune¢ni
soustavy se také ¢asto vyuziva grafu znazornujictho nejen ¢asovy pribéh zmén velké
poloosy planety a, ale také vyvoj jejiho pericentra q a apocentra (). Posledni dvé

jmenované veli¢iny totiz zaroven udavaji excentricitu obézné drahy e:

_@-q
Q+q
Takovy graf ukazuje obrazek 26. Velka poloosa drahy kazdé planety je zde znazornéna

(72)

¢ervené, pericentrum je vyznaceno zelenou a apocentrum modrou barvou.
Z grafu je dobie patrna piekotna faze migrace Neptunu v obdobi od 3 do 5 Myr,
béhem niz doslo také ke zvySeni jeho excentricity. V této fazi migrace navic planety

Uran a Neptun prosly v ¢ase t = 3,3 Myr rezonanci obéznych dob 2:1, coz se pro-
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Obrazek 26: Vyvoj velkych poloos, pericentra a apocentra planet v simulaci M1.

jevilo zvySenim excentricity obou planet a skokovou zménou jejich velkych poloos.
Je mozné, ze pravé tato udalost urychlila erozi planetezimalniho disku Neptunem
a urychlila proces vnofreni této planety do disku.

Ztetelné jsou dale disledky rezonanci, jimiz prosly planety Jupiter a Saturn,
zejména 2:1 MMR v case 0,7 Myr. Ta zpusobila skokovou zménu velké poloosy drah
téchto planet a narust jejich excentricit, coz je, s ohledem na pomér hmotnosti obou
planet, patrné zejména u Saturnu.

Gravitacni interakci Saturnu s planetezimalami vsak doslo k postupnému tlu-
meni jeho excentricity a cirkularizaci jeho drahy. Naopak, proces tlumeni excentricity
neni patrny u Uranu v ¢ase od 40 Myr. Jedné se o nasledek skutecnosti, ze drtiva
vétSina téles byla jiz ze systému vypuzena, takze nemuze dochéazet k jejich interakci
s planetou a k nasledné cirkularizaci jeji drahy. Planeta Uran proto méla na konci
simulace ze vSech planet nejvyssi excentricitu — 0,025.

Vyvoj drahy planety Uran nakonec poznamenaly dalsi rezonance obézné doby
s planetou Saturn, konkrétné 2:1 MMR, ke které doslo v ¢ase 13,2 Myr od pocatku

simulace a dale slabsi rezonance 3. fadu 5:2 MMR, ke které doslo v ¢ase 6,6 Myr.
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6.4.1 Zachyceni téles v rezonancich s Neptunem

Prestoze rychlé vnoreni planety Neptun do planetezimalniho disku mélo za nésledek
jeho rozpad, doslo v pribéhu simulace k zachyceni nékolika téles na drahach blizkych
rezonancim s Neptunem 2:3 a 1:2 MMR, tedy v oblasti, kde se vyskytuji télesa
dnesniho Kuiperova pasu. Protoze existence téchto téles je velmi pravdépodobné
piimym dusledkem evoluce drah planet v pozdnich fazich formovani slune¢ni sous-
tavy, lze porovnanim soucasnych parametru téles Kuiperova pasu a parametru, jaké
maji testovaci ¢astice po ukonceni simulaci s riznymi pocatecnimi podminkami,
odhadnout pravdépodobny vyvoj drah vnéjsich planet v tomto obdobi. Na obrazku
27 vidime graf zavislosti excentricity téles na velké poloose drahy ve vzdalenosti
28-55 AU. Kiizky jsou vyznaceny polohy téles na konci simulace v ¢ase 100 Myr,
tecky ukazuji polohy ¢éstic za posledni 1 Myr simulace.

Z obrazku (27) je patrné, ze v oblasti rezonance 1:2 s Neptunem bylo zachyceno
nékolik téles, zatimco k zachyceni téles v rezonanci 2:3 nedoslo. Naopak jedna ¢astice
byla zachycena v rezonanci 1:1 MMR a stala se Neptunovym Trojanem. Z polohy
téles vuci cervené kiivce vyznacujici hranici, na niz je pericentrum planetky shodné
s velkou poloosou Neptunu, je patrnd piritomnost protekéniho mechanismu, udrzu-
jiciho télesa v rezonancni oblasti presto, ze se jejich drdha zddnlivé kiizi s drahou
Neptunu. Na obrazku 28 vidime graf poc¢tu téles, ktera se nachazela v oblasti re-
zonance s Neptunem 2:3 MMR, v zavislosti na case. Je zde patrny strmy ubytek,

ktery odpovida obdobi prekotné migrace Neptunu.

6.4.2 Rozpad populace v rezonanci 3:2 s Jupiterem

V prvni ¢asti kapitoly 6.4 byl zminovan celkovy rozpad populace téles systému M1.H,
tj. téles, kterd se nachazela v oblasti reznonace stfednich pohybii 3:2 s Jupiterem.
Obrazek 29 ukazuje vyvoj velkych poloos planet a planetezimal (u planet téz peri-
center a apocenter) v zavislosti na ¢ase. Do ¢asu 637 000 let od poc¢atku simulace
miizeme u planet pozorovat pozvolnou migraci (u Jupiteru smérem ke Slunci, u Sat-
urnu smérem od Slunce), zpisobenou interakei s planeteziméalami disku za drahou
Neptunu (¢astice systému M1.H byly na rozdil od systému M1.P nehmotné, je-
jich gravita¢ni pasobeni na planety nebylo v simulaci uvazovano). V okamziku pri-
chodu Jupiteru a Saturnu rezonanci 2:1 dochézi k prudkému néaristu excentricity
obou planet, coz je dokumentovano naristem rozdilu vzdalenosti pericentra a apoc-
entra. Prichod rezonanci je doproviazen zménou stabilnich oblasti v rezonanci 3:2

s Jupiterem, rychlym rozptylem planetezimal a prudkym tubytkem jejich poctu, viz
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Obrazek 27: Zavislost excentricity planetezimal za drahou Neptunu na velké poloose drahy
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Obrazek 29: Simulace M1.H — ¢asova zavislost velké poloosy populace planetezimal v re-
zonanci 3:2 s Jupiterem pii jeho prichodu rezonanci 1:2 se Saturnem. U planet je téz

znazornéna vzdalenost pericentra a apocentra.

téz obrazek 21. Opét poznamenejme, ze soucasny vyskyt planetek skupiny Hilda
v oblasti rezonance 3:2 s Jupiterem neni v rozporu s vyvojem slunec¢ni soustavy,

predpokldadanym modelem z Nice, viz téz kapitola 4.7.

6.5 Simulace integratorem SWIFT a porovnani vysledki

Pocatecni hodnoty velkych poloos drah planet, jejich excentricity a sklony drah
(index i) spolu s koncovym stavem (index f) a porovnéani s pozorovanymi hodnotami
oskula¢nich elementi (index o) pro simulaci S.P, pii které byl simulovan zachyt téles
v rezonanc¢nich oblastech za drahou Neptuna, uvadi tabulka 3.

Pripomenme, ze kone¢né hodnoty velikosti velkych poloos zde nejsou vysledkem
interakce planet s planetezimélami, nebot vSechny testovaci ¢astice mély nulovou

hmotnost. Migrace planet je u tohoto integratoru disledkem puisobeni disipativniho
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Tabulka 3: Poc¢atecni a koncové podminky simulace S1.P v oskulanich elementech.
a; [AU] | ay [AU] | a, [AU | ¢ ey eo |G [°] i [°] ] o
Jupiter | 5,20 5,11 5,20 10,049 | 0,021 | 0,049 | 0,33 | 0,45 | 1,30
Saturn 8,50 9,35 9,55 | 0,054 | 0,067 | 0,054 | 0,93 | 0,93 | 2,49
Uran 18,20 18,37 19,19 | 0,047 | 0,080 | 0,047 | 1,03 | 1,03 | 0,77
Neptun | 25,15 30,01 30,06 | 0,008 | 0,061 | 0,009 | 0,73 | 0,60 | 1,77

zrychleni dle vztahu (70).2

éasovy vyvoj velikosti hlavnich poloos planet spolu s jejich pericentry a apocen-
try v simulaci S1.P ukazuje obrazek 30. Porovnani s grafem vyvoje velkych poloos
planet v simulaci M1 (obrazek 26) ukazuje zasadni odlisnost ve vyvoji drah planet
Uran a Neptun, coz je dano rozdily obou integratori. Dalsi odliSnosti vidime ve
vyvoji excentricity planet. Zatimco u simulace provedené integratorem MERCURY
se projevuje tlumeni excentricit drah planet iterakci s planeteziméalami (alespoii
v dobé, ve které jsou v systému planetezimaly piitomny), u integratoru SWIFT toto
tlumeni chybi, coz je opét zptisobeno tim, Ze planeteziméaly maji nulovou hmotnost
a nemohou tedy excentricity planet tlumit.

Pomoci integratoru SWIFT byly provedeny simulace obou déji popsanych
v oddile 6.4, tj.

1. simulace rozpadu populace planetezimal v rezonanci 3:2 MMR s Jupiterem pri
pruchodu Jupiteru rezonanci 2:1 MMR se Saturnem,
2. simulace zachytu téles v rezonanancich 1:1, 2:3 a 1:2 s Neptunem béhem jeho

migrace do disku planetezimal.

Porovnejme nyni vysledky simulaci provedenych obéma integratory. Srovnanim
obrazku 29 a 31 dochézime ke zjisténi, ze v pfipadé rozpadu rezonanc¢ni populace
3:2 s Jupiterem davaji oba modely kvalitativné i kvantitativné shodné vysledky.
Odlisnosti mizeme opét pozorovat ve vyvoji excentricit planet Jupiteru a Saturnu,
které, nejsou v pripadé integratoru SWIFT tlumeny.

Dobrou shodu obou simulaci je mozno téz dokumentovat srovndnim obrazka 21
a 32. Strméjsi pokles poctu castic v pripadé simulace rozpadu rezonan¢ni populace

integratorem SWIFT je mozno vysvétlit rychlejsi migraci Jupiteru a Saturnu do

2THodnoty charakteristické ¢asové §kaly migrace (7 ve vztazich (70) a (71)) byly ziskdny pro-
lozenim ¢asového vyvoje velkych poloos drah planet v simulaci M1 exponencielou. Uvazovany byly
pouze ty ¢asti vyvoje, ve kterych neprobihala piekotna migrace a ve kterych nebyl pohyb planet
ovlinén prichodem rezonacemi.
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Obrazek 30: Casovy vyvoj velikosti velké poloosy planet béhem simulace S1 — zachytu

téles v rezonancich s Neptunem.

oblasti jejich rezonance 1:2. Zatimco v pripadé simulace M1.H nastal tento prichod
po 0,67 Myr od poc¢atku simulace, v piipadé simulace S.H dos$lo k prichodu Jupiteru
a Saturnu rezonanci 1:2 jiz v ¢ase 0,27 Myr od poc¢atku simulace. Tento ¢asovy rozdil
je dan pouze mirné odliSnym nastavenim pocate¢nich podminek.

Kvalitativné odlisné vysledky poskytuji oba modely v pripadé simulace zachytu
téles planetezimalniho disku do rezonanci s Neptunem, coz zjistime porovnanim
obrazku 27 a 33. To je ddno ptfedev§sim charakterem vyvoje drahy této planety.
Ta byla v piipadé integratoru MERCURY fizena vyhradné interakci s planetezi-
malami, zatimco v piipadé integratoru SWIFT byla migrace analyticky predep-
sdna. V c¢asovém vyvoji dradhy Neptunu simulovaném integratorem MERCURY je
proto mozno sledovat prudky nartst velikosti velké poloosy, zptisobeny jeho inter-
akci s télesy planeteziméalniho disku, do kterého se postupné vnoftil, coz jeho migraci
nadale urychlilo. V pripadé simulace integratorem SWIEFT byla ale pfedepsana pouze
pozvolna zména velké poloosy, odpovidajici pozdéjsi fazi migrace.

Dalsi rozdil spociva v pocateénim nastaveni vlastnosti disku planetezimal
a v poloze rezonanci s Neptunem. Na obrazcich 34 a 35 vidime grafy zéavislosti

e(a) téles za drahou Neptunu. Vidime, Ze v piipadé simulace M1.P byl zvolen dy-
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Obrazek 31: Simulace S.H — Casova zavislost velké poloosy populace planetezimél v re-
zonanci 3:2 s Jupiterem pfi jeho prichodu rezonanci 2:1 se Saturnem. U planet je téz

znazornéna vzdalenost pericentra a apocentra.

1000

T
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1 1.5 2
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Obrazek 32: Pocet téles v oblasti rezonance 3:2 s Jupiterem pii jeho priichodu rezonanci

2:1 se Saturnem — simulace S.H.

70



0-5 T T T

' ©ogmay
1:1 f
2.3
o ; /2:1 .
4 | . / i
! oy
+ + " o ’
03 r + :
+ i
v oF
[} 4 + T
+ g +
+ +F
0.2 r L i N E
i 4
RES
+y T
0.1 T :
. 1
0 1 1 1 1 1
30 35 40 45 50 55
a [AU]

Obrazek 33: Zavislost excentricity planetezimal za drahou Neptunu na velké poloose drahy

— stav na konci simulace S1.P.

namicky chladny disk, narozdil od simulace S1.P, kde byla excentricita téles fadove
vyssi, takze nékterd jiz na pocatku simulace kiizila drahu Neptunu.

Pro vysledek simulace byla také podstatni poloha oblasti vnéjSich rezonanci
s Neptunem vuci disku testovacich téles — planeteziméal. Pro vysledek simulaci bylo
podstatné, ze v pripadé simulace M1.P se rezonance 2:1 nachazela uvniti disku,
zatimco v pripadé simulace S1.P lezela vné disku.

Odlisné pocateéni podminky a prubéh migrace jsou patrné na poctu téles,
zachycenych v rezonanci 3:2 s Neptunem. V piipadé simulace M1.P nastala u Nep-
tunu prekotné faze migrace, béhem které rezonance 3:2 rychle opustila disk, za-
timco v piipadé simulace S1.P se Neptun pohyboval jen pozvolna. Absence tlumeni
Neptunovy excentricity v simulaci S1.P také zpusobila, Zze oblasti rezonanci byly
podstatné §irsi, coz vedlo spolu se zménou polohy sekulédrnich rezonanci ke zméné
vnitini struktury rezonance stfedniho pohybu, véetné zmény stabilnich oblasti.?®

Diky uvedenym rozdilim v pribéhu simulovanych dynamickych déju je efek-

tivita zachyceni téles v rezonancich ziejmé vyssi v piipadé integratoru SWIFT nez

28V mistech piekryvu rezonanci toti% dochéazi k chaotické difuzi a p¥ipadné ke vzniku velkogkalové
nestability.
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Obrazek 34: Zavislost e(a) téles za dra- Obrazek 35: Zavislost e(a) téles za dra-

hou Neptunu na pocatku simulace M1.P. hou Neptunu na pocatku simulace S1.P.

v piipadé integratoru MERCURY.
Zavérem lze Tici, ze se podarilo numericky simulovat nékteré faze vyvoje slune¢ni
soustavy, tj. migraci velkych planet a jeji vliv na populace malych téles. Simulace

vystihuji zédkladni aspekty vyvoje, pro zjisténi efektivity zachyceni ve vnéjsich re-

zonancich v8ak nemaji dostate¢né rozliseni (pocty testovacich ¢astic byly z divodu

snizeni narokt na vypocetni vykon malé).
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7 Zavér

V praci bylo ukazano, ze planety slunec¢ni soustavy vznikly postupnou akreci pla-
netezimdl a planetarnich embryi v protoplanetidrnim disku, v pfipadé obtich planet
doslo téz ke gravita¢nimu kolapsu okolniho plynu. Po akreci planet vSak v systému
zustalo velké mnozstvi planetezimal, které obihaly okolo Slunce a gravitacné pitiso-
bily na planety, coz zptusobovalo podstatné zmény jejich velkych poloos — migraci.
postuluje existenci disku planetezimal za drahou Neptuna o celkové hmotnosti 30—
50 Mpg. Mezi diikkazy podporujicimi tento model patii zejména pozorované vlastnosti
téles Kuiperov pasu a také pocet téles, ktera se nachézeji v oblastech rezonanci
s planetami.

V praci byly provedeny N—casticové numerické integrace disku planetezimal
symplektickym integratorem z baltku MERCURY, které simulovaly vlastni migraci
zpusobenou dikem planetezimél. Zkoumana byla také moznost zachyceni téles v re-
zonacich s Neptunem pii jeho prichodu diskem planetezimél a stabilita populace
téles ve vnitini rezonanci s Jupiterem pii jeho prichodu rezonanci 2:1 se Saturnem.
Obé simulace potvrdily vyvoj prepokladany v citovanych modelech.

Z provedenych integraci dale vyplyva, ze nékteré faze orbitalniho vyvoje (nikoli
cely vyvoj) lze simulovat pomoci integratoru SWIFT s analyticky pfedepsanou mi-
graci. Jde naptiklad o vypocet destabilizace rezonan¢ni populace Hild pii prichodu
Jupiteru a Saturnu rezonanci 2:1. Vyhodou pouziti jednodussiho modelu je moznost
podstatného zvyseni poctu testovacich ¢astic, protoze je mozné séitat castice z vice
simulaci se shodné predepsanou migraci, bézicich paralelné na vice procesorech. To

bude predmétem dalsi prace.
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