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1. Vyvoj predstav o vzniku Slneénej sustavy
(I. Tanyi, D. Majcin)

Vznikom a vyvojom Slne¢nej sustavy ako aj telies v nej sa zaobera astronomicka
vedna disciplina, nazyvana kozmogonia (pozor, nemylit' si ju s kozmoldgiou, ta sa
zaobera vznikom a vyvojom vesmiru ako celku).

Otazka vzniku Zeme a Slne€nej ststavy trapi ludstvo uz tisicroia a prakticky
kazdy néarod si otomto procese vytvoril vlastnu filozoficku predstavu. S vyvojom
realneho poznavania sveta vedeckymi metédami sa hypotézy stdvali prepracovanejSimi
a zahfnali aj pozorované fakty. V roku 1778 G. L. Leclerc prisiel s predstavou, ze sa so
Slnkom zrazila giganticka kométa, ¢o malo spdsobit’ vyvrhnutie disku slne¢ného
materialu a z neho mali skondenzovat planéty. Konkurencné teodrie zase tvrdili, ze
vyvrhnutie materidlu zo Slnka sposobili slapové sily pochadzajuce =z tesného
priblizenia inej hviezdy k Slnku, avSak vSetky tieto predstavy trpeli mnozstvom
fyzikalnych nedostatkov, ako napr. nezodpovedajicou energetickou bilanciou,
rozdielno-stou zlozenia hmoty Slnka a planét, ako aj nizkou Statistickou prav-
depodobnostou podobnych procesov. Iny druh tedrii predpokladal, ze Slnko
pritahovalo k sebe (akreovalo) medzihviezdny galakticky material, z ktorého sa tvorili
planéty (obr.1.1). To umoznovalo vysvetlit rozdielnost’ zlozenia medzi Slnkom
a planétami, ale nie rozdiely v zloZeni planét samotnych. Boli tu aj dalSie vyrazné
problémy — napriklad rozdielnost’ sklonov osi rotacie jednotlivych planét k ekliptike
(sklon rota¢nej osi Uranu je napriklad takmer 90 stupnov), doba rotacie v porovnani
s obeznou dobou okolo Slnka (den na Merkure je dlhsi ako jeho doba obehu okolo
Slnka, teda merkuransky rok), resp. ich retrogradna rotacia (Venusa). Ale problémom
bolo aj to, ze moment hybnosti je v Slne¢nej sustave distribuovany vel'mi zvlastne — uz
jednoduchy vypocet ukaze, Ze orbitalny moment hybnosti Jupitera je viac ako 20-
nasobne vacsi ako rotaény moment hybnosti Slnka. Dokonca napriek 99,9 % hmotnosti
Slne¢nej sustavy sustredenej v Slnku, ma Slnko len 1 % momentu hybnosti celej
stistavy a vdéSina ostatku je sustredena v Jupiteri (Carrol a Ostlie, 1996).

O historii modelov a teérii vzniku Zeme sa dozvedame z publikacie M. Woolfsona
The Formation of the Solar System (2007). Prvi koncepciu o pdvode Zeme a celej
Slnecnej sustavy, zalozeni na vedeckom predpoklade predlozil francuzsky filozof
a matematik R. Descartes (1596-1650). V tom ¢ase, eSte pred Newtonom, hoci bolo
zname ako sa planéty pohybuju, nebol jasny mechanizmus ich chovania v Slne¢nej
sustave. Descartov model bol vSeobecny a kvalitativny, zalozeny na pozorovani
pohybu fluid, tvoriacich viry. Descart postuloval, Ze priestor je vyplneny univerzalnym
fluidom, ktoré vytvara viry v okoli hviezd. Z takychto virov st tvorené planéty a z ma-
lych virov satelity planét. Hoci takato predstava mala len slabu fyzikalnu podporu,
riesila problém planarity systému i rovnakého smeru rotacie planét a ich satelitov.



Int ideu predlozil 1. Kant (1724-1804), ktory popisal proces tvorby diskovitého
tvaru plynoprachového oblaku, z ktorého vzniklo Slnko a jeho planéty.

Koncom osemnasteho storo¢ia sa prudko rozvijali technolégie pripravy a vyroby
dokonalejsich teleskopov, vhodnych na pozorovanie vesmirnych telies. W. Herschel
(1738-1822) objavil planétu Uran zdokonalenym teleskopom, postavenym v jeho
zahrade. Neskor objavil tymto pristrojom aj isté zhluky, ¢i zhusteniny, ktoré nazval
ostrovmi vesmiru a ktoré boli prvymi indiciami existencie inych galaxii nez je nasa
Mlie¢na draha. Objavil tiez akési oblaky okolo niektorych hviezd, ktoré, ako
usudzoval, mohli byt’ ich planetarnymi sustavami.

Obr. 1.1. Stadia akrécie planét podl'a Levina (1972) .

Americky geolog T.Ch. Chamberlin (1843-1928) detailne testoval Laplaceov
model, obzvlast vzhladom k moznej implikacii v rekonStrukcii Struktary a historie



Zeme. Jeho geologické vzdelanie mu umoznilo prist’ K zaveru, Ze vlastnosti Zeme by
mohli byt’ najlepsie vysvetlené akumuléciou tuhych telies — ktoré mohli byt” vytvorené
kondenzaciou v plynoprachovom oblaku istého druhu. Coskoro zadal spolupracovat
somnoho mlad$im kolegom F.R. Moultonom (1872-1952), velmi S§ikovnym
a sktisenym astronémom a matematikom.

V roku 1900 bol vykonany rad pozorovani, zavazne vplyvajucich na idey Chamberlina
a Moultona. Boli nimi S$piralne plynoprachové mracna, ktoré dnes pozname ako
kompletné galaxie, podobné nasej Mlie¢nej drahe s jej Slne¢nou sustavou, avSak ich
prava podstata bola nezndma. Predpokladalo sa, Ze st to Casti nasej vlastnej galaxie
a predstava bola interpretovana ako hviezda obklopena materialom, ktory mohol byt
potencialnym stavebnym materialom planét. Autori dospeli K presvedCeniu, Ze takéto
pozorovania mohli poskytovat’” materidl k vypracovaniu Uspe$ného scenara vzniku
Slnec¢nej sustavy.

Zakladnou ideou Moultona a Chamberlina pre vytvorenie Spirdlového mraku bola
kolizia dvoch susediacich mrakov. Toto vSak bolo Coskoro zamietnuté ako malo
plausibilné¢ pre vysvetlenie mnozstva pozorovanych S$piralovych mraéien. Kratko
potom sa koncentrovali na objasfiovanie zvlastnosti Slnka, menovite na Studium uniku
hmoty pri velkych slne¢nych erupciach. Chamberlin a Moulton predstavili myslienku,
ze v Case ked’ bolo Slnko zvlast' aktivne a ind masivna hviezda sa ndhodne priblizila
k nemu na dostato¢ne mala vzdialenost,, vytiahla zo Slnka cigarovity vybezok na jeho
orbitu. Takyto slapovy efekt mohol prebichat’ relativne rychlo a podobne zemskym
oceanickym slapom, vyvolanym Mesiacom a Slnkom, mohol sposobit’ vyvrhnutie
slnenej hmoty tak na privratenej strane Slnka k priblizujucej sa hviezde, ako aj na
jeho odvratenej strane. Z vytrhnutej slne¢nej hmoty vznikli planéty a ich satelity.

Takato teoria ma vSak vela ad hoc predpokladov a mozno proti nej vzniest
niekol’ko namietok. S nimi napr., ze hviezdne interakcie byvaju prili§ zriedkavé, aby
sa nimi dalo vysvetlit pozorované mnozstvo Spiralovych mradien. Dalej sa da
namietat, ze opisany scenar slapového vytiahnutia hmoty na oboch stranach Slnka by
malo dat’ asymetricky obraz $piralovitych mracien, avSak skoro vSetky pozorované sa
javia vel'mi symetrickymi. Teéria nevysvetl'uje tiez velké rozdiely v orbitalnych
charakteristikach Merkura a Nepttna, ako najvnatornejSej a najvonkajsej planéty, ktoré
by mali byt priblizne rovnaké.

Hoci tedria Chamberlina a Moultona bola ¢asom opustend, my-Slienka slapovych
interakcii medzi dvomi hviezdami bola ozivend britskym astrofyzikom J. Jeansom
(1877-1946) v roku 1916. Jeho model bol rozdielny v tom, ze nepotreboval slne¢né
vybezky. Zakladou ideou bolo, Ze masivna hviezda, letiaca okolo Slnka, vyvolala na
nom obrovské prilivové viny tak, Ze rozkolisany slne¢ny material unikal zo slne¢ného
povrchu vo forme akejsi drapérie, ktora sa potom rozpadla na sériu chumacov a kazdy
chuma¢ mohol kolabovat' do formy planéty. Pritahovanie masivnej vzdalujicej sa
hviezdy ich vytiahol na orbitu okolo Slnka. Tak mohli vzniknat’ z velkych chumacov



planéty a z malych ich satelity. Pretoze J. Jeans bol dobry matematik, podlozil svoju
teoriu solidnymi vypoctami.

Britsky geofyzik H. Jeffreys (1891-1989) bol prvy, ktory podporoval a dalej
rozpracoval Jeansov model. Dodnes sa ob¢as hovori o Jeans-Jeffreysovom modeli (obr.
1.2), hoci tito dvaja nikdy spolu nepracovali. Jeffreys sice uznaval Jeansov model, mal
vsak vo¢i nemu dve vyhrady. Prvou bola uz spominand skutoCnost, ZzZe
pravdepodobnost’ priblizenia masivnej hviezdy k Slnku na relevantni vzdialenost’ je
extrémne mala. Tato zanedbatel'na pravdepodobnost’ podporuje vSak myslienku tzv.
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Obr. 1.2.Schématické reprezentécia Jeans-Jeffreysovej slapovej hypotézy. Spracované podl'a S.
Oxley (1999).



antropického principu, ktory Jeffreys uznaval a ktory hovori o vynimocnosti Zeme vo
vesmire ako domove a Zivotnom prostredi ¢loveka. Druhou namietkou, i ked’ I'ah$ie
spochybnitel'nou, bol rozdiel v priemernej hustote av rychlosti otaania najvicsej
planéty Slnecnej sustavy — Jupitera. Jeffreys predpokladal, ze ak vSetka hmota planét
pochadza zo Slnka, malo by sa jej zlozenie, pripadne moment hybnosti, ktory ziskala
7o Slnka, zachovat’ aspon u najvacsej planéty.

Pochybnost’ voci Jeans-Jeffreysovej tedrii vzniku planét z vytrhnutej slnecnej
hmoty, vyslovil v roku 1935 americky astronom H.N. Russel. Namietal, ze ked’ st
eliptické drahy tak blizko centrdlneho telesa, ak by bol material, z ktorého su
vytvorené, z neho vytiahnuty, Casom by obiehajuce objekty mali k centralnemu telesu
konvergovat’. Tento jav sa vSak v Slnecnej slistave nepozoruje.

Americky astrofyzik L. Spitzer (1914-1997) priSiel z inym argumentom a to, ze ak
bola hmota Jupitera vyvrhnutd zo Slnka, musela mat v pociatocnom §tadiu
porovnatel'ne vysoku teplotu, nemohla skolabovat, ale musela sa rozptylit. Tepelna
energia by prekonala gravitaéna energiu chumaca, z ktorého vznikol Jupiter.

Dalsia zaujimava dualistické tedria, tzv. tedria zachytenia, pochadza z roku 1944 od
ruského planetarneho vedeckého pracovnika O. Schmidta (1891-1956). Pozorovania
oblohy pomocou teleskopov ukazali, ze vo vesmire existuju oblasti, kde je svetlo
hviezd pohlcované hustymi studenymi plynoprachovymi mra¢nami. Schmidt z toho
usudil, ze z Casu na ¢as mozu hviezdy na svojej puti galaxiou prechadzat’ cez takéto
mraéna a mézu zachytit’ zna¢nu Cast’ ich plynu a prachu, z ktorych neskoér vznikna
planéty.

Schmidtovu teoriu modifikoval a rozpracoval vroku 1966 britsky astronom R.
Lyttleton (1911-1995). Vychadzal zpredpokladu, Zze ked hviezda prechadza
plynoprachovym oblakom, jeho material je pritahovany k osi pohybu hviezdy kde
dochadza k jeho lokalnemu zavireniu a zhusteniu. Pri dostatocne pomalom priblizovani
sa Castic plynoprachového oblaku mdéze dojst’ aj kich spdjaniu bud’ gravitac-nymi
alebo elektrostatickymi silami.

Nemecky astrofyzik C.V. Weitzsicker (1912-2007) priSiel vroku 1944 s tzv.
teoriou virov. Ukazal ako moéze vzniknit' v plynovom disku systém virov vd’aka
turbulencii a ndhodnému pohybu fluida, ktoré usporiadaji fluidum tak ako usporiada
tekutinu jej mieSanie lyziCkou v pohari. Ukazal tiez, Ze kombinacia rotacie virov
v smere pohybu hodinovych ruci¢iek s rotaciou celého systému v smere proti pohybu
hodinovych ruciciek vedie k eliptickému pohybu ¢astic oko-lo centralneho telesa
v zhode s keplerovskym pohybom planét okolo Slnka.

VysSie uvedené teodrie vzniku SlneCnej sustavy boli vacSinou zalozené na
predpoklade, ze existovalo nejaké ustredné teleso, buduca hviezda, ktora zachytila
hmotu z plynoprachového oblaku, ktorym prechadzala a z takto zachytenej hmoty
neskor vznikli planéty. Modely tohto typu dostali nazov dualistické. Zaroveii s nimi
vznikali aj unifikované modely, ktoré predpokladali, Ze Slnecné sustava vznikla naraz
Z jedného protoplanetarneho plynoprachového oblaku tak, Ze najprv vzniklo centralne



teleso, budiica hviezda, ktoré pohltilo va¢sinu hmoty oblaku, azo zvySku hmoty
vznikli planéty.

Jednu z prvych takychto teérii predostrel v roku 1960 W. McCrea (1904-1999).
Modeloval protoplanetdrny oblak ako mnozstvo ndhodne sa pohybujucich oblasti
relativne vysokej hustoty, zvanych flokule. Pri dostatocne dlhom otacavom pohybe
oblaku ako celku ziskal subor flokul diskovity tvar. Neskor zacali flokule zéasluhou
chladnutia kolidovat’ a kolabovat. V centrdlnej oblasti oblaku sa sformovalo
najmasivnejsie teleso, budica protohviezda. Zo zvysku hmoty protoplanetarneho
oblaku sa sformovali planéty. Prednostou tohto modelu bolo to, Ze objasiioval pomalu
rotaciu Slnka a uniformnt rotaciu planét na ich orbitach.

Zakladom dnesnych predstav o vzniku planét je simultanny vznik Slnka a ostatnych
telies Slne¢nej ststavy z pociatocnej plyno-prachovej hmloviny a formovanie
hmotnych telies s rozmermi mm az m. Zatial ¢o mnohé otdzky sa dari vysvetlit’
napriklad zrazkami planét s va¢Simi ¢i menSimi telesami pocas viac ako 5 miliard
rokov trvajlicej historie SlneCnej ststavy a nasledne zmenou sklonu ich osi ¢i doby
rotacie, st tu aj otazky este malo, slabo alebo len nejasne preskimané. Ohl'adne ¢asu
potrebného na tvorbu planét do sucasnej podoby panuju snad’ najvicSie dohady
a problémy.

Obr. 1.3. Protoplanetarne disky v Oriéne pozorované Hubblovym teleskopom. J.Bally,
H.Troop, C.R.O’Dell (2001).



Obr. 1.4. Chondruly — gul'ovité Gtvary meteoritu 5205 zo Sahary. Bob King (2012)

Hlavny prad teorii totiz predpoklada, Ze zarodky dne$nych planét sa vytvorili
postupnym procesom zrazok velmi malych telies radovo milimetrovych
a submilimetrovych rozmerov — planetezimal. Po¢as chladnutia povodne hortlcej
hmloviny, ktora sa rotaciou sploStovala a vytvarala tzv. protoplanetarny disk (obr. 1.3),
stracali chladntice Castice rychlost’ a zrazkami sa spajali — zliepali do vacsich celkov.
Vytvarali sa postupne vicsie granuly a chondruly (obr. 1.4) a tie postupne po zvacSeni
rozmerov zacali gravitacne pritahovat dalSie Castice. Zvacsili sa tak cez Stadium
planetezimal az do dneSnych rozmerov planét. AvSak cas potrebny na takéto
formovanie je v radoch 107-108 rokov, dokonca za ur¢itych podmienok viac ako 5
miliard rokov! Na druhej strane vek niektorych kraterov na povrchu Merkura
a Mesiaca sa odhaduje na viac ako 3,8 miliard rokov. Tato nekonzistencia by sa dala
vysvetlit, pokial’ by sme nasli fyzikdlny mechanizmus na urychlenie akrécie, resp.
tvorby planetezimal.

Zhrnujuc mdzeme konstatovat’, ze klasicka tedria, alebo model, vzniku Zeme hovori
0 sucasnom vzniku so vznikom Slne¢nej ststavy z plynoprachového protoplanetarneho
oblaku. Takéto oblaky su aj dnes pozorované vo vesmire (obr. 1.3).

ZlozZenie protoplanetarneho oblaku je nasledovné: nabité Castice (elektrony a kladné
i6ny) a kusy neutralnej hmoty, tzv. planetezimaly (kusy hmoty s rozmermi od mm po
desiatky metrov). Tedria hovori, ze ako prvé vzniklo centralne teleso — protosinko,
ktoré vycerpalo viac nez 90% hmoty protoplanetarneho oblaku. Zo zvySnej hmoty
vznikli planéty.

Kazdy model, alebo kazda tedria, vzniku Zeme musi vyustit do fyzikalnych
charakteristik suCasnej planéty Zem. Jej najmarkantnejSimi znakmi su existencia
planetarneho magnetického pola (obr. 1.5) - geomagnetického pola a vnutorné
rozlozenie horninovej hmoty na tazké metalické jadro, zlozené prevazne zo Zeleza
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Obr. 1.5. Schéma geomagnetického pol'a Zeme.

a niklu s primesami siry a kyslika, a I'ah8i, silikatovy, plast (obr. 1.6). Jadro Zeme sa
deli na vnutorné, pevné, jadierko a vonkajsie, tekuté, jadro. Geomagnetické pole je
generované elektrickymi pridmi v jeho tekutej Casti.

V protoplanetdrnom oblaku st okrem hmotnych, nabitych aj neutralnych, Castic
hmoty pritomné aj siloCiary magnetickych poli najroznejSiecho  povodu
(medzigalaktické magnetické polia, magnetické polia najblizsich hviezd a pod.).
Dolezitou skuto¢nostou je, ze teplotno-tlakové pomery vo vnutri Zeme si malé na to,
aby iniciovali nuklearne reakcie, Cize, vo vnutri Zeme nedochadza k premene prvkov,
¢o znamena, ze horninovy material v plynoprachovom protoplanetarnom oblaku musel
byt v takom zloZeni ako ho pozname na Zemi.

Klasické teodrie vzniku Zeme uvazuju prevazne len o gravitatnom spajani kiaskov
hmoty. Podla takychto modelov sa drobné hmotné castice priblizovali k sebe
dostatotne malou rychlostou, aby sa pri zrazke nerozpadli a znovu nerozptylili,
a gravitaCne sa spajali (obr. 1.1). Nanajvy$ sa uvazuje, ze mikroskopické ¢astice mohli
byt k sebe pttané aj elektrostatickymi silami.



vnutorné jadierko

vonkajsie jadro

Obr. 1.6. Schématicky rez Zemou (Celestiamotherlote)

Aj ked’ je pritomnost magnetickych poli v protoplanetdirnom oblaku zrejma, ich
uloha v procese akrécie nebola nijak zvlast’ brana do uvahy. UvaZzovali sa len statické
magnetické polia, ktorych siloCiary st cestami transportu nabitych Castic a ktorych
zavirenie mohlo sposobit’ lokalne zhustenie obsahu protoplanetarneho oblaku, ¢o vSak
podstatnejSie naovplyvilovalo procesy gravitaénej akrécie. Model takéhoto procesu sa
nazyva homogénna akrécia pretoze sa predpokladalo, Ze Zem vznikla ako zmes
vSetkych zla¢enin, ktoré pozname a postupne, zasluhou tepla v jej vnutri, zelezo
s niklom, ako t'azké prvky, ,.stiekli do stredu planéty, kde vytvorili metalické jadro.
Predpokladalo sa, ze takyto proces trval relativne dlha dobu.

Naproti tomu, novy model predpoklada tzv. heterogénnu akréciu, ¢ize taky proces
formovania Zeme, ked ako prvé vzniklo metalické jadro a neskoér sa vytvaral
silikatovy plast. Impulzné magnetické pole, tvorené impulznym elektrickym pradom,
namagnetuje feromagnetické planetezimaly a zaroven ich pritiahne k osi impulzného
elek-trického prudu, kde sa spajaju ako permanentné magnety kdekol'vek na Zemi.
Impulzny elektricky prad je vybojovym kanalom elektrostatického vyboja,
vzniknutého v protoplanetirnom oblaku. Takto vytvoreny klaster namagnetovanych
feromagnetickych planentezimal zachovava magneticky moment a aby sa zachoval aj
moment hybnosti, dostava sa do rotacie a vytvara protojadro buducej planéty. Ked’ je
protojadro dostato¢ne hmotné, nastupuje gravitatny kolaps a nemagnetické, lahké,
silikatové planetezimaly zjeho okolia padaji na protojadro ¢im vytvaraja plast
planéty.



Obr.1.7. Protoplanetarne disky v Orione. (ESA)




O zlozeni protoplanetarneho oblaku sa dozvedame z meteoritov. Rozdel'ujeme ich na
zelezné a kamenné. Zelezné (obr. 1.8) obsahuju okrem Zeleza, ktoré tvori ich podstatni
zlozku, aj zluceniny Zeleza, hlavne jeho oxidy a sirany, ako si magnetit a hematit alebo
maghemit. Meteority volame aj svedkami zloZenia protoplanetdirneho oblaku
a svedkami procesov, ktoré prebiehali pri tvoreni Slne¢nej sustavy. Najzaujimavej$imi
su tzv. chondrity (obr. 1.4, 1.9).



Obr. 1.8. Rez chondritom (MUSA)

Povazuju sa za priamych svedkov a pamédtnikov obdobia spred zhruba 4,5 miliardami
rokov, kedy sa kreovala Slne¢na ststava. Podstatnou zlozkou chondritov su tzv.




chondrule. Ide o gulovité utvary, zlozené vaé$inou z nemagnetické-ho silikatového
materidlu. Inym charakteristickym znakom chondritov, tak ako aj Zeleznych
meteoritov, je ich remanentna magneticka polarizacia. Prekvapivo, vdésina z nich je
namagnetovand do nasytenia.

Vratme sa k chondritom. Vysvetlenie ich gulového tvaru je také, ze tieto gul'6cky
boli povodne ,kvapkami“ roztavenej horniny, ktoré boli rychlo ochladené a kedze
chladli v nepritomnosti gravitatného pol’a, ziskali pri tuhnuti pravidelny gul'ovity tvar.
Zoberme do uvahy sucasne magnetické nasytenie feromagnetickej komponenty
chondritov. Magnetické testy a termomagnetické analyzy, vykonané na vzorkéach
chondritov v pozemskych laboratoriach ukazuju, ze ide o silni termoremanentnu
magnetick(l polarizaciu. Tato skuto¢nost naznacuje, Ze prislusny kus meteorickej
hmoty bol povodne nahriaty na teplotu vyssiu nez je Curieho teplota feromagneticke;j
latky v nom obsiahnutej, a bol vychladeny v silnom magnetickom poli. Pri prechode
pod Curieho teplotu pocas chladnutia ziskal meteorit (chondrit) tvrdil termoremanentnu
magnetickl polarizaciu.

Co indikujii vyssie uvedené skutoénosti? Indikuji to, ze kusy hmoty (z ktorych
vznikli chondrity) boli v protoplanetarnom oblaku nahriate na vysoka teplotu,
spdsobujucu ich Ciasto¢né alebo Uiplné roztavenie, a prudko ochladené. Navyse, vSetko
sa dialo v pritomnosti silného magnetického pola.

Takéto prostredie existuje len vo vybojovom kanali elektrostatic-kého vyboja, alebo
Vv jeho bezprostrednom okoli. Keby islo o ,,stacionarny* zdroj tepla a magnetizmu,
akym by mohla byt blizkost protosinka, doSlo by kroztaveniu chondrul aj
k namagnetovaniu feromagnetickych komponentov planetezimal ¢i meteoritov, avsak,
nedoslo by k prudkému ochladeniu a nadovsetko, zdroj silného mag-netického pola
(protoslnko) by feromagnetické a paramagnetické planetezimaly pritiahol k sebe.

Z pozorovani protoplanetarnych oblakov vo vesmire vieme, ze s v nich z ¢asu na
Cas zaznamenavané zablesky Levy a Araki (1989), Morfill a ost. (1993) a Horanyi
aost. (1995). Snajvdacsou pravdepodobnostou ide o velmi silné elektrostatické
vyboje, sprevadzané optickym efektom, pozorovanym ako intenzivne zablesknutie. Ide
0 podobny jav aky prebieha pri atmosférickom blesku, ¢ize pri elektrostatickom vyboji
v atmosfére Zeme. Vo vybojovom kanali, alebo v jeho bezprostrednej blizkosti, vznika
obrovska teplota, ktord roztavi horninovy material. Vyboj je pruad elektricky nabitych
Castic (elektronov alebo kladnych idénov), ktory je v skutoCnosti velmi sil-nym
impulznym jednosmernym elektrickym prudom. Tento impulzny elektricky prud
generuje vo svojom okoli silné impulzné magnetické pole, schopné namagnetovat’
feromagnetické latky do nasytenia. Cely proces prebicha vel'mi rychlo. Planetezimaly,
nachadzajuce sa vo vybojovom kanali, alebo v jeho blizkosti su prudko nahriate na
teplotu tavenia a po zaniku vyboja, to znamena po zaniku impulzného pradu, prudko
schladené (treba brat’ do Givahy, ze vSetko prebiecha v chladnom vesmirnom prostredi,
V budicom medziplanetarnom priestore). Pri chladnuti v nepritomnosti gravitacného
pola ziskavaji gulovity tvar (obr. 1.10). Pocas chladnutia eSte trva silné impulzné



magnetické pole, spdsobené elektrostatickym vybojom, ktoré mnamagnetuje
feromagnetické komponenty planetezimal, buducich meteoritov — chondritov do
nasytenia.

Obr. 1.10. Obrazky chondrul ¢iastocne separovanych eroziou (foto Jiirgen Otto & Norbert
Classen)

O réznych pristupoch k ulohe magnetizmu v procese akrécie hovoria vysledky prac
inych autorov. G. Wurm a J. Blum (1998) odhadujt kriticka rychlost’ priblizovania sa
mikroskopickych hmotnych ¢astic v protoplanetarnom oblaku, pri ktorej mdze dojst’
K ich gravitatnému alebo eloktrostatickému spojeniu na 0,2 m/s. Model vzniku blesku
(elektrostatického vyboja) v protoplanetarnom oblaku vypracovali S.J. Desch a J.N.
Cuzzi (2000). Prezentuji dva sposoby kumulécie elektrického naboja v lokalnych
zhlukoch plynoprachovej hmoty. Prvym je klasické triboelektrické vytvaranie naboja
na povrchu zrazajucich sa telies, podobné kumulacii naboja v atmosfére, a druhym je
diferencidlna kumulacia néaboja v zhlukoch hmoty, vytvorenych mechanizmom
turbulencie v protoplanetarnom oblaku. Experimenty spajania Castic v bezvahovom
stave, vykonané H. Niiboldom, T. Poppem, C. Dominikom a K.H. Glassmeierom
(2002) ukazali, ze namagnetované cCastice potrebuju na koagulaciu radovo kratsi Cas
nez Castice nenamagnetované, prip. nemagnetické. Spajanie mikroskopickych
magnetickych gul6¢ok Studovali G. Helgesen, A.T. Skjeltrop, P.M. Mors, R. Botet
aR. Jullien (1988). Matematicky model koagulacie magnetickych Castic prachu
vypracovali za u¢elom objasnenia kometarneho magnetizmu H. Niibold a K.H.



Obr. 1.11. Mlada hviezda obklopena protoplanetarnym diskom. Vytvarna predstava. (ESO)




Glassmeier (1999). P.A. Withey aJ.A. Nuth (2006) $tudovali vytvaranie jedno-
doménovych zin Zeleza pri fazovych prechodoch. Magnetickii agregiciu cCastic
a mikrogravita¢né experimenty v bezvahovom prostredi vykonali H. Niibold, T. Poppe,
M. Rost, C. Dominik a K.H. Glassmeier (2003). Numerické modely agregacie
magnetickych castic predostreli scielom vysvetlit remanentny magnetizmus
niektorych meteoritov C. Dominik a H. Niibold (2002). Vysledky podobnych
teoretickych modelov s cielom interpretovat’ magnetické polia komét predlozili H.
Niibold a K.H. Glassmeier (2000). Autori J.A. Nuth, O. Berg, J. Faris a P. Wasilewski
(1994) robili experimenty svelmi jemnymi magnetickymi ¢asticami v prostredi
zriedenej atmosféry a dospeli k zaveru, Ze pritomnost’ namagnetovanych ¢astic v proto-
planetarnom oblaku moze urychlit’ proces akrécie. T. Poppe, J. Blum a T. Henning
(2000) studovali agregaciu elektrickych nabojov zasluhou zrazok castic a nasledny
mozny vznik elektrostatického vyboja. Konstatovali, Ze tepelny u¢inok vyboja ma za
nasledok natavenie chondrul, pricom jeho magnetické efekty neuvazovali.
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2. Geologické aspekty vzniku Zeme (R. Aubrecht)

UVOD

Zem, ako aj celd slne¢na sustava vznikli pred vySe 4,5 miliardami rokov
z plynovo-prachového mra¢na. Podl'a radiometrickych merani, mra¢no vzniklo len asi
150 miliénov rokov predtym, nez sa zacalo jeho nové zhlukovanie a vytvaranie novej
hviezdy s planetarnym systémom. Pre zhlukovanie je potrebné zahustenie plynovo-
prachového mracna, aby sa zvysila pravdepodobnost’ vzajomnej interakcie jeho Castic,
ktora by bola inak vo vel'mi zriedenom oblaku mala. Zahust'ovanie sa pravdepodobne
dialo vplyvom tlaku Castic z 0kolitych hviezd, alebo razovou vinou pri vybuchu blizke;j
supernovy (Obr. 2.1, 2.2). V zahustenom oblaku dochadzalo k prvotnej koagulacii
jednotlivych sucasti, ¢i uz magnetizaciou zelezitych Ccastic, ¢o je hlavna teodria
preferovana v tejto publikacii, alebo elektrostatickymi silami, ktoré s predchadzajiicim
procesom nepriamo suvisia. Popri matematicko-fyzikdlnom modelovani mame
k dispozicii aj priame geologické svedectva o tomto procese. Poskytuji nam ich
meteority. Vel'ka va¢Sina meteoritov pochadza z pasu asteroidov, ktory sa nachadza
medzi Marsom a Jupiterom. Mensia ¢ast’ pochadza z inych mimozemskych telies,
najmé z Mesiaca a Marsu, ale aj komét, ktoré pochadzaju z okraja slneCnej sustavy,
z tzv. Oortovho oblaku (Obr. 2.3). Prchavé zlozky boli na okraj slnecnej ststavy
vytlacené pri vzniku prvotného slnka jeho ,,slnecnym vetrom*. Kometarny material je
oproti materialu terestrickych telies, ktorych drahy prebiehaju blizsie k sInku
obohateny o prchavé zlozky — kvapaliny a plyny v tuhom skupenstve. Pri pribliZzeni
k slnku sa tieto prchavé zlozky vyparuji a ak sa aj zvySok kométy dostane do
atmosféry Zeme, nema vel'ka Sancu sa zachovat’. Preto sa z kometdrneho materialu na
Zem dostant vacSinou len prachové Castice, ktorych vécsia Cast’ zhori v atmosfére.
Meteority z terestrickych telies su preto hlavnym materialom, ktory mame k dispozicii.
Delia sa na kamenné, Zelezné, chondrity a achondrity. Achondrity su meteority
pochadzajuce zuz diferencovanych telies, najmd z Mesiaca a Marsu, odkial' boli
vyrazené dopadmi inych kozmickych telies. Zvy$né meteority pochadzaji v prevaznej
vacsine z pasu asteroidov medzi Marsom a Jupiterom. Pas asteroidov lezi v zone, kde

by podla Keplerovych zakonov mala lezat' d’alSia planéta. V minulosti sa vedci



domnievali, Ze ide o zvySky planéty rozbitej pri impaktoch inych telies. AZ pri Stadiu
materialu z tohto pasma sa zistilo, Ze to tak nie je. Kamenné a zelezné meteority sice
skutocne pochadzajii z vicsich telies, ktoré boli zarodkami planét a doslo ku nich
k prvotnej diferenciacii na zelezité jadro a silikdtové vrchné vrstvy, avsak drviva cast’
meteoritov zastipena chondritmi nikdy nebola sicastou vicsieho telesa. Chondrity st
unikatne kozmické telesa, ktoré vznikli pocas vzniku slnecnej stistavy a poskytuju ndm
obraz o podmienkach, ktoré vtedy panovali. Tato kapitola je venovana najddlezitejSim
aspektom vyskumu chondritov a interpretacii jeho vysledkov vo vztahu ku vzniku
slnecnej sustavy. Kapitola bola spracovana najma podla prace Scott & Krot (2007),

ktora podava najmodernejSie suhrnné vysledky z vyskumu chondritov.

CO SU CHONDRITY?

Chondrity st meteority, ktoré¢ st najlep$im voditkom pre vyrieSenie vzniku
Slnecnej ststavy. St najstar§imi znamymi horninami. Ich zlozky sa vytvorili pocas
zrodu Slnecnej sustavy pred asi 4,567 miliardami rokov. Obsah neprchavych prvkov
V chondritoch sa blizi obsahom prvkov v slnecnej fotosfére (Obr. 2.4.). Vo
vSeobecnosti je zloZenie chondritov ultramafické; skladaju sa zo zeleza, horcika,
kremika a kyslika. NajcastejSimi zlozkami chondritov st chondrule (Obr. 2.5.) —
povodne roztavené Castice, ktoré rychlo ochladli v radoch mint az hodin. Skladaju sa
najmi z olivinu a pyroxénu, priCom casto obsahuji kovové zelezo a nikel. Ich velkost
sa pohybuje od 0.01 do 10 mm. Niektoré chondrule st zaoblené, ¢o nasved¢uje tomu,
7e boli jednorazovo Uplne roztavené; iné su vSak nepravidelné, ¢o sved¢i o ich
¢iasto¢nom nataveni, alebo zlepovani viacerych ¢iasto¢iek pocas tuhnutia. Chondrity

ako celok neboli nikdy roztavené.

Definicia chondritov sa nedavno rozsirila vd’aka nalezom chondritov
Vv Antarktide a na Sahare, ktoré obsahovali chondrule velkosti 10-100 mm, ako aj
chondritov stak nezvyajne vysokym obsahom Zzeleza a niklu, ze boli spociatku
povazované za zelezité meteority so silikatovymi uzavreninami. S novymi nalezmi tak

prichadzaju nevyhnutné zmeny v klasifikacii meteoritov. Mineralogické a Strukturne



charakteristiky chondritov su natol’ko réznorodé, ze opisat’ typicky chondrit je takmer
nemozné. V takzvanych obyc¢ajnych chondritoch hraju prim prave chondrule a preto sa

Studiu ich pévodu venovalo mnozstvo vedcov.

Chondrity obsahuji rozne pomery troch zikladnych komponentov:
refraktornych inklazii (0.01-10 obj.%), kovového Zeleza a niklu (0.1-70%) a zakladne;j
hmoty (1-80%). Refraktorné inkluzie su desiatky mikrometrov az centimetre velké
Ciastocky bez prchavych prvkov. Sa produktmi vysokoteplotnych procesov
zahrnajucich kondenzaciu, vyparovanie a tavenie. Medzi nimi moZzno rozliSit’ dva typy:
inklizie bohaté na vapnik a hlinik (tzv. CAI inkluzie — Obr. 2.6.) a amébovité
olivinické agregaty (AOA). Inkluzie CAI sa skladaju z mineralov ako spinel, melilit,
hibonit, perovskit a Al-Ti diopsid. Tieto sa Vv ostatnych zlozkach chondritov
nevyskytuju. Amébovité olivinické agregaty su zloZené zjemnozrnného olivinu,
kovového zeleza a niklu, ako aj z refraktornych komponentov, va¢sinou s prevahou Al-
diopsidu, anortitu, spinelov a zriedkavo aj melilitu. Kovové zelezo a nikel sa vyskytuju
vnutri, aj zvonka chondrul v podobe zrniek velkosti do jedného milimetra. Podobne
ako chondrule aj refraktorné inkluzie sa vytvorili pri vysokych teplotich. Material
zakladnej hmoty je bohaty na prchavé prvky. Je jemnozmny (10 nm—5 mm), tvori lemy
na ostatnych zlozkach a vypliia medzery medzi nimi. Zakladna hmota chondritov ma
rozne mineralogické zlozZenie. NajCastejSie ide o nerovnovaznu zmes hydratovanych a
bezvodych silikatov, oxidov, kovového zeleza a niklu, sulfidov a organického

materialu. Obsahuje aj zriedkavé zrnka predsolarnych komponentov (Obr. 2.7., 2.8.).

PRECO STUDUJEME CHONDRITY?

Chondrity predstavujii materidl, ktory je svojim zloZenim najblizSie k zloZeniu
kondenzovateInych prvkov v slne¢nej ststave. Tato skuto¢nost’ viedla aj vytvoreniu
teorii o vzniku jednotlivych prvkov vnitri hviezd. Predsolarne zrna poskytuju voditko
k nukleosyntéze a naslednému rastu zin v priestore okolo hviezd. Chondrule, zrnka
kovov, refraktorné inkluzie a mineraly zakladnej hmoty sa utvarali vo velmi

réznorodych podmienkach v ramci slne¢nej sustavy a poskytuji jedine¢nu informaciu



o procesoch, ktoré pdsobili pri utvarani slnka a planét zo zahustujuceho sa
kolabujuceho oblaku medzihviezdneho prachu a plynu. Samotné horniny boli
svedkami geologickych procesov, vratane impaktovych procesov, ktoré¢ postihli
asteroidy pred 4,5 miliardami rokov. Stadium chondritov ndm umoZiuje zostladit’
skupiny chondritov s klasifikaénymi triedami asteroidov, pochopit vyvoj pasa
asteroidov, pochopit’ podstatu planetesimal, z ktorych sa akreovali terestrické planéty,
ako aj nedostatok planetarneho materialu medzi Marsom a Jupiterom. V neposlednom
rade nam $tudium chondritov umoziuje pochopit’ fyzikalnu a mineralogicku Struktaru

nepretavenych asteroidov a ako sa vysporiadat’ s asteroidmi, ktoré ohrozuju Zem.

HISTORIA VYVOJA NAZOROV NA VZNIK CHONDRITOV

Na pociatku kozmického veku v 60. rokoch minulého storocia jestvovali dva
nazory na vznik chondrtl a na réznorodost’ obsahov prchavych prvkov v chondritoch.
Ringwood, Urey a ini vedci povazovali za najdolezitejSie vulkanizmus, impakty a iné
planetarne procesy, zatial ¢o Wood, Larimer a Anders preferovali procesy v ramci
slnecnej hmloviny (Wood, 1963; Larimer, 1967; Larimer & Anders, 1967). Zaciatkom
70. rokov minulého storo¢ia Grossman a ini vedci zacali so Stidiom CAI inkluzii. Na
jeho zéklade interpretovali vznik chondritickych komponentov kondenzaciou zo
Slne¢nej hmloviny (Grossman & Larimer, 1974). Tento jednoduchy pohlad bol vsak
do znacnej miery naruseny objavmi vSadepritomnych izotopovych anomalii v CAl
inkliziach a komplikovanostou mineralneho a izotopového zaznamu v jednotlivych
chondritoch, ¢o bolo vrozpore so Standardnym modelom horticej a jednotne
chladnucej Slne¢nej hmloviny. Astronomické pozorovania a teoretické vypocty navySe
ukazali, Ze Slne¢na hmlovina nebola dostato¢ne horica na to, aby zabezpecila
roztavenie silikatov a vznik chondrul. Slneéna hmlovina sa predstavila ako miesto
s dynamicky sa pohybujucimi zénami prachu s neustale sa meniacim pomerom plynu a
prachu a kolisajicimi vysokymi teplotami. Od polovice 80. rokov minulého storocia sa
dosiahol zna¢ny posun v znalostiach o chondritoch, hoci pévod ich zloziek ostal
nad’alej nevyrieSeny. Objavy novych druhov uhlikatych chondritov poukézali na to, Ze

meteorit Allende, ktory je najStudovanej$im chondritom na svete, nie je typickym



prikladom, za aky ho vedci povazovali a ze jeho jednotlivé zlozky boli modifikované
vyvojom v asteroidoch (napr. Krot et al., 1995, 1998), alebo v solarnej hmlovine (napr.
Palme & Fegley, 1990; Weisberg & Prinz, 1998). Podrobné Studium izotopov a
chemickych tdajov z CAI inkluzii a chondril pomocou mikrosondy umoznili pochopit
procesy akymi boli chondritické zlozky alterované, avSak esSte stale sa nevyriesil ich
vznik. VacSina autorov dnes pripusta, ze chondrule vznikali v prostredi hmloviny a
vzniklo niekolko sl'ubnych modelov ich vzniku. Ini vedci vSak doposial’ zastavaju
nazor o planetesimalnom pdvode chondritov (napr. Sanders, 1996; Lugmair &

Shukolyukov, 2001; Hsu et al., 2000).

CHONDRITY A SLNECNA HMLOVINA

Chondrity boli povazované za produkty ,,minimalnej slne¢nej hmloviny (ktora
obsahovala len tol’ko materidlu, kol’ko bolo potrebné na vytvorenie planét), ktoré sa
akreovali zo zloziek vytvorenych na jednom mieste. Dnes sa vSak zd4, ze chondritické
zlozky sa formovali na viacerych miestach, pocas obdobia dlhého niekol'ko miliénov
rokov, pocas ktorych sa hmlovina zmenSila rddovo minimalne o magnitadu.
Refraktorné inkluzie sa pravdepodobne tvorili v ranych stadiach blizko protosinka,
ked’ bol disk najaktivnejsi a rychlosti akrécie protoslnka boli najvicsie (Wood, 2000,
2004). Chondrule sa pravdepodobne formovali pocas niekol’kych milidnov rokov
Vv lokélnych tepelnych udalostiach blizko ich miesta akrécie. NajstarSie a najmladsSie
chondrule sa pritom vytvarali inym sposobom (Kita et al., 2005; Scott & Krot, 2005;
Krot et al., 2005). Avsak niektoré chondrule, napr. CAI sa mohli tvorit’ na vnitornom
okraji disku, pred ich vyvrhnutim do pasa asteroidov pomocou bipolarnych vytryskov
(Liffman & Brown, 19963, b; Shu et al., 1996, 2001). Naproti tomu Alexander et al.
(2001) uvadzajt, ze CAI inkluzie a chondrule sa zrejme tvorili v lokalnych tepelnych

udalostiach v pase asteroidov.



KLASIFIKACIA A MATERSKE TELESA, Z KTORYCH CHONDRITY
POCHADZAJU

Skupiny chondritov, klany a povodné telesa, z ktorych pochadzaja

Statisice chondritov boli zaradené do klasifikacie s 15 skupinami, priCom asi
15 inych chondritov, ktoré nemozno priamo zaradit do tychto skupin nazyvame
nezaradené (Tab. 1). Trinast’ z vy€lenenych skupin zahfia tri triedy: uhlikaté chondrity
(CL, CM, CO, CV, CR, CH, CB a CK), obycajné chondrity (H, L a LL) a enstatitové
chondrity (EH a EL). Chondrity zo skupin Ka R sa nedaju zaradit do vyssie
uvedenych troch tried. Chondrity sa tiez ¢lenia podl'a petrologickych charakteristik do
Siestich typov, ktoré vyjadruju stupeni ich asteroidalneho prepracovania (Tab. 2).
Najmenej metamorfovany a postihnuty je typ 3, zatial’ ¢o typ 6 je najviac postihnuty
premenou. Chondrity typu 1, ktoré nemaju chondrule su tvorené takmer vylucne

mineralmi na ktorych vidno vodnu alteraciu. Chondrity typu 2 su ¢iastocne alterované.

Chondrity moZno navzajom porovnat pomocou pomeru jednotlivych prvkov,
ktory sa pouziva namiesto koncentracii, nakol’ko v niektorych chondritoch vysoko
prevlada niektord zo zloziek, ako napriklad voda, ¢i kovové zelezo, alebo nikel, ktoré
by rozriedili prvky v inych zlozkach. Prvky ako kremik a hor¢ik sa zvy€ajne pouzivaju
na normalizaciu litofilnych prvkov, nikel sa pouziva na porovnanie siderofilnych
prvkov. CI chondrity, ktoré maju najvyssi obsah prchavych prvkov sa pouzivaju ako
porovnavaci Standard, lebo sa zlozenim najviac priblizuju slne¢nej fotosfére, ak
neberieme do uvahy netplne skondenzované prvky, ako vodik, hélium, uhlik, dusik,

kyslik a vzacne plyny.

Pomery refraktornych a stredne prchavych litofilnych, ¢i siderofilnych prvkov
(Obr. 2.9.) su najlepsimi kritériami na klasifikaciu chondritov. Na diagramoch je
rozsah kazdej skupiny malym zlomkom celkového rozsahu vsetkych chondritov.
Kazda skupina ma jedinecné zloZenie, Co znamena, ze jednotlivé skupiny chondritov sa
vytvorili na réznych miestach. Skupina CB, ktora sa deli na dve podskupiny s dost

odlisnymi vlastnostami je vynimkou. Zial, mnoho znovonajdenych nezvyéajnych



chondritov nebolo chemicky analyzovanych a preto zaradenie a zloZenie tychto
novoobjavenych skupin eSte nie je presne definované. Pre klasifikaciu chondritov a
porozumenie ich chemickej réznorodosti a genetickych vzt'ahov st este dolezité dve
dalSie vlastnosti: celohorninové zloZenie izotopov kyslika a distribucia kovového
zeleza v silikatovych, kovovych a sulfidickych fazach. Druha z vlastnosti vyzaduje
klasické metédy analyzy hornin (Jarosewich, 1990), ktoré sa uz pri analyzach
chondritov nepouzivaju. Mnoho skupin chondritov sa da vyclenit pomocou inych
parametrov, ako su velkosti a proporcie ich jednotlivych komponentov a mineralov
v chondrulach, CAI inkluziach a inych zlozkach (Brearley & Jones, 1998). Chemické,
mineralogické a izotopové zloZenie chondritov umoziuje vycClenit' navzajom blizke
skupiny, ktoré nazyvame klany. Napriklad chondrule v skupindch H, L a LL st
chemicky a izotopovo podobné a tvoria klan, hoci sa ich priemerné vlastnosti lisia.
Okrem tohto klanu mozno odlisit’ este styri d’alsie: EH-EL, CM-CO, CV-CK a CR-
CH-CB. Vypocitané veky vystavenia kozmickej radiacii naznacuji, ze chondrity
mnohych skupin putovali vesmirom ako objekty velkosti radovo v metroch a prekonali
obmedzeny pocet impaktov. Napriklad jedna tretina chondritov zo skupiny LL bola
vystavena kozmickej radiacii 15 miliénov rokov a polovica chondritov zo skupiny H
ma veky expozicie asi 7 milionov rokov (Graf & Marti, 1994, 1995). Dve tretiny
chondritov skupiny H vznikli pocas 3-4 kolizii (Wieler, 2002). Nakol'ko vSetky
petrologické typy chondritov vykazuji 2 maxima expozicie okolo 7 a 33 milionov
rokov, je mozné, ze chondrity skupiny H vznikli z jedného telesa. Niektoré iné skupiny
vykazuju vyrazné veky impaktov a ich vlastnosti naznacuji, Ze vznikli pocas jedinej
zrazky. Napriklad vela chondritov zo skupiny L, ktoré st silno Sokovo postihnuté maji
radiometrické veky okolo 0.5 miliardy rokov (Bogard, 1995). To nasved¢uje tomu, Ze
kazda zo skupin pochadza z jedného, ¢i len z niekol’kych telies. Doposial’ nie je isté, Ci
dve rézne skupiny chondritov nemohli vzniknut z jedného telesa, avSak je to dost’

nepravdepodobné (s pravdepodobnou vynimkou skupin EH a EL).

Udaje z meteoritov, impaktové modely kolizii asteroidov a vypoéty hustoty
asteroidov naznacuji, ze vSetky asteroidy, okrem par najvacSich, boli dokonale
fragmentované a zmieSané koliziami, pred odletom meteoritov. Impakty tiez spekajt

fragmenty hornin pochadzajice z r6znych oblasti do pevnych telies, ktoré sa dostavaji



na zem ako meteority. Preto napriklad, ak chondrity zo skupin CV a CO vytvorili jedno
teleso, mozno ocakavat nalezy meteoritov obsahujucich oba typy materidlu. Ich
nepritomnost’ by naopak znacila, Ze je nepravdepodobné, aby teleso bolo zlozené
z oboch skupin. Avsak regolitové brekcie obsahuju niekolko objemovych percent
odlisnych klastov, ktoré indikuju, Ze doslo k primiesaniu malych mnozstiev materialu
z odli$nych zdrojov (Obr. 2.10., 2.11.). Aj blizkost’ orbitov chondritov zo skupin EL6 a
H5 naznacuje, ze mohli pochadzat’ povodne z jedného telesa (Spurny et al., 2003),

avSak nemozno vylucit, Ze moze ist’ len o nahodu (Pauls & Gladman, 2005).

Pre vynimo¢nu diverzitu, mineralogické vlastnosti 15 skupin chondritov a
rychlost’, akou sa v sucasnosti vy¢lenuju nové skupiny (Wasson, 1985 ich vyc¢lenil len

9) mozno ocakavat’ objavenie este ovela viac netradicnych typov chondritov.

Nas§ zdznam o chondritoch je tiez posunuty v prospech pevnejsich hornin, ktoré
prezili cestu k Zemi a nemozno hovorit' o reprezentativnej vzorke. Preto ak chceme
zistitt ako chondrity vznikali, je nutné skamat komponenty vsetkych druhov
chondritov, nielen najéastejSich skupin, ¢i tych, ktoré vytvarali najvacsie spady, ako

napr. Allende.

Obyc¢ajné chondrity

Obycajné chondrity predstavuju asi 80% vSetkych meteorickych spadov a
preto ich materské telesa boli v minulosti povazované za najCastej$i typ, ktory sa
vyskytuje v pase asteroidov. Spektralne §tudie vSak ukazali, ze vdcsina asteroidov su
tmavé a bezStruktirne telesa (blizke chondritom typu C) a vicSina svetlejSich typov
S vykazuju spektra nie podobné obycajnym chondritom. Skupina H zrejme pochadza
z jedného, ¢i viacerych asteroidov typu S, azda 6 Hebe (Burbine et al., 2002).
Obycajné chondrity su teda v hlavnom pase asteroidov pomerne zriedkavé (Meibom &
Clark, 1999), hoci znacna cast asteroidov blizkych k Zemi, ako napr. Eros, st
pravdepodobne z materialu blizkeho obycajnym chondritom (Binzel et al., 2002;
Chapman, 2004). Niektoré z obyCajnych chondritov, ako napr. Tieschitz nespadaju

uplne do skupin H, L a LL a mézu pochadzat’ z réznych telies.



Uhlikaté chondrity

Niektoré uhlikaté chondrity su bohaté na uhlik (chondrity skupin CI a CM
maju 1.5-6% uhlika), avSak niektoré nie si. Uhlikaté chondrity su dnes definované na
zaklade mnozstva refraktornych prvkov, ktoré su rovnaké, alebo vyssie nez v skupine
CI. Uhlikaté chondrity pochadzaji zvelmi rd6znorodych asteroidov, ktoré
pravdepodobne vznikli na réznych miestach. Materské telesd skupin CI a CM su
znacne alterované, pricom materské telesa skupin CH a CB su alteraciou postihnuté
menej nez ostatné telesa chondritov. Young et al. (1999) sa na zaklade analyz izotopov
kyslika domnievaju, ze skupiny chondritov CI, CM a CV mézu pochadzat’ z r6znych
zon jediného telesa alterovaného hydratdciou. Chemické odliSnosti medzi tymito
skupinami v8ak naznacuju, ze pocas procesov este v plynovo-prachovom mra¢ne doslo
k frakcionacii a nie k hydratacii, pricom zlozky skupin chondritov CM a CV st zna¢ne

odlisné.

Vicsina uhlikatych chondritov zrejme pochadza z asteroidov typu C s nizkym
albedom, ktoré su najcastejSim typom vyskytujiucim sa v rozmedzi vzdialenosti 2.7 a
3.4 AJ (Bell et al., 1989). Chondrity skupiny CM mdzu pochéadzat’ z alterovanych
asteroidov blizkym typu C, ktoré nazyvame typ G (Burbine et al., 2002). Nezaradeny
chondrit typu C s nazvom Tagish Lake sa dava do stvisu s asteroidmi typu D, ktoré
podl'a vSetkého prevladaji v populacii asteroidov za hranicou 4 AJ (Jones et al., 1990;
Hiroi et al., 2001). Chondrity skupiny CB obsahuji len malé mnozstvo fylosilikatov a
moézu pochadzat’ z asteroidov typu W (tzv. mokré M-asteroidy). Lodders & Osborne
(1999) uvadzaji moznost, ze skupiny chondritov CM a CI mézu pochadzat
z niekol’kych komét, ktoré sa zmenili na objekty blizke Zemi po strate prchavych
sucasti. Mala ¢ast’ asteroidov blizkych Zemi pochadza z komét z rodiny Jupitera a
Lodders & Osborne (1999) sa nazdavaju, Ze z nich pochadzajt aj chondrity skupin CI a
CM. Na zaklade vypocitanej drahy Gounelle et al. (2006) taktiez predpokladajt
kometarny pdvod meteoritu Orgueil. Campins & Swindle (1998) vSak oponuju, Ze
kometarne meteority, ak vobec existuju, pravdepodobne pripominaji na uhlik bohaté

nealterované chondrity bez chondrtl. Extrémna krehkost’ a porozita medziplanetarnych



chondritickych prachovych castic, ktoré pravdepodobne pochadzaju z komét
(Rietmeijer, 1998, 2002) naznacuje, ze vicsie kometarne telesd by zrejme neprezili
stret so zemskou atmosférou (Messenger et al., 2006). Hoci sa vacsina komét vytvorila
daleko za pasmom asteroidov, podobnosti medzi zakladnou hmotou najprimitivnejsich
uhlikatych chondritov a poréznymi chondritickymi medziplanetarnymi prachovymi
Casticami, ako aj objav, Ze niektoré asteroidy typu C vykazuji vlastnosti komét,

zastieraju rozdiely medzi kométami a asteroidmi (Hsieh & Jewitt, 2006)

Enstatitové chondrity

Genetické vztahy medzi chondritmi skupiny E st doposial’ mélo preskiimané.
Ciastoéne pre nedostatoéné vzorkovanie aaj preto, Ze priina ich chemickej a
mineralogickej diverzity je doposial’ nejasna. Chondrity typu EH a EL. mézu pochadzat’
Z jedného (Kong et al., 1997), ¢i dvoch telies (Keil, 1989). Hoci medzi skupinami EH a
EL jestvuje diskontinuita v ich chemickom zloZeni (napr. v obsahu zlata a hlinika),
Kong et al. sa nazdavaju, ze koncentracie prvkov sa menia kontinualne v ramci skupin
EH4, 5, EH3, EL3 a EL6. Izotopy kyslika v chondritoch skupin EH a EL vykazuju
znacny prekryv, avSak neposkytuju rieSenie daného problému (Newton et al., 2000).
Na zéklade analyzy vzacnych plynov, Patzer & Schultz (2002) prisli k uplne opacnému
zaveru, ze chondrity skupin EH3 a EL3 pochadzaji z jedného telesa a chondrity skupin
EH4-6 a EL4-6 z druhého. Zistili, ze skupiny E3 a E4-6 maju odlisné zlozenie
vzacnych plynov v uzavreninach a tato odliSnost’ zrejme nebola spésobena procesmi
v asteroidoch. NavySe asi jedna tretina chondritov zo skupiny E3 obsahuje solarne
vzacne plyny, ktoré sa nevyskytuja v chondritoch skupiny E4-6. Datovanie expozicie
kozmickej radiacii zial zatial neprinieslo definitivne zavery. Datovania vSak
neprotire¢ia moznosti, ze enstatitové chondrity pochadzaju z jedného telesa, ako to
predpokladali Kong et al. (1997). E-chondrity mézu pochadzat’ z jedného, ¢i viacerych
asteroidov typu M (Burbine et al., 2002), ktoré st ststredené vo vnutornej ¢asti pasu

asteroidov, vo vzdialenosti 2-3 AJ (Bell et al., 1989).



CELKOVE HORNINOVE ZLOZENIE CHONDRITOV

Kozmochemicka klasifikacia prvkov

Chemicka frakciondcia zistena v chondritoch a zlozenie mnohych
komponentov chondritickych meteoritov je najlepSie vysvetlitelna v podobe
rovnovahy jednotlivych faz v solarnej hmlovine pocas chladnutia (Palme, 2001).
Rovnovazny model predpokladd, ze minerdly kondenzovali v rovnovahe
s homogénnou slne¢nou hmlovinou pri réznych teplotaich (Obr. 2.12.). Izotopicka
roznorodost’ chondritov a ich zloziek vSak ukazuje, ze tento predpoklad je nespravny.
Podrobny petrologicky vyskum tiez identifikoval len malo chondritickych zloziek,
ktoré mohli byt v rovnovahe so slne¢nou hmlovinou. napriek vSetkému je rovnovazny
model neocenitelny pre porozumenie chemickému zlozZeniu chondritov a ich zloziek,
nakol’ko vlastnosti hmloviny sa hlboko zapisali do ich chemického a mineralogického
zlozenia. V chladnicej hmlovine, pri tlaku 102 atmosféry a v teplotnom rozmedzi
1800-1450 K, sa vapnik, hlinik a titin kondenzuju v podobe oxidov spolu
s refraktornymi stopovymi prvkami, ako napr. prvkami vzacnych zemin a kovov zo
skupiny platiny. V teplotnom rozmedzi 1450-1350 K sa kondenzuje hor¢ik a kremik
v podobe forsteritu a enstatitu, spolu s kovovym Zzelezom, niklom a kobaltom. V
rozmedzi 1250-650 K kondenzuju alkalické kovy a stredne prchavé siderofilné prvky a
pri 650K Zelezo reaguje so sirou a vytvara FeS. Pod 650K kondenzuju vysoko prchavé
prvky, ako halogenidy a inertné plyny. Preto je rozdelenie prvkov na refraktorné
(1800-1450 K), hlavné (1350-1250 K), stredne prchavé (1250-650 K) a vysoko
prchavé (pod 650K) klucom k porozumeniu chemickej roznorodosti v ramci
chondritov a ich zloziek. Je zaujimavé, Ze len tri fazy plne kondenzuju z plynnej fazy:
Al;O3, M@:SiO4 a Fe, Ni, zatial’ ¢o ostatné mineraly sa tvoria pri reakciach medzi
tuhymi latkami a plynmi. Pri tlaku 10 atmosféry st koncentracie FeO v silikatoch
minimalne nad 650 K a vSetky skondenzované fazy st tuhé. Pri stipnuti celkového

tlaku, teplota kondenzacie rastie, ale postupnost’, podl'a ktorej mineraly kondenzuju sa



meni len malo; iba silikatové taveniny sa stavaju stabilnymi pri tlaku vy$Som neZz
priblizne 102 atmosféry. Ak sa kondenzacia odohrava v systéme, v ktorom je viac
prachu nez plynu, koncentracia FeO v silikatoch rastie pri vysSich teplotach (az do
priblizne 1100 K pri 103-nasobnom obohateni o prachovu zlozku) a tekuté fazy su tiez
stabilizované (Wood & Hashimoto, 1993; Ebel & Grossman, 2000). Tlaky a teploty
v stredovej rovine hmloviny st pocas jej vyvoja znaCne roznorodé; pri spomaleni
akreénej rychlosti klesaju (Wood, 2000; Woolum & Cassen, 1999). Dalsie udaje o
vlastnostiach chondritov mozno ziskat’ pomocou frakénych kondenzacnych modelov,

Vv ktorych sa kondenzaty kontinualne odlucuju (Petaev & Wood, 2000).

Chemické zloZenie chondritov

Velké mnozstvo chondritov bolo analyzované inStrumentalnou a
radiochemickou neutrénovou aktiva¢nou analyzou za pouzitia priblizne 250-350 mg
vzorky chondritického materialu (Kallemeyn & Wasson, 1981; Wasson & Kallemeyn,
1988; Kallemeyn et al., 1991, 1994, 1996). Vzorky tejto velkosti sa daju analyzovat’ na
mnohé prvky s porovnatelnou presnostou ako ma RTG fluorescencia (Wolf & Palme,
2001). Hlavné zlozenia réznych skupin chondritov uvadzaju Lodders & Fegley (1998).
Chemicka roznorodost’ v ramcei chondritov sa pripisuje najmé akrécii roznych pomerov
piatich hlavnych zloziek: refraktornych, Mg-silikatov, kovového Zeleza a niklu, stredne
prchavych prvkov a vysoko prchavych prvkov (Kerridge & Matthews, 1988; Palme,
2000). Navyse variabilita vo fugacite kyslika vysvetl'uje rozdiely v distribucii zeleza
medzi kovovymi a silikdtovymi fazami. VSeobecné frakcionacné vzorce su
jednoduché. Napriklad refraktorné prvky st rovnomerne obohatené oproti chondritom
skupiny CI v uhlikatych chondritoch 1 az 1,4 nasobne, zatial ¢o v obyCajnych a
enstatitovych chondritoch st ochudobnené 0,8 az 0,95 nasobne (Obr. 2.13.). MnozZstvo
stredne prchavych prvkov klesa s klesajucou teplotou kondenzacie. Na rozdiel od
ostatnych skupin chondritov sa vSak enstatitové chondrity nespravaji uplne podla
tychto pravidiel. Hoci frakcionacné vzorce vicSiny skupin chondritov su zname,

(Wasson & Kallemeyn, 1988), ich povod je doposial prekvapivo nejasny. Najmi



relativny vyznam lokalnych procesov, ktoré vytvorili chondrule a CAI inkluzie a

termalne gradienty v hmlovine su protireCivé (Cassen, 2001a):

1. Refraktorné prvky. VSetky prvky, ktoré kondenzuju nad 1450 K su presne
tie isté, ktoré sa vyskytuji v CAI inkluziach. Jestvuje korelacia medzi celohorninovymi
koncentraciami refraktornych prvkov a refraktornymi inkliziami. To naznacuje, Ze
frakcionacia refraktornych prvkov v chondritoch je jednoducho zapri¢inend pridanim,
¢i stratou CAI inkluzii. Toto vSak neplati, nakol’ko podiel refraktornych prvkov v CAl
inkluziach je vicsinou maly, s vynimkou CV skupiny uhlikatych chondritov, kde sa
tento podiel priblizuje 50%. Chondrule, ktoré su CastejSie a obsahuju priblizne urovne
pomeru refraktornych prvkov voci kremiku blizkych chondritom zo skupiny CI,
obsahuju najviac refraktornych prvkov v chondritoch. Pritom ochudobnenie o
refraktorné prvky v chondritoch skupin E a O vyZaduje, aby sa ich chondrule vytvorili

z kondenzatu ochudobneného o refraktorné prvky.

2. Silikaty horc¢ika. Forsterit a enstatit, ktoré st hlavnymi mineralmi chondrul,
sa tvoria pri teplotach 1450-1350 K, priCom enstatit sa tvori reakciou forsteritu
S plynnym SiO. Preto mdzZe rovnovazna kondenzacia vytvorit cely rad molarnych
pomerov enstatitu a forsteritu v rozsahu 0-1.2, za predpokladu, e kondenzaty su
odlicené od plynu. Dosiahnutie zlozenia chondritov skupiny E, ktoré su takmer
z Cistého enstatitu by vyZzadovalo odstranenie forsteritového kondenzatu. Korelacia
medzi pomermi Mg/Si a refraktorné prvky/Si v chondritickych skupinach naznacuje,

ze refraktorné prvky boli Ciastoéne zviazané s forsteritom (Larimer & Wasson, 1988).

3. Kovové zelezo a nikel, ktoré kondenzuji v tom istom rozsahu teplot ako
silikaty hor¢ika st s nimi v chondrulach tizko spité. Pri tlaku 10 atmosféry, Fe a Ni
kondenzuju pri o nie¢o nizsich teplotach nez forsterit, aviak nad 10 atmosféry nastava
opacny proces. V niektorych skupinach chondritov, ako napr. CV3, neprebehla
kovovo-silikatova frakcionacia, ale klany skupin EH-EL, H-L-LL a CR-CH-CB tito

frakcionaciu jasne vykazuju.

4. Stredne prchavé prvky. Postupné ochudobnovanie o stredne prchavé prvky

s klesajiicou kondenzac¢nou teplotou mdze byt zapri¢inené stratou jemného prachu



bohatého na prchavé prvky (Wasson & Kallemeyn, 1988), neuplnou kondenzaciou
spdsobenou izolaciou kondenzovanych faz (Palme et al., 1988; Cassen, 2001b), ¢i ich
vyparenim pred, alebo pocas tvorby chondrul (napr. Young, 2000; Lugmair &
Shukolyukov, 2001).

5. Vysoko prchavé prvky sa mdézu vyhnut akrécii z hmloviny, pre vysokua
teplotu prostredia pri akrécii prachu bohatého na prchavé latky, ¢i jednoducho dojde

k ich strate poCas metamorfozy asteroidu.

Izotopové zloZenie chondritov

Vicsie aj mensie planetarne telesa su izotopovo jednotné (napr. Palme, 2001). Vel'ka
vacsina prvkov su izotopovo jednotné do priblizne 0.01%. Vynimku tvori kyslik,
kratko Zijuce izotopy, d’alej anomalie v obsahu izotopov %*Cr a *°Ti v chondritoch
(napr. Podosek et al., 1997; Niemeyer, 1988) a izotopovo anomalne zlozky chondritov,
ako si medzihviezdne zrna, niektoré zriedkavé CAI inkluzie a niektoré hibonitové
inklazie. Izotopové anomalie v medzihviezdnych zrnach st radovo vécSie nez
anomalie v refraktornych zrnach v chondritoch. Izotopové anomalie dokazuju, Ze
vyparovanie predsolarneho materidlu bolo obmedzené (Taylor, 2001), alebo Ze

izotopova homogenizacia bola prekvapivo uplna (Palme, 2001).

Izotopové zloZenie kyslika.

Objav velkych a vSadepritomnych anomalii v izotopovom zloZeni kyslika
Vv refraktornych inkluziach v uhlikatych chondritoch a mensie anomalie v chondrulach
sposobili zmenu $tudia chondritov (vid® Clayton, 1993). Vzbudili zaujem o hl'adanie
predsolarnych zin, ¢im vznikli nové klasifikacie meteoritov, ktoré poskytli nové
pohlady na vznik chondritov a ich zloziek a nasledné procesy, ktoré prebehli
v asteroidoch. Anomalie v izotopovom zlozeni kyslika navySe odstranili presved¢enie,
7e meteority a vnutorné planéty vznikli z hortcej plynnej homogénnej hmloviny (napr.

Begemann, 1980). Povod tychto izotopovych anomalii vSak ostava zahadou;



predsolarne zrna sa pri hladani zdroja anomalii nenasli (Ott, 1993) a anomadlie
Vizotopovom zlozeni kyslika st dnes povazované za vysledok kondenzacie
z hmloviny, ako aj rezidui po evaporacii (vid’ Scott & Krot, 2001; Krot et al., 2002a).
Moderné pouzitie idbnovych a laserovych mikrosond prinieslo mnozstvo novych analyz
izotopov kyslika minerdloch v CAI inkluziach a chondrulach, ktoré st zvlast
vyznamné pri rozliSovani asteroidalnych a hmlovinovych procesov (napr. Choi et al.,
1998; Yurimoto et al., 1998; Yurimoto & Wasson, 2002). Rozdiely v celkovom zlozeni
chondritov, planét a asteroidov mozu byt vysledkom akrécie z rozdielnych zhlukov
CAI, chondrill a inych zloZiek, ktoré si usporiadané pozdiz variaénych linii O v
Standardnom diagrame troch izotopov. Zachovanie anomalii v izotopovom zlozeni
kyslika poukazuji na to, Ze jestvovalo mnozstvo oddelenych rezervoarov kyslika,
z ktorych sa vytvorili CAI inkluzie a chondrule. Za zdroj anomalii boli oznacené
nukleosyntetické rozdiely medzi zhlukmi predsoldrneho materialu (Wasson, 2000),
rozdiely medzi oxidickymi molekulami a plynom v hmlovine (Thiemens, 1999) a
fotochemicky samotieniaci efekt oxidu uholnatého pri vnitornom okraji slnecnej
hmloviny, v predsolarnom molekulovom oblaku (Yurimoto & Kuramoto, 2002), ¢i na
povrchu hmloviny (Lyons & Young, 2005). Bez ohl'adu na zdroj, variacie v zastupeni
80 v CAI inkluziach a chondrulach naznacuju, Ze anomalie moZno pochopit’ ako
miesanie zloZiek solarnej hmloviny chudobnych a bohatych na 0. Tieto anomalie sa
zachovali obohatenim prachu o *O pred vyparenim (Cassen, 2001b; Scott & Krot,
2001). Avsak v samotieniacom modeli mohol byt zlozkou ochudobnenou o O
anomalne tazky lad a hmlovina bola pdvodne obohatena o °O, podobne ako
protosinko. Luck et al. (2003) sa domnievaju, Ze prebytok O koreloval s anoméliami

izotopu Cu, avsak pri¢ina tohto javu je neznama.

METAMORFOZA, ALTERACIA A ZMENY SPOSOBENE IMPAK TMI

Vsetky chondrity boli poc¢as 4,5 miliardy rokov do urcitej miery modifikované
geologickymi procesmi v asteroidoch. Ak chceme vediet, ako wvznikli zlozky
chondritov, musime pochopit, ako bol chondriticky materidl modifikovany

v asteroidoch. Chondrity boli postihnut¢ tromi typmi procesov: vodnou a



hydrotermalnou alteraciou, termalnou metamorféozou a impaktmi. NajdolezitejSim
zdrojom alteracie a metamorfozy chondritov bolo teplo sposobené rozpadom izotopu
Al a menej rozpadom ®°Fe. Ak pochadzajii chondrity z prvej vytvorenej generacie
planetesimal, rozpad 2°Al moZno ako zdroj tepla vylagit' (Kunihiro et al., 2004). Aviak
datovanie pomocou 82Hf-82W a termalneho modelovania naznaluji, Ze skorSia
generacia telies vznikla menej nez 0,5 miliona rokov potom, ako sa CAI inkluzie
vytvorili a pretavili posobenim kratko Zijicich radioizotopov a vytvorili jadra, ktoré su
zdrojmi vacSiny zeleznych meteoritov (Kleine et al., 2005; Bizzarro et al., 2005;
Scherstén et al., 2006). Dokaz, ze izotop 2°Al bol v hmlovine dobre premiesany
poskytuje konzistentna chronoldgia ziskana z vysledkov datovania pomocou 2Al-?*Mg

a Pb—Pb (Zinner & Gopel, 2002; Kita et al., 2005).

Impakty tiez prispievaju kinetickou energiou, avSak pre asteroidy mensie nez
niekol’ko stoviek kilometrov nie st vyznamnym zdrojom tepla na metamorfézu celého
telesa (Keil et al., 1997). Alternativny pohl'ad poskytol Rubin (1995, 2005), ktory
uprednostiiuje preteplenie impaktmi a Kurat (1988), ktory zastava nazor o prehriati
v rdmci hmloviny. Tedria o pretepleni asteroidov elektrickou indukciou pri vytryskoch
plazmy z protosinka nie su v sucasnosti vel'mi preferované (vid’ Scott et al., 1989).
Argumenty proti konceptu hortacej akrécie bez radiatného prehrievania
prezentovaného Hutchisonom et al. (1979) boli publikované v pracach Haack et al.

(1992) a Rubin & Brearley (1996).

Alteracia a metamorfoza sa zvykli povazovat za oddelené procesy, nakol’ko
alteracia, ktora postihla uhlikaté¢ chondrity a metamorféza zasa enstatitové a obycajné
chondrity. Dnes je vSak jasné, Ze nejaké fluida boli pritomné aj pri termalnych

procesoch prakticky vo vSetkych skupinach chondritov.

Petrologické typy

Chondrity mozno zaradit’ do Siestich petrografickych typov, ktoré su kl'icom
k poznaniu  rozsahu a charakteru procesov prebiehajicich v asteroidoch. Téato

klasifika¢na schéma, aj ked’ sa ukéazala ako neocenite'na (Anders & Kerridge, 1988),



poskytuje len vel'mi priblizny obraz, nakol’ko sa od jej prvého publikovania pohl'ady
vedcov na procesy prebichajuce v asteroidoch zna¢ne zmenili. Jedna klasifikaéna
trieda taktiez nemodze vyjadrit’ vSetky vplyvy v ramci komplikovanych asteroidalnych
procesov. Preto tato klasifikacia nie je Uiplne presna, moze byt dokonca pochybna, ba

az zavadzajuca.

P6vodné rozdelenie chondritov do Siestich petrologickych typov (Van Schmus
& Wood, 1967) sa zakladalo na dvoch zakladnych predpokladoch, ktoré sa dnes
ukazuju ako nespravne: (1) Ze chondrity typu 1 st najmene] alterované a najlepsie
odrazaji mineralogiu povodného materialu, z ktorého vznikli asteroidy a (2) Ze typy 2-
6 predstavuju vzrastajlice stupne termalnej metamorfozy materialu, ktory bol pdvodne
blizky typu 1. Aj ked chondrity skupiny CI1 su chemicky ,,najcistejsie”, lebo su blizke
zloZeniu slnka, takmer vSetky ich mineraly sa vytvorili za pritomnosti vodne;j alteracie.
Chondrity typu 3 su mineralogicky najbliz§ie k pévodnému materialu, z ktorého sa
vytvorili asteroidy (McSween, 1979). Dalsi problém suvisiaci s rozélenenim do Siestich
petrografickych typov je, ze Clenenie ignoruje ulohu, ktori zohravaju impakty pri
modifikovani a zmieSavani chondritického materidlu. Vela chondritov su prakticky
brekcie s ulomkami materialu, ktory presiel réznymi typmi alteracie a maju rozdielnu
metamorfnu historiu. Mdze sa preto stat, ze petrologické typy ndm nepovedia ni¢ o

metamorfnej historii celého chondritu, ale len jeho niektorych Casti.

Kritéria na zaclenenie do petrologickych typov boli prvy raz publikované

v praci Van Schmus & Wood (1967) a odvtedy sa vel'mi nezmenili.

Chondrity typov 1 a2

Okolo zaradenia chondritov petrologickych typov 1 a 2 je vela nejasnosti. Nie
su jasne spété so ziadnou z najvacsich skupin, ani CI, ani CM. Rozni autori zastavaju
rozdielne kritéria. Napr. typ 1 modze znamenat' chondrity podobné chondritom zo
skupiny CIl1, alebo na uhlik bohatych CI1, alebo jednoducho Ze vSetky chondrule v
nich boli tplne alterované. Od obdobia studia pdvodnych chondritov zo skupin CI a

CM (vid’ Zolensky & McSween, 1988), boli opisané¢ aj chondrity zo skupiny CM1



(Zolensky et al., 1997), ako aj niekolko chondritov zo skupin CI, ¢i CM, ktoré boli
metamorfované po alteracii, ale neboli priradené k ziadnemu petrologickému typu.
Chondrity zo skupiny CR2, ktoré obsahuju mnozstvo Zeleza a niklu predstavuju
najmenej alterované chondrity typov 1 a 2 a poskytuju vynimocny pohl'ad na charakter
zloziek pdvodnej hmloviny. Prvym rozoznanym bol meteorit Renazzo, avsak st eSte
dva zo skupiny CR2, vratane meteoritu PCA 91082, ktoré st najmenej alterované
(Wood, 1967; Krot et al., 2002b). Chondrit typu 1, GRO 95577 je najviac alterovanym
chondritom zo skupiny CR (Weisberg & Prinz, 2000). Nakolko jestvuju len dva
chondrity zo skupin CR1 a CR3, vyraz chondrity skupiny CR sa najviac pouziva skor
ako synonymum pre chondrity podskupiny CR2. Podobne aj CM sa pouZiva najmé pre

chondrity podskupiny CM2.

Chondrity typu 3

Chondrity typu 3 maji velmi rdéznorodé mineralne zloZenie a preto boli
rozdelené do niekolkych skupin. Chondrity skupin CO3, H3, L3 a LL3, ktoré boli
rozdelené do podtypov 3.0-3.9, vykazuju korelaciu medzi minerdlnym zlozenim a
koncentraciou uhlika a vysoko prchavych prvkov, ¢o moze byt zapriCinené
metamorfoézou. Tieto podtypy boli prvy raz definované pre obycajné¢ chondrity.
Vyc¢lenenie bolo zalozené na zaklade ich citlivosti na termoluminiscenciu, ktora odraza
mieru rastu plagioklasov v mezostazach chondrul (Sears & Hasan, 1987; Sears et al.,
1991, 1995). Mnohé zvys$né vlastnosti systematicky variruji s postupujucou
metamorfézou a preto sa vyuzivali na priradenie k jednotlivym podtypom; ide
napriklad o chemické zmeny v olivinovych chondrulach, chemicka homogenizacia
olivinov (Obr. 2.14), pomery FeO/(FeO+MgO) v matrix (Huss et al., 1981), strata
uzavrenin vzacnych plynov a strata uhlika (Sears & Hasan, 1987), troven chromu
v zrndch Zzeleza a niklu (Scott & Jones, 1990) a narastanie Zelezitého olivinu
v améboidnych olivinickych agregatoch (Chizmadia et al., 2002). Zvlast v niz§ich
podtypoch chondritov je dokazané, ze vodné fluida vytvorili chemicky rovnovazny
stav a alteraciu v mezostdzach chondrul (Brearley & Jones, 1998; Tomeoka & Itoh,

2004), v CAI inklaziach (Russell et al., 1998) a v matrix. So vzrastajucou



metamorfozou doslo k strate fluid z materskych telies. Uginky metamorfézy su ovela
komplikovanejsie u chondritov skupiny CV3. Preto st podtypy vyclenené na zaklade
termoluminiscencie menej vyuzitelné (Guimon et al., 1995; Krot et al., 1995) a uroven
krystalinity uhlikatého materialu sa zda byt vhodnejsim kritériom (Bonal et al., 2006).
Tento parameter tiez naznacuje, Ze meteorit Allende sa zohrial nad trovein typu 3.6 a
nemozno ho nad’alej povazovat' za neporuSeny chondrit. Hoci chondrity typu 3
predstavuji najmenej alterované a metamorfované chondrity, len malo z nich sa dnes
povazuje za relativne neporusené vzorky. Vsetky maju zlozky, ktoré boli porusené
prostredim v asteroidoch. K najneporusenej$im patria skupiny CBb3 a CH3, meteority
Vigarano a Leoville (CV3), ALHA77307 (C03.0), Semarkona (LL3.0), Kakangari
(K3), a dva nezaradené uhlikaté chondrity Acfer 094 a Adelaide. Pre vyclenenie
najmenej premenenych chondritov boli na zaklade koncentracii Cr,O v chondrovom
olivine s menej nez 2 % FeO rozclenené podtypy 3.0 a 3.1 na 3.00 az 3.15 (Grossman
& Brearley, 2005). Tieto udaje potvrdzuju, ze meteority Acfer 094 a ALHA77307
patria k najmenej metamorfovanym chondritom. Chondrule v chondritoch typu 3,
V obyCajnych chondritoch a chondritoch skupin K, CO a CV boli pravdepodobne
zohriate pri teplote okolo 400-600 °C pocas vySe miliona rokov, nakol’ko obsahuju
kamacit a taenit, ktoré su pri tychto teplotach v rovnovaznom stave (Keil, 2000).
Chondrity skupin CH3 a CB3 vSak obsahuju martensit, ktory sa neodmiesal do
kamacitu a taenitu a ma zachovanti chemickl zonalnost, ktora sa vytvorila eSte pred
akréciou (Meibom et al., 1999, 2000; Krot et al., 2002b). Stadie kovovych fiz
pomocou elektronového mikroskopu indikuji, ze chondrity zo skupiny CH3 sa
nezohriali nad 300 °C v obdobi vySe roka a pravdepodobne boli vystavené ovela

niz§im teplotam (Reisener et al., 2000).

Chondrity typov 4-6

Obycajné chondrity typov 4-6, ktoré sa nazyvaji rovnovazne chondrity,
pravdepodobne predstavuju izochemicki metamorfnii sekvenciu. Typy 4 a 5 boli
zohriate na 500-800 °C a typ 6 na 800-1000 °C (vid’ Keil, 2000). Avsak Wlotzka

(2005) wuvadza podobné teploty ziskané pomocou olivinovo-chromspinelového



termometra: 700-800 °C pre typy 4—6 obycCajnych chondritov. Podl'a jeho nazoru ide o
teploty zodpovedajiice najvyssej metamorfoze. NajvyraznejSie metamorfné ucCinky
vidno na zvéa¢Sovani zfn a raste zivcovych, chromitovych a fosfatovych krystalov.
Niektoré chondrity typov 4-6 nie su len jednoduché premenené horniny. Ide o
fragmentarne, ¢i regolitické brekcie z fragmentov hornin, ktoré boli premenené este
pred spojenim (Rubin, 1990). V tychto pripadoch méze byt petrologicky typ len
meritkom metamorfnej historie vac¢Siny materialu v hornine. Rubin (2002, 2003, 2004)
navyse uvadza, ze prakticky vsetky obycajné chondrity typov 5 a 6 presli Sokovou
metamorfézou a neskor sa spiekli. Vela znich zazilo viaceré epizoédy Sokovej
metamorfézy a spekania pdsobenim impaktov. V kazdej zo skupin obycajnych
chondritov sa o madlo, ale systematicky zvySuju koncentracie FeO v olivinoch a
pyroxénoch s narastajiicim petrologickym typom. Je to pravdepodobne spdsobené
oxidaciou kovu malymi mnoZzstvami vodnej pary pocas metamorfézy (McSween &
Labotka, 1993). V halite v dvoch chondritoch skupiny H (regolitové brekcie) sa nasli
fluidné inkluzie, ktoré mézu pochadzat’ z asteroidalnych fluid, ¢i l'adovych impaktov
(vid’ Rubin et al., 2002). Kritéria pre zaradenie typov 4-6 boli zalozené vyluéne na
vlastnostiach skupin chondritov H, L a LL typov 3—6 a vi¢Sinu z nich nemozno pouzit’
pre uhlikaté a enstatitové chondrity, ktoré presli procesmi v asteroidoch. Pre tieto
chondrity boli petrografické typy stanovené takmer vylucne na zaklade stupna
ohrani¢enia chondral. V pripade, Ze chondrule boli zmazané rekrystalizaciou
sposobenou dlh§im ohrevom je petrologicky typ dobrym voditkom k interpretacii
metamorfnej historie. AvSak v chondritoch skupin EH4-6 a EL4—6 chyba ddkaz o
jednoduchej termalnej metamorféze. Vysoké rychlosti chladnutia zaznamenané
v sulfidoch a mnohé priklady ohrevu impaktmi naznacuju, ze v pripade enstatitovych
chondritov boli impaktové procesy ddlezitejsim zdrojom tepla, nez rozpad izotopu Al
(Zhang et al., 1996; Rubin et al., 1997; Lin & Kimura, 1998). Chondrity skupiny R
vykazuju velmi casté znaky brekciacie. Hoci niektoré znich boli zaradené do
podskupin R4 (alebo R3), vSetky pravdepodobne predstavuju brekcie petrologickych
typov 3-5, alebo 3-6 (Bischoff, 2000).



Termalna historia a modelovanie

Pre porozumenie geologickych procesov prebiehajucich na chondritickych
telesach a odhadu ich rozmerov musime skiimat’ termalnu historiu vzoriek chondritov,
ktoré nepresli ziadnou, alebo len velmi slabou Sokovou metamorfozou.
Najjednoduchsie metamorfované chondrity st oby¢ajné chondrity, ¢omu nasvedcuja
nasledovné indicie: (1) mineralne rovnovazne teploty (napr. McSween & Patchen,
1989), (2) radiometrické veky datujiice ochladenie pod izotopovil uzatvaraciu teplotu
mineralov, ako napr. pri systémoch izotopov 2’Pb-2%Pb, “¥K-*Ar a 8’Rb-8Sr (napr.
Trieloff et al., 2003) a (3) urCenie rychlosti chladnutia na zaklade stop Stiepenia
plutdnia (Lipschutz et al., 1989), ako aj metalografické rychlosti chladnutia (Taylor et
al., 1987). Veky chladnutia stanovené metalografiou, ktoré sa pohybuji v rozmedzi 1—
10® °C za milién rokov, pri teplotach 400-500 °C su porovnatelné s rychlostou
chladnutia 100-500 °C uréenych pomocou stép Stiepenia. Tretia metoda, zalozena na
usporiadanosti Fe-Mg v ortopyroxénoch poskytla rychlosti chladnutia v rozmedzi 340—
480 °C, ktoré su systematicky o niekol’ko radov vyssie (Folco et al., 1997),
pravdepodobne preto, lebo metamorféza nebola dostatocna na zmenu usporiadanosti
zaznamenanej pocas vytvorenia chondril (Artioli & Davoli, 1994). Rychlost
chladnutia mozno tiez vypocitat z radiometrickych datovani zfn mineralov, ktoré sa
izotopovo uzatvaraju pri r6znych teplotdch (Bogard, 1995; Ganguly & Tirone, 2001;
Amelin et al., 2005). Veky metamorfozy obycajnych chondritov ziskanych Pb-Pb
metddou z fosfatov zo siedmich chondritov skupin H4—6 sa pohybuju od 4.50 do 4.56
miliardy rokov (Gopel et al., 1994), zatial’ co ich Ar—Ar veky sa pohybuju od 4.45 do
4.53 miliardy rokov (Trieloff et al., 2003). Dva chondrity zo skupiny H4, s
metalografickymi rychlostami chladnutia 10® °C za milién rokov maju najstarSie
veky, zatial' ¢o chondrity zo skupiny H6, s rychlostou chladnutia priblizne 10 °C za
milién rokov st najmladsSie. Negativna korelacia medzi vekom a metamorfnym typom
u tychto siedmich chondritov je vysvetlite'na tzv. modelom cibulovej Supky, v ktorom
hibka pochovania koreluje s petrologickym typom. Avsak Pb-Pb veky troch
oby¢ajnych chondritov typu 3 st ovela mladSie, nez veky fosfatov z chondritov
skupiny H6 a nespliiiaju Gplne podmienky tohto modelu (Gopel et al., 1994). Vybrané
chondrity skupiny H4 tiez nemusia byt reprezentativne (Wlotzka, 2005).



Metalografické veky chladnutia pre mnozstvo oby¢ajnych chondritov, ktoré nepresli
Sokovou metamorfozou nevykazuji ziadnu korelaciu medzi rychlostou chladnutia a
petrologickym typom (Taylor et al., 1987), ¢o naznacuje, ze ak boli petrologické typy
nickedy usporiadané nad sebou vo vrstvach, ich materské telesd museli byt
fragmentované a neskér scelené impaktmi, pocas chladnutia z najvyssich
metamorfnych teplot (Grimm, 1985). Regolitové brekcie vykazuju extrémne rdzne
rychlosti chladnutia zfn kovov od 1 do 10® °C za milién rokov, ¢o naznaluje, Ze telesa
obyc¢ajnych chondritov boli po metamorféze premieSané, takze material z réznych
hibok mohol byt navzijom skombinovany (Williams et al., 1999). Na zaklade
termalnych modelov mozno vypoctami odvodit’ rozmery materskych telies oby¢ajnych
chondritov, nakolko Casova Skala chladnutia je ovplyvnend tepelnou vodivostou
suchého asteroidu velkosti vdcsej nez 10-20 km (McSween et al., 2002). Tepelna
vodivost je vSak velmi ovplyvnitelnd porozitou, ktord moéze byt zniZena
zasintrovanim, alebo zvySend impaktmi. Vrstva regolitu hruba menej nez 1 km moéze
vyrazne znizit' rychlost’ chladnutia asteroidu a zvysit' pripovrchovy termalny gradient
(Haack et al., 1990). Akridge et al. (1998) uvadzaju ze chondrity skupiny H
pochadzaji z hibok mensich nez 10 km z asteroidu s priemerom 100 km, pri¢om
material z tychto hibok doposial’ nebol vzorkovany. Bennett & McSween (1996) vsak
uvadzaju, ze su k dispozicii kompletné vzorky z telies s priemermi priblizne 80-95 km,

ktoré predstavuju materské telesa chondritov skupin H a L.

Pre skupiny chondritov bohatych na prchavé prvky, ako su CI a CM chondrity,
su vypocty termalnej histérie odvodené z vekov karbonatov a izotopov kyslika. Veky
ziskané z karbonatov naznacuju, Ze alterdcia sa zacala skoro, uz po vytvoreni CAI
inklizii a trvala priblizne 20 milionov rokov (Endress et al., 1996; Brearley et al.,
2001). Udaje z izotopov kyslika poskytuji teploty zavislé na modeli pod 50 °C (vid'.
McSween et al., 2002). Modelovanie metamorfozy ,,mokrych® asteroidov je ovela
komplikovanejsie, pricom sa musi brat do tvahy tok fluid, chemické a mineralne
zmeny pocas metamorfozy a exotermické serpentinizacné reakcie (napr. Wilson et al.,
1999; Cohen & Coker, 2000; Young, 2001; Young et al., 2003). McSween et al. (2002)

zastavaji nazor, ze termalna regulacia za pritomnosti I'adu a vody zabranovala



vysokoteplotnej] metamorféze v telesach uhlikatych chondritov. AvSak niektoré

chondrity zo skupin CV a CK boli urcite zohriate nad 500°C.

Impaktové procesy v chondritickych asteroidoch.

Impakty spdsobuju fragmentaciu, zmieSavanie, modifikovanie, pretavovanie,
stratu prchavych prvkov a litifikdciu chondritického materialu. Asteroidy podstupili
narazy impaktov poc¢as svojho vyvoja pri akrécii, pocas alteracie a metamorfozy, ako aj
pocas 4.5 miliardy rokov, odkedy boli ich materské telesd zohriate. Prehlad o
impaktovych procesoch v obycajnych chondritoch podavaju Stoffler et al. (1991),
v uhlikatych chondritoch Scott et al. (1992) a v enstatitovych chondritoch Rubin et al.
(1997). Experimentalnymi Stadiami impaktného metamorfizmu obyc¢ajnych chondritov
sa zaoberali Schmitt (2000) a Langenhorst et al. (2002), chondritov skupiny CV
Nakamura et al. (2000) a chondritov skupiny CM Tomeoka et al. (1999). Prehl'ad
evidencie impaktovych procesov chondritickych a inych asteroidov z meteoritov
podavaju Keil et al. (1994) a Scott (2002). Vysokotlakové minerdly zo ziliek
vzniknutych pri Sokovej metamorfoéze v chondritoch tiez poskytuju udaje o stabilite
mineralov v hibkach Zeme (Stoffler, 1997). Zastancovia impaktového ohrevu
chondritov poukazujii najmid na chondrit Portales Valley, ktory predstavuje brekciu
zlozent z klastov skupiny H6, zasadenych do matrix z jednorazovo roztaveného zeleza
a niklu, ktoré ochladli pomaly a vytvorili Widmanstittove obrazce (Rubin et al.,
2001). Gaffey & Gilbert (1998) usudzuju, Ze roztaveny kov v materskom telese
skupiny H pochadza zkovovej vrstvy vytvorenej impaktmi, alebo je reziduom
z impaktnych telies bohatych na kov a Ze Zelezité meteority skupiny IIE taktiez
pochadzajii ztejto taveniny. Vztah k meteoritu Portales Valley a IIE Zelezitych
meteoritov je vSak zatial’ nejasny, lebo asteroidy sa povazuju za prili§ malé na to, aby
V nich impakty mohli vytvorit' roztavené vrstvy (Keil et al., 1997). Meteorit Portales
Valley mohol byt prehriaty radiogénnymi procesmi eSte pred impaktom (Ruzicka et

al., 2005).



OTAZKA MOZNEHO VZNIKU CHONDRUL ZA POSOBENIA ELEKTRICKYCH
VYBOJOV

Vzhladom na to, Ze tato publikacia sa zaobera teoriou o zaciatku kumulécie
materidlu v protoplanetirnom oblaku pomocou magnetizacie feromagnetickych
¢iastoCiek vplyvom elektrickych vybojov, je nutné spomenut, Zze niektori vedci sa uz
niekol’ko desatro¢i pokusSaji objasnit vznik chondral a chondritov podobnym

spdsobom.

Horanyi et al. (1995) uvadzajt, ze chondrule maji vacSinou rozmery mensie
nez 1 mm a je na nich patrné, ze vznikli vel'mi rychlym nahriatim a utuhnutim
materialu, este pred inkorporovanim do telesa meteoritu. Grossman et al. (1988)
spracovali prehlad o vzniku chondral. Uvadzaju, Zze vlastnosti chondril, najmé ich
petrografické zlozenie a velkost, st vel'mi heterogénne a vznikli pravdepodobne
v roznych Castiach Slne¢nej sustavy. Aj CAI inklizie material maju okolo seba lemy,
ktoré poukazuju na natavenie materialu (Morfill et al., 1993). Grossman (1988)
vymenoval rozne teérie o vzniku chondrul, av§ak autori uvadzaji, ze mnohé z nich
nespliaju dané kritéria. Najlepsie podmienkam vyhovuju tri sposoby vzniku. Z nich
zohriatie plynnymi vytryskami a magneticka rekonekcia boli uz numericky
modelované. Tretim sposobom st bleskové vyboje v protoplanetarnom oblaku
(Cameron, 1966; Whiple, 1966). Grossman (1988) pontka aj ich numericky model.
Rotacia plynovo-prachového mraéna moézu viest’ k separacii elektrostatického naboja
(Morfill et al., 1993), avsak vytvorenie velkého elektrostatického potencialu je
limitované vodivost'ou plynu (vd’aka ionizacii kozmickym Ziarenim a radioaktivnemu
rozpadu), pritomnost'ou gravitacnej energie, ktord je zodpovedna za separaciu naboja,
ako aj schopnost’ rozkladu plynov. Na zaciatku vyboja dojde k akceleracii elektronov
az do velkosti potrebnej na ionizaciu materialu. Nasledne vznikne lavina elektronov,
ktora spdsobi uvolnenie tohto velkého odseparovaného naboja. Je tazké urobit
numericki kalkulaciu a opis vyboja, nakolko nejestvujii ani prace tykajuce
sa pozemskych atmosférickych bleskov. Je vSak isté, Ze nezavisle na sposobe, ako sa
vyboj vygeneruje, musi po sebe zanechat stipec vysoko ionizovanej plazmy.

Kalkulacie tykajuce sa tohto javu su cielom ¢lanku. Horanyiho et al. (1995). V zavere



autori zhriuju, Ze rychle nahriatie a roztavenie chondrule vplyvom bleskového vyboja
je realna. Blesky vznikaji v Castiach protoplanetarneho oblaku, ktoré su hustejSie a
Castice v nich maju variabilntl vel’kost. Model ukazal, ze Castice, ktoré si mensie nez
minimalna velkost chondril sa nezachovavaju. Déjde kich uplnému vypareniu a
premene na plynné zlozky. Autori sa zmienuju aj o inych aspektoch, ktoré mézu pri
vyboji vzniknit’ (Grossman et al., 1988). Blesk moze generovat’ magnetické pole, ktoré
moéze byt ,fosilizované™ v tuhnucich zrnach. NavySe intenzivne UV prostredie vo
vybojovom kanali méze spdsobit’ izotopovu frakcionaciu, ktorda nie je zavisla od
hmotnosti (napr. v podobe destilacie). Cize pri vyboji moze dochadzat k zmene
izotopového pomeru v zasiahnutom materidli. Autori sa zmiefiuji o priprave
experimentov, ktoré by mohli potvrdit’ ich kalkulacie. Podrobné numerické kalkulacie
moznosti vzniku chondrtil pomocou bleskov podéavaju aj Pilipp et al. (1998). Rubin
(2000) vo svojom prehlade tiez udava r6zne mozné spdsoby vzniku chondrul, ktoré
podrobne rozoberd. Podrobnou analyzou doSiel k nazoru, ze vSetkym kritériam
zodpovedaji asi Styri mozné sposoby vzniku, medzi ktorymi je aj vznik vplyvom

elektrickymi vybojmi.

Teoériu o vzniku chondral pomocou bleskov sa niektori autori pokusali overit
aj experimentalne. Wdowiak (1983) uvadza, ze uz Whiple (1966) prisiel prvy
s myslienkou vesmirnych bleskov a ohriatia prachového materialu tzv. pinch-efektom,
ako pri zvérani elektrickym oblukom. Jeho tedriu rozvinul do detailov Cameron
(1966). Neskor Whiple (1975) uverejnil vysledky experimentov v Salisbury, ked’ sa
pouzil granitovy prach a vyboje prirodnych bleskov. Ustne podania niektorych vedcov
vsak uvadzaju, Ze sa im vSak chondrule vyrobit’ nepodarilo. Wdowiak (1983) pouzil na
experimenty rozomlety praSok z meteoritu Allende. Experiment prebiehal za vybojov 5
kJ, za pomoci 45 mikrofaradove] batérie kondenzatorov nabitej na 15 kV, pri tlaku
0.35 torrov, cez elektrodovi §trbinu (Obr. 2.15.). Meteoriticky material bol zaveseny
v chumaci vaty (predtym bol namoceny do vody, nasledne do prachu a visel v pristroji
asi 20 minat, kym sa batéria kondenzatorov nabijala). Na zaklade vypoctov
Z magnetického a plynného tlaku sa vyratalo, Ze teplota vyboja dosahovala 10%-10* K.
Zohriaty material potom padal 1.5 m dolu a ochladzoval sa vyzarovanim. Material

napokon padol do lievika, ktory ustil do nadoby. Vysledky experimentu ukazali, ze



prach sa spojil do sférickych utvarov velkosti 10-200 mikronov, zvysok sa len zlepil.
Po separacii sferul boli tieto vybrusené, aby sa odhalila ich vnutorna Struktara.
Brusenie odhalilo bublinovitl struktaru sferal (Obr. 2.16.). Bubliny boli viditel'né aj na
povrchu eSte pred brasenim. Bubliny jednoznacéne vznikli vdaka pritomnosti
prchavych latok, zrejme zvyskov vody z chumaca vaty. Experiment ukazal, Ze aj pravé
chondrule by boli bublinovité, ak by vznikli za pomoci bleskov, lebo v plynovo-
prachovom mracne boli prchavé latky ur€ite pritomné. To podl'a autora znaci, ze vznik
chondrill bleskom mozno vylucit. Namiesto toho autor preferuje impaktny model
prezentovany Kieferom (1975), ktory ma mnohé podobné Crty, ¢ize impulzné zohriatie
a rychle ochladnutie. Sféruly vzniknuté impaktmi pri vysokych rychlostiach tiez
obsahuju chondrule, ako to bolo pozorované na povrchu Mesiaca (von Englehart &
Stoffler (1970). Podobny efekt by mal aj model Claytona (1980), zahriujuci vysoko
exotermické reakcie. Nasledne autor prepocitava podmienky zachovania bublin pri
chladnuti roztaveného materidlu. Bubliny st vSeobecne vicsie nez by boli, keby
vznikli pri zmr$tovani chladnucich plynov. Ztoho vyplyva, ze tuhy materidl
vychladol omnoho rychlejSie. Nasledne autor porovnava vysledky s vysledkami
z povrchu Mesiaca. Ta sa tiez nasli sféruly s bublinami, ale aj bez bublin. Tie bez
bublin pravdepodobne vznikli z materialu neobsahujuceho prchavé latky. To plati aj o
roztavenie bleskom — len material bez prchavych latok méze produkovat’ sféruly bez
bublin. Chondrule bez bublin museli podla autora chladnut' dlhsie, resp. byt dlhsie
vystavené zvysenej teplote, nez by bolo pri chladnuti v otvorenom vesmire (Planner &
Keil, 1982; King, 1982). V zavere autor uvadza, Ze vysledky experimentov naznacuju,
ze chondrule vznikli neimpulzivnym sposobom, ako napr. v zohriatom plyne, pri
ionovom bombardovani, alebo elektromagnetickom zohrievani. Vesmirne blesky
cheeli vyuzit' aj Miller et al. (1976) na vysvetlenie vzniku aminokyselin v uhlikatych
chondritoch (tzv. Millerova syntéza). Vzhl'adom na vysledky tychto experimentov v8ak

treba podl'a Wdowiaka (1983) realnost’ vesmirnych bleskovych vybojov prehodnotit’.

Podobnymi experimentami sa zaoberali aj Giittler et al. (2008). Na
experimenty pouzili vzorky silikdtového akovového prachu, ktoré vystavili
elektrickym vybojom s energiou 120 az 500 J, za tlaku vzduchu medzi 10 a 105 Pa

(Obr. 2.17.). Vysledkom bolo, ze vzorky prachu boli va¢Sinou fragmentované a viacésia



Cast’ nebola termalne postihnuta, nakolko doSlo k okamzitej explozii a rozmetaniu
prachovej vzorky. Len mensia Cast’, ktora ostala, tvorila stmelené agregaty vel'kosti 50
az 500 pm (Obr. 2.18.). Pri niektorych experimentoch sa podarilo vytvorit' sférulky
z taveniny (Tab.3), ktoré mali rozmery < 180 um a véac¢Sinou obsahovali vnutorné
dutinky (Obr. 2.19.). Sférulky sa najcastejSie vytvorili z kovového niklu. Podobne ako
Wdowiak (1983), aj autori tychto experimentov na zaver konstatovali, Ze podla ich
nazoru je vznik chondril vplyvom elektrickych vybojov, alebo bombardovanim

Casticami nepravdepodobny.

Na druhej strane jestvuje niekolko autorov, ktori vznik elektrickym vybojom
radia medzi najviac pravdepodobne. Okrem vysSie uvedenej prace Rubin (2000), aj
Jones et al. (2000) uvadzaju elektrické vyboje medzi troma najpravdepodobnejs$imi
sposobmi vzniku chondral. Ako priklad uvadzaju podobnost Struktar olivinu
vzniknutého z materidlu vystaveného elektrickym vybojom s redlnymi Struktirami

olivinov v chondritoch (Obr. 2.20., 2.21.).
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Obr. 2.1. Predpokladané protoplanetarne disky v hmlovine Carina, ktora je oblastou,
kde sa tvoria nizko- aj vysokohmotné hviezdy. Mozaika obrazkov ukazuje, Ze mladé
hviezdy v hmlovine Carina maji disky, ktoré st podobné protoplanetarnym diskom
Orionu. Su vsak vicsie a vV priemere maju az 500 AJ (astronomickych jednotiek).Disky
su vystavené intenzivnemu toku ultrafialového ziarenia z vysokohmotnych hviezd
hmloviny Carina, ktoré fotonicky vyparuju vonkajSie vrstvy diskov a odvievaju
ulomky, plyny a prach v podobe ttvaroch pripominajicich kometarne chvosty. Foto:
University of Colorado/NOAO/AURA/NSF. Podl'a prace Boss & Goswami (2006).



Obr. 2.2. Fotografia z Hubblovho vesmirneho teleskopu s typickym protoplanetarnym
diskom obiehajucim hviezdu typu slnka v oblasti tvorby nizkohmotnych hviezd. Na
snimke vytvorenej Specialnym typom kamery (Wide Field and Planetary Camera 2 -
WFPC2) vidno disk s ostrym okrajom rotujicim okolo hviezdy Herbig-Haro 30 (HH
30). Disk sostrym okrajom zastiera centralnu hviezdu, priCom z protohviezdy
vystrel'uju bipolarne vytrysky kolmé na disk. Svetlo protohviezdy osvetl'uje misovité
povrchy disku. Oblast’ na obrazku ma Sirku priblizne 400 AJ. Foto: WFPC2 Science
Team, NASA. Podrla prace Boss & Goswami (2006).

Obr. 2.3. Prva historicka fotografia povrchu kométy zblizka. Pristatie Specialnej sondy
Philae na kométe 67P/Curjumov-Gerasimenko 13. 11. 2014. Foto: ESA.
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Obr. 2.4. Pomer pocetnosti atomov prvkov v solarnej fotosfére k pocetnosti
v chondritickych meteoritoch. Diagram je normalizovany na 10° atomov kyslika. Podl'a
prace Alégre (1982), upravené.
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Obr. 2.5. Geochemické mapy vytvorené¢ mikrosondou, ktoré ukazuji koncentracie
hor¢ika v dvoch chondritoch: (a) uhlikatého chondritu zo skupiny CR2 s nazvom
PCA91082 a (b) obycajného chondritu zo skupiny H/L3.6 snazvom Tieschitz.
V chondritoch zo skupiny CR, ako aj vo véc¢sine uhlikatych chondritov maju takmer
vSetky chondrule porfyritickt Struktiru a su vacSinou tvorené forsteritom (biele zrnd),
enstatitom (sivy) a kovovym Zelezom a niklom (Cierne). Pri oznaceniach chondril
rimske ¢islice oznacuju chondrule typu I, ktoré st Casté a chondrule typu II, bohaté na
FeO, ktoré su vtomto chondrite menej casté. Chondrit Tieschitz, podobne ako iné
obyc¢ajné chondrity je tvoreny vSetkymi typmi chondrul s réznymi koncentraciami
FeO. Mineralne zloZenie réznych typov chondril: BO - obmedzeny olivin; C -
kryptokrystalicky, PO - porfyriticky olivin; POP - porfyriticky olivino-pyroxén; PP —
porfyriticky pyroxén; RP - radialny pyroxén. Podl'a Scott & Krot (2007).



Obr. 2.6. Snimky odrazenych elektronov s vyvretymi CAI inkluziami, ktoré su
rovnomerne ochudobnené o %0, ich Glomkami aizolovanymi zrnami spinelov
v chondrite ISejevo, typu CH/CBb. Oznacené a oCislované cCasti oznaCuju miesta
merani izotopov kyslika. Cisla zodpovedajii ¢islam analyz. Mineraly: cpx = Al-
diopsid; fo = forsterit; mel = melilit; sp = spinel. Podl'a prace Krot et al. (2012).



Obr. 2.7. Snimky z elektronového mikroskopu predsolarnych zin karbidu kremika
(SiC) z meteoritu Murchison. Zrna vykazuji primarne krysStalové plochy [(a)—(f)]
a polygonalne depresie [(a)—(c)]. Pismena na snimkach naznacuji formy kubickych
krystalov: ¢ = kocka, o = oktahedron; and d = dodekahedron. Na snimkach (a)—(d)
vidno idiomorfné krystaly s dobre vyvinutymi plochami. Na snimkach (e) a (f) st
hypidiomorfné krystaly s niekol’kymi dobre a nedokonale vyvinutymi plochami. Podl'a
prace Bernatowicz et al. (2003).



Obr. 2.8. Snimka ztransmisného elektronového mikroskopu (TEM) ukazujuca
vnutorna Struktiru grafitu vzniknutého pri vybuchu supernovy, pochadzajiuceho z
grafitického separatu KE3 z meteoritu Murchison (Amari et al., 1995): (a) TiC
s amorfnym lemom zo sféruly KE3e10; (b) idiomorfny krystal TiC z KE3e6 (svetlé
a tmavé pasiky su zapri¢inené roznou hrubkou); (c) zrno kamacitu zo sféruly KE3d8
s amorfnym lemom (Bernatowicz et al., 1999); (d) hypidiomorfny krystal TiC z KE3e6
S epitaxialnymi kamacitmi oproti kryStalovym plocham (111). Podla prace Croat et al.
(2003).
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Obr. 2.9. Diagram pomerov Ga/Ni a Ir/Ni, ktoré rozdel'nju zlozenie chondritov do 9
skupin. Kazda skupina je jasne odliSiteI'na. Pomery tychto siderofilnych prvkov
nekoreluju s inymi chemickymi vlastnostami a poukazuju na komplikovanti chemickt
variabilitu v chondritoch. Podla prace Scott & Newsom (1989), upravené.

Rumuruti

Obr. 2.10. Pohl'ad na regolitovu brekciu meteoritu Rumuruti (chondrit typu R). Vzorku
tvoria svetlé atmavé fragmenty obklopené v klastickej matrix. MnoZstvo velkych
klastov je priblizne 50%. Detaily — vid’ Schulze et al. (1994).



Obr. 2.11. Snimka z odrazenych elektronov obsahujtica dva jemnozrnné, opticky tmavé
fragmenty regolitovej brekcie oby¢ajného chondritu Adzhi-Bogdo (LL3-6). Obidva
fragmenty st vlastne samostatnymi brekciami (brekcia v brekcii). Vel'ké tmavé zrno vo
vrchnom snimku patri plagioklasu (An20). Podl'a prace Bischoff et al. ( 2006).
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Obr. 2.12. Postupnost’ kondenzécie
Z préace Ivan (2008), upravené.

mineralnych faz v slne¢nej hmloviny. Prevzaté
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Obr. 2.13. Priemerné obsahy litofilnych prvkov normalizované na CI chondrity
a kremik, usporiadané v poradi rastucej prchavosti v siedmich skupinach chondritov.
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suvisi s tvorbou CAI inkluzii a chondrul. Podl'a prace Wasson & Kallemeyn (1988),

upravené.

(kondenzujuce nad vanaddom) st rovnomerne nabohatené
v skupinach chondritov CO, CM a CV a ochudobnené v chondritoch H, L a EH.
Stredne prchavé prvky, ktoré kondenzujii pod horc¢ikom a kremikom st oproti
chondritom skupiny CI ochudobnené. Tato frakcionacia zatial' neznamym sposobom
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Obr. 2.14. Diagram ukazujuci vplyv metamorfézy na priemerné koncentracie CaO a
FeO volivine v dvoch typoch chondril chondritov typu LL3 (Scott et al., 1994,
upravené). Chondrity typu 3 mozno na zaklade tychto parametrov rozdelit do

podskupin (napr. Sears & Hasan, 1987).
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Obr. 2.15. Schéma experimentalneho aparatu na experimentalne modelovanie vzniku
chondril elektrickym vybojom. Podl'a prace Wdowiak (1983), upravené.



Obr. 2.16. SEM fotografie sfertl experimentalne vytvorenych Wdowiakom (1983).
Dobre st patrné bubliny, ktoré vznikli za pritomnosti prchavych latok pocas
experimentu.
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Obr. 2.17. Schéma experimentalnej zostavy eperimentov kolektivu Giittler et al.
(2008), upravené. Vzorka prachu je umiestnend medzi dve elektrody vo véakuovej
komore.



Obr. 2.18. Typicky vystup experimentu opisany v praci Giittler et al. (2008): (a)
Stmeleny aglomerat monomérov SiOz, (b) zvdcSeny aglomerat SiOz, (c) tmelena
aglomerat zo zin fayalitu, (d) niklova sférula, (e) aglomerat Zzeleznych zin, (f) prazdna

zelezna sférula.



Obr. 2.19. Sféruly zaliate do epoxidu a narezané. Sféruly vznikli pri 105 Pa a 490 J. (a)
Fayalitova sférula so 14 % porozitou, (b) niklova sférula s 11 % porozitou. Podl'a prace
Giittler et al. (2008).
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Obr. 2.20. Chondrula z oby¢ajného chondritu Semarkona (LL3), zlozena z dvoch
lamelovanych olivinickych chondral. Tmavosivé zrna su predizené krystaly olivinu,

pricom svetly intersticidlny material je sklovita mezostaza. Obidve chondruly maju
okolo lemov obsahuju hojné kovové kvapky (biele). Podla prace Jones et al. (2000).

Obr. 2.21. Synteticka lamelovana olivinickd chondrula s podobnou $truktirou, ako na
predchadzajicom obrazku. Takito Struktiru mozno vytvorit pri experimentoch
s elektrickymi vybojmi, pri ktorych sa vrcholna teplota udrziava len pocas sekind,
alebo minut. Podl'a prace Jones et al. (2000).



Skupine b CAla AOA Priemer chondier  Chondy Kov Matrix Frekvencia spadic Priklady
(obj. %) (mm} (obj. %) (obj. %) {obj. %) (%)
Uhiikaté
s 1.00 <001 ziadne <5 =001 95 0.5 Tvuna, Orgusil
oM 115 5 0.3 20 0.l 70 16 Murchison
€0 113 13 015 40 1-5 30 05 Ornans
v 135 10 10 45 0-5 40 06 Vigarano,
Alleade

CR 103 05 0.7 50-60 58 30-50 03 Renazzo
CH 100 0.1 0.02-0.09 ~70 20 5 0 ALH 85085
CB, 10 =01 ~5 an 60 <5 0 Beacubbin
CB, 14 <01 ~05 30 0 <5 0 QUE 94411
CK 121 4 08 15 <001 75 0z Kareonda
Obycainé
H 0.93 0.01-0.2 03 60-80 8 10-15 344 Dhajala
L 0.94 <0.1 03 60-80 3 10-15 381 Khohar
LL 0.50 <01 0.6 60-50 L5 10-15 78 Semarkona
Enstatitové
EH 0.87 0.1 02 60-30 8 <0.1-10 09 Qingzhen, Abee
EL 053 <0.1 0.6 60-80 15 <0.1-10 08 Hyittis
Iné

0.9 0.1 0.6 20-30 649 70 0l Kakangari
R 0.95 1 04 =40 <0.1 35 0.1 Rumuruti

Tab. 2.1. Pocetnost’ refraktornych inklazii, chondrtl, kovového niklu, Zeleza, matrix
a iné klicové vlastnosti roznych skupin chondritov. Podl'a réznych zdrojov. Prebraté
z prace Podl'a Scott & Krot (2007). @ Priemerny pomer refraktornych litofilnych prvkov
ku hor¢iku, normalizovany na chondrity typu CL ° Zahffia fragmenty chondrul
a silikaty, ktoré st fragmentmi chondral. ¢ Zahfiia klasty bohaté na matrix (vSetky
matrix v chondritoch typov CH a CBb. ¢ Frekvencie spadu vyratané z 918 spadov
diferenciovanych meteoritov a klasifikovanych chondritov.

1 2 3 4 3 6 Celk. pocet

Uhlikaté
CI 5 5
CM 4 44 48
Co 31 31
v 1 35 36
CR 1 13 1 15
CH 7 7
CB, 3 3
CBy, 2 2
CK 2 13 6 1 23
Obyéajné
H 187 1,371 3,319 1,784 6,601
L 3i6 415 1,220 4,053 6,004
LL 71 64 419 406 960
Enstatitové

18 9 6 2 35
EL 8 0 2 19 29
Iné
K 2 2
R 3 2 14

9 R34

Tab. 2.2. Pocet klasifikovanych chondritov petrologickych typov 1-6 podla skupin.
Mala skupina chondritov, klasifikovanych ako prechodné typy (napr. 3—4 a 4-5), ako

aj zmieSané brekcie (napr. typy 3-5) boli zanedbané, okrem chondritov skupiny R,
ktoré va¢s§inou predstavuju typy 3-5, alebo or 3-6. Podl'a réznych zdrojov. Prevzaté
Z préace Scott & Krot (2007).



material tlak celkova hmotnost’ R

max

[Pa] [1g] Lpem]
fayalit 10° 23.6 44.2
fayalit 10° 38.0 36.0
zelezo 10 18.2 20.9
zelezo 10 4.6 13.1
zelezo 10 13.4 19.4
zelezo 10 9.9 12.4
nikel 10° 319.6 40.4

Tab. 2.3. Celkova hmotnost sfertil a Rmax vSetkych experimentov z prace Giittler et al.
(2008), v ktorych boli ratané sféruly (energia vybojov 456 J).



3. Formovanie planét a protoplanetarny prach
(I. Tanyi)

Drobné tuhé Castice — Casto nazyvané ako ,,prach® — su zakladnym zdrojom
tuhej latky, z ktorej sa formuji kamenné planéty, planetezimaly, Mesiac a vSetko ¢o je
na nich. Stadium zrodu prachovych &astic a ich vyvoja z medzihviezdneho priestoru
cez protoplanetarny disk az po formovanie planetezimal poskytuje obraz o formovani
planét. Tieto Studie su zakladom pre porozumenie toho, ¢o determinuje hmotné
zlozenie kamennych planét a Vv zasade aj pre rozlistenie otazky aka bola historia
formovania slne¢nej sustavy. Prach je mnohymi astrofyzikalnymi metédami spolahlivo
pozorovatel'ny a posledné pozemské aj vesmirne pozorovania zmenili nase znalosti
o0 fyzickom a chemickom zloZeni tychto mali¢kych cCastic.

Avsak prach zaroven znemozZiluje astronomické pozorovanie formovania
planetarnych ststav a tym limituje nase poznatky. Astronémia, zizena na pozorovanie
dalekych systémov, moze sledovat’ iba niektoré sekcie disku v relativne velkom
meradle a chovanie ¢astic méze byt odvodzované len z pozorovania celého disku.

Napriek tomu je formovanie planét unikatnym problémom, pretoze rozsiahle
zbierky meteoritov Sich primitivnym materidlom pochadzajucim z dob mladej
Slnecnej sustavy, akoby poskytovali vyborna vzorku, prinesentl misiou, vracajucou sa
spat’ z protoplanetarneho disku. Pozoruhodnym pristupom geochronoldgie je, Ze
mnozstvo tychto vzoriek moze byt datovanych a proces formovania Slnecnej ststavy
byt rekonstruovany. Uplné kvantitativne pochopenie formovania planét je nemozné
bez znalosti vysledkov astrondmie a kozmochémie.

Typy dostupného extraterestridlneho materialu

Meteority su fragmenty planetarneho materialu, ktory prezil prechod zemskou
atmosférou a pristal na povrchu Zeme. Ulohou je datovanie vsetkych znamych
meteoritov, ktoré su kusmi asteroidov, Mesiaca alebo Marsu so zretelom na ¢iasto¢ny
unik ich povodného materidlu. Asteroiddlne meteority ukazuju velkt diverzitu
V textare a minerdlnom zlozeni a ilustrujii geologicku variabilitu malych telies nasej
Slnec¢nej ststavy. St jednoznacne starobilé, datované do obdobia prvych 10 miliénov
rokov historie Slnecnej ststavy. Takéto vzorky su neocenitelné pre ziskanie detailov
histérie planetarnej evolucie. Tabulka na obr 3.1 sumarizuje typy extraterestrialneho
materialu a dostupné astronomické pozorovania pre kl'ucové etapy formovania planét.
Obr. 3.1 ilustruje klasifikaciu im najlepsie zodpovedajucich primitivnych materialov.
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Obr. 3.1 Typy primitivnych materialov

Obr. 3.2 Komponenty chondritickych meteoritov: prachové CAl (vl'avo hore),
kompaktné CAI (vpravo hore), chondrule (vlI'avo dole), matrice (vpravo dole).
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Obr. 3.3 Chronologia formovania planét.



Meteority st rozdelené do dvoch hlavnych kategoérii: chondritov, ktoré
uchovévaju nejaky zaznam procesov V protoplanetarnom oblaku a achondritov, ktoré
podliehali taveniu a planetarnej diferenciacii. Zaznam z protoplanetarneho oblaku je
u vSetkych chondritickych meteoritov prekryty réznym stupniom alteracnych procesov
na ich materskych asteroidoch. Niektoré meteority, ako napr. Cl, CM a CR chondrity
presli hydratacnou alteraciou, ked’ 'adové castice, ktoré koakreovali so silikatovym
a metalickym materialom zmenili povodni fazu z protoplanetdrneho oblaku. Iné
vzorky, ako napr. Standardné a enstatitové chondrity boli podrobené suchému
tepelnému metamozfizmu, dosahujuc teploty v rozpiti od 570 do 1 200 K. Kvoli
pochopeniu procesov, ktoré vznikali v protoplanetarnom disku, st najviac vyhl'adavané
najmenej alterované vzorky, ktoré najlepSie zachovavaju zaznam o procesoch
V Slne¢nom mraku. CV, CU aCH uhlikaté chondrity spolu s nevyvazenymi
normalnymi chondritmi ponukaju najlepSiu informaciu o evolicii prvotnej Slnecnej
sustavy a su subjektmi intenzivneho vyskumu.

Najprimitivnejsie chondrity pozostavaju z hrubozrnnych mineralnych zhlukov
(velkosti mm), nachadzajucich sa v matrici jemnozrnného (10 nm — 5 um) materialu
(Obr. 3.2). Hrubozmné chondritické komponenty st variabilné v svojom
mineralogickom zloZeni a obsahuju inkluzie bohaté na kalcium a aluminium (CATs),
agregaty amébového olivinu (AOAs), chondrule bohaté na hlinik (Al - rich), FeMg
chondrule, kovy bohaté na zelezo (Fe - rich) a zelezné sirany. CAls su zlozené zo
Sirokého spektra kalcia, aluminia a titAnovych oxidov. AOAs obsahuju CAI valiny
obklopené olivinom bohatym na magnézium. Najviac chondril ma porfyricku textiru
(velké krystaly obklopené jemnozrnnymi mezostazami). Iné textirové typy obsahuji
ty¢inkovy olivin, radialy piroxénu, granular, kryptokrystaly asklo (Obr. 3.1).
Chondrule bohaté na hlinik (Al - rich) obsahuju pyroxény bohaté na Al-Ti (Al-Ti
rich), olivinové krystaly v sklovine a mezostazy bohaté na kalcium. Feromagnetické
chondrule pozostavaji najviac zolivinu, pyroxénu, kovu, sulfidu a sklovitej
mezostazy. Matrixovy material je agregatom mineralnych zfn, ktoré st obklopené
hrubymi komponentmi a vypiia medzery medzi nimi. Toto je Siroko tvorené
forsteritovymi a enstatickymi zrnami a amorfnymi silikatovymi ¢asticami. Matrica tiez
obsahuje zma sirnikov kovov, tvrdych oxidov, materialu bohat¢ho na uhlik
a niekol’kych presolarnych silikatovych, karbidovych a oxidovych zfn na milion ztn.

Doplnkom k meteoritom st k dispozicii pre analyzu tri iné vyznamné typy
extraterestridlneho  materialu:  Castice = medziplanetarneho  prachu  (IDPs),
mikrometeority a vzorky hviezdneho prachu. Castice medziplanetirneho prachu sa
zbieraju v stratosfére vysokoletiacimi lietadlami. Najviac tychto vzoriek je menSich
nez 20 um v priemere, av$ak niektoré vysokopordzne klastre su pravdepodobne vicsie
nez 100 um pred ich fragmentdciou pri dopade na povrch kolektora. IDPs obsahuju
vzorky asteroidov aj komét. Mikrometeority su ovela masivnejSie nez typické IDPs.



Tieto m6zu byt zbierané vo velkych mnozstvach a obsahuju Castice velkost'ou blizke
200 pm, ktord dominuje objemu kozmického materialu akreovanému Zemou.
Mikrometeority preukazuji roznost’ v zlozeni aj v Strukture, s dominanciou
jemnozrnnych anhydritickych mineradlov. Vzorky hviezdneho prachu boli ndjdené
v chvoste kométy Wild 2 vysokorychlostnym aerogélovym zachytenim, ktory bol
privezeny na Zem k detailnej analyze.

Z pohl'adu mineralogie st IDPs najcastejSie agregatmi krystalickych silikatov
(olivinu a pyroxénu) submikronovej velkosti, amorfnymi silikdtmi, sulfidmi a tuhymi
minerdlmi, zachytenymi spolo¢ne, na organicky material bohatou, karbonatovou
matricou. Velké frakcie, 30-60% vahy, tychto IDPs su amorfné silikaty, zname ako
sklo s obklopenim kovov a sulfidov (GEMs, Keller a Messenger 2007). Tieto zrna su
zhruba sférické s rozmermi od 0,1 um do 1 um (Bradley 1994). GEMs castice tiez
obsahuji jemne dispergované nanokrystaly Fe-Ni zliatiny a Zeleznych sulfidov
a molekuly organického uhlika ( okolo 12% véahy, Schramm et al. 1989; Thomas et al.
1994; Flynn et al. 2004).

Zra hviezdneho prachu pozostavaju z olivinu, nizko obsahového vapenatého
pyroxénu, sulfidov, sodnych silikatov a opaktnych minerdlov podobnych CAls
(Zolensky et al. 2006). Zatial ¢o zrna krystalov su hojné, mnozstvo amorfnych
silikatov zostava nezname. Zra z Wild 2 tiez obsahuju znacné mnozstvo organického
materialu, ktory v mnohych pripadoch nahradza organicky material, pozorovany
V jednozrnnych anhydritickych IDPs (Sandford et al. 2006). Olivinové zrnd vo
vzorkach hviezdneho prachu st hojné vo forsteritovom prostredi a pyroxénové zrn4,
chudobné¢ na vépnik, vykazuju rovnako velky podiel v enstatitovom prostredi.
Karbonaty st vzacne v zbierke P/Wild 2, ale zrna kalcitu, dolomitu a feronového
magnezitu sa tam vyskytuji (Flynn et al. 2008). Tato misia ukazala, ze kometarny
prach je heterogénny a reprezentuje nevyvazeny subor zvicSa slnecnych materialov
podobnych chondritickému materidlu ovela menej Cistému aké sa ocakavalo
(Brownlee et al. 2006).

Chronoldgia formovania planét

Procesy, ktoré viedli k formovaniu Slnecnej stistavy mozu byt’ rekonstruované
radioizotopickym  datovanim  extraterestridlnych  vzoriek, pochadzajucich
z rozdielnych miest a epoch protosolarneho oblaku. Izotopické datovanie je mozné
pretoze supernova v blizkosti formujlcej sa Slne¢nej ststavy injektovala radionuklidy
s kratkym pol¢asom rozpadu (napr. Al, ®Fe, “CA, %*Cl, **Mn) do protosolarneho
mraku, rozpad ktorych poskytuje vysokorozlisitelni chronologiu, ktord v kombinacii



s izotopmi s dlhym pol¢asom rozpadu (najCastejSie U a Th), dava presny Cas pre
datovanie kritickych udalosti v prvotnej Slne¢ne;j sustave.

Paradoxne, astronomické obmedzenia pozorovani evolicie protoplanetarnych
diskov st poskytované §tidiom blizkych skupin mladych hviezd veku od 1 mil. r. do
100 mil. r. (Obr. 3.3). Hviezdy vo vyvojove rovnako starych skupinach davaju
nahliadnut’ na evoltciu v jej réznych s§tadiach. Roznost' pozorovani v urcitom veku
odhal'uje velky rozptyl v moznych evolu¢nych pochodoch diskov. Ak aj mozu byt
hviezdne kopy a paralelné pohyby hviezdnych skupin datované rozdielnymi metodami,
typicka ¢asova nepresnost’ pre mladé kopy zostava 50-100%.

Protoplanetarny kolaps

Hviezdy sa formuju v hustych jadrach vo vnutri obrich molekulovych mrakov
(Alves et al. 2001). Okolo 1% ich hmoty je v prachovych zrnach, ktoré vznikaju vo
finalnej faze stelarnej evolucie. Molekularne mra¢na st komplexy entit s extrémnymi
hustotnymi variaciami, ktorych zloZenie a meritko st definované turbulenciou. Toto
prechodné prostredie poskytuje dynamické rezervoare, v ktorych sa miesaju prachové
zrna rézneho povodu a zlozenia pred dramatickym procesom formovania mladej
hviezdy aplanét. ZvySok tohto primitivneho prachu z doby formovania Slnecnej
sustavy existuje ako vzorky presolarnych zfn v primitivnych chondritickych
meteoritoch a v IDPs.

Infracervena absorpcna spektroskopia medzihviezdnych mracien ukazuje, Ze
populacia medzihviezdneho prachu variruje s pozorovacou Ciarou, zachovavajicou
eSte povodnu charakteristiku. Specidlne, zrnad amorfnych silikatov submikrénovej
vel’kosti sit dominantnou komponentou v kazdom smere. Absencia krystalickych ztn je
pravdepodobne vysledkom prudkej amorfizdcie, spdsobenej medzihviezdnym
radiacnym polom.

Mnozstva mnohych kl'icovych elementov mézu byt merané v plynovej faze
medzihviezdnych mradien pouzitim spektroskopie vysokého rozliSenia (Savage
a Sembach 1996). Zlozenie tuhej fazy — zrna prachu v 'adovom plasti — mbézu byt
uréené odpocitanim plynového zlozenia z celkového zlozenia daného objemu.
Doplnkovo skiimaju radiospektroskopické sondy nieclen elementy plynovej fazy, ale
aj zrna prachu. Pouzitim jasnych radiometrickych dubletov na pozadi zdroja boli Lada
et al. (2006) schopni urcit’ celkové mnozstvo prvkov v medzihviezdnom médiu (ISM)
a stanovili, Ze najviac z nich pochadza zo Slnka, okrem kyslika. Silikaty s prevazne
obohatené¢ magnéziom.



V nizkych teplotach je charakteristické, ze prachové molekulové komponenty
(H20, CO, CO,, HCO, H.CO, CH3OH, NH3 a CH4) hustych mracien, kondenzuji do
prachovych zin, obalenych l'adovym plastom (Sandford a Allamandola 1993; Bergin
et al. 2002; Walmsley et al. 2004). Ultrafialové fotolyzy plastov konvertuju niektory
Z tychto materialov do povlakov opaktnej organickej hmoty. Zaujimavé je, ze niektoré
protosolarne zrma st Ciasto¢ne obklopené karbonatovou hmotou s izotopickymi
pomermi reflektujicimi frakcinaciu v extrémne nizkych teplotach (okolo 20 K)
predpokladanych v prostredi molekularneho mraku.

Vzrast teplot v kolabujicom jadre molekuldrneho mraku vedie k sublimacii
najprv l'adového plasta zfn a potom v najvnutornejSich Castiach novoformujuceho sa
protoplanetarneho disku, k sublimécii viac opaktanych prachovych zfn. Formovanie
hviezdy premeni 10-30% jadra molekularneho prachu v hviezdu. Pocas kolapsu jadra
mraku jeho hmota, povodne rozptylena v meritku parsekov, je skoncentrovand do
meritok astronomickych (AU) jednotiek, vedica k zmenseniu momentu hybnosti
radovo o 10%°. Zasluhou takejto kompresie musi byt moment hybnosti redistribuovany
a stracajuci sa vo formovani viskozneho akrecného disku. Mala ¢ast’ hmoty disku sa
takymto spdsobom pohybuje smerom von, odnaSajic podstatni cast’ momentu
hybnosti, aby sa vytvorila protohviezda.

Rozsah vakom prach z ISM vydrzi formovanie planéty zavisi od detailov
kolapsu jadra a formovania akrééneho disku.

Strukturalna evolicia protoplanetarneho disku

Kolaps rotujiceho jadra molekulového mracna vedie k formovaniu masivnych
molekulovych diskov, ktoré vytstuji do tenSich protoplanetarnych diskov. Evolucia
disku je zabezpecend kombinaciou viskdznej evolucie, koagulacie zon, fotoevaporacie
a akrécie hviezdy. Rychlost’ evolucie disku moze byt podstatne rozdielna, ale je
predpoklad, ze masivne akre¢né disky st pre hviezdy mladSie nez 1 mil. rokov a menej
hmotné protoplanetarne disky s redukovanymi alebo Ziadnymi akrecnymi pomermi
maju obycajne 1 — 8 mil. rokov. StarSie disky nez 10 mil. rokov s takmer exkluzivne
neakre¢né disky tlomkov.

Zakladnymi parametrami evolucie protoplanetarneho disku si hmotnosti
a velkosti diskov. Optické siluety diskov v kope mrakov Orionu (McCaughrean
a O'Dell 1996), rozptylené svetelné zobrazenie (Grady et al. 1999), interferometrické
mapy Vv milimetrovom kontinuu alebo ¢iarovej emisii (Rodman et al. 2006; Dutrey et
al. 2007) a spektralna energeticka distribucia disku (SEDs) ukazuju, ze masivne disky
sa Casto rozpinaju do stoviek astronomickych jednotiek. Mensie uréenie pre pdvodnii



distribuciu hmoty naSej Slne¢nej sustavy poskytuje model minimalnej hmotnosti
hviezdneho mraku (MMSN), ¢o je minimom hmotnosti, potrebnej k vytvaraniu
pozorovanej distribucie tuhej latky z disku so slne¢nym zlozenim prvkov. Tieto
analyzy predikuju hmotnost’ disku medzi 0,01 a 0,07 Mzeme roztiahnutu do 40 AU.
Hmotnost’ stanovena pre okolohviezdne disky, odvodena zo submilimetrovych
a dlhsich pozorovacich vInovych dizok je konzistentnia s pomerom danym MMSN
(Beckwith et al. 1990; Wiliams et al. 2005).

Struktara diskov moéze byt skimana mnohymi technikami, zahrnujiicimi
priame pozorovanie rozptylu svetla v prachovych modeloch SEDs. Tieto merania
ukazuji vicsinou mladé disky (3 — 5 mil. rokov) okolo hviezd podobnych Slnku
vytvarajucich svietiacu diskovt Struktiru, v ktorej uhol diskového ,,otvoru® vzrasta
s radiusom. Niektoré disky, S$pecidlne tie, ktoré si okolo ve'mi malo masivnych
hviezd, ¢asto vykazuju menSiu svietivost’ ako ploché disky (Apai et al. 2005).

Svietiaca geometria prirodzene vzrasta s kombinaciou turbulentného plynu
a prachovymi zrnami vel’kosti mikronov, ktoré sa mozu k nej efektivne pripojit. Avsak
modely ukazujl, Ze zo vzrastom zin sposobenym nahodnymi koliziami a koagulaciou
sa dynamické spajanie zoslabuje, vedtc k stabilite prachu a vonkajsiemu splo§tovaniu
Struktiry disku (Dullemond a Dominik 2005; Meyer et al. 2007).

Tepelna Struktra diskov hrd dstrednid rolu vurCovani chemizmu
a pozorovate'ného spektra. Takato Strukttra je dana geometriou disku a rychlost'ou
akrécie, ako vyznamnym zdrojom tepla. Ako funkcia tychto parametrov, teplota
v strednej rovine disku moZe varirovat medzi T ~ r Y2 pre svietiaci disk a T ~ r %4
pre plochy disk. NajvysSie teploty v statickom disku st dosahované na najvnuatornejsej
hrane, priamo vystavenej hviezde.

Chemicka evolicia plynovych diskov

Zlozity vztah medzi viskoznou evoluciou disku, velkorozmernymi pradmi,
malorozmernou turbulenciou, prachovym prostredim arastom dava komplexné
a zivotodarne prostredie pre chemickil evoliciu primitivneho materialu, z ktorého
pozostavaju planéty. Teleskopické pozorovania chemizmu plynovej fazy ako aj
izotopické a mineralogické $tudie primitivneho materialu Slne¢nej sistavy poskytuja
pohl'ad na chemicki evoliciu pocas prvych niekolkych milionov rokov formovania
planét.

Modely ziariacich diskov predikuji Styri chemicky rozdielne zony. I-zéna
'adu v chladnej strednej ploche, odrazajica prichadzajice Ziarenie. Chemizmus v tejto
oblasti je prevazne zabezpeCovany reakciou chladnej plynovej fazy s povrchom zn. Tu



potvrdili pozorovania Infracerveného vesmirneho observatoria (ISO) a pozorovania
satelitu Spitzer existenciu ladu réznych silikatov a PAHs (polycyklickych
aromatickych uhl'ovodikov, napr. Van den Ancker et al. 2000; Van Dishoeck 2004;
Bouwman et al. 2008). Il — zona molekul a teplej molekulovej vrstvy obklopujucej
stredovi rovinu, charakteristicku ultrafialovym radiacnym chemizmom. III — malo
ziariaca zona radikalov, horuca rozptylena atmosféra disku s deficitom molekul. IV —
vnutorna zona v linii l'adu, kde sa formuju terestrické planéty.

Pozorovania na strednych adlhych infracervenych submilimetrovych
radiovych vinovych dizkach umozituja skimat’ pritomnost a hustotu jednoduchych
molekul v tychto zoénach a davaju limitné a hrani¢né podmienky pre spojenie evolucie
disku so sietou chemickych modelov. Pozorované mnozstva a predpovede z modelov
diskov mozu byt priamo porovnané s podmienkami odvodenymi z pociatocnej fazy
Slnecnej sustavy.

Vo vnutri Slne¢nej stGstavy ukazuje objemové zloZenie telies na zjavny
nedostatok prchavych elementov v porovnani so zloZzenim Slnka, ktoré je povazované
za viac sa priblizujuce zlozeniu povodného protostelarneho mraku. Tento nedostatok
prchavych latok je vysvetlovany ako vysledok kondenzacie tuhych zfn z horiiceho
plynu (pod 1 860 K, Davis 2006). Takyto plyn musel byt dobre premiesany a skoro
homogénny, pretoze reflexné elementy maju relativne zastapenie okolo 10% slne¢ného
zloZenia a su izotopicky rovnaké ako 0,1% vSetkych tried primitivnych meteoritov.
Podobne, pozorovania horticeho CO plynu ukazuju, Ze plyn je pritomny v niektorych
najvnutornejSich zonach diskov, kde st teploty vel'mi vysoké (nad 2 000 K), dokonca
aj pre najopaktnejSie elementy, existujlice v tuhej faze. Tieto oblasti horuceho
vnutorného disku dokonale miesajii a homogenizujui elementarne a izotopické zloZenie
materialu plynovej fazy.

Kyslikové izotopy v slneénom mraku poskytuju zvlast vyznamné a tajomné
stopovanie fyzikalnych a chemickych procesov (Clayton 2007; Thiemens 2006).
Pritomnost’ v plynnej aj v tuhej faze stcasne hovori otom, Ze kyslik je jedinym
stavebnym prvkom hornin, ktory vykazuje Siroku oblast’ izotopickej heterogenity na
objemovej urovni. Komplikovana S§truktira meteorickych kyslikovych izotopov je
zlozitd na jednoduché reprodukovanie mixovanim réznych zdrojov. Samotienenie CO
z fotodisociacie bolo deklarované ako mozné riesenie (Lyons a Young 2005).

Stopy izotopov spolu s hmotnostnymi zlozeniami telies Slneénej ststavy
a pozorovania na dialku molekdl v plynnych fazach disku odhalili komplexnost
chemickej evollcie formovania planét v diskoch. Chemickd premena plynu do
prachovych zin, cez chemizmus povrchu zfn a procesy vyparovania ¢i kondenzacie,
umoziiuju pochopit’ chovanie prachu a tieto mézu byt’ ziskané dial’kovym pozorovanim
prirodzenych systémov.
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Labolatérne plynové analogie

Pre uplnost, pozemské a fyzikalne meritka a pre nepozorovatelni podstatu
astrofyzikalnych procesov, méze dial'kovy vyskum poskytnut’ len limitované poznatky.
Laboratérne pozorovania su naproti tomu vhodné pre $tudium evolucie prachovych
zin od procesu formovania pocas ich pate vISM po ich ucinkovanie
V protoplanetarnych  diskoch sériou experimentov kondenzicii, kryStalizécit,
amorfizacii a kataliz na povrchu zin. Tieto Stadie st nosné pre korektnu interpretaciu
astronomickych pozorovani.

Syntéza analogov astrofyzikdlnych kondenzovanych zin v rdéznych
chemickych systémoch (napr. Mg-Fe-SiO, Mg-SiO, Al;03-SiO;, Al,03-Fes0:-SiOy) je
kI'a€ovym krokom v pochopeni formovania zin a efektov prudkych termalnych zmien
(Rietmeijer et al. 1999; Rietmeijer a Nuth 2000). Experimenty odhalili komplexné
chemické procesy V priebehu extrémne kratkych trvani vo fize vzrastu vyparovania.
Prekvapujtco, kondenzacia produkuje zvlastne populacie amorfnych zin rozdielneho
zlozenia. NajdolezitejsSim  je fakt, Ze oddelené populacie zelezokremennych
a magnéziokremennych zfn sa formuji zo zmesy Fe-Mg-SiO pary.

Laboratorne vyskumy potvrdzuji, ze krystalické silikaty sa formované
v stelarnych vytriskoch a v protoplanetarnych diskoch. Naopak, prachové zrna v ISM
su dominantné ako amorfny materiadl; menej nez 2,2% zfn su krystalické silikaty
(Kemper et al. 2005). Laboratorne simulécie radiacnych poli tvrdého Ziarenia ukazujt,
ze ionova radiacia krystalickych silikatov vedie k ich rychlej amorfizacii (Jager et
al.2003; Brucato et al. 2004).

Vo vytriskoch adiskoch mézu byt zra tieZ spajané alebo absorbciou
energetickych foténov, alebo kontaktom s horicim plynom. Magnéziové silikaty sa
termalne spajaji ovel'a rychlejSie neZ zelezné silikaty tej istej teploty (Hallenbeck et al.
1998). Teda, krystalické magnéziosilikatové mineraly, pozorované v protoplanetarnych
diskoch mézu vzniknit' z termalneho spajania amorfnych magnéziovych a Zeleznych
silikatovych kondenzatov. Nadovsetko, experimenty demons$truju, ze spektralne
vlastnosti spajajicich sa silikatovych dymovych zfn su zna¢ne zavislé na ich tepelnej
historii. Variacie v strede infracerveného spektra vznikaju v stadiach, kedy krystaly
rastil prvotne na povrchu a potom vo vnutri ich objemu, kym sa nezmenia na samotny
krystal.

Povrchova krystalizdcia na prachovych zrnach je iny dolezity mechanizmus
formovania mnohych jednoduchych molekal plynovej fazy (Hz, H.O, CO,, atd),
komplexnych molekal (CH3OH), radikalov a organického opaktného materialu.
Specialne, katalitické reakcie mozu konvertovat’ CO a H, na uhlovodiky alebo N2 a H,
na redukované dusikaté zluceniny ako napr. NHz . Experimenty boli vykonané za



ucelom testovania relativnej efektivity rdoznych beznych prachovych materialov
anasledne krystalickych vlastnosti ako funkcii ¢asu a teploty (Nuth et al. 2008).
Prekvapivym vysledkom tychto experimentov je, Ze makromolekularny uhlikovy
povlak vytvarany na zrnach je lepsi katalizator nez neorganické prachové zrna. Taky
samospustaci katalizator, ktory sa vytvara na povrchu vsetkych zin mbze vyustit do
vyznamnych organicko-chemickych faktorov, ktoré menia mnozstva CO, N, a H, na
hydrouhlikové komplexy.

Majuc vysledky laboratornych stadii astrofyzikalnych prachovych procesov, sme
schopni interpretovat’ uplne aj oddelene historiu prachu v protoplanetdrnom disku.
Takéto informacie si komplementarne k detailnej analyze tuhého materialu, ktory sa
zachoval z najrannejSich epoch formovania Slneénej stistavy.

ZloZenie prachu v protoplanetarnych diskoch

Zlozenie protoplanetarneho prachu je kIiCom k pochopeniu hmotného
zloZenia planetezimal a planét a tiez poskytuje nahl'ad na procesy formovania planét.
Niekol’ko linii dokazov poukazuje na to, ze primitivny prach podliehal dramatickym
premenam v prvotnej Slnecnej sustave. Tieto zistenia zdoraziiuji potrebu pochopenia
spojenia medzi evoliciou disku a evoliciou zlozenia prachu. Rozdiely vzoriek prachu,
ktoré mozu byt’ identifikované dial’kovym prieskumom, zahtiaju silikaty, uhlikaté zrna
a karbonaty, ako aj zrma bohaté na siru. Mnozstva druhov, ako su odvodené
Z pozorovani diskov, mézu byt priamo porovnané SO vzorkami meteoritov, IDPs,
GBMS ¢asticami a zrnami hviezdneho prachu.

V Slnecnej sustave je hmotnostné prvkové zlozenie prachovych CI chondritov
podobné vzorkam slne¢nej fotosféry. Skuto¢ne, modely, ktoré kopiruji kondenzaciu
solarneho zlozenia horuceho plynu, reprodukuji vela mineralov a hmotnostnych
trendov, pozorovanych v Slnecnej sustave. Tieto su tiez konzistentné s niektorymi
astronomickymi pozorovaniami prachu v protoplanetarnych diskoch. Zrna hviezdneho
prachu tiez ukazuji priblizne slnecné hmotnostné zloZzenie meratel'nych elementov,
hoci v niekol’kych variaciach (Flynn et al. 2006). Niektoré IDPs, hlavne jemnozrnné,
porozne a anhydritické Castice, ovplyviiujii solarno prvkové mnozstva, zatial Co
niektoré iné zrna alebo IDP, vykazuju nesolarne izotopické pomery, Casto indikujice
protosolarny povod.

Mineraldgia prachu poskytuje komplementarny pohl'ad na hmotnostné prvkové
zlozenie. V diskoch su silikatové zrna najlepsSie Studovanymi komponentami prachu.
Zatial' ¢o zlozenie amorfnych silikdtov zostava tazko obmedzitelné, krystalické zrna
rozkladaju stredoinfracervené spektralne obrazy citlivé k ich zloZeniu. Najviac sa
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vyskytujucimi  kryStalickymi silikatmi st pyroxény aoliviny — vysokosytené
magnéziom. Pozorované radidlne gradienty v relativnom mnozstve amorfno-
krystalického prachu mézu poskytnut’ zizeny pohlad na termalnu histériu a proces
miesania protoplanetarneho prachu (Van Boekel et al. 2004). Co sa tyka silikatov,
obohatenie karbondtovych zfn by malo byt v protoplanetarnych diskoch. Ovela tazsie
je priame pozorovanie pritomnosti a je nepriamo dedukované z modelovania
pozorovaného spektra (Min et al. 2005; Lisse et al. 2006). Krystalické uhlikové zrna —
nanodiamantové a grafitové — tiez poskytuju identifikovatel'né spektralne obrazy a boli
detegované v niekol’kych mladych diskoch.

Koagulacia prachu

Kolizie pri malych rychlostiach medzi prachovymi zrnami mikronovej vel'kosti
aich nasledné zliepanie vedie k dramatickym zmenam v distriblcii rozmerov zin
v diskoch. So zvicSujucimi rozmermi sa zrna oddeluju od turbulentného plynu
a ponaraji smerom k stredovej ploche disku, ich relativne rychlosti vzhl'adom k inym
zrnam vzrastaju atiez vzrastd frekfencia zrazok. Pretoze vécSie zrnd maju vacsi
geometricky prierez budi akreovat’ rychlejsie dotial, kym relativne rychlosti Castic
zostan malé (Blum a Wurm 2008).

S prichodom formovania zfn, vznikd aj ich destrukcia a fragmentacia, takze
evolucia velkosti zin v diskoch je komplexny proces, ktory vedie ku kIi¢ovému
prvému kroku formovania planét. Charakterizovanie evoltcie velkosti zfn a vyvoj
prediktivneho obrazu vyzaduje kombinaciu astronomickych pozorovani a $tadii
materialov z prvotnej SlneCnej sustavy a experimentov koagulacie prachu. Porovnanie
vsak nie je priamociare: zatial’ ¢o astronomické pozorovania ¢asto skiimaju len povrch
disku alebo jeho chladné vonkajSie oblasti, chondrity su povazované za
sprostredkovatel'ov informacii zo stredovej plochy disku.

Pritomnost’ zfn, velkosti od mikrénov po centimetre, v protoplanetarnych
diskoch moéze byt skimand dialkovym pozorovanim pomocou infraervenych,
submilimetrovych aradiovych vin snajvi¢Sou detegovatelnostou zin v oblasti
najvicsich vlnovych dizok. Zatial ¢o v medzihviezdnom médiu dominuju zrna
submikronovej velkosti, vicSie zrna boli detegované v mnohych mladych diskoch.
Infracervena spektroskopia odhal'uje, Ze povrchy mladych masivnych diskov st Casto
bohaté na zrna velkosti mikrénov, avsak Cista korelacia medzi pritomnost’'ou tychto zin
a fundamentalnymi vlastnostami disku zostava nejasna. Interferometrické pozorovania
na milimetrovych vlnovych diZkach identifikovali zrnad velkosti milimetrov



a centimetrov v niektorych oblastiach vonkaj$ich diskov okolo mladych hviezd (Calvet
et al. 2002; Testi et al. 2003; Rodmann et al. 2006).

Meteoricky dokaz ukazuje, Ze koagulacia prachu pokracuje v stredovej ploche
disku v dlhych periddach v priebehu prvotnej evolucie disku. Chondritické meteority
obsahuju zmes hrubozrnného materialu, akymi st chondruly a CAls, obohatené
jemnozrnnym matrixom. V&acSina primitivneho prachu zachovaného v malo
prepracovanych chondritoch ma velkosti submikronov, ktoré su tiez detegovatelné
V protoplanetarnych diskoch pomocou spektroskopie alebo obrazov rozptyleného
svetla. Chondritickd matrica tiez obsahuje mineradlne zrnd mikronovych velkosti,
pritomnych v malych koncentraciach. Niektoré matrice vykazuji subjednotky
s rozliSiteInymi mineralogickymi a kompozitnymi vlastnostami. Vel'a, alebo mozno
najviac, tychto zfn bolo alterovanych a prepracovanych v priebehu etapy formovania
chondrul.

Pritomnost’ znakov silikatovej emisie v mladych protoplanetarnych diskoch je
dokazom toho, ze populacia malych (niekol’ko mikrénovych) castic preziva
v miliénro¢nom meritku ovela dlhSie nez je meritko koagulacie zin (Dullemond
a Dominik 2005; Brauer et al. 2008). To poukazuje na to, ze musi existovat’ efektivny
mechanizmus, ktory dopliiia Eastice mikronovych velkosti, najmenej vo vrchnych
Castiach protoplanetarnych diskov.

Pritomnost’ medzihviezdnych (protosoldrnych) zfn naznakovo usadenych
vroznych meteorickych materialoch pochadzajicich z protoplanetarnych oblakov
ukazuje, ze mieSanie prachu muselo vzniknit' po etape dramatického vytvarania sa
chondral azacalo slabnut’ alebo frekvenéne alebo intenzitne. Takze procesy
formovania prachu a koagulacie museli pokra¢ovat’ po miliony rokov aj cez periddu
formovania chondral. Etapy formovania chondrial mohli tiez viest' k opakovanému
vyparovaniu akondenzacii malych zfn, plauzibilnému spésobu  kontinualneho
dopliiania populacie jemného prachu v protoplanetarnych diskoch. Zostava otvorenou
otazka Ci: Astronomické Stadie tychto objektov moézu identifikovat takyto
mechanizmus Vv akcii? Za tuelom vyrieSenia tejto ulohy, je dodlezité zrevidovat
podstatu prechodnych etap nahrievania v protoplanetarnych diskoch.

Tepelné prepracovanie protoplanetarneho materialu

Chladné oblasti disku (do 300 K) tak vslnecnej ststave ako aj
v protoplanetarnom disku boli pozorované ako oblasti zna¢ne obohatené silikatmi
Vv krystalickej forme a raz roztavenymi tuhymi latkami. Dokaz tohto Siroko rozsiren¢ho
termalneho prepracovania — predpokladaného, Ze zohrievanie a tavenie zasadne
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transformuje protoplanetarny material — motivuje k detailnému §tadiu procesu
nahrievania.

Spektroskopické pozorovania protoplanetarnych diskov pontkaji momenty
prepracovavania prachu v ¢ase. Specialne, charakteristické stredné infradervené
spektrum submikronovych krystalickych silikatovych zfn, odhaluje ich pritomnost
v mnohych diskoch sroznymi geometriami aVroznych Stadiach evolucie disku.
Tepelné zihanie je striktnou funkciou teploty, dokonca aj pre malé zrna: ¢asova skala
pre krystalizaciu je v rozmedzi 5 mil. rokov pri 630 K az niekol’ko sekund pri 1 200 K.
Krystaly, pozorované v mladych diskoch (pod 1 mil. rokov) museli byt vystavené
vysokym teplotam (nad 1 000 K), mozno aj opakovane. Detekcia tychto krystalov
Vv oblastiach prili§ chladnych na zihanie (menej nez 300 K) je vyzvou pre fyzikov,
vratane evolucie disku, mixovania a §irenia narazovych vin.

Citlivé pozorovania dovoluju komparativne vyskumy znakov silikatovych
emisii z diskov okolo malo hmotnych, stredne hmotnych hviezd a hviezd typu Sinka.
Pretoze neboli zistené silné korelacie s vlastnostami disku, splostenejsie disky a disky
okolo najchladnejSich hviezd ovel'a CastejSie vykazuji znaky krystalickych silikatov.
Chladné hviezdy avelmi malo hmotné disky vytvaraji zvlaStne emisné piky
silikatovych krystalov (Apai et al.2005; Merin et al. 2007; Pascucci et al. 2009).
Takze, kdekol'vek su procesy zodpovedné za pritomnost’ krystalov okolo hviezd typu
Slnka, musia byt tiez schopné produkovat kryStdly vel'mi efektivne okolo
nizkohmotnych hviezd. Interferometrické merania predpokladajt, Ze rozpad amorfného
alebo krystalického prachu je vac¢si vo vnutri disku nez v médiu separacie (Van Boekel
et al. 2004; Ratzka et al. 2007). Vyskumy tiez ukazuju, ze amorfné silikatové zrna
maju ¢asto rovnaké obsahy magnézia a zeleza v protoplanetarnom disku. Naproti tomu,
disky s krystalickymi silikatmi st vzdy dominantné so zrnami obohatenymi
magnéziom (Malfait et al. 1998; Bouwman et al. 2008).

Podobne ako pozorované protoplanetarne disky, podlieha primitivny material
Slneénej stistavy dramatickému nahrievaniu a chladnutiu v réznych fazach vyvoja pred
jeho zaclenenim do planetezimal. MnoZstvo primitivneho planetarneho materialu, ako
napr. CAls achondrule, bolo roztavené, pomaly vychladnuté a krystalizované.
Prekurzory tychto prepalenych objektov su povazované za volne letiace v solarnom
mraku, potom nazhavené do 2 000 K v priebehu sekiind aZz minit a potom pomaly
vychladnuté (10 — 100 K za hodinu). Nadovsetko, jemnozrnna matrica chondritov je
v ¢asti suboru amorfnych a kryStalickych materialov, ktoré pravdepodobne
kondenzovali z vyparovania v priebehu formovania chondrul.

Zatial ¢o mnozstvo prachu a malych castic, ktoré podlichali termalnemu
prepracovaniu, zostava tazko obmedziteI'né tak vo vnutri protosolarneho mraku ako aj
v protoplanetarnych diskoch okolo hviezd, v pase asteroidov bolo viac nez 80 %



protochondritickych komponentov roztavenych. Tieto tepelné udalosti mdézu hrat’
najdolezitejSiu  tlohu v definovani hmotného zloZenia planetezimal a planét
prepracovanim vacSiny alebo vSetkého protoplanetarneho materialu. Mechanizmus
nahrievania alebo mechanizmus, ktory zabezpeCuje prechodné nahrievanie,
zodpovedné za chondrule a CAls formovanie, je stdle neznamy, ale moze byt tiez
schopny produkovat’ krystalicky silikatovych prach. Energeticky mechanizmus, ktory
roztavil tieto objekty, pdsobil opakovane niekol'ko raz pocas milinov rokv s vysoko
variabilnymi intenzitami. Bleskovy nahrev spdsobeny ¢elom narazovej viny nie je
jedinym procesom, veducim k vysvetleniu formovania chondril atiez nie je
konzistentny s kvantitativnym suborom dat (Ciesla a Hood 2002; Desch a Connolly
2002; Desch et al. 2005 ). Nadovietko, zdroj a podstata narazovych vin su este
nejednoznacné. Alternativne mechanizmy st narazy indukované radiaCnym Zziarenim,
pOsobenie vetra nabitych Castic a elektrické blesky. Astronomické pozorovania mozu
hrat’ kI'a¢ovir ulohu v identifikacii nahrevovych javov v protoplanetarnych diskoch.

Rozptyl’ovanie v protoplanetarnych diskoch

Zivotnost’ protoplanetarnych diskov determinuje &as, potrebny na formovanie
planét. S ubytkom hustych plynovych diskov sa nestraca surovina pre formovanie
planetezimal alebo obrych planét. Teda, hmotnost’ disku ako funkcia Casu je snad’
najdolezitejSou podmienkou pre formovanie kamennych aj obrich planét. Najlepsie
pozorovatenym, hoci nedostatoénym, indikatorom diskov je pritomnost rozsiahlej
emisie nad stelarnou fotosférou, vychadzajucej z malych horticich prachovych zin.

Pozorovania skoro infraéervenej emisie zo stovak diskov, s vekmi z prvych 10
milidbnov rokov ukazuji zakladnu Struktirnu evoltciu a pripadnu stratu jemného
prachu z vntitorného disku (do 1 AU). Ubytok frakcie hviezd s prachovymi diskami
predpoklada polcas disku 3 — 5 mil. rokov (Hernandez et al. 2007). Pozorovania na
dlhich vlnovych dizkach, predovietkym z vesmirneho teleskopu Spitzer, ukazuj
rovnaky obraz pre disk strednej velkosti (1 — 5 AU). Kombindacia tychto dokazovych
linii je interpretovand ako rychle (1 — 3 mil. rokov) rozptylenie jemného prachu vo
vacsine sustav, pravdepodobne postupujice zvnutra von.

Hoci je v hmote disku dominantnym vodik, ovel'a menej poznatkov je o jeho
rozptyle. Stopy horuceho plynu v najvnutornejsej oblasti disku ukazuja na pritomnost’
horticeho prachu (Hartigan et al. 1995) a akréciu plynu k zmensSovaniu sa hviezd
v takom istom pomere ako disperzia horGiceho prachu. Studie teleskopu Spitzer na
stredne infraervenych ¢iarach testuji hortci plyn na orbitach podobnych Jupiterovej
a demonStruju stratu plynu v niekol’kych desiatkach milionov rokov (Pascucci et al.
2007). Plyn v najchladnejSej oblasti disku mdze byt vystopovany pomocou CO



rotaénych linii. Takéto $tadie tiez predpokladaju unik plynu v priebehu 10 mil. rokov.
Kombinované astronomické dokazy ukazuju, ze: 1) prachové disky disipuju za 3 — 8
mil. rokov rozptylom zvnutra von; 2) plyn disipuje v rovnakom a mozno dokonca
mensSom ¢asovom meritku.

Pre porovnanie, Slne¢nad ststava ponuka dve linie dokazov k obmedzeniu
casovej Skaly pre zivotnost’ protosoldrneho mraku a epochy formovania planetezimal.
Na jednej strane, relativne nealternované komponenty chondritov zachovavaji stopy
ich chemickej a termalnej historie, na druhej strane, dynamicka informacia je vpisana
do hierarchie Slne¢nej sustavy.

Pozorovanie, Ze objemné chondrity su izotopicky homogénne — S vynimkou H, C,
N, a O — je dokazom pre mieSanie materialu v po¢iato¢nej faze horticeho mraku (nad 2
000 K). Chondruly poskytuji sami o sebe variacie obmedzeni obsahu prachu a plynu
Vich prirodzenom prostredi. Ich chemické a izotopické zloZenia, velkosti a sposob
distribacie predpokladaju prachovo-plynové zasobniky v priebehu etap formovania,
ktoré trvaju 1 — 3 mil. rokov po formovani CAls, pravdepodobne s dominantou 2 mil.
rokov.

Malé planéty asystém satelitov obrych planét urCuji tiez obmedzenia
pritomnosti plynu v priebehu ich formovania. Napriklad Asuka 881394 — fragment,
pravdepodobne odtrhnuty z asteroidu 4 Vesta — je datovany na 0,5 mil. rokov po
formovani CAI To poukazuje na to, ze velké planetezimaly boli formované skor,
zatial' ¢o bol plyn stale pritomny v protoplanetarnom mraku. Rovnako, neregularny
tvar aequatoridlny hrebenn Saturnovho mesiaca Yapetus, je dobre vysvetlitelny
zvySenym nahrevom z 28Al, ak bol formovany v obdobi 2,5 — 5 mil. rokov po
formovani CAI (Castillo — Rogez et. al. 2007). Fakt, ze Saturn musel byt vytvoreny
skor nez Yapetus dava d’alsi dokaz pre disk bohaty na plyn pred 2,5 — 5 mil. rokmi.

Kracova nepresnost’ tykajica sa astronomickych pozorovani Slnecnej sustavy
je vstanoveni pociatoéného bodu. Rozne obmedzenia zdanlivo vedi k mienke, Ze
CAls boli vytvorené za ¢as mensi nez 1 mil. rokov po protoplanetarnom kolapse. Ak
ano, chondrule sa mohli formovat’ za 3 mil. rokov, ¢o koreSponduje s pritomnost’ou
jemného prachu v mnohych astronomickych analdégoch. Pritomnost’ milimetrovych
a centimetrovych objektov v case niekolkych miliénov rokov po formovani CAI je
Siroko konzistentna s astronomickymi obmedzeniami, ako st cCasovanie kolizii
planetezimal indikované volnymi planetarnymi Glomkami. Tato faza pravdepodobne
Startovala 3 — 5 mil. rokov po formovani CAI a mohla trvat’ desiatky az stovky
milionov rokov, dovtedy, pokial’ sa nedosiahla finalna architektira planét.



Formovanie Sinka a planét z plynoprachového materialu protoplanetarneho oblaku.

Vytvarné spracovanie - NASA CALTECH.




Plynoprachové zrodenie slnka a planét.

Vytvarné spracovanie - NASA CALTECH.



Akrécia planetezimal a kamennych planét

Planéty, satelity amalé telesd poskytuju Siroky rozsah dynamickych
a chemickych obmedzeni vytvarania SlneCnej sustavy z planetezimal, spolu
S primarnymi parametrami planét. Hmota planét arozlozenie hlavnych poloos,
relativne hmotnosti jadier (mimoriadne velké u Merktra a malé u Mesiaca) davaju
d’alSie obmedzenia. Naviac, pas asteroidov vypada byt tri az $tyri krat menej hmotny
ajeho stredné a malé prvky vykazuju distribuciu charakteristickl pre koliznu erdziu.
Povrchové zlozenie hlavného pésu asteroidov vykazuje korelaciu s hlavnymi
poloosami, pravdepodobne ako vysledok kompozitného gadientu pritomného v Case
ich formovania. Naviac, nedostatok prchavych elementov vyustuje do vzrastu od
uhlikatych chondritov cez normalne chondrity a terestridlne planéty po niektoré
zvlastne meteority. Dodato¢ne k tymto kompozitnym obmedzeniam je chronologia
kIai€ovych udalosti formovania planét v Slnecnej ststave davajuca stibor detailnych
obmedzeni na sustavu planét.

Prvotné podmienky adaptované zo s§tadii diskov umoziuji modelovat’ stopy
evolicie od planetezimal po planéty, ato v mnohych ohladoch, konzistentné
s kl'aiCovymi obmedzeniami pozorovanymi v Slne¢nej sustave. V tychto modeloch
planetezimaly kilometrovych rozmerov slizia ako zakladné stavebné bloky planét a ich
vzajomné kolizie vytvaraju telesa vzrastajucej velkosti. Vzajomné dynamické
interakcie vacésich telies aich interakcie s planetezimalnym diskom reguluji proces
akrécie a definuju tri fazy: pociatocné rychle narastanie (veduce k 100 kilometrovym
telesam vo vzdialenosti 1 AU v priebehu 1 mil. rokov), pomaly oligarchicky vzrast
(formujuci telesa od velkosti Mesiaca po Mars v priebehu 1 mil. rokov), a stochasticky
postoligarchicky vzrast (definujuci finalnu hierarchiu telies planetarneho systému).
Toto neskorSie Stddium je charakterizované Sirokym meritkom, stochastickym
mixovanim planetarnych embrii a ich katastrofickymi koliziami. Jedna takato kolizia
bola pravdepodobne pri¢inou vzniku Mesiaca. Simulacie ukazuju, Ze v pripade
Slnecnej sustavy oligarchické a postoligarchické rastové §tadia vo vzdialenostiach
niekol’kych astronomickych jednotiek st silne ovplyvnené pritomnostou Jupitera
a Saturna.

Formovanie planét neprebichalo rozdielne za snehovou hranicou, kde
kondenzacia zvéacsuje povrchova hustotu. Tu mozu byt masivne jadra (5 — 10 Mzeme)
formované dostatocne rychlo, priCom zostava plyn v disku. Takéto masivne jadra, ak
boli formované ako prvotné do disperzného plynového disku, rychlo obohatili hmotu
Jupitera formujuc obrie planéty. Alternativny mechanizmus, ktory moéze byt
zodpovedny za formovanie obrych planét, je gravitand nestabilita v masivnom,
okrajovo nestabilnom disku (Boss 2007; Mayer et al. 2007).



Nakol’ko typicka je Slnecna sustava?

Ci moze Slneéna sustava sizit ako vzor pre typické planetarne systémy, zostiva
vseobecne jednou z fundamentarnych otazok astrondmie. Vyskumy radialnej rychlosti
boli velmi uspes$né pri objavovani planét inde nez v Slne¢nej ststave a dnes su
zasluhou dosiahnutej citlivosti obcas detegovatel'né planéty typu Jupiter alebo orbity
typu Jupiter. Obrie planéty na orbite mensej nez 4 AU sa nachadzaju priblizne v 6 %
v okoli hviezd typu Slnko (Udry a Santos 2007) a 20 — 40 % hviezd typu Slnko moze
mat’ planéty s hmotnost'ou Neptina (Mayor et al. 2009). PretoZe excentrické a masivne
planéty indikuju Siroky signal radidlnych rychlosti, nie je prekvapenim, ze takéto
planéty si dominantnymi medzi exoplanétami. V najbliz§ich rokoch sa od misii
COROT aKepler ocakava, ze stanovia vyznamné priklady kamennych a obrych
planét, ktoré pomdzu posadit nasu Slnecni sustavu do kontextu populécie
extrasolarnych planét.

Ako prekroé¢it’ metrovi hranicu?

Akrécia kamennych a l'adovych planetezimal (asteroidy a kométy dnesnej Slnecnej
sustavy) je jednou znajmenej znamych faz historie Slne¢nej sustavy. Klucovym
neznamym faktorom, ktory dominuje v evolucii Castic v preplanetezimalnom Stadiu, je
stupenl turbulencie v protoplanetarnom oblaku. Povrchové sily pomahaji vzajomnému
zliepaniu prachovych zfn, formujic makroskopické fraktalne agregaty, ktoré su
prevazne  vytvarané progresivne kompaktnejSimi, zasluhou kolizie. Ako moézu
planetezimaly rast’ tymto sposobom je nejasné. Ak je mrak turbulentny, kolizie sa
mozu stat’ disruptivnymi pri vzraste rozmerov Casti a vzraste ich rychlosti, zastaviac
akréciu v rozmeroch okolo metra (Blum a Wurm 2008).

Inym vaznym problémom je drift rasticich castic smerom k Slnku, zasluhou
pritahovania plynu. Telesa velkosti metra st odd’alované rychlejsie ako je rychlost’
ich rastu. Kombinacia tychto problémov je oby¢ajne nazyvana ,bariéra metrovych
rozmerov®. Cim je zliepanie zloZitejsie, tym lepsie pomaha turbulencia k pochopeniu
pozorovani, ktoré predpokladaji Siroko rozmerné mieSanie v prvotnom mraku, tak ako
boli pozorované v prostredi vysokej teploty krystalické mineraly kométy P/Wild 2.

Prekonanim ,,bariéry metrovych rozmerov* a vyhnutim sa nejasnostiam okolo
zliepania, bolo predpokladané, Ze planetezimaly mohli byt formované rychlo pomocou
gravitacnej nestability, v hustej vrstve Castic, blizkej stredovej ploche disku. Avsak,
tieto husté vrstvy samy generuji lokalnu turbulenciu, ktora disperguje Castice a udrzuje
gravitaéni nestabilitu. Hoci bola myslienka klasickej gravitaénej nestability



v poslednom ¢ase ozivenad v kontexte vel'mi malych Castic, tento posledny scenar je
ruSeny uz malym mnozstvom turbulencii v mraku.

Prechod od protoplanetarneho disku do ulomkového disku

Pozorovania evolicie prvych 10 mil. rokov disku ukazali dramatickejSie
zmeny nez zmeny v priebehu celého ostatku zivota systému. Nielen, Ze sa material
disku straca a Struktara disku sa splostuje, ale populdcia prachovych zin sa tiez
zasadne meni. StarSie tlomkové disky, ktoré su skoro vzdy vytvarané zrnami velkosti
mikronov, su krystalické alebo amorfné. Dosial’ nie je jasné, akym spdsobom alebo
sposobmi sa mézu masivne, na prach bohaté, protoplanetarne disky menit na
ulomkové disky. Formovanie masivnych obrich planét a kolizie planetezimal su
predpokladom formovania a dopinania disku, ale exaktny mechanizmus zostiva
nevyrieseny. Specifické otvorené otazky su: ako frakcia kolizneho napliiiania disku
variruje v Case; ako budui Struktiry disku formovat planéty roznych hmotnosti?
Pridavné vlastnosti disku k vlastnostiam formovania planetirnych systémov su
zakladnymi pre Uplny vyskum diskov ako diagnostické nastroje pre diverzitu
planetarnych systémov.

Vlastnosti disku ako funkcia hmotnosti hviezdy

Prekvapivo detailné Stadie Spitzera ukazuju, ze disky okolo chladnych hviezd
a hnedych trpaslikov st markantne odlisné od diskov okolo vac¢Siny masivnych hviezd.
Po prvé, zivotnost' diskov okolo najmenej masivnych hviezd sa zda byt signifikantne
dlhsou nez okolo ich viac masivnych protajskov (Lada et al. 2006; Carpenter et al
2006). Po druhé, struktury disku sa zdaji byt vyznamne splosStenejSie dokonca
v rannych Stadiach (Testi et al. 2003). Po tretie, rast a tepelné spracovanie horaceho
(100 — 300 K) prachu vo vnutri diskov sl ovel'a viac vyznamné (Apai et al. 2005;
Kessler — Silacci et al. 2007). Nakoniec, rychlost’ akrécie sa zda rast' so Stvorcom
hmotnosti hviezdy, vyastujic do vel'mi malych rychlosti akrécie u najmenej hmotnych
objektov (Natta et al. 2004; Muzerolle et al. 2005). Tieto pozorované rozdiely
demonstruju, Ze pociatocné a hrani¢né podmienky pre formovanie planét okolo malo
hmotnych hviezd sa liSia od formovania planét okolo hviezd typu Slnka, navodzujuc,
ze formovanie planét moze byt vel'mi roznorodé (Laughlin et al. 2004; Ida a Lin 2005;
Payne a Lodato 2007; Kennedy et al. 2007).



Formovanie planetarneho systému zrazkami planetezimal.

Vytvarné spracovanie - NASA CALTECH.




Formovanie planetarneho systému zrazkami planetezimal.

Vytvarné spracovanie - NASA CALTECH.



Explézia supernovy a prirodzené prostredie Slnka

Existujti mnohé dokazy pre populaciu Zivych radionuklidov ako 2°Al alebo
Fe, ktoré boli injektované do protosolarneho mraku, alebo disku, prvotne pred
formovanim CAls (Tachibana et al. 2006). Izotopické zloZenia navodzuju, Ze izotopy
vznikli v supernove, pravdepodobne s vel'mi masivnym hviezdnym predkom, ktory
tiez podliehal faze Wolf — Rayeta (Bizzarro et al. 2007). Ak je tato interpretacia
korektna, Slnko muselo byt formované vo vel'mi bohatom a hustom stelarnom klastry,
ako je napr. Carina Nebula, veI'mi podobnom Taurusu alebo inym nizko masivnym
hviezdy formujucim oblastiam. Lumindézne masivne hviezdy v takychto klastroch
mozu odrezat’ alebo uplne vyparit protoplanetarne disky okolo ¢lenov klastru. Dve
klacové otazky zostavajii otvorené. Ako blizko v Case a priestore explodovala
supernova do protosolarnecho mraku? Urychlovala supernova alebo iné susedné
masivne hviezdy kolaps, zrezanie disku, alebo vplyv protosoldrneho mraku
signifikantnym spdsobom? Odpoved’ na tieto otazky pomoze v pochopeni toho, ¢i
explozia supernovy (alebo susednej masivnej hviezdy) mohla vytvorit’ Solarny systém
iny, rozdielny od typickych planetarnych systémov.

Heterogenita diskov: oxidaéné §tadia a izotopy

CI chondrity st vSeobecne povazované za reprezentantov hmotnostného
zloZzenia Solarneho systému s vynimkou vysoko prchavych prvkov vodika, uhlika,
dusika, kyslika a vzacnych plynov. V pomere k CI chondritom, vSetky ostatné skupiny
meteoritov, ako aj hmoty terestridlnych planét, maju deficit prchavych prvkov. Tento
nedostatok sa meni od skupiny k skupine, ale najvdac¢Sia  Cast ma rovnaké
charakteristiky, ktoré st rozumne hladkou funkciou prchavosti (vyjadrenej ako 50%
teploty kondenzacie). Teda, rovnovaha kondenzacnych sekvencii spéja vel'a prvotnych
pozorovani prchavosti, zavisiacej na rozlozeni prvkov, identitach ich pévodnych faz
v meteoritoch a dokonca chemickej Struktire Solarneho systému. Avsak, roznost
oxidaénych §tadii je prejavovana najprimitivnej§imi (Typ 3) chondritickymi
meteoritmi. Tieto priklady naznacuju, Ze redukéné Stadium mraku vairuje v rozpéti
niekol’kych radov magnitad vacsich oxidacii, nez solarny plyn az po niekolko radov
magnitid vacsich redukcii. Tieto Siroké varidcie su povazované za vysledok vacsich
variacii v relativne bohatom na plyn, prach a lad uhlikatom materiali v stredovej
ploche oblaku. Pre datovanie, ziadny zjednoduseny model dynamiky a chemizmu
solarneho mraku, nie je schopny reprodukovat’ Siroky rang oxidacnych S§tadii
zaznamenanych v meteoritoch.



Formovanie chondrul

Prechodové tepelné udalosti boli vyznamné pri formovani SlneCnej ststavy
dodavajiic energiu pre tvorbu chondrul a opaktnych inkluzii. Takéto objekty st
nepredikovatelné v astrofyzikalnych modeloch formovania planetarnych systémov.
Tieto zahfiaji 50 — 80% hmoty mnohych primitivnych meteoritov. AvSak
mechanizmus, ktory produkoval prechodny nahrev je stale nezndmy. Buduce prace sa
musia sustredit’ na postavenie detailov petrografickych a chemickych analyz tychto
hornin do astrofyzikéalneho a kozmochemického ramca formovania Slnecnej ststavy.

Vedice modely mechanizmov prechodnych nahrevov zahfiiaji narazové viny,
spisky kozmickych lucov, slnecny vietor a CiastoCne natavené planetezimaly.
Narazové viny boli povazované za schopné reprodukovat’ dedukovant tepelna historiu
chondrual, ich mechanizmus vsSak zostava eSte nevyrieSeny. Model slnecného vetra
naproti tomu potrebuje detailnt historiu, ktora moze byt porovnana s existujucimi
datami. Rovnako, detailny kvantitativny model pre formovanie chondrul a specenych
CAI interakciami medzi planetarnymi telesami, nebol zatial' vyvinuty. Pochopenie
vztahu medzi mechanizmom prechodného nahrevu a okolia CAI aformovanim
chondral by mal byt kritickym krokom k identifikacii nahrevového mechanizmu.
Konecne, potrebujeme pochopit’ ako bolo fomovanie CAI limitované do 0,1 mil.
rokov, zatial’ ¢o formovanie chondrul trvalo 4 mil. rokov a ako nahrevové udalosti
suvisia s kolapsom molekularneho mraku a formovanim disku.

Zdroj nahrevu asteroidov

Meteorické a astroiddlne Stadie odhalili pritomnost’ intenzivneho, kratko
trvajliceho, zdroja tepla v prvotnej Slneénej sustave. Systematické trendy v priestorovej
distribucii astroidalnych taxonometrickych typov, definovanych ich reflexnym
spektrom, su myslené ako reprezentanti varidcii v ich primordialnej termalnej historii.
Dodatkové $tadie meteoritov ukazujt, Ze vSetky ich astroidalne materské tlesa boli
termalne alternované vnitornym teplom do istého stupna z intervalu 400 — 1 500 K.
Vyber zdrojov tepla, zodpovednych za tepelné spracovanie asteroidov je jednou
z vel’kych zahad planetarnej vedy. Z miriady moznych zdrojov tepla st stale aktivne
diskutované tri: rozpad Al ainych kratko kratko Zijucich radionuklidov (Bennet
a McSween 1996), impaktové teplo (Rubin 1995) a elektromagneticka indukcia. Uloha
indukéného nahrievania v prvotnej Slnecnej sustave nebola vysvetlend vo svetle
poslednych vysledkov, ako latka magnetorotaénych nestabilit a emisii nabitych Castic
z prvotného mladého slne¢ného objektu. Vychadzajuc ztakychto predpokladov
a poslednych pozorovani oblasti formovania hviezd, mala by byt prehodnotena
interakcia medzi protoplanetarnymi magnetickymi pol'ami a tlesami planetezimal.






Prachova supernova (predosly obrazok) a formovanie protoslnka v prachoplynovom
oblaku.

Vytvarné spracovanie - NASA CALTECH.




Povod hmotnostného planetarneho zloZenia: nestaly pomer Mg/Si

Prvotny vrchny plast Zeme mal atomovy (Mg/Si a Mg/AL) aizotopovy
(*¥70s/*%80s) pomer uplne odlisny od pomeru v CI chondritoch. Skutocne, Ziadny
primitivny material, rovnaky ako v zemskom plasti sa nenachadza v zbierkach
meteoritov. ,,Stavebné bloky” Zeme musia byt okrem toho =zlozené =z este
Z nenajdeného meteorického (chondritického alebo iného) materidlu. Niektora
elementarna variacia méze byt potencialne obsiahnuta v jadre. Je nepravdepodobné, Ze
takto moézu byt vysvetlené vSetky pozorované variicie. Je tiez mozné, Ze
kozmochemické procesy vo vnutri mraku vedu k ubytkom prachovych a prchavych
prvkov, produkujicich kremik a magnézium. NadovSetko, mozno ze spodny plast
Zeme ma iné zlozenie nez vrchny plast a ze hmotné zlozenie silikdtovej Zeme je
mierne odlisné. Relativne ako aj absolitne mnozstva pritomnych prvkov musia byt
overen¢ do detailov za Gcelom pochopenia akre¢nych procesov a prvotného zlozenia
protoplanetarneho materidlu v mraku, zdrojovej zone rastiicej protozeme.
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4. Rast prachu ako prvotny krok formovania
planét (I. Tanyi)

Rast prachovych &astic agregaciou stoji v po¢iatkoch formovania planét. Ci sa
planetezimaly vytvaraju postupnou agregaciou alebo gravitacnymi nestabilitami v
hustej medzivrstve, castice musia rast a zaujat miesto v prostrednej vrstve
plynoprachového oblaku. Na najjednoduchsej fyzikalnej urovni je takyto rast
jednoduchy. Castice kolidujii pretoze relativne rychlosti st indukované ndhodnymi
(zavisiacimi na rychlosti) a systematickymi pohybmi zfn a agregatov v plynnom
mra¢ne obklopujucom formujucu sa hviezdu. Detaily su vSak ovela komplexnejsie.
Fyzikdlny stav disku, Specidlne pritomnost’ alebo nepritomnost turbulentnych
pohybov, stanovuje hrani¢né podmienky. Ked’ castice koliduju malymi rychlost’ami,
spajaji sa vzajomnymi pritazlivymi silami, bud’ jednoduchym van der Waalsovym
pritahovanim alebo silnej$imi u¢inkami elektrostatickych a magnetickych poli. Zatial,
¢o najmen$ie rychlosti tvaruji  Castice samotnym pohybom, vys$Sie rychlosti
prispievaju k tvarovaniu agregatov restrukturalizaciou a deStrukciou. Pre schopnost’
vnutorne rozptylit’ energiu pri raste stredne velkych kameniov a balvanov je dolezity
kriticky rozptyl energie.

Relativne velkosti medzi zrnami v protoplanetdrnom disku mézu byt
sposobené rozliénymi procesmi. Pre najmenSie zrna dominuje Brownov pohyb, ktory
zabezpecuje relativne rychlosti hodndt mm/s az cm/s pre (sub)mikrénové zrna. Vacsie
zrnd  vykazuji v mraku systematickejSie rychlosti, lebo ked sa oddelili od
plynu, zrovnavaju sa vertikalne a driftuju radialne. Vo vzdialenosti 1 AU v solarnom
mraku su tieto ustalené rychlosti m/s pre zrna velkosti cm. Radialny drift sa stava
vyznamnym dokonca pre vac¢sie Castice a dosahuje desiatky m/s pre telesa metrovych
rozmerov. Teda, turbulentné pohyby plynu mézu indukovat’ relativne pohyby medzi
Casticami (Weidenschilling 1977, 1984; Weidenschilling and Cuzzi 1993; Cuzzi a
Hogan 2003).

Casova $kala rastovych procesov a hustoty takto formovanych agregatov bude
zavisiet’ na Strukture agregatov. NajdolezitejSie pri prachoplynovych interakcidch (a
preto aj pre ¢asové Skaly a fyziku agregacie), je fakt, ze stabilita agregatov a ich
optické vlastnosti naznacuju podobnu $truktiru, hoci st formované ré6znymi procesmi.

Interakcia Castic s plynnnym mra¢nom je determinovana predovsetkym ich
utlmovym casom ts na plynovom chumaci, ktory je dany vztahom:

mv_ 3 m
F 4c, pg o

ts = (4.1)

fric

kde m je hmotnost Castice, v jej rychlost’ vzhl'adom k plynu ¢ priemerna povrchova



svetlost, pg je hustota plynu, ¢s rychlost zvuku a Fgic je sila vtahovania. Druha
rovnost v (4.1) plati za predpokladu, Ze sa Ccastice pohybuji podzvukovymi
rychlostami a ze strednd volna draha molekul plynu je vicSia nez velkost Castic
(Epsteinov rezim). V tomto pripade ¢as Gtlmu je proporcionalny pomeru hmotnosti
a prierezu Castice. Pre sférickll nerozstiepent (napr. kompaktnu alebo poréznu)
Casticu priemeru a ahustoty pg modze byt toto napisané ako ts = aps /cpg .
Rozstiepené Castice su charakterizované skutoCnostou, ze priemerna hustota castice
zavisi od velkosti sily (fraktalova dimenzia Dr) mensej nez 3

m(a) ~a®f 4.2)

Pre vicsie agregaty moze byt tato hodnota v principe merana pre individudlne
Castice. Pre malé Castice je Casto viac vhodné meranie velkosti a hmotové rozdelenie
Castic.

Agregacia prachu — experimenty a teéria

Medzicasticové sily zliepania

Predpokladajme, ze Castice prachu maju sféricky tvar aze su elektricky
neutralne a nemagnetické. V takom pripade, dve zrna s priemermi a; a a, buda vzdy
podliehat’ pritahovaniu na kratku vzdialenost, zapric¢inenému dielektrickymi silami,
napr. van der Waalsovou interakciou. Tato pritazliva sila vylstuje do elastickej
deformacie veducej k sploSteniu zfn v oblasti kontaktu. Rovnovaha je dosahovana, ked’
je pritazliva sila rovna elastickej odpudivej sile. Pre malé, tvrdé zrnd s malymi
povrchovymi silami, je kontaktna sila rovnovahy dana (Derjaguin et al. 1975):

Fc=4 TCPSR (43)
kde ps a R oznacuji Specificki povrchovl energiu materidlu zin a lokalny priemer
povrchového zakrivenia, dany vztahom R = aia, /(a1 + a2). Merania sil separacie
medzi parmi SiO sfér s priemermi a medzi 0,5 um a2,5 um (koreSpondujucimi

s redukovanymi priemermi R = 0,35 az 1,3 um) st v kvantitativnej zhode so vzt'ahom
(3) (Heim et al. 1999).

Medzicasticové sily rotacného trenia

Pravdepodobne najvyznamnejSim parametrom ovplyviiujicim  Struktiru



agregatov a odvodenym z nizkorychlostnych kolizii, je odpor vo¢i ota¢avému pohybu.
Ak je tento odpor velmi velky, aj kompaktnost’ agregatu, aj disipacia enegie
Vv agregatoch, mozu byt vel'mi tazko stanovené. Odpor voci krateniu zalezi v prvom
rade na geometrii zfn. Ak maju zrnd rozsiahly plochy povrch, kontakt vykonany na
takychto lokalitich nemohol byt posunuty krutenim — kazdy pohyb kratit by
bezprostredne viedol k zruseniu kontaktu. V kontakte medzi okolitymi povrchmi, musi
odpor krttenia prist’ z asimetrickej distribucie ndrazu v mieste kontaktu. Bez externych
sil torzia, posobiaca na zrna, by bola nulova. Dominik a Tielens (1995) ukazali, ze
rozlozenie tlaku sa stiva asymetrickym, ked’ je kontaktné miesto mierne posunuté
vzhl'adom k osi, spajajtcej stredy krivosti kontaktnych povrchov. Vysledna torzia je

3/2
M =4Fc (—amnm j £, (4.4)

contact,0

kde acontacto je priemer rovnovazneho kontaktu, @contact je aktudlny priemer kontaktu,
odpovedajtci tlaku vo vertikdlnom smere a ¢ je rozmiestnenie kontaktnych oblasti
spdsobenych torziou. V takomto obraze disipacia energie a teda aj trenia, vznika ked’
sa kontaktna oblast’ nahle preorientuje nasledkom posobenia externych sil na zrna. Sila
trenia je proporcionalna t'ahovej sile Fc .

Heim et al. (1999) pozorovali reakciu retazca prachovych zin, pouzijuc dlhy
mikroskop a merajuc posobiacu silu atbomovym mikroskopom (AFM). Odvodené sily
keutenia a trenia medzi dvomi SiO; sférami s polomermi a = 0,95um st Fron = (8,5 +
1,6) .10 N. Ak berieme do tivahy, Ze ide o dve zrna uvedené do krutenia, dostaneme
pre energiu kritiaceho trenia definovaného rozlozenim cez uhol 7/2

Eroll = 7TaFro|| = 0(10_15\]) (45)

V ostatnom obdobi boli retazce otacavych castic pozorované pod elektronovym
mikroskopom, zatial’ o kontaktné sily boli merané simultanne (Heim et al. 2005).

Uéinnost zliepania v kolizii jednotlivyich zin

Dynamicka interakcia medzi malymi prachovymi zrmami bola popisana
Poppem et al. (2000a) v experimente, v ktorom mikrometrové zrna prachu impaktovali
do bludnych teréov s roznymi rychlostami (0 az 100 m/s) v podmienkach vakua. Pre
sférické zrna bola pozorovana efektivita od f~1 do odrazu (napr. efektivita zliepania g
~0). Prah rychlosti je vs~1,2m/s pre a=06um a vs~1.9m/s pre a=0,25
um. Tato sa zmenSuje s rastom rozmerov zfn. Materidl terc¢a bol leSteny kremen alebo
atomicky hladky (oxidovany povrch) silikon. Obycajne, Ziadne teoretické vysvetlenie
nie je relevantné k prahu rychlosti pre zliepanie. Snahy modelovat’ chovanie sférickych



zin za nizkorychlostného impaktu predikovali ovel’a niZSie rychlosti zliepania (Chokshi
et al 1993). Tieto modely su zalozené na impaktovych experimentoch s ,,mak§imi*
polystyrénovymi zrnami (Dahneke 1975). Najvacsi rozdiel sa stava viditelnym pri
§tidiu chovania odrazenych zin pri nezliepavych koliziach. V experimentoch
Dahnekeho (1975) atiez Bridgesa et al. (1996), pouZijuc makroskopické zrna Tadu,
bolo chovanie zin po odraze funkciou impaktovej rychlosti s koeficientom odozvy
(odrazova rychlost’ delena impaktnou rychlost'ou) vzdy blizke jednotke a vzrastu nad
prah rychlosti pre zliepanie. Pre tvrdsie stale sférické, zrna SiO» (Poppe et al. 2000a),
klesa priemerny koeficient odozvy so vzrastom impaktovej rychlosti. Doplnkom
k tomu, individualne impakrty zin vykazuju znaény rozptyl v koeficiente odozvy.

Chovanie impaktu neregularnych prachovych zin je ovela komplexnejsie.
Neregularne zrna roznej velkosti a zlozenia vykazuju pokles v pravdepodobnosti
zliepania so vzrastom impaktovej rychlosti. Prechod od =1 k =0 je taky
Siroky, Ze dokonca impakty s v~100 m/s mozu viest k zliepaniu s malou
pravdepodobnostou.

Laboratorne a mikrogravitacné experimenty agregdcie

V poslednych  rokoch  bolo  vykonanych  mnoZzstvo laboratornych
a mikrogravtatnych experimentov za uCelom vyvolania agregacie prachu
v podmienkach mladych planetarnych systémov. Aby bolo mozné porovnat
experimentalne vysledky s teoretickymi predpoved’ami a modelovat’ rastice fazy, ktoré
su nedostupné experimentdlnemu vyskumu, boli Studované ,idedlne” systémy,
v ktorych boli prachové zrna monodisperzné (napr. vsetky rovnakej velkosti)
a povodne nespojené. Kedykol'vek je stredna kolizna rychlost medzi prachovymi
zrnami alebo agregatmi mensia nez prah zliepania, agregaty, vytvorené experimentalne
boli fraktalne, napr. DiK3 (Wufm a Blum 1998, Blum et al. 1999, Blum et al. 2000,
Krause a Blum 2004). Presna hodnota fraktalnej dimenzie zavisi od $pcifiky procesu
agregacie amoze dosiahnut takych malych hodnét ako Dy = 1,4 pre agregiciu
vyvolavanii Brownovym pohybom (Blum et al. 2000, Krause a Blum 2004, Paszun a
Dominik 2006), Dr = 1,9 pre agregaciu v turbulentnom plyne (Wurm a Blum 1998),
alebo Dr = 1,8 pre agregaciu vyvolavanu gravita¢nou sedimentaciou v plyne (Blum et
al. 1999).
Procesu prachovej agregacie, v ktorej si agregaty s nizkou fraktdlnou dimenziou
formované, je vlastné, Ze frakcia hmoty je viac-menej nizka (quasimonodisperzna)
V kazdom danom case. Vo vsetkych realnych pripadoch sa strednd hmotnost” agregacie
riadi alebo zdkonom sily vcase t (Keause and Blum 2004) alebo rastie
exponencionalne rychlo (Wurm a Blum, 1998), ¢o mdze byt verifikované v modeloch
prachovej agregacie.

Ako predpovedali Dominik a Tieles (1995,1996, 1997), experimenty ukazali,



pri koliznych rychlostiach blizkych rychlostnému prahu zliepania (jednotlivych
prachovych zfn), vznikd novy jav (Blum a Wurm 2000). Zatial ¢o pri malych
impaktovych rychlostiach st struktiry agregatov zachované v koliziach (tzv. chovanie
,buchni a zlep®), st vytvorené agregaty kompaktné pri vyssich rychlostiach. Dokonca
pri energetickejSich koliziach sa agregaty fragmentuju tak, Ze nie je pozorovatelna
ziadna siet’ rastu.

Modelovanie agregdcie prachu

Evolucia morfologii a hmot systému pdvodne monodispergovanych sférickych
zin, ktoré s podriadené Brownovmu pohybu, bola numericky Studovand Kempfom et
al. (1999). Stredna hmotnost’ agregacie vzrasta s ¢asom podla zakona sily. Agregaty
maju fraktalové Struktiry so strednou fraktadlovou dimenziou Dr = 1,8. Analogické
experimenty Bluma et al. (2000) a Krausecho a Bluma (2004) vsak odhalili, Ze
hlavna fraktalova dimenzia bola Df = 1,4. Poslednd numerickd praca Paszuna a
Dominika (2006) ukdzala, Ze tito nizka hodnota je spdsobend Brownovskou rotaciou
(Kempf et al. 1999). Viac retazcovych agregatov sa moéze vytvarat, ked’ je stredna
volné drédha kolidujucich agregitov mensia nez ich velkost, napr. ak predpoklad
balistickych kolizii vymizne amusi byt brany vuvahu nihodny pohyb pre
priblizovanie Castic. Fraktalova dimenzia tepelne agregujucich prachovych zin preto
zavisi na tlaku plynu a asymptoticky dosahuje hodnotu Ds = 1,5 v podmienkach nizke;j
hustoty, najCastejSie prevladajucich v protoplanetirnom mracne. Len hustoty
V najvnutornejSom priestore st dostatocné na to, aby spdsobili odchylky.

Experimentalna praca moze byt’ testom aplikovatel'nosti teoretickych modelov
agregacie prachu. NajCastejSie je brany pristup Smoluchowského (1916) pre opis
hustoty agregatov prachu ako funkcie Casu. Porovnanie medzi numerickymi
predpoved’ami a experimentalnymi vysledkami agregacie prachu podali Wurm a Blum
(1998), ktori skiimali agregaciu prachu v turbulencii vzacneho plynu. Ziskali dobru
zhodu pre funkciu rozdelenia hmoty a ¢asového prejavu strednej masy pri uréitom
stupni pravdepodobnosti zliepania a hmotovo nezavislych relativnzch rychlostiach
medzi agregatmi vyjadrenych Ossenkopfom (1993) pre kolizny prierez fraktalovych
agregatov prachu. Blum (2006) ukazal, Ze hmotnostnd distribuca fraktalnych
agregatov pozorovanych Krausem a Blumom (2004) pre Brownov pohyb vyvolany
agregaciou, moze bzt tieZ modelovany v prechodnom rezime medzi pradenim volnych
molekul a hydrodynamickym plynom.

Analogicky Kk experimentalnym zisteniam pre kolizne chovanie fraktalovych
agregatov prachu so vzrastajicou impaktovou energiou (Blum a Wurm 2000) ukézali
Dominik a Tielens (1997) v numerickych experimentoch na koliziach agregatov, ze so
vzrastom koliznej rychlosti mozu byt rozliSené nasledujuce fazy: ,udri a zlep*
chovanie, stmelovanie, strata monomérnych zin a kompletnd fragmentacia . Tiez



ukazali, Ze vysledok kolizie zavisi od impaktovej energie, energie ota¢avého trenia
a energie rozpadu jednotlivych medzicasticovych kontaktov. Model Dominika a
Tielensa (1997) bol kvantitativne zhodny s experimentmi Bluma a Wurma (2000).

V analyze porovnani protoplanetarnych diskov a modelovania radidlneho
transferu v nich, su vyznamnymi optické vlastnosti zin (McCabe et al. 2003, Neba a
Meixner 2003, Wolf 2003). Specialne pre velkosti &astic porovnatelné s vinovou
diZkou radiacie, tvar a morfolégia Gastic su hlavnymi pre sposob interakcie Castic
s radiaciou. Vzhl'adom k tomu, je ddlezité vediet’ ako evolucia prachu meni morfologiu
castic. V mnohych pripadoch nie st prachové Castice individualne monoliticky tuhymi,
ale skor agregdtmi primarnych prachovych zin. Mnoho merani a vypoctov bolo
vykonanych na agregatoch (Kozasa et al. 1992, Henning a Stognienko 1996, Wurm a
Schneiter 2002, Gustafson a Kolokolova 1999, Wurm et al. 2004a, Min et al 2005).
Hoci nemozno povedat’ o jednoduchej zhode teodrie a experimentu, je jasné, ze
morfologia a velkost’ agregatov budu silno ovplyviiovat’ optické vlastnosti.

Agregdacia pomocou sil d’alekého posobenia

Sily d’alekého posobenia mézu hrat' rolu v procesoch agregacie, ak st zrna
nabité elektricky alebo magneticky. Malé zrna sa mozu stat’ spontanne magnetickymi,
ak st jednodoménové (Nuth et al. 1994, Nuth a Wilkinson 1995), typickych velkosti
niekol'ko desiatok nanometrov. Vécsie zrnd, obsahujuce feromagnetické komponenty,
moézu byt namagnetované impulznym magnetickym polom, generovanym
elektrostatickym vybojom (Tunyi et al. 2003). Pre takto namagnetované zrna sa
kolizny prierez prudko zvac¢Suje v porovnani s geometrickym prierezom (Dominik a
Niibold 2002). Agregaty vytvarané namagnetovanymi zrnami zachovavajil svoje
magnetické dipoly ak proces rastu zachovava magnetické dipoly priblizujuce sa do
agregatu (Niibold a Glassmeier 2000). Laboratorne experimenty ukazuju spontanne
formovanie predizenych, skoro linedrnych agregatov, $pecidlne v pritomnosti
externého magnetického pola (Niibold et al. 2003). Relevantnost’ magnetickych zin
k formovaniu makroskopickych prachovych agregatov je v8ak nejasna.

Elektrické naboje mézu byt vyvolané triboelektrickymi efektmi pri koliziach,
kedy su elektrony alebo i6ny vymienané medzi ¢asticami (Poppe et al. 2006, Poppe a
Schrépler 2005, Desch a Cuzzi 2000). Mnozstvo jednotlivych elementarnych nabojov
pri koliziach medzi Casticou prachu a tuhym terCom s energiou impaktu Ec moze byt
vyjadrena nasledovne (Poppe et al. 2006, Poppe a Schripler 2005):

E 0.8
N, ~ (—10_;5 3 ) (4.5)



Kumulativny efekt mnozstva nezliepajucich kolizii méze viest’ k akumulacii nabojov
a vytvoreniu silnych elektrickych poli na povrchu vécsich agregitov. Takymto
sposobom mohlo viest’ impaktové nabijanie k elektrickému zachyteniu dotykajtcich sa
zfn alebo agregitov (Blum 2004). Nadovsetko, impaktové nabijanie a nasledna
separacia naboja mézu sposobit’ elektricky vyboj v plynovom mracne. Pre blesk je
potrebné v oblaku (Desch a Cuzzi 2000) niekolko stovak az tisicov elementarnych
nabojov na prachovom zrne. To koreSponduje s impaktovymi rychlostami v rozmedzi
20 az 100 m/s (Poppe a Schripler 2005), co sa zdaji byt prili§ velkymi pre
milimetrov¢ Castice.

Elektrostatické pritahovanie dip6l-dipolovych sil sa ukazalo ako vyznamné
pre zrna velkosti priemeru niekolkych stovak mikronov (velkosti chondral)
vytvarajucich chuméce s priemerom centimetrov az desiatok centimetrov (Marshall et
al. 2005, Ivlev et al. 2002). Skvrna nabojov rozlozena na povrchu zrna vedie k sieti
dip6lovych zfn s dynamikou rastu velmi podobnou rastu magnetickych zin.
Experimenty s mikrogravitaciou ukazali spontannu agregaciu Castic v rezime velkosti
niekol’ko stovak mikréonov (Marshall a Cuzzi 2001, Marshal et al. 2005, Love a Pettit
2004). Agregaty vykazuju Siroka stabilitu konzistentnu s pritazlivymi silami
narastajucimi s faktorom 10® v porovnani s normélnou van der Waalsovou interakciou.
Na zaklade experimentov je pre slabo nabité prachové zrna energia elektrostatickej
interakcie pre nabojovo— dipolové interakcie vo vicSine pripadov vicSia neZ pre
nabojovo—nabojova interakciu. Pre viac nabité castice nerastie strednd hmotnost
systému rychlejsie s ¢asom nez linearne, dokonca pomalSie, nez v pripade nenabitych
Castic pri Brownovskom pohybe (Ivlev et al. 2002, Konopka et al. 2005).

Fyzikdlne viastnosti makroskopickych prachovych agregdtov

Makroskopické prachové agregaty mozu byt vytvarané v laboratoriu procesom
nahodného balistického usporiadania (BRD, Blum a Schrépler 2004). V idealnej forme
pouziva BRD individudlne, sférické a monodisperzné zrna, ktoré su usadzované
nahodne, ale rovnakym smerom na polonekone¢ny terCovy agregat. Objem vypliujuci
faktor @ = 0,11 tychto agregatov, definovany ako ¢ast’ objemu vyplnena prachovymi
zrnami, je identicka s balistickym zhlukovanim castic, ktoré vznika, ked je bimodalna
distrubucia (agregaty rovnakej velkosti prachovych zfn) priomna aked pomer
agregacie medzi velkymi agregatmi a malymi Casticami presahuje pomer medzi
vsetkymi d’al$imi kombinaciami velkosti ¢astic. Pouzijic idealizované experimentalne
parametre, napr. monodisperzné sférické SiO zrna s priemerom 0,75 gm, merali Blum
a Schripler (2004) stredny objemovy faktor pre tieto makroskopické (velkosti cm)
RBD prachové agregaty vhodnote @& = 0,15, vuplnej zhode s numerickou
predpoved’ou (Watson et al. 1997). Uvol'nenie idealizovanej morfologie zrna vyustilo



v zmenSovanie objemového faktora do hodnét @ = 0,10 pre quasi—-monodisperzné
neregularne diamantové zrmd a @ = 0,07 pre polydisperzné neregularne SiO; zrna
(Blum 2004).

Statické  jednoosové tlakové experimenty s makroskopickymi RBD
prachovymi agregatmi pozostavajicimi z nerozptylenych sférickych zfn (Blum a
Schripler 2004) ukézali, ze objemovy faktor zostdva konStantny, ked’ je ndraz na
vzorku mens$i nez 500 Nm. Pre vi&Sie napitie objemovy faktor monoténne klesa od @
= 0,15 do @ = 0,34. Nad asi 10° Nm? objemovy faktor zostidva konstantny @ = 0,33.
Teda, tlakové napitie nestlacenej vzorky je asi 500 Nm™. Tieto hodnoty sa odlisuju od
podobnych odvodenych z modelov Greenberga et al. (1995) a Sirona a Greenberga
(2000) s mensim faktorom. Tlakové napidtie makroskopiclych prachovych agregatov,
pozostavajtcich z neregularnych polydisperznych zfn bolo trochu mensie - 200 Nm™2,
Maximélne stlagenie tychto telies bolo dosiahnuté pre tlak vicsi bez 5x10° Nm?2
a rezultovalo do objemového faktora 0,20 (Blum 2004). Pre maximum kompresivneho
stla¢enia 10°-10° Nm? kore$ponduju impaktové rychlosti od 15 do 50 m/s, ktoré st
typické pre metrové protoplanetarne prachové agregaty. Pre ne sa predpoklada
maximalny objemovy faktor v solarnom mra¢ne v hodnote @ = 0,20 — 0,34.
Blum a Schrépler (2004) tiez merali tahové napitie tychto agregatov a nasli pre mierne
stla¢ené vzorky (@ = 0,20 — 0,23) T = 1000 Nm™. Zavisiac na distribtcii velkosti,
tahové napitie sa zmensovalo na hodnoty T ~ 200 Nm pre nestladeny pripad (Blum
2004).

Sirono (2004) pouzil vlastnosti hore uvedeného kontinua mikroskopickych
prachovych agregatov, napr. tlakové napitie a tahové napitie, k modelovaniu kolizii
medzi protoplanetarnymi prachovymi agregatmi. Malé tlakové napitie kolidujucich
agregatov podporuje spajanie, a preto rusi prerozdelenie, ktoré moze za inych okolnosti
viest’ k rozpadu agregatov. Rovnako, vel'ké tahové napitie tiez chrani agregaty pred
rozpadnutim pocas kolizie.

Blum a Schrépler (2004) odvodili priblizny vztah medzi tlakovym napéatim
a objemovym faktorom. Podobné skélovacie pravidlo bolo odvodené aj pre iné typy
makroskopickych agregatov, napr. pre nahustené Castice vo fluidovych experimentoch
(Valverde et al. 2004). Pre agregaty pozostavajice z monodisperznych sfér SiO»
moze byt $kalovaci faktor 2,9.10* Nm2. Berlic v Gvahu simuldcie Sirona (2004),
modzeme ocakavat zliepanie agregatov pri impaktovych rychlostiach okolo 0,2 m/s.

Vysokorychlostné kolizie medzi makroskopickymi prachovymi agregdtmi |
Uvazujme vysledky z poslednej doby z oblasti kolizii vysoko poréznych

agregatov. Langkowski a Blum (nepublikované udaje) vykonali kolizne
mikrogravitacné experimenty medzi milimetrovymi RBD agregatmi (projektil) a 2,5



centimetrovymi agregatmi (teré). Oba agregaty pozostavali z monodisperznych
sférickych ztn SiO. s polomermi a = 0,75 um. Naviac boli vykonané impaktové
experimenty s vysokoporéznymi agregatmi pozostavajiicimi z nepravidelnych alebo
polydisperznych zin. Parameter priestoru impaktovych experimentov Langkowského
and Bluma zahrnali kolizne rychlosti v rozsahu 0 <v < 3 m/s a hmotu projektilov 10
%< m < 5.10° kg pre vietky mozné impaktové parametre (napr. od normalnych po
tangencialne impakty). Prekvapujuco, pri vicSine priestorovych parametrov viedli
kolizie k zliepaniu. Experimenty s agregatmi, pozostavajucimi z monodisperznych
sférickych Si0; zfn vSak ukazuj na prudky pokles pravdepodobnosti zliepania od S =
1dopB =0 ak tangecialna zlozka impaktovej energie prekro¢i 10 J. Iné materialy tiez
vykazuji tendenciu  zmenSovania pravdepodobnosti so vzrastom tangecialnej
impaktovej energie. Ked’ su tieto agregaty ,,jemnejsie*, zmensSovanie pravdepodobnosti
zliepania nemusi byt realne. Ak sa projektilové agregaty nezlepia do tangecialnych
agregatov, zna¢na cast hmoty prejde zterCa na projektil (Langkowski a Blum,
nepublikované udaje).

Vyskyt zliepania v agregat—agregatovej kolizii pri rychlostiach vacsich ako 1
m/s je jasne v rozpore z predpovedami Sirona (2004). Okrem toho, vyhodnotenie
experimentalnych dat ukazuje, Ze podmienky pre zliepanie nie st splnené pre
vysokoporozne prachové agregaty. To znamena, ze model kontinudlnych agregatov
Sirona (2004) je stale nie dostatone precizny pre popis kolizie a zliepania
makroskopickych prachovych agregatov.

Vysokorychlostné kolizie medzi makroskopickymi prachovymi agregdtmi 11

Opisané experimenty indikuju, Ze pri rychlostiach vacsich nez priblizne 1 m/s,
kolizie vedu od zliepania k odraZaniu, pri $ikmom impakte. Vo vyssich rychlostiach by
sme mohli naivne predpokladat’, Ze odraZanie a evenrualna erdzia budi pokracovat’
k maximu ato je tiez pozorované v mnozstve roznych experimentov (Colwell 2003,
Bridges et al. 1996, Kouchi et al. 2002, Blum a Miinch 1993, Blum a Wurm 2000).

Rastovy model, ktory zahffia zliepanie pri rychlostiach vacsich nez 1 m/s je
preto Casto povazovany za nerealny (napr. Youdin 2004). Pretoze sa rychlosti vacsie
nez 10 m/s jasne vyskytuji pri Casticiach vdcsich nez 1 meter, je toto
fundamentalnym problémom pri formovani planetezimal.

Avsak, posledne boli vykonané experimenty (Wurm et al. 2005) impaktov
velkosti milimetrov, kompaktnych prachovych agregitov, na kompaktné agregaty
vel’kosti centimetrov s rychlostami medzi 6 az 25 m/s. Kompaktné agregaty mozu byt
vysledkom predchadzajucich zliepavych a nezliepavych kolizii. Obidvoje, tak projektil
ako aj teré, su uvazované ako Castice prachu velkosti mikrometrov. V zhode s
obvyklymi vysledkami pri malych impaktovych rychlostiach okolo niekolkych my/s,
projektily sa odrazia, menej Casto sa rozlomia, alebo dokonca odtrhnil Cast’ terca.



Avsak, ked’ rychlost’ rastie nad 13 m/s, okolo poloviny hmoty projektilu sa pevne
prilepi na ter¢, zatial' Co obycajne ziadna hmota nie je z neho odtrhnuté. Je jasné, ze
vyssie kolizne rychlosti mozu byt vhodné pre rast, pravdepodobne rozrusiac vnitornu
Struktiru porézneho materialu a disipujic tymto spdsobom energiu.

Len okolo poloviny impaktov prispieva k zva¢Sovaniu terca pri experimentoch.
Druha polovica je vypudena vo forme malych fragmentov, s vyznamnou implikéciou,
ze takéto kolizie vedi k rastu terCa avrdtenia sa malych castic spat do
protoplanetarneho disku. Toto udrzuje mnozstvo prachu v disku po dlha dobu. Pri
Specialnom experimente Wurma et al. (2005) boli fragmenty dokonca distribuované vo
velkostiach do pol milimetra. V rovnakom zmysle, disk sa mohol rychlo premenit’ na
,,disk ulomkov* uz v minulosti.

Interakcia €astic s plynom

VysSie bolo uvedené, ze malé tuhé cCastice narastaju rychlo do agregatov skoro
rovnakych rozmerov, zatial’ ¢o zostava ich fraktalova podstata (v starSom Stadiu rastu)
alebo postupné zviacSovanie do vicSej porozity (pre neskorSie Stadium rastu).
Z vlastnosti primitivnych meteoritov mame trochu iny obraz o asticiach v mra¢ne —
vicsina tuhych (chondruly, CAI kovové zrna, atd’.) bola individudlne ztuzovana ako
vysledok neznameho procesu tavenia abola vysoko usporiadana podla velkosti.
Dokonca porozita, ktora sa ukazuje ako okrajova pri jemnozrnnych chondrulach hra 25
% alebo mensiu ulohu (Scott et al. 1996, Cuzzi 2004, Wasson et al. 2005). Pretoze
datovanie veku chondral a chondritov implikuje trvanie miliardy rokov a viac po
formovani prvych tuhych castic, ukazuje sa moznym, Ze na mieste formovania
asteroidov prinajmensom rozSirenie akrécie do velkosti materského telesa, sa
neobjavilo do zaCiatku Casu misteriozneho roztavenia prvkov, ktoré formovalo
chondrule.

Moze byt, ze podmienky sa menili medzi vniitornym a vonkaj$im solarnym
systémom. Formovanie chondrul nemuselo vzniknut’ vo vonkajSom soldrnom systéme,
kde sa formovali jadra komét, takze nejaké dokazy Stadia rastu fraktalovych agregatov
sa mohli zachovat’ v granularnej Struktire jadra komét. Nové vysledky z hlbokych
impaktov implikuju, ze kométa Tempel 1 ma porozitu 60 — 80% (A'Hearn et al. 2005)!
Tato hodnota je vzhode srovnakymi porozitami, najdenymi v niektorych inych
kométach (Davidson 2006). Dokonca v oblasti terestrialneho planetarno-asteroidalneho
pasu je maly dovod pochybovat, ze vzrast agregatov zacinal pred érou formovania
chondrill apokracoval (pravdepodobne) po nej. Snadd’ po formovani chondrul,
prednostne dominoval neefektivny proces rastu.

Evolicia predchadzajica formovaniu hustej stredovej vrstvy



Plyn v mracne (ale nie castice) podlicha radidlnemu tlakovému gradientu
pretoze sa meni hustota plynu a teplota. Gradienty tlaku sposobuju malé modifikacie
centralnej gravitacie hviezd, ktoré dominujua orbitalnemu pohybu tak, Ze plyn a Castice
obiehaju rozdielnymi rychlostami, ¢o meni aj ich obehovl energiu @ moment hybnosti.
Pretoze zvonku tlaci gradient sily na mra¢no, to vyvolava malé mnozstvo vnutornej
gravitatnej sily aplyn obieha pomalSie nez Ccastice, takze Castice podliehaju
narazovému vetru, ktory oslabuje ich orbitalnu energiu a dominantny drift Castic je
smerom dovnutra. Star§ie prace o vztahu driftu a plynového oblaku podali Whipple
(1972), Adachi et al. (1976). Analytické riesenia pre interakciu Castic s neturbulentnym
mra¢nom majucim typicky vonkajsi gradient tlaku bol vyvinuty Nakagawom et al.
(1986). Napriklad, pomer gradientu tlaku k dominantnej centralnej gravitacii je ~ 2.10
8. ktory vedie krozdielu rychlosti medzi plynom a ¢asticami, obiehajucimi
Keplerovskou rychlostou (Nakagawa et al. 1986). AvSak, ak existuje maximum tlaku
plynu, existuji buda driftovat smerom kich centram zo stran a mozno vedd
k radialnym spajaniam zvac¢Sujucich sa tuhych cCastic.

Malé Ccastice driftuji obyCajne pomalSie smerom dovnutra s rychlostami
niekol'’ko cm/s; dokonca tento pomaly nepretrzity drift bol generovany niekol’ko rokov,
takze CAI (starSie vysokoteplotné kondenzaty) mozu prezit periodu 1 — 3 miliardy
rokov medzi Casom vzniku a casom, kedy boli zabudované do chondritickych
materskych meteorickych telies. Tento koncept ale zavrhuje ulohu turbulentnej diftzie.
Castice metrovej velkosti driftuju dovnutra velmi rychlo — 1 AU/storocie. Casto sa
uvazovalo, Ze takéto cCastice boli ,stratené zo Slnka“, ale viac realistické je, Ze ich
dovnuatorny drift prindSa do oblasti v prvom rade teplo, dostato¢né k vyparovaniu ich
prvotnych komponentov, ktoré sa potom stanti pomal$imi sucastami plynu a zvicsia
jeho relativne mnoZstvo ako dovnutra migrujuci tuhy material, napifiajici mragno
rychlejSie nez material odchadzajici z mracna. StarSie modely popisuju signifikantnt
globalnu distribuciu tuhej latky v pomere k plynu v mra¢ne radialnym driftom a boli
prezentované Morfillom a Voélkom (1984) a Stepinskim a Valageasom (1996, 1997).
Tieto modely alebo ignorovali kumuldciu do strednej vrstvy alebo urobili
zjednoduSujuce aproximacie a nemali snahu zvac$it mnozstvo materialu v plynovej
faze. Skutocne, velka masa naletov naznacuje, Ze efekt ,,front vyparovania®, moze
zmenit” kompoziciu chemizmu v mra¢ne (Cuzzi et al. 2003, Cuzzi a Zahnle 2004,
Yurimoto a Kuramoto 2004, Krot et al. 2005, Ciesla a Cuzzi 2005). Praca Cyra et al.
(1999) je vsak nekonzistentna s rovnakou pracou Lina (2000) a Ciesla a Cuzziho
(2005). Takyto stav mohol vzniknat vel'mi davno v histérii mracna ovela skor nez
formovanie objektov dostatocne velkych na to, aby mohli byt mohutnymi telesami
meteoritov.



Uloha turbulencie

Pritomnost’ alebo nepritomnost’ turbulencie plynu hré kriticka tilohu v evolucii
tuhej fAzy mracna. Normalne nie je velka zhoda na tom, ako moéze byt plyn v mracne
udrziavany v stave turbulencie (Stone et al. 2000, Cuzzi and Wedenschilling 2005).
Preto su diskutované oba pripady — turbulentnd a neturbulntna situacia. Kvoli
zjednodusSeniu sa pouziva turbulentnd difuzivita D ako rovnocenna turbulentnej
viskozite yr = aCH, kde C a H st rychlost’ zvuku a vyska vertikalnej skaly v mracne
a a<<1 je bezrozmerny $kalovaci parameter. Casovéa $kéla vyvoja pozorovaného
protoplanetdarneho mra¢na predpoklada, ze 10° < a < 102 v globdlnom vyzname.
Najvigsie prispevky do turbulencie maju $kalu velkosti H var arychlosti Vi = ¢ Vex
(Shakura et al. 1978, Cuzzi et al. 2001).

Castice podliehaju pohafianiu malymi virmi réznych frekvencii a rychlosti ako
ich popisali Volk et al. (1980) a Markiewicz et al. (1991), urcujuc ich relativne
rychlosti jednej voéi druhej a voéi plynu. Diftzne vlastnosti MRI turbulencie ani
Vv najmensom nevypadaju diferencované ziadnym spésobom od homogénnych
Standardnych izotropnych modelov (Johansen a Klahr 2005). Analytické rieSenia pre
vysledné rychlosti Castic v tychto rezimoch boli odvodené Cuzzim a Hoganom (2003)
a st diskutované podrobne Cuzzim a Weidenschillingom (2005).

Vertikalna turbulentnd difuzia pri intenzite o udrziava Castice po isty Cas ts

vo vrstve hrabky h ~ \/a/Qt; (Dubrulle et al. 1995, Cuzzi et al. 1996), alebo vzrast
hustoty tuhej fazy H/h~,/Qt /o nad priemernou hodnotou. Pre (Castice

velkosti 1 cm a menSie a a > amin=10°(a/lcm) (Cuzzi a Weidenschilling
2005), je vysledna vrstva ovela vicsia a oslabend pre kolektivne Casticové efekty pri
dominancii pohybu plynu, tak radidlneho driftu a kontinualneho difizneho
zoslabovania. Vonkajsia radidlna difuzia odhal'uje obavu zo ,,straty v Slnku* malych
Castic, ako su CIA, ktoré su prili§ malé na sedimentovanie v ktoromkol'vek druhu
strednej vrstvy, aj ked je turbulencia zanedbatene mala (a<<omin) @ dovoli nejaké
Stiepenie pre uchovanie na 1 a viac miliard rokov po ich formovani, ako ukazuji
meteorické pozorovania (Cizzi et al. 2003). Rovnaky efekt moze pomdct vysvetlit
pritomnost’ krystalickych silikatov v kométach (Bockelée—Morvan 2002, Gail 2004).

Husté stredné vrstvy

Ak su castice ,,schopné” usadit’ sa v strednej vrstve, hustota Castic sa dostava
vyznamne do dominancie pohybu lokalneho plynu. Tento rezim sa nazyva
kolektivnymi efektmi, to jest chovanie Castic zavisi nepriamo na tom ako vSetky
ostatné lokalne Castice pdsobia na plyn, v ktorom sa pohybuju. V oblastiach, kde st



kolektivne efekty vyznamné, hmotovo dominantné ¢astice mézu ovplyviiovat’ okolny
plyn do kruhového pohybu, blizkeho Keplerovskym rychlostiam (ak st dostato¢ne
dobre viazané na plyn) a tak narazovy vietor plynu méze vzrast’ na ukor zmenSenia
castic. To sposobuje celny radialny drift a vSetky iné diferencidlne rychlosti Castic
spdsobené plynom od zhluku po vymizmutie.

Naberanie hmotnosti Castic pp / pg nemdze trvale vzrastat’ ked’ sa Castice
usadzuju. Dokonca, ak vSeobecna turbulencia vymizne, hustota usadzujucich sa Castic
vo vrstve je nejak samolimitovana. RieSenia relativnej rychlosti Nakagawu et al.
(1986) aplikuje do reZzimu vzrastu Castic znamy pomeramy pp / pg, ale neposkytuje
uplné samokonzistentné stanovenie pp / pg vo vysSie uvedenom zmysle; to bolo rieSené
Weidenschillingom (1980) a nasledne Cuzzim et al. (1993), Champneyom, et al.
(1995) a Dobrovolskim et al. (1999). NeskorSie numerické modely su rovnaké
v zmysle jednoduchého analytického riesenia Dubrulleho et al. (1995), ale pouzivaju
velké Castice , vysoky stupeii hmotného narastania castic vo vSeobecne
neturbulentnom mraku, ktoré nemoéze poskytnut' analytické rieSenie. Zasadne, so
vzrastom hustoty stredovej vrstvy, lokalne vtahovany plyn akceleruje do
Keplerovskych rychlosti zasluhou sil zhustovania. Plyn obieha, podporeny tlakom,
v sub-Keplerovskom rezime. Je tu vertikdlny rozdelovaci gradient v orbitalnych
rychlostiach plynu, ktory vytvara turbulenciu, ktora mieSa Castice. Toto je niekedy
nazyvané ,,samogenerovand turbulencia®“. Nakoniec stabilné¢ podmienky vznikaja, ked’
vrstva Castic hrubne a dosiahne sarovnovdha medzi dole smerujicou a hore
smerujicou difuziou. Tento efekt sposobuje blokovanie mnoZzstva mechanizmov
gravita¢nych nestabilit v strednej vrstve.

Relativne rychlosti a vzrast v turbulentnom a neturbulentnom mracne

V oboch rezimoch, v turbulentnom aj neturbulentnom, Castice s relativnymi
rychlostami sposobuju rast do vel’kych rozmerov. Relativne rychlosti v turbulentnych
a neturbulentnych reZzimoch st pravdepodobne malé na to, aby akreovali a vzrastali
rychlo, aspon Co sa tyka cCastic, dosahujucich rozmery okolo metra, preto vyraz pre
zhustenie plynu dostava odliSni podobu pre velké rozmery. Ako Castice rastu, ich
hmotnost’ na jednotku priestoru rastie, takze tieto s menej preniknuté plynom
a oddel’'uji sa od neho. Ich vonkajsi drift rychlosti a relativnych rychlosti sa zmensuje
linedrnym spdsobom s priemerom castic vacsim ako 1 meter (Cuzzi a Wedenschilling
2005).

Uvazujme rychlosti Castic vo vzt'ahu k plynu ako bolo odvodené Nakagawom
et al. (1986) pre oblast’ hustoty hmoty lokalnych ¢astic vo vztahu k hustote plynu, pre
odvodenie rychlosti castic vo vzajomnom vztahu v nejakom prostredi. Pre
jednoduchost’ budeme uvazovat' Castice, ktoré sa liSia faktorom tri v priemere;
Weidenschilling (1997) naSiel, Zze akre¢na hmotnost, ktora zavisi na rozlozeni



rozmerov rovnakého radu, nezaleZi na tomto faktore. Relativne rychlosti pre Castice
priemerov a a a/3, pri absencii turbulencie podlichaju len gradientu tlaku. V hustej
stredovej vrstve, kde dominuje kolektivny efekt, vSetky relativne rychlosti su zna¢ne
redukované. Ked’ hustota Castic presahuje hustota plynu, kolektivne efekty redukuji
narazovy vietor a vSetky relativne rychlosti sa zmensia. Relativne rychlosti su uréované
turbulentnymi virmi s rozmermi rovnakych skal, majuc kruzenie virov od niekol’kych
otacok za jednotku ¢asu az po malé rychlosti (Cuzzi a Hogan 2003, V6lk et al. 1980),
Majic na paméti kritické rychlosti pre zliepanie ako aj fakt, Ze povrchy castic su
rozpukané a disipativne, mozeme vidiet, Ze pre Castice vacSie nez meter, je vzrast
zliepanim predstavitelny dokonca v turbulentnom mrac¢ne. Rozpukané agregaty buda
rast akumulaciou menSich rozpukanych agregatov (Weiderschilling 1997). Po
burlivom prvotnom raste do zhruba metrovych rozmerov je vyvoj pevnych zhlukov
velmi citlivy na pritomnost’ alebo nepritomnost’ turbulencie globalneho mrac¢na.
Castice metrovych rozmerov sa bezprostredne spajaju s va¢simi virmi s rychlostami
niekol’kych metrov za sekundu a mézu sa navzdjom zniCit, ak ddjde ku kolizii.
Hovorime tu o limite fragmentacie, avSak, ak ¢astice mézu nejakym spdsobom narast’
do rozmerov 10 metrov, ich prezitie sa stava viac readlnym, pretoze vSetky relativne
rychlosti klesaja linearne.

Ina uloha plynu v procese rastu na pozadi limitu fragmentacie

Uloha plynu v protoplanetarnych diskoch nie je obmedzend na generovanie
relativnych rychlosti medzi dvomi telesami, ktoré potom koliduju. Plyn hra tiez
dolezitti ulohu v priebehu individualnych kolizii. Velké teleso, ktoré sa pohybuje
diskom, ¢eli narazovym vinam a koliziam s mensimi agregatmi. Fragmenty st potom
vymr§tované proti vetru a mozu sa pohybovat’ spiat’ na povrch zasluhou prudu plynu.

Pre malé telesa moze prad plynu zodpovedat’ za volné pridenie molekul.
Tieto pradové drahy koncia na povrchu terca a plynovy zhluk je vzdy namiereny proti
povrchu. Ci sa fragment vrati na povrch zavisi na ¢ase spojenia plynu a prachu, na
rychlosti vymrstenia a na uhle odletu. Ci reakrécia dostatoéného mnoZstva fragmentov
vznikne, zavisi na distribicii vymr$tovanych parametrov, hustote plynu a rozmeroch
terca. Wurm et al. (2001) ukazali, Ze rast vicSieho telesa odpovedajuci impaktu
prachovych agregatov vstupujicich do narazového vetra je mozny pre koliziu
rychlostami nad 12 m/s. V1 AU 30cm teleso v diskovom modeli podla
Weidenschillinga and Cuzziho (1993) mdze rast' v kolizii S malymi prachovymi
agregatmi, dokonca aj ked’ je prvotna kolizia destruktivna.

Sekiya a Takeda (2003) a Kiinzli a Benz (2003) ukazali, Ze mechanizmus
aerodynamickej reakrécie méze byt obmedzeny na maximalnu mieru zasluhou zmeny
vrezime prudenia z molekularneho na hydrodynamicky. Fragmenty si potom
transportované viac okolo ter¢a nez spat’ k nemu. Wurm et al. (2004b) argumentujt, ze



vel'mi pordzne ciele mézu dovolit’ nejaké pradenie, idace cez teleso, ktoré by stale
mohlo pripustit’ aerodynamicku reakréciu, ale toto silne zavisi na morfoldgii telesa
(Sekiya and Takeda 2005). Ako klesa hustota plynu vonku v protoplanetarnom disku,
tak klesd maximalny rozmer pre aerodynamicku reakréciu. Minimdlne rozmery tiez
vzrastaju a mechanizmus je dolezity len pre objekty, ktoré uz vzrastali na pozadi limitu
fragmentacie nejakym inym sposobom — napr. okamzitym spojenim casti vacsich
Castic (Wurm et al. 2005).

Formovanie planetezimal v strednej vrstve

Na vyssSie uvedenych argumentoch, zaloZzenych na relativnej rychlosti nasli
Weidenschilling (1988, 1997) a Dullemond a Dominik (2004, 2005), ze rast do
vel’kosti metra je rychly (100 — 1000 rokov vo vzdialenosti 1 AU; 6 — 7 -10* rokov) vo
vzdialenosti 30 AU ¢i je mrak turbulentny alebo nie. Takéto vel'ké Castice sa usadia
priblizne v strednej vrstve s periddou otacania mraku. Avsak v turbulencii su dokonca
metrové Castice dostatoCne rozptylené tak, ze hustota stredovej vrstvy zostava mala
a rast prebicha pomaly. Kombinacia rychleho radialneho driftu, vSeobecne erozivnych
vysokorychlostnych impaktov s malymi Casticami a prilezitostné destruktivne kolizie
Sinymi Casticami metrovych rozmerov brania za takychto podmienok rastu nad
metrové rozmery.

V neturbulentnom mracne sa mézu dokonca mensie Castice usadzat’ do tenkej
stredovej vrstvy a celkova hustota Castic sa moze l'ahko zvidéSovat’, dostatone pre
hromadné efekty vtahujice plyn stredovej vrstvy do Keplerovskejej rotacie,
minimalizujuc tak narazovli vinu, indukovanu radialnym driftom ako aj relativne
rychlosti. Za takejto situacie cCastice metrovych rozmerov rychle rasti a stracaju
tendenciu vzdialit' sa turbulentnym driftom (Cuzzi et al. 1993); objekty velkosti
planetezimal st formované len za 10° — 10* rokov vo vzdialenosti 1 AU
(Weidenschilling 2000) ako aj za niekol’ko krat 10° rokov vo vzdialenosti 30 AU
(Weidenschilling 1997). Avsak takyto robusny rast méze byt v skutocnosti prilis
rychly z réznych pricin.

Nestability ¢asticovych vrstiev

Zatial’ ¢o niektori autori apeluju na jednoduchost’ ,,narastového zvacSovania“
spajanim v hustej stredovej vrstve neturbulentného mracna, na druhej strane neurcitost’
vo vlastnostiach spajania viedla inych autorov k zavedeniu mechanizmov nestability
pre rast Castic, ktoré nepodliehaji takymto neurCitostiam. Skoro vsetky doteraz
diskutované mechanizmy nestability (Safronov 1969, 1991; Goldreich a Ward 1973;
Ward 1976, 2000; Sekiya 1983, 1998; Goodman and Pindor 2000; Youdin a Shu 2002)



vznikli len v mra¢ne, za nepritomnosti turbulencie a relativne rychlosti ¢astic boli
vzdy vel'mi malé. Klasicky pristup (Goldreich a Ward 1973) predpoklada, ze tlak
plynu nehra ulohu v gravitatnej nestabilite, ked’ je nahradeny efektivnym tlakom
nahodnych rychlosti Castic. Nahodné rychlosti Castic sposobuju zvacSovanie vrstvy
a redukciu jej hustoty pod kriticki hodnotu, ktora je vzdy radu tzv. Rochovej hustoty
(Goldreich and Ward 1973; Weidenschilling 1980; Safronov 1991; Cuzzi et al. 1993).
Takéto kritéria mozu byt vystopované v pracach Goldreicha a Warda (1973),
Goldreicha a Lynden-Bella (1965), Toomrenho (1964), Chandrasekhara (1961)
a Jeansa (1928) a paralelne v pracach Safronova (1960), Bela a Schatzmana (1958)
a Gurevitcha a Lebedinského (1950). Nahradzanie typickych rychlosti derivuje
formalnu, nominalnu poziadavku, Ze lokalna hmotova hustota Castic musi presahovat’
107 g cm? vo vzdialenosti 2 AU zo solarnej hmoty, dokonca pre vznik okrajovej
gravitaénej nestability. T4 je okolo 10° krat vicsia nez tlak plynu typického
minimalneho hmotového mracna, vyzadujiuceho vzrast tuhych casti s faktorom okolo
10° pre typicky stredny pomer tuh4 latka—plyn.

Ked uvazujeme vymiznutie globalnej turbulencie, Weidenschilling (1980,
1984) poznamenal, ze turbulencia, dand do pohybu vel'mi hustymi vrstvami Castic sa
zva¢si na hrubku h, ktora prevysi okrajové gravitaéné nestability. To preto, Ze
turbulentné viry, indikované vertikalnym rychlostnym profilom plynu vyvolavaji
nahodné rychlosti Castic, rozptyl'ujuc vrstvu a chraniac ju pred dostato¢ne hustym
stavom. Detailné dvojfazové modely fluida do Cuzziho et al. (1993); Champneyho et
al. (1995) a Dobrovolskiho et al. (1999) potvrdili takéto chovanie.

Niekedy sa uvazuje, ze pokracujlce, ale pomalé, Castice rastd do vacsich castic,
S men$imi relativnymi rychlost’ami a teda aj tenSimi vrstvami moézu viest’ ku gravitaénym
nestabilitam. Avsak, iba pristup k formalnej poziadavke pre okrajovli gravitacnu nestabilitu
nevedie kK vzniku planetezimal. Pre Castice, ktoré st dostatocne vel’ké na usadzovanie vo
vhodne hustej vrstve pre okrajovil nestabilitu samogenerovanej turbulencie
(Weidenschilling 1980; Cuzzi et al. 1993) st nahodné rychlosti netlmené na ¢asovej Skale
kolapsu tak zacinajice nestability skoro ,narazaju® a prilivovo diverguju. To je ako
chovanie, ktoré vidime v Saturnovom prstenci, vicSina ktorého je gravitatne nestabilna
podl'a rovnakych kritérii (Salo 1992; Karjalainen a Salo 2004). Priamy kolaps, veduci
k planetezimalam je ovela tazSie dosiahnutelny, vyzadujuci ovela mensSie relativne
rychlosti aje nepravdepodobny, aby vznikli tymto sposobom (Cuzzi et al. 1994;
Weidenschilling 1995; Cuzzi a Weidenschilling 2005). Posledné vysledky od Tanga et al.
(2005) sumarizuju umelé spomalenie plynovym oblakom a hl'adaji gravitacné spojenie
zhusteni, z ktorych, ak nekolabuji priamo na planetezimaly, zostan( ich identity pocas
dlhého obdobia, dovoliac pomalé zliepanie. Toto je vhodnejSie na numerické modelovanie
S viac realistickym fyzikalnym tlmenim, presahujucim globalne laminarne mracno.

Pre vel'mi malé Castice (a < 1 mm, vysoko relevantné pre velkosti chondril)
prichadzaju do tivahy nestability rozneho typu, pretoze Castice su pevne zachytené plynom
za kratky ¢as a kombinovany systém formuje jednoduché ,,jednofazové fluidoum, ktoré je



stabilné voéi vznikajucej turbulencii ich vertikalnym gradientom hustoty (Sekiya 1998;
Youdin a Shu 2002; Youdin a Chiang 2004; Graud a Lin 2004). Dokonca pre stredova
vrstvu takychto malych castic, je vyZadované turbulentné mracno, co moze viest’ k prili§
nizkym — nepostacujicim hodnotdm. NadovSetko, takato jednofidzova vrstva sa Casom
zastavenia Castic ts, ovela menSim nez cas dynamického kolapsu, nemdze sa stat’
nestabilnou a kolabuje na dynamickej ¢asovej $kale ako normalne neviditelna. Pretoze je
podporovand tlakom plynu (Sekiya 1983; Safronov 1991). Sekiya (1983) nachadzaju, ze
hustoty ¢astic musia prevySovat'10%; pre také, ktoré podlichaju nestabilite a naslednému
kolapsu. Pretoze je tazké definovat' jednofdzovl nestabilitu, mbéze byt tato prekazka
uvazovana pre ktorukol'vek Casticu s casom zastavenia ovela krat§im nez ¢as dynamického
kolapsu.

PomalSia ,,sedimentdcia® z osovo symetrického prstenca mohla tiez vzniknut
v podmienkach normalnej okrajovej gravitatnej nestability (Sekiya 1983; Safronov 1991;
Ward 2000), ale tento efekt bol modelovany len za neturbulentnych podmienok, pri ktorych
moze byt rast viac-menej rychly, spojeny so spajanim. V turbulentnom mra¢ne moze
difuzia prekazit' formovanie vsetkého, ale Siroko Skalové ,,prstence” tohto druhu, ktoré
maju radidlne rozmery porovnatel'né z H a rast len na extrémne dlhej Casovej Skale.

Formovanie planetezimal v turbulencii

Uloha modze byt rieSend na zéklade astronomickych, asteroidélnych a meteorickych
pozorovani a vyzaduje zastavenie rastu planetezimal na ovela mensich rozmeroch nez
niekol’ko kilometrov po dobu niekolkych mil. rokov (Dullemond a Dominik 2005; Cuzzi a
Weidenschilling 2005; Cuzi et al. 2005). Toto je najlahSie vysvetliteIné existenciou
vSadepritomnej slabej turbulencie. Pri vzraste do metrovych rozmerov sa Castice spajaji do
vacsich, viac energetickych virov, veducich k vzijomnym koliziam pri relativnych
rychlostiach okolo 30 m/s, ktoré su pravdepodobne destrukéné, udrzujiice postupny rast
zliepanim do metrovych velkosti. V principe, formovanie planetezimal sotva moze
oCakavat’ zastavenie turbulencie v mrac¢ne atak vznikne vSetko naraz. Pre a proti tejto
jednoduchej koncepcii st diskutované Cuzzim a Weidenchilliagom (2005). Najvicsia
tazkost' tejto koncepcie je velmi robustny sposob rastu v hustej stredovej vrstve
neturbulentného mraé¢na, v porovnani s velmi prediZzenym trvanim, okolo 10° rokov, ktoré
zdanlivo charakterizovalo formovanie materskych telies meteoritov. Dalej, ak turbulencia
pomaly zanikla vo vhodnom case, Castice vSetkych rozmerov sa moézu usadzovat
a akcelerovat’ spoloc¢ne, opustiac nevysvetlitelnym dobre charakterizované distriblcie
vel'kosti chondritov, ktoré st pozorované, Alternativne, niekol'ko predpokladov bolo
postavenych ako moZze byt prekonana bariéra rozmeru metra v aktualnej turbulencii.

Koncentricia balvanov v roz’ahlom mracne plynovej Struktiry



Rychly drift smerom dovnutra metrovych cCastic v mracne, kde je ich usadenie
znemoznené turbulenciou, méze byt spomalené, ak st zachytené jednym alebo niekolkymi
moznymi efektami dynamiky fluida. Bolo navrhnuté, Ze takto zachytené koncentraty potom
tiez vedu k rastu planetezimal.

Velké dynamicky Struktirované plynové mrac¢no ako systematicky rotujuce viry (nie
pravé turbulentné viry) maju vlastnosti koncentrovanych velkych balvanov v blizkosti ich
centier (Bargeand a Sommeria 1995, Tanga et al. 1996, Bracco et al. 1998, Godon a Livio
2000, Klaht a Bodenheimer 2006). V niektorych z tychto modelov su viry jednoducho
predpisané a/alebo tam nie je spdtna vizba od Castic. NadovSetko, st tam silné vertikalne
rychlosti pritomné v redlnych viroch a virivé pohyby, ktoré koncentruji metrové Castice,
sa nenachadzaju v blizkosti strednej vrstvy (Barranco a Marcus 2005). Koneéne, tu moze
byt tendencia koncentracie Castic formovana v modelovych viroch, ktora driftuje von
a destruuje viry (Johansen et al. 2004).

Ind moznost’ je tvorba tuhych castic v blizkosti §picov skoro osovo symetrickych,
lokalizovanych v maxime radidlnych blokov, ktoré moézu byt spojené so Spirdlovymi
hustotnymi vlnami (Haghighipour a Boss 2003a,b, Rice et al. 2004). Johansen et al. (2006)
poukazali na koncentraciu balvanov v radidlnej zone vysokého tlaku, ale (v kontraste
k vyssie uvedenym predpokladom o viroch) ukazali neexistenciu koncentracie metrovych
Castic v najblizSej vzdialenosti, v ktorej sa mozu nachddzat v prostredi aktudlnych
turbulencii malych virov. Snad’ toto donesie svetlo a kI'a¢ k rozdielom medzi systematicky
rasticimi virovymi fluidovymi Struktirami a realnymi virmi v realnych turbulenciach.

Zhrntc, modely koncentracie balvanov vo vel’kom meritku fluidovych Struktar buda
potrebovat’ ocenenie tendencie rychlo chladnicich metrovych Castic v takych oblastiach,
kde sa destruuju navzajom, v realnych turbulenciach, ktoré buda iste spojené s takymito
Struktirami. Nateraz, porusené hustotovo Spirdlové viny st potencidlnou hnacou silou
silnej turbulencie (Boley et al. 2005).

Koncentracia chondrul v 3D turbulencii

Iny predpoklad rastu cCastic velkosti metrov v turbulentnom mracne je motivacné
pozorovanymi rozdielmi velkosti chondritov. Cuzzi et al. (1996, 2001) vyvinul model
turbulentnej koncentracie chondril rozmerov mm a menSich Vv hustych zonach, ktoré sa
stanii planetezimalami, ktoré pozorujeme. Tento efekt, ktory je v skutocnosti 3D
turbulenciou, odpoveda pozorovaniam meteoritov niekol’kymi spdsobmi v prirodzene
zodpovedajticich podmienkach mra¢na. To ponuka potencial presko¢it’ problém metrovych
oblasti vcelku a mohlo by byt aplikované v Solarnom systéme (Cuzzi a Weidenschilling
2005, Cuzzi et al. 2005). Tento scenar Celi takej prekazke, Ze husta zona, bohata na Castice,
ktora sa urCite formuje, je vzdialend od hustoty tuhej latky a méze byt narusena tlakom
plynu alebo turbulenciou predtym ako sa planetezimaly formuju. S hustou stredovou
vrstvou malych Castic je tlak plynu vaznou bariérou gravitacnej nestability na dynamickej



Casovej Skale v hustej zone, v ktorej sa formuju Castice velkosti chondral. Avsak, ako
S inymi scendrmi malych Castic, nie je sedimentacia mozna dlhSie nez vznikne dynamicky
kolaps. To je ponukané Sekiyom (1983), ktory nasiel, Ze zony takychto hustot, ,,nestlacené*
na dynamickej ¢asovej skale formuju stabilné mdédy. Sucasné Stidie overuju, ¢i husté zony
mozu byt zachované dostatocne dlho, aby sa vyvinuli do planetezimal.

Zhrnutie, tykajice sa formovania planetezimal

Ako bolo uvedené, sposob tvorby planetezimal zostiva stale nejasny.
V neturbulentnom mracne to vypada tak, Ze je viac variacii vzrastu — nie na dynamickej
Casovej Skale kolapsu, ale na rychlej kozmogonickej Casovej Skale (< 10° rokov). Avsak
tento subor podmienok a ¢asovych skal rastu vypada nekompatibilnym s asteroidalnymi
meteorickymi a astronomickymi pozorovaniami rézneho druhu (Russell et al. 2006,
Dullemond a Dominik 2005, Cuzzi a Weidenschilling 2006, Cuzzi et al. 2005).
Alternativny subor scenarov — vzrast velkosti okolo metra v turbulentnom mracne — je viac
konzistentny v niektorych pozadovanych smeroch. Vyzvou zostava popisat’ kvantitativne
pomery, Vv ktorych sa planetezimaly formuji za takychto neefektivnych podmienok.

VSeobecné modely disku s usadenim a agregaciou

Globalne modelovanie protoplanetarneho disku vratane usadzania prachu, agregacie,
radialneho driftu a miesania, spolu s rieSeniami radialneho prenosu tepla, formuluje vel'ka
numerick vyzvu pre rieSenia v roznych Zasovych $kalach a velkostiach &astic. Dalsie
numerické tazkosti rezultuji z faktu, Ze malé Castice mézu vyznamne prispievat’ k rastu
vacsich telies, a preto je nevyhnutné brat’ tieto procesy korektne pri zachovani hmot Castic
(Dullrmond a Dominik 2005). Iné tazkosti vznikaji z neurcitosti sily a priestorového
rozlozenia turbulencie pri réznych fazach vyvoja disku. Kompletny model zahrnujici
vnutorny disk a vnutorny proces rastu spolu s celou relevantnou fyzikou disku je zatial’
mimo nasho dosahu. DoterajSie prace sa zameriavali alebo na Specifické umiestnenia
v disku alebo pouzivali parametricky popis turbulencie s limitovanymi sadami procesov
fyzikalneho rastu. Avsak tieto ,,jednovrstvové™ modely maju problém s tym, Ze sa radidlny
drift stava obrovsky pre objekty m - vel’kosti a ostava v ¢asovej Skale po dobu niekol'kych
orbitalnych otoceni (Weidenschilling 1977). Avsak, aj napriek tomu tieto snahy dosiahli
vyznamné vysledky, ktoré testuja prislusné pokusy vytvarania modelov.

Pre spektralnu predstavu disku, hraju rolu dva hlavné procesy, ktoré mozu
poskytnut’ 'ahko pozorovatelné vysledky: usadzovanie Castic a rast Castic. Usadzovanie
Castic je podriadené vertikalnej zlozke gravitacie, posobiacej v disku na nestla¢enu zlozku
prachu. Zanedbajuc rast, usadzovanie vedie k vertikalnej zlozke gravitatie, posobiacej
v disku na nestlaGenu zlozku prachu. Zanedbajtc rast, usadzovanie vedie aj k vertikalnej



stratifikacii a deleniu Castic podla velkosti v disku. Malé castice sa usadzuju pomaly
a mozu byt pritomné v atmosfére disku po dlhy cas, zatial’ ¢o vel'ké Castice sa usadzuju
rychlejsie na malych vySkovych Skalach. Zatial’ co v laminarnom mracne je toto len na Case
zavisiacim fenoménom, tento vysledok je permanentny v turbulentnych mra¢nach, pretoze
vsetky velkosti Castic si mimo ich rovnovaznych vySok (Dubrulle et al. 1995). Z disto
usadzujiiceho sa modelu, by sa dalo ocakavat, ze malé prachové Castice budi postupne
dominovat’ v procese emisie prachu ako velké Castice, ktoré sa stratia z povrchov vrstiev.

Rast zfn méze mat’ aj opacny efekt, zatial' ¢o vertikdlne mieSanie a usadzovanie
stale moézu viest’ k stratifikacii podl'a vel'kosti, rast astic sa moze stat’ efektivnym natol’ko,
ze vsetky malé Castice sa oddelia od plynu. V tom pripade, tvar emisie prachu moze byt’
charakteristicky pre vicSie Castice. V rovnakom case sa dramaticky zmens$i vonkajsia
odrazivost mracna. Tento efekt sa modze stat’ vyznamnym abol rieSeny uz skor
(Weidenschilling 1980, 1984; Mizuno 1989). Disky so znakmi malych Castic su stale
pozorované okolo hviezd, ktoré vypadaju, Ze ich planetdrne mracna kompletne zmizli,
takze pre takyto problém niet v§eobecného riesenia.

Modely limitované do $pecifickych oblasti v solarnom systéme

Modely uvazujuce usadzovanie a rast prachu v jednoduchom vertikdlnom reze
maju dlhu tradiciu (Cuzzi a Weidenschilling 1993).

Weidenschilling (1980, 1984, 1988, 2000) studoval agregiciu v laminarnom
a turbulentnom mracne, so zameranim na oblast pozorovania terestrialnych planét,
$pecidlne do vzdialenosti 1 AU. Jeho prace obsahuju zakladné popisy usadzovania prachu
ajeho rastu vlaminarnych aj turbulentnych podmienkach. Ukazuju vznik vypadavania
Castic potom, ako tieto rastli do rozmerov, kedy pohyb usadzovania za¢ina prevladat’ nad
termalnym pohybom. Nakagawa et. al. (1981, 1986) Studuje usadzovanie a rast vo
vertikalnych rezoch atieZz koncentraciu v oblastiach formovania terestrialnych planét.
Nasli, ze za 3 000 rokov je stredna vrstva naplnena ¢asticami centimetrovych rozmerov.
Weidenschilling (1997) Studoval formovanie komét vo vonkajSom solarnom systéme
S detailnym modelom neturbulentného mracna, rieSiac rovnicu koagulacie vo vzdialenosti
okolo 300 AU. V tychto vypoctoch predchadza rastu Brownovsky pohyb bez vyrazného
usadzovania v prvych 10 000 rokoch. Potom sa castice stavaju dostato¢ne velkymi
a zaCinaju sa usadzovat, takze koncentracia tuhych castic vzrasta rychlo po dobu 5 000
rokov. Vrstva castic dosahuje kriticku hustotu, ked’ vznikne gravitacna nestabilita vrstvy,
ale spocCiatku vysokorychlostna disperzia zabrani kolapsu. Neskor, prechodny vzrast
hustoty stale prebieha, ale zasluhou malého kolizneho prierezu typickych metrovych telies,
rast musi byt zabezpeceny.

Agregacia prachu v prvotnej evolicii disku



Schmitt et al. (1997) implementoval koagulaciu prachu v « diskovom modeli.
Autori uvazovali rast PCA v jednodimenziondlnom diskovom modeli, napr. bez rieSenia
vertikalnej Struktiry disku. Vyvoj velkostnej distribucie prachu v disku prebicha len pocas
100 rokov. V tomto ¢ase, vo vzdialenosti 30 AU od hviezdy, spociatku vymiznu najmensie
Castice pocas 10 rokov, vplyvom Brownovho pohybu a agregacie. Potom nasleduje
podobna faza rastu, pocas ktorej objem castic vzrastie o 6 radov. Agregacia je rychlejSia
vo vnutornom disku a zmensuje sa odrazivost’, nasledovana rychlym ochradzovanim, ktoré
vedie k teplotnej medzere v disku okolo 3 AU. Pouzijic CCA Ccastice, agregacia sa zastavi
po tom, €o boli malé Castice vzdialené. Na takéto Castice su potrebné dlhSie Casové Skaly
pre pokraCovanie rastu.

Globalne modely agregacie prachu v priebehu predstelarneho kolapsu a v §tadiu
ranného formovania disku st numericky uskutocnitelné, pretoze rast Castic je limitovany.
Suttner et al. (1999) aSuttner a Yorke (2001) S$tuduji evoluciu castic prachu
Vv protoplanetarnych obalkach pocas kolapsu a prvych 10 000 rokov dynamickej evolucie
disku. Tieto vel'mi ambicidzne modely zahfiaji radiaciu hydrodynamického kodu, ktora
modze ovplyviovat agregaciu prachu a tieZ jeho destrukciu pouzijic implicitni numericka
schému. Nasli, ze v priebehu kolapsovej fazy, trvajucej 1000 rokov, rasti prachové Castice
zasluhou Brownovho pohybu a réznych radialnych sil a mézu byt roztriestené pri velkych
koliznych rychlostiach spdsobenych radidlnymi silami. Nasli, Ze pocas ranného vyvoja
disku vo vzdialenosti 30 AU od hviezdy s prvotnym tlakom v strednej vrstve, sa malé
Castice velmi silno stracaju, pretoze vysokd hustota vedie k Castym koliziam. Véacsie
Castice rasta s faktorom 100 ich hmotnosti. Rovnaké vysledky boli ndjdené aj pre PCA
Castice, zatial' co CCA castice ukazuju zrychl'ujicu sa agregaciu, pretoze vzrastol prierez
masivnych castic. Pocas 10 000 rokov vicsina prachu dosiahne limitu velkosti 0,2 mm.
Zatial’ ¢o je agregécia signifikantna v blizkosti strednej vrstvy, vonkajsia Struktura modelu
eSte nie je uplne dopracovana, pretoze v nizkych hustotach d’alej od strednej vrstvy je
agregacia limitovand azmeny V odrazivosti su sposobené len roznymi rychlostami
pradenia.

Modely globalneho usadzovania

Usadzovanie prachu bez vzrastu prebicha ovela pomalsie nez usadzovanie, ktoré je
akcelerované vzrastom. AvSak kalkulacie Cistého usadzovania ukazuju na signifikantny
vplyv spektralnej energetickej distribiicie diskov. Zatial’ Go vertikalna opticka hibka nie je
sama ovplyvnend usadzovanim, vySka, v ktorej stelarne svetlo integruje s povrchom disku
sa meni. Miyake a Nakagawa (1995) pocitali efekty usadzovania prachu na globalnom SED
a vysledky porovnavali s IRAS pozorovaniami. Usudili, Ze po faze inicidlneho usadzovania
a vzrastu, dostatoéne malé castice su nadnasané a vytvaraji opticky hruby povrch
anasledne zmenSovanie vysky tohto povrchu, sumarizujic, Ze toto je konzistentné so
zivotnostou T Tauri diskov, pretoze usadzovanie 0,1 um zfn trva v jednoduchom ¢asovom



meritku radovo 10 mil. rokov. AvSak, za¢iato¢na faza usadzovania vedie k silnym efektom
na SED, pretoze Casy usadzovania v niektorych skalach tlaku st ovel’a kratSie.

Dullemond a Dominik (2004) ukazali, ze usadzovanie z Gplne zmieSaného pasivneho
disku vedie k zmenSovaniu vysky povrchu za 10* — 10° rokov a moze dokonca viest
k samozakrytom diskov.

Globalne modely vzrastu prachu

Mizuno (1989) pocita globalne modely vratane vyparovania a predpokladu staleho
padania malych castic na disk z ISM. Vertikalna Struktara disku nie je vyrieSena, iba
jednoduchd zoéna v strednej vrstve je uvazovana. Nachddza, ze Rosselandova stredna
odrazivost’ sa zmensuje, ale potom zostava stalou zasluhou druhej generacie zin.

Kornet et al. (2001) vytvoril model globalneho protoprachového disku vzatim
V uvahu, ze v danom polomere, distribtcia velkosti prachovych castic (alebo planetezimal)
je exaktne monodisperznd, navodzujica numerické komplikacie rieSenia Smoluchowského
rovnice. Nasli, Ze distriblcia tuhych &astic v disku po 107 rokoch zéavisi silne na pdvodne;j
hmotnosti a momente hybnosti disku.

Ciesla a Cuzzi (2005) namodelovali globalny disk pouzijuc Stvorkomponentny
model: Prachové zrna, metrové balvany, planetezimaly a plyn disku. Tento model sa
pokusa spojit’ hlavné procesy vyskytujuce sa v disku: vzrast prachovych zin do metrovych
telies, migracia prachovych telies a vysledné vytvaranie frontalneho vyparovania, ako aj
mixovanie malych &astic a plynu zasluhou turbulencie. Clanok sa zameriava na distribuciu
vody Vv disku a procesy vzrastu prachu su spracované za predpokladu ¢asovych meritok pre
konverziu jedného rozmeru v druhy. Takéto modely su uzito¢né hlavne pre chemicki
evolliciu mracna a potrebujii ako vstup pre vypocty detailnu agregaciu.

NajkompletnejSie dlhotrvajuce integacie rovnic pre usadzovanie prachu a vzrastu su
popisané v poslednych ¢lankoch Tanaku et al. (2005) a Dullemonda a Dominika (2005).
Tieto ¢lanky inplementuji usadzovanie prachu a agregaciu v individudlnych vertikalnych
rezoch diskom, a pouzivaji mnoZstvo rezov k vzajomnému spajaniu do celkového modelu
disku, s predpoved’ami pre vyslednu opticki hibku a SED vzrastajuceho disku. Kazdy
model ma iné limity. Tanaka et al. uvazuje len modely laminarneho disku tak, Ze
turbulentné mixovanie akolizie medzi Casticami, vyvolavané turbulenciou, nie si
uvazované. Ich vypoCty si limitované na kompaktné tuhé Ccastice. Dullemondov
a Dominikov model je nekompletny vtom zmysle, Ze neuvazuje prispevky radidlneho
driftu ardznych uhlovych rychlosti medzi réznymi Ccasticami. Ale v prispevku ku
kalkulaciam pre lamindrne mracno, tiez zavadzaju turbulentné mixovanie, turbelentnu
koagulaciu a vlastnosti PCA a CCA pre vysledné prachové Castice. Tanaka et al. pouZzivaji
dvojvrstvovu aproximaciu pre rieSenie radidlneho transferu, zatial ¢o Dullemond
a Dominik pouzivaji 3D Monte-Carlo radialny prenosovy kod vypoctu energetického



spektra disku. Oba modely nachadzaju, Ze agregacia prebicha ovela rychlejSie vo
vnutornych oblastiach disku, nez vo vonkajsich oblastiach.

Obe kalkulacie nachadzaju, Ze sa vytvara bi-modalna distribucia velkosti s vel'kymi
Casticami v strednej vrstve, formovanymi po usadzani Castic, ked’ sa Cas usddzania zmensi
pod ¢as vzrastu, a pokracujuc rychlym vzrastom, ako aj zostavanim mensich Castic vyssie
vdisku anéasledne pomalym stekanim dole. V laminarnom disku zastane vzrast
v Dullemondovom a Dominikovom modeli pri centimetrovych velkostiach, pretoze
radialny drift bol ignorovany. V Tanakovom et al. modeli pokracuje vzrast Castic v celom
rezime.

Usadzovanie prachu sposobuje zmenSovanie vysky povrchu disku, redukujuc
vonkajsiu kapacitu disku premenou stelarnej radiacie. Tanaka et al. nasli, ze vo vzdialenosti
8 AU od hviezdy opticka hibka disku v 10 mikrometroch dosahuje okolo jednej za nie¢o
menej nez 10° rokov. Vo vnutornom disku sa zmensuje povrch vysky skoro do nuly za
menej neZ 108 rokov. SED model ukazuje prvé silné zmengovanie vo vinovej dizke 100 zm
a dlhsej v priebehu 10° rokov. Potom sa blizke IR a stredné IR Ziarenie tiez zmenSuju
pomerne vyrazne. Tanaka et al. povazuji svoje vysledky za hrubo konzistentné
S pozorovaniami zmenSovania pradov v blizkom IR Ziareni avmm vlnovych dizkach
disku.

Vypocty Dullemonda a Dominika poukazuju na dramatickejsi efekt. Vo vypoctoch
pre laminarny disk povrch vysky sa tiez vyrazne zmenSuje v prvych 10* rokoch a potom je
efekt na SED povodne silnejsi v strednej IR oblasti. Po 10° rokoch upadajt pridy globélne
najmenej s faktorom 10, okrem rezimu 10 mm, ktory je ovplyviiovany len po niekol’kych
10° rokov.

V kalkulaciach turbulentného disku. vymiznutie malych zin vo vnutornom disku
prudko rastie. Tento vysledok je ovplyvneny niekolkymi efektami. Za prvé, turbulentné
mieSanie udrzuje cCastice v pohybe dokonca aj po ich usadeni v stredovej vrstve,
umozitujuce, aby sa zmiesali a padali dole proti mra¢nu Gastic. Dalej vertikdlne mie$anie vo
vysSich oblastiach disku mixuje material nizkej hustoty do vysSich hustot, zatial ¢o
agregacia moze prebiehat’ ovela rychlejSie. Material, ktory bol zmixovany a vystupi nad
disk, ma vel'ky nedostatok tuhych telies, pretoze vel'ké Castice prachu sa oddelili od plynu
a zostanu vzadu, usadiac sa v strednej vrstve. Zmeny v SED spdsobili, ze koagulacia
a usadzovanie Vv turbulentnom disku st dramatické a jasne nekonzistentné s pozorovaniami
diskov okolo T Tauri hviezd, ¢o indikuje Zivotnosti do 107 rokov. Dullemond a Dominik
poditaju, Ze prebiehajuca deStrukcia ¢astic musi hrat’ vyznamnu tlohu, vedacu k stabilnej
velkosti distribucie malych Castic.

Uloha $truktiry agregatu

Doteraz je najviac rieSeni rovnic agregacie v diskoch zalozenych na predpoklade



kompaktnych castic, vychadzajiceho zprocesu vzrastu. AvSak, najmenej pre malé
agregaty, ktoré sa formuju ako prvé, bude ovela I'ahie nechat’ ¢astice na povrchu, kde
moézu byt pozorované ako rozptylené aemituju IR ziarenie. Pozorovania 10 pm
silikatovych zfn ukazuji, ze v mnohych diskoch populacia emitujuca v tychto vlnovych
dizkach je dominantna pre ¢astice vicsie nez interstelarne (van Boekel et al. 2005, Kessler-
Silacci et al. 2005). Ked’ modelovali s kompaktnymi zrnami, boli tipické velkosti takych
zin niekol’ko mikrénov, s koresSpondujicim ¢asom usadzovania mensim nez milioén rokov.
Ked modelovali s agregatmi, Castice boli ovela vicSie na to, aby produkovali rovnaké
znaky (Min et al. 2005).

Ak uvazime cCasové Skaly vzrastu, Specialne v oblastiach, kde je usadzovanie
spdsobované relativnymi rychlost’ami, st ¢asové skaly prekvapivo rovnaké ako v pripade
kompaktnych castic (Safronov 1965, Weidenschiller 1980). Zatial ¢o povodne penové
Castice sa usadzuju a rasti pomaly, pretoze maju malé rychlosti usadzovania, vacSie kolizne
prierezy vedu rychlo k spajaniu malych Castic a penové Castice obohacuju strednt vrstvu
tak rychlo ako kompaktné zrna a dosiahnu rovnaka hmotnost’.

Zhrnutie a vyhPad do buducnosti

V poslednych niekol’kych rokoch bolo dosiahnuté vela a nase poznanie vzrastu
prachu vyznamne vzrastlo. Je mnozstvo veci, na ktoré mame jasné odpovede. Avsak,
mnozstvo zasadnych kontraverzii zostava a budlice prace musia byt venované takymto
problémom, kym budeme mdct prist ku globalnemu obrazu procesu vzrastu prachu
v protoplanetarnych diskoch a aké mozné spOsoby pre planetezimaly mézu byt aktualne
pouzité v prirode.
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5. Mechanizmy rastu makroskopickych objektov v
protoplanetarnych diskoch (P. Guba)



1. Astrofyzikalne podmienky relevantné pre formovanie planetezimal

Tvorba planetezimal, planetarnych prekurzorov typicky kilometrovej velkosti,
je stale nie celkom objasneny proces. Znacny pokrok sa dosiahol v priebehu minulych
rokov vo fyzikdlnom popise prvych faz formovania planetezimal vdaka rozsiahlym
laboratornym vysledkom. Tento prehlad sa zaobera experimentalnymi vysledkami a
déava ich do kontextu prachovych procesov v protoplanetarnych diskoch. Je zrejmé, ze
formovanie planetezimdl zacCina rastom fraktdlnych prachovych agregétov,
nasledovany procesom kompakcie. Pri postupnom zvicSovani velkosti prachového
agregatu narastd tiez strednd zrazkova rychlost, ¢o vedie ku spomaleniu rastu a
pripadne k fragmentacii, akonahle prachové agregaty dosiahli decimetrovu vel'kost'.
MnozZstvo hypotéz bolo navrhnutych pre popis d’alSieho rastu, ako je hypotéza vel'mi
lepivych materidlov, sekunddrne zrazkové procesy, zvySenie rastu na snecnej Ciare
alebo kumulativne u€inky gravita¢nej nestability.

Proces, pri ktorom sa submikrometrové protoplanetirne prachové Ccastice
vyvijaji do formy kilometrovych planetezimalov, nie je doteraz jedenoznacne
objasneny. Je uzko spity s tvorbou hviezd, ¢o je jeden zo zdkladnych procesov pre
tvorbu planetezimalov. Ako sa prachové a plynové vlasnosti menia v priebehu
hviezdnej formécie, je vel'mi pravdepodobné, ze podmienky pre tvorbu planetezimal sa
budt menit’ tiez. Otazka, ¢i sa planetezimaly formujt iba za istych podmienok, a teda
epizodicky, alebo v priebehu celého procesu hviezdnej formacie, je stale otvorena.
Tieto aspekty st predmetom tejto prehl'adovej Stadie.

Formovanie hviezd sa realizuje v hustych jadrach molekularnych prachov,
ktoré kolabuju v doésledku vlastnej gravitacie (Bouvier a spol. 2007). Takyto kolaps
zvyCajne trvad niekol’ko 100 000 rokov a vedie k tvorbe centralneho objektu
obklopeného akre¢nym diskom. Konecné mnozstvo hviezdnej hmoty sa privadza cez
akrecny disk do centrdlneho objektu (Dullemond, Natta a Testi 2006). Prave tento
akrecny disk poskytuje material pre tvorbu planét, a preto je najcastejSie oznacovany
ako protoplanetarny disk (PPD).

Teploty vo vnuatornej oblasti tychto diskov st spociatku nad 2000 K, pri ktorej
je este vi¢§ina ziaruvzdornych materialov v plynnej faze (Wood 2000). Cast’ materialu
skondenzuje do prachovych Castic v neskorSich ¢asoch alebo chladnejSich miestach,
dalej v PPD. Vybuchy v FU Orionis, ktoré vznikaji vo hviezdach slne¢ného typu v
ranych fazach vyvoja, mézu tiez viest k teplotam postacujicim pre odparenie
prachovych Castic vo vzdialenosti vnatornej 1 AU (Bell a spol. 2000). To vSetko je
relevantné pre tvorbu planetezimal, pretoze to urCuje vlastnosti primarnych castic,
ktoré sa vyvijaju do planetezimal a nakoniec do planét. DOdlezitym parametrom so



znaénym vplyvom na tvorbu planetezimal je pociatocna velkost' prachovych a
ladovych castic. Medzihviezdne cCastice maju velkost radovo 100 nm (Wurm a
Schnaiter 2002, Li a Greenberg 2003). Typicka velkost protoplanetarnych prachovych
Castic sa vSak modze mierne liSit' v dosledku vyparovania a kondenzicie v hustych
oblastiach PPD.

Formovanie planetezimdl je samozrejme dolezity proces v oblasti slne¢ného
typu hviezd, pretoze také hviezdy mozu tvorit’ planéty. K dispozicii je tiez dostatok
dokazov z neddvnych pozorovani extrasolarnych planét obklopujicich hviezdy
slnecného typu (Udry, Fischer a Queloz 2007). AvSak, prvé planéty zistené mimo
slnec¢nu ststavu boli obezné pulzary, co naznacuje, Ze planéty (a teda planetezimaly) sa
moézu formovat aj v okoli masivnych hviezd (Wolszczan a Frail 1992). Existuji
$pekulacie, a nedavno bolo pozorované aspon v jednom pripade, Ze odpadnuty material
moze tvorit’ disk okolo pozostatku hviezdy po vybuchu supernovy (Wang, Chakrabarty
a Kaplan 2006). To poskytuje podporu myslienke, ze tvorba planetezimal moze
sprevadzat’ nielen vznik hviezd, ale moze tiez prebiehat’ za r6znych podmienok, mozno
dokonca okolo umierajucej hviezdy.

Je tiez dolezité si uvedomit, Zze tvorba hviezd nie je izolovany proces, ale
vyskytuje sa v hviezdotvornej oblasti, kde sa tvori cela sada hviezd s rdéznymi
hmotnostami (Getman a spol. 2006). Tvorba vysoko-hmotnych hviezd potom nielen
kladie otazku tvorby planetezimal okolo tychto hviezd, ale aj vplyvu na prostredie, v
ktorom sa hviezdy s nizkou hmotnost'ou a ich okolité disky vyvijaju ovela pomal$im
tempom. Masivne hviezdy dosahuji koniec svojho vyvoja za menej nez milién rokov.
Ich intenzivne Ziarenie moZe narusit’ blizke PPD (Clarke 2007), a Castice vyvrhnuté pri
vybuchu supernovy mézu obohatit’ PPD o, napriklad, radionuklidy s malym pol¢asom
rozpadu (Wadhwa a spol. 2007). Tieto aspekty musia byt tieZ zvazované v modeloch
vyvoja hmoty v ranych fazach formovania planét.

To vsetko uklada rad neznamych parametrov na podmienoky, pri ktorych sa
planetezimaly mohli tvorit. Ako je vidiet' nizSie, aspon v prvych fazach tvorby
planetezimal moZno oCakavat’, ze formovanie postupuje podobnym spésobom (napr.
podrla kolizneho rastu) napriek Sirokej palete externych podmienok.

Protoplanetdrne disky



Pozorovanie spektralnej distriblicie energie a priame zobrazovanie
nenechéavajui nikoho na pochybach, ze mladé hviezdy st obklopené PPD (Dullemond a
spol. 2007). Typické rozmery st niekolko sto astronomickych jednotick (Dutrey a
spol. 2007). Pozorovana dizka Zivota plynom obohatenych diskov je okolo 10 miliénov
rokov (Wyatt, Dent a Greaves 2003; Meyer a spol. 2007). Takzvané prechodové disky
maju vnatorné dutiny, ktoré su silne ochudobnené o plynné Castice a prachové Castice
mikronovej vel’kosti (Najita a spol. 2007). Nie je jasné, ¢o spdsobuje vznik vnutornych
dutin bez prachovych castic. Objekty ako CoKu Tau 4, ktory je pravdepodobne mlady
okolo 1 milion rokov, preukazuju dutiny s velkostoou 10 AU (D’Alessio a spol.
2005). Photoevaporacia hviezdnym ziarenim, hviezdne vetry, obrie planéty, alebo
photoforéza boli navrhnuté ako mechanizmy, prostrednictvom ktorych sa moze
vycistit' vnutorny disk (Alexander a Armitage 2007; Takeuchi, Miyama a Lin 1996;
Krauss a spol. 2007), zatial' ¢o fotoevaporacia okolitymi masivnymi hviezdami by
mohla zni¢it’ vonkajsi disk (Clarke 2007). Okrem tychto extrémnych mechanizmov,
hustota plynu sa v PPD znizuje vd’aka viskéznej evoliicie a nakoniec akréciou hmoty
do hviezdy.

V standardnom scenari rastu akre¢ného disku, turbulencia je zodpovedna za
dostatoéne silnd  viskozitu, ktord podporuje akréciu s rychlostou 107°az

10~®hmotnosti Slnka za rok pre pozorované a modelované PPD (Armitage, Clarke a
Palla 2003; Malbet a spol. 2005). To znamena, ze hmota je neustale postivani smerom
ku hviezde, ¢o ma za nasledok radialny pohyb plynu rychlost'ou centimetre za sekundu
(Krauss a spol. 2007). Kazda mala ¢astica viazana v plyne sa bude pohybovat’ smerom
dovnttra rovnakou rychlostou, a preto v priemere precestuje radialnu vzdialenost’ 1
AU za viac ako milion rokov, v zavislosti na vzdialenosti od hviezdy.

Turbulencia nie je nieco apriori dan¢ v PPD. Jeden v stcasnosti silno
diskutovany mechanizmus udrzania dostato¢ne silnej turbulencie je magneticko-
rota¢na nestabilita (MRI) (Balbus a Hawley 1991). Avsak, pretoZe isty stupen ionizacie
je potrebny na udrzanie MRI, ¢o nemusi byt k dispozicii vSade v akrecnom disku,
scenare tvorby planetezimal musia tiez zohladnit’ existenciu beztrubulentného pasma
okolo stredovej roviny disku, ¢o je potencidlne dolezity aspekt v suvislosti s pohybom
Castic a koliznou tvorbou planetezimal.

Lokalny vertikalny tlak plynu v PPD je dosledkom hydrostatickej rovnovahy a
mozno ho aproximovat cez Gaussovsky pokles s vyskou z nad alebo pod stredovou

rovinou, tj. p= p,ex[—(z/vVH)?], kde p, a H su tlak plnynu na stredovej
rovine disku a vertikalna $kala v plyn, ¢o je zvy€ajne 10% radialnej vzdialenosti od
hviezdy. Vzhladom na nevykomponzovanu vertikdlnu zlozku gravitacnej sily

centralnej hviezdy a rychly pokles tlaku plynu s vyskou, ¢iastocky prachu sa usadzuju
na stredovej rovine. Iba Castice menSie ako centimeter sa mdzu ucinne mieSat



turbulenciou do vyznamnych vySok, zatial ¢o vacSie Castice sa zhromazduji pri
stredovej rovine disku.

Vo viditePnej a infratervenej oblasti vinovych dizok je proces tvorby
planetezimal dobre chraneny pred pozorovanim pomocou malych prachovych castic,
ktoré sa vznasaju na povrchu disku a robia ho opticky nepreniknutelnym. Existencia
milimetrovych objektov v PPD okolo hviezdy T-Tauri bola odvodenéd z pozorovania
pri vacsich vlnovych dizkach (Wilner a spol. 2005; Rodmann a spol. 2006).
Pozorovanie vzniku kilometer velkych planetezimal v PPD nie je vS§ak mozné. Toto
obmedzuje vyskum formovania planetezimal na numerické simuldcie a laboratdrne
experimenty. Vzhl'adom k nemoznosti pozorovat’ proces tvorby planetezimal, material
zo Slnecnej sustavy je vel'mi dolezity pre ohraniCenie toho ako a kedy sa planetezimaly
tvoria.

V slnecnej hmlovine minimalnej hmotnosti podla Hayashi, Nakazawa a
Nakagawa (1985) radidlna zavislost hustoty plynu dand mocninovym vzt'ahom

p oc R—ll/ 4
Terquem 1999, Alibert a spol. 2005). V kazdom pripade, vntitorné oblasti diskov su
zvyCajne ovela hustejSie ako vonkajSie, ¢o je tiez dolezitym faktorom pri tvorbe
planetezimal, pretoze kolizne rychlosti pevnych Castic su vysSie v oblastiach s vy$Sou

. Rozne tlakové vztahy vychadzaju z dynamickych modelov (Papaloizou a

hustotou. Rovnako doélezitd je vzdialenost, pri ktorej teplota klesne pod teplotu
kondenzacie vodnej pary. Vnutri tejto hranice je pritomna iba vodna para, zatial' ¢o
mimo tejto hranice 'ad podstatne zvysuje celkovu hustotu pevnych Castic. Tato hranica
sa nachadza vo vzdialenosti niekol’kych astronomickych jednotiek v ranych dobach
PPD (Jang-Condell a Sasselov 2004).

Dékazy zo slnecnej sustavy

Zrnitosti zistené v medziplanetarnych prachovych casticach, pochadzajucich z
komét, su typicky 0.3 mikrometrov (Jessberger a spol. 2001), t.j. porovnatelné s
medzihviezdnymi casticami (Li a Greenberg 2003). Mikrometrové zrna vSak mozno
najst’ aj v primitivnych meteoritoch (Scott a Krot 2005; Righter, Drake a Scott 2006).
Vzorky z kométy Wild 2, zadovazené kozmickou lod'ou Stardust, ukazuju siroku skalu
vel'kosti od nanometrov do 10 mikrometrov (Brownlee a spol. 2006; Zolensky a spol.
2006), s indikaciou, ze zrna vicsie ako 1 mikrometer boli prevazne vytvorené v
Slne¢nej sustave. V pocitacovych modeloch koagulacie je beZznou praxou uvazovat
Castice zhruba 1 mikrometer ako vhodné analogy prachovych castic v PPD. Toto je
potrebné mat’ na pamati, pretoze velkost’ astic urCuje zliepacie vlastnosti ¢astic (pozri
kapitolu 6.1). Jemno-zrnité Castice mikrometrovej vel’kosti sa dobre lepia k sebe,
hrubozrnny piesok milimetrovej velkosti je obvykle povazovany za nie vel'mi lepkavy.



S ohladom na tato skutoCnost’ je zvlastne, Ze velka cast’ Castic v primitivnych
meteoritoch (chondritoch) st Castice milimetrovej velkosti zvané chondruly, ktoré
tvoria az 80% hmoty chondritov (Weisberg, McCoy a Krot 2006). Aj ked tento
prehl’ad nie je zamerany na tvorbu chondruil, ich samotna existencia ukazuje, ze velké
prachové agregaty musia byt pritomné v slnecnej hmlovine.

Z radionuklidového datovania mozno vyvodit’, Ze inklizie bohaté na vapnik a
hlinik (CAI), ktoré mozno najst’ v uhlikatych chondritoch, su frakcie pevnych latok,
ktoré skondenzovali pomerne skoro potom, ako sa sformovala slne¢na hmlovina

(Wadhwa a spol. 2007). Existuje mnoho dokazov, 7e velké mmnozstvo 2°Al bolo
pritomné uz v tejto dobe (Bizzarro, Baker a Haack 2004). Datovanie zelezitych
meteoritov ukazuje, ze tavenie a diferenciacia asteroidov prebichala pocas prvého
miliona rokov po vytvoreni CAI (Wadhwa a spol. 2007). Ak formacia planetezimal
bola prekurzorom formovania asteroidov, musela prebiehat’ bezprostredne po vzniku
slnecnej hmloviny. Na druhej strane, predpoklada sa, Zze chondrity sa vytvorili o 2 az 3

miliény rokov neskér (Bizzarro, Baker a Haack 2004). To je v sulade s 2°Al ako
zdrojom tepla, ktory uz nebol dostato¢ne bohaty pre diferenciaciu hmoty. Pokial’ doslo
k formovaniu planetezimal lokalne pred formovanim asteroidov, potom muselo
prebiehat’ pocas aspon niekol'ko miliéna rokov v skorej historii slne¢nej hmloviny.
Toto vsetko naznacuje, ze diferencidcia telies v pasme asteroidov zacala v oblastiach
blizsie k SInku (Bottke a spol. 2006), takze sled tvorby planetezimal je od Slnka
smerom k vonkaj$im oblastiam.

2. Modely vyvoja disku s koagulaciou

Ako bolo uvedené vyssie, PPD sa vyvija v ¢ase v dosledku viskoznej evolucie.
Vyvoj disku sa zvy€ajne vztahuje na plynné zlozky v disku, pretoze plyn predstavuje
priblizne 99% hmoty disku. V plynnom disku je pritomnd pevna zlozka, ktora povodne
-- bud’ v dosledku externého vpadu alebo kondenzacie -- mala formu mikroskopického
prachu a l'adovych castic, dobre premiesanych s plynom a tvoriach 1% hmoty disku.
Akokol'vek su prachové Castice spojené s pobybom plynu, ich relativna rychlost’ voci
plynu je mala, spésobena bud’ Brownovskym pohybom (pre velmi malé prachovych
zrnd), prostrednictvom systematického pohybu v dosledku vertikalnej usadzovania, v
dosledku  sub-Keplerovského pohybu plynu alebo plynovej turbulencie
(Weidenschilling 1977). Vzhl'adom k tomu, Ze rychlost’ tychto pohybov zavisi od
hmotnosti prachovych castic, prachové zrma maju tiez relativnu rychlost, a preto sa
mozu zrazit'. Jedna zo zakladnych otazok je nasledujuca: Spoja sa prachové Castice a
tvoria vécSie agregaty po zrazke? Tento proces sa nazyva prachovd aglomerdcia,
agregacia, alebo koagulacia. Vysledok kolizie je urCeny povahou a relativnymi



rychlostami kolidujucich Castic, a znalost’ koliznych rychlosti a koliznej energie
vSetkych prachovych zfn a agregétov je preto nanajvys dblezitd, ako je uvedené nizsie.
V planetezimalnej faze, t.j. pre objekty mensie ako 1 km, relativne rychlosti medzi
dvoma cCasticami sa menia s rastiucou vel'kost'ou prachového agregatu.

Existuje mnozstvo koagulaénych modelov, ktoré sleduji distribiciu velkosti
agregatov a jej vyvoj v ¢ase v PPD. Weidenschilling (1997, 1980) modeloval tvorbu
planetezimal a kometezimal. Dullemond a Dominik (2005) vypocitali vyvoj Castic s
prihliadnutim na fraktalne agregované Struktury a jednoduchu fragmentédciu. Ormel,
Spaanse a Tielens (2007) vyvinuly algoritmus na zahrnutie porovitosti prachovych
agregatov ako nezavislého parametra. Niektoré z tychto modelov budu blizsie popisané
v kapitole 6.3. Vsetky modely vedu k rychlemu rastu prachovych agregatov
centimetrovej velkosti. AvSak jednoduché hit-and-stick modely, ktoré predpokladaju
dokonalé prilepenie Castic pri zrazke, samozrejme nenechavaji mnoho malych Castic
za sebou a vyrazne znizuju ich zasobu. Toto by spdsobilo, ze akrécny disk by sa stal
opticky vel'mi tenky v priebehu 1000 rokov, ¢o je v rozpore s pozorovanim, ze malé
Castice su stale pritomné aj po dobe milién rokov v PPD. Tomuto rozporu sa da
vyhnat, ak sa zahrnie fragmentacia ako mozny dosledok kolizie (Dullemond a
Dominik 2005).

Vsetky modely vo svojej podstate potrebuju zaclenit’” kolizne jadro, ktoré
opisuje vysledok kolizie medzi dvoma prachovymi casticami alebo agregatmi a
koliznou rychlostou [pozri prehlad prachovej agregicie v praci Blum (2006)].
Rozdiely v predpokladoch o tom, ako toto jadro vyzera rozhoduji o tom, ktoré
agregacné modely su schopné uspiet’ v tvorbe planetezimal a ktoré zlyhavajua, a kde sa
rast zastavi pri urcitej vel'kosti Castic. Najst' spravne vstupné parametre pre jadro je
pomerne t'azka uloha.

3. Experimentilne analégy prachovych ¢astic

Vzhladom na nedostatok redlnych protoplanetarnych prachovych Ccastic,
laboratdorne experimenty vyzaduji analégy s ktorymi realistické protoplanetarne
scenare mozno simulovat’. V zavislosti na teplote a tlaku v akre¢nom disku, rdzne
mineralogické skupiny, ako st oxidy, kovy, kremicitany, organické latky, alebo l'ady
moézu byt pritomné v disku (Lewis 1997). Kolizne a agregacné experimenty boli
vykonané s Casticami z vacsiny tychto skupin (Nuth a spol. 1994, Bridges a spol. 1996,
Kouchi a spol. 2002), ale systematickd a Ciasto¢ne Uplna parametricka $tudia bola
vykonana s materialmi uvedenymi v tabulke 5.1. Tieto Castice obsahuji kondenzaty
charakteristické pre PPD vo vzdialenosti okolo 1 AU od centralnej hviezdy slne¢ného
typu. Alfa-skupina zahfiia monodisperzné sférické SiO2 (oxid kremidity) Castice s



vel'mi hladkym povrchom (Heim a spol. 1999). Tieto zrna, aj ked kozmochemicky
skor irelevantné v porovnani so silikatmi (Gail 2004), maji vel'ka vyhodu priameho
traktovania v numerickych modeloch. Rozdiel v mineralogii oxidu kremicit¢ho a
silikatov ma vSak ovela mensi vplyv na zrazky a koagulacné chovanie nez velkost a
morfolégia jednotlivych prachovych zin (Poppe, Blum a Henning 2000a).

Prachové agregaty, t.j. agregaty mnohych prachovych castic, mozno charakterizovat’
bud’ ich anomalnym hmotnostnym vzt'ahom,

mocs® (5.1)

kde m, s, a D < 3je hmotnost’ agregatu, velkost, a fraktalna dimenzia alebo - pre
nefraktalne prachové agregaty s D = 3- podla ich faktora objemového vypliiovania,

Y

B (5.2)

kde V. a V je objem i-teho prachového monoméru tvoriaceho agregat a celkovy

objem agregatu. V kapitole 5 uvidime, Ze faktor objemového vypliovania je zasadny
parameter pre vysledok vzajomnych kolizii medzi prachovych agregatov.

4. Adhézne sily a koagulaéné vlastnosti mikrometrickych zin

S niekol’kymi malo vynimkami, protoplanetirne prachové agregaty by mali
byt  nemagnetické (vzhladom k  diamagnetickym  vlastnostiam  vacSiny
kondenzovatelnych materialov PPD), bez naboja (v dosledku absencie UV fotdnov
alebo Castic kozmického ziarenia s vysokou energiou hlboko vnutri PPD), a pevné
(vzhl'adom k nizkemu tlaku okolitého plynu vicsina kvapalnej fazy je termodynamicky
nestabilnd). Pri kontake, jedina pritazlivd sila medzi parmi prachovych zin je
sposobena dipdlovo--dipolovou interakciou medzi molekulami tvoriacimi prachové
Castice. Ak st pritomné statické elektrické dipoly (napr. v pripade 'adovych castic),
pritazliva sila je vécSia nez v pripade indukovanych dipdlov (van der Waalsove
atrakcie). Hamakerova konstanta popisujiica vnitornu intenzitu pritahujicej dipolarnej
sily je len slabo zavisla od materialu (Israelachvili 1992).

Dve sférické castice v kontakte vzdy poOsobit’ na seba pritazlivou silou. V dosledku
tejto pritazlivosti, Castice sa stencuji elasticky a tvoria kruhovu kontaktnu plochu.



Vzhladom k tejto zvédc¢Senej kontaktnej ploche, pritazliva sila sa zvySuje. Sila,
potrebnd k oddeleniu dvoch sférickych cCastic v kontakte, bola vypocitana v praci
Johnson, Kendall a Roberts (1971):

Fir =3mR, (5.3)

kde 7 a R je povrchova energia materialu Castic a redukovany polomer. Redukovany
polomer je dany ako R=nr,/(r,+r,), kde r, a r,sa polomery oboch &astic v

kontakte. Ak vezmeme do uvahy bezkontaktné sily v blizkosti kontaktnej oblasti,
Derjaguin, Muller a Toporov (1975) odvodili

Four =4mR, (5.4)

pre sily potrebné na separaciu Castic. Heim a spol. (1999) experimentalne potvrdili
linearny vzt'ah medzi touto silou a redukovanym polomerom. Merali povrchovu
energiu pre sférické SiO, Castice s polomermi medzi 0.5 a 2.5 mikrometrov (&, — o,

Gastice v tabulke 1) a 7= 0.019 J m 2

rovnice (5.4). Je zaujimavé poznamenat, Ze separacna sila nezavisi od elastickych
vlastnosti materialu Castic.

pre rovnicu (3) 7= 0.014 J m™ pri pouziti

Aj ked’ viacsie prachové Castice maji vacsie (statické) aglomeraéné sily, podla
rovnice 5.3 a 5.4, (dynamické) kolizie medzi mensimi prachovymi Casticami s vac¢Sou
pravdepodobnostou povedie ku koagulacii nez kolizie medzi velkymi zrnami. Toto
bolo experimentalne dokdzané v Poppe, Blum a Henning (2000a) pre sférické
SiO, zra s dopadom na hladké povrchy pevnych latok. Aj ked” SiO, Castice s

polomermi 0.24 mikrometrov uviazli pri rychlostiach pod 1.9 m/s, vic¢Sie zrna s
polomerom 0.53 mikrometrov mali koagula¢na prahova rychlost’ 1.2 m/s.

Avsak Poppe, Blum a Henning (2000a) zistili, ze ovela va¢si vplyv na
koagulaciu ma morfoldgia zin. Zatial' co mikrometrické sférické Castice maji dobre
definovany prah koagulacnej rychlosti okolo 1 m/s, nad ktorou sa vzdy zliepaju,
nepravidelné prachové Castice vykazuji zna¢nu pravdepodobnost zliepania aj pre
impaktové rychlosti vysoké az niekol’ko desiatok metrov za sekundu pri zrazkach s
pevnymi stenami (Poppe, Blum a Henning 2000a).

5. Experimenty o koliziach prachovych agregatov a ich raste



V tejto Casti sa zameriame na prachové aglomeracie a experimenty kolizie
prachovych agregatov, ktoré su relevantné pre 1 AU. Tieto experimenty zahffaja
sirokt skalu velkosti agregatov a koliznych rychlosti pre (vacsinou) silikatové Castice,
a preto ponukaju pomerne uceleny obraz o fyzikalnych procesoch relevantnych pre
prachovii aglomeraciu v PPD okolo slnec¢ného typu hviezd na 1 AU. Niekolko
experimentov sa zaoberalo vlastnostami kolizie prchavych castic, ako su organické
latky a Tad.

Obr. 5.1 ukazuje priestor parametrov pre experimenty, ktoré buda opisané v
tejto kapitole. Sedé oblasti ukazuju pouZitelnost’ jednotlivych experimentov na koliznu
situaciu opisanu v Weidenschilling a Cuzzi (1993). Na pozadi je zobrazena mapa pre
vietky parové kolizie z prace Weidenschilling a Cuzzi (1993). Udaje z Weidenschilling
a Cuzzi (1993) platia pre 1 AU a pre turbulentné prudenie plynov pri 10 m/s.

Experimenty 1: Fraktdlny agregdtny rast

Nazov: Fractal agregatny rast

Odkazy: Blum a spol. 1998, 2000, 2002; Wurm a Blum, 1998; Krause a Blum
2004

Vzorka prachu: o, a,, y (pozritabulku 1)

Projektil: Fraktalne prachové zhluky

Ciel’: Rovnaké ako strely

Zrazkové rychlosti: 10 *az 0.26 m/s
Rézne: Laboratorne experimenty, experimenty v beztiazovom stave

Aplikacia pre PPD: NajstarSie fazy zhlukovania

Ak su prachové zrna este vel'mi malé, ich vdzba na okolity plyn je taka silna,
ze vysledny driftovy pohyb je vel'mi pomaly. Diferencidlna sedimentacia preto nie je
hlavnou hnacou silou pre vzajomné kolizie medzi zrnami (Weidenschilling 1977).
Brownov pohyb mikrometrickych castic, aj ked’ je vel'mi neefektivny pre globalny
transport zfn, urcuje koliznu rychlost’. Pretoze Brownov pohyb sa opiera o ekviparti¢nii



energiu medzi vSetkymi zlozkami termodynamického systému (Einstein 1905), pevné
Castice maju priemernt tepelnu rychlost’ relativne voci plynu v pokoji

v = [T (5.5)
m

kde k, T a m je Boltzmannova konstanta, teplota plynu, a hmotnost’ prachovych zfn.
Pretoze plyn je vel'mi jemny, spojenie medzi plynom a pohybom prachovych ¢astic sa
deje na trecej ¢asovej Skale danej

Ty =g, (5.6)
Ty PgV

kde o, py, V @ &, st geometricky prierez prachovej Castice alebo agregatu, hustota

plynu, stredna molekularna rychlost a korekény faktor. Blum a spol. (1996)
experimentalne zistili ¢, =(0.68+0.10), zatial ¢o Meakin, Donn a Mulholland

(1989) teoreticky odvodili &, =0.58. Zodpovedajiica dizkové $kala | = v,z obvykle

prevysSuje rozmer prachovych castic alebo aggregitov vo rastovej faze Brownového
pohybu, takze kolizie medzi prachovymi agregdtmi mozno ponimat’ ako balistické. To
kladie velké obmedzenie na vSetky realistické experimentalne pristupy. Paszun a
Dominik (2006) pomocou pocitacovych simulacii ukazali, ze morfolégia rasticich
prachovych agregatov zavisi na vyssie uvedenej dizkovej skale.

Blum a spol. (1998, 2002, 2000), a Krause a Blum (2004) popisuju
experimenty, v ktorych bola pozorovand Brownovym-pohybom riadena agregacia
prachovych castic mikrometrickej velkosti. Vzhl'adom na fakt, Ze v laboratériu (v
ktorom su cCastice vystavené konStantnému gravitaénému zrychleniu g) sedimentacna
rychlost’ prachového agregatu V, = (7 je vzdy vicSia ako tepelna rychlost V,,

experimenty boli vykonavané za dlhodobych mikrogravitaénych podmienok. Bola
vykonana disperzia takmer dokonale deagglomerovanych prachovych zin do
zriedeného plynu, a ¢asovy vyvoj formujacich sa aglomeratov bol sledovany pomocou
vzdialenostnej mikroskopie. Vyssie uveden¢ Stadie zistili, Ze pravdepodobnost’
zliepania pri zrazkach bola jednotkova a Ze vytvarajice sa prachové aglomeraty mali
fraktalnu Struktiru s fraktalnou dimenziou D =1.4 (pozri obr. 5.2), ¢o sa zhoduje s
predpoved’ou v praci Paszun a Dominik (2006) pre tlak plynu v experimentoch
p =100 Pa. Extrapolaciou k este niz§im tlakom plynu v PPD o¢akavame, ze prachové

agregaty mozu mat’ fraktidlne dimenzie D =1.5. To je hodnota niZSia, neZ sa
predpokladalo v Kempf, Pfalzner a Henning (1999), vzhl'adom na predchadzajice



zanedbanie Brownovej rotacie (Blum a spol. 2006b), ¢o sa zda hrat’ ista tlohu v tejto
ranej faze protoplanetarnej agregacie (Paszun a Dominik 2006).

VysSie uvedené pokusy tiez ukazali, ze priemernd hmotnost’ formovanych

agregatov rastie mocninovo v case, m oc t+7 (obr. 2). Rozlozenie hmotnosti fraktalnych
agregatov okolo strednej hmotnosti je kvazi-monodisperzné (t.j. velmi tzke) a moze
byt’ modelované pomocou Smoluchowského rychlostnej rovnice (Smoluchowski 1916;
Blum 2006).

Vzhl'adom k tomu, Ze Brownovym pohybom indukované kolizna rychlost’ sa
znizuje so zvySujucou sa hmotnostou agregatu (pozri rovnicu 5.5), vyznam tejto
rastovej fAzy v PPD je obmedzeny na rozmery agregatov najviac niekol'ko desiatok
mikrometrov. Za touto fazou diferencialny driftovy pohyb prachovych agregatov
dominuje. Diferencidlne usadzovanie je najdolezitejS$im zdrojom pre kolizie
submilimetrovych prachovych agregatov. Blum a spol. (1998) experimentalne
simulovali tento proces v laboratériu pomocou gravitacie vstrekovanim oblaku
prachovych zfn do rotujice komory naplnenej zriedenym plynom. Rotaény pohyb
plynu a trenie medzi plynom a prachom nutili prachové ¢astice do kruhového pohybu
okolo stabilnej horizontalnej osi mimo stredu otacania experimentalnej komory. S
tymto nastavenim bolo mozné dosiahnut’ niekol’ko minut, pocas ktorych sa prachové
Castice nezrazali so stenami komory. Podobne ako vo vysledkoch experimentov s
Brownovym pohybom, Blum a spol. (1998) zistil, ze prachové agregaty mali fraktalnu
Strukttru, s fraktalnou dimenziou D =1.7, a mali kvazi-monodisperznt distribuciou
hmotnosti. Wurm a Blum (1998) skimali pravdepodobnost’ zliepania pre fraktalne
agregaty a zistili, Ze vSetky kolizie v rychlostnom rozsahu mm az cm za sekundu vedu
k zlepaniu.

Wurm a Blum (1998) tiez skumali vyvoj oblaku prachovych castic s
nahodnymi relativnymi rychlostami az niekolko desiatok centimetrov za sekundu.
Podobne ako bolo opisané pre predchadzajuce experimenty, bol zisteny rast
fraktalnych agregatov (D =1.9) s kvazi monodisperznymi hmotnostnymi spektrami.

‘Hit-and-stick’ kolizie vo vzorke prachovych zifn vedud ku fraktalnym agregatom s
fraktalnou dimenziou D < 2. Takéto nizke fraktilne dimenzie vyzaduju ‘hit-a-stick’
kolizie medzi podobnymi velkostami agregatov, tj. takmer monodisperzni
hmotnostnu distribtciu, ako o tom sved¢i aj obr 3.



Experimenty 2: Zhlukovanie a zhutiiovanie fraktalnych agregdtov

Nazov: Zhlukovanie a zhuthiovanie fraktalnych agregatov
Referencie: Dominik a Tielens 1997, Blum a Wurm 2000, Wada a spol.

2007
Vzorka prachu: o, a,, 6 (pozritabulku 5.1)

Projektil: Fraktalne prachové zhluky
Tercik: pevné ocel'ové folie, pevné Si3N4 (pre najvacsie impaktové

rychlosti), zhutnené prachové agregaty (pre stredné impaktové rychlosti),
vol'né prachové agregaty (pre najnizsie impaktové rychlosti)

Zrazkové rychlosti: 0-30 m/s

Rozne: Laboratérne experimenty, mikrogravitané experimenty z padovej
veze, numerické stadie

Aplikacia v PPD: Sedimentacna faza

Experimenty Al ukazali, Ze nizkoenergetické ‘hit-and-stick’ kolizie vedu ku fraktalnej
prachovej agregacii (pozri obrazok 5.2 a 5.3). Situdcia v PPD je vSak taka, Ze kolizne
rychlosti medzi fraktalnymi prachovymi agregatmi sa len pomaly zvySujui s celkovou
hmotnostou agregatu, vzhladom k pomerne nemeniacemu sa pomeru medzi plochou
povrchu a hmotnost'ou prachovych agregatov s D < 2. Zatial’ ¢o kolizne rychlosti st
pomerne konS$tantné, kolizna energia sa zvySuje so zvySujucou sa celkovou
hmotnostou. ‘Hit-and-stick’ kolizie vyzaduju silnii odolnost’ zfn voci valivému alebo
posuvnému pohybu pri mimo-centralnych zrazkach. Pre kolizie medzi fraktalnymi
prachovymi agregatmi, Dominik a Tielens (1997) vyvinuli molekularno-dynamicky
kdd a predpovedali prahovh energiu

E,=5E

m

roll (57)
nad ktorou zrazky (malych) fraktalnych prachovych agregatov vedi ku zhutiiovaniu
(obr. 5.4; pozri tiez obr. 5.5-5.7). Wada a spol. (2007) pouzili podobny pristup a nasli
pre ovela vacsie fraktalne agregaty, ze zhutnenie zaéina uz pri



0.1E,, <E, <E

roll im — —roll* (58)

E,, a E,, je kolizna energia fraktalnych prachovych agregatov a energia valivého
trenia pre monomérne zrna. Ide o disipovani energiu, spojent s valenim dvoch
sférickych prachovych zfn po S$tvrtine ich obvode (Dominik a Tielens 1997).
Maximalne zhuthovanie zrazajicich sa prachovych agregatov sa dosiahne, ked je
energia narazu

E,=nE

im

(5.9)

roll

N, je pocet kontaktov v agregatoch (Dominik a Tielens 1997, Wada a spol. 2007). Pre

fraktalne agregaty, pocet kontaktov v agregate je rovny poctu monomérov, z dévodu
kvazi-monodisperzného rastu tychto agregatov (pozri obr. 5.3). Hoci pravdepodobnost’
zliepania pri tychto koliziach je stile jednotkova, tvoriace sa prachové agregaty su
zhutnené a stracaju svoju fraktalnu morfologiu. Blum a Wurm (2000) robil pokusy
mikrogravitaénych impaktov (D =1.9) prachovych agregatov a pozorovali - v sulade s

progndzami Dominik a Tielens (1997) a Wada a spol. (2007) - hit-and-stick spravanie
pre vel'mi nizke impaktové rychlosti.

6. Zhrnutie

Po rozsiahlej faze experimentalneho a teoretického vyskumu 0 vyvoji pevnych
Castic a prachovych agregatov v PPD sa ziskal ovela lepsi vhl'ad do fyziky kolizie
prachovych ¢astic a ich pohyb v ramci PPD. Mame detailny obraz o vzniku agregatov
s rozmermi niekol’kych decimetrov, ale chyba nam uceleny opis d’alSicho vyvoja
pevnych telies na planetezimalnej trovni. NajnovSie prace 0 gravita¢nej nestabilite v
turbulentnych akre¢nych diskoch ukazuja sI'ubné perspektivy, ale podrobnosti o vyvoji
prachu vnutri samo-gravitujiceho suboru prachovych agregatov bude potrebné este
objasnit’ d’al$imi analyzami.



Symbol Particle material Density (kg m—3) | Particle radius (um) Particle shape

o SiO; 2.0 x 103 0.95 Spherical
(amorphous) (monodisperse)

o) SiO; 2.0 x 103 0.50 Spherical
(amorphous) (monodisperse)

o3 Si0, 2.0 x 10} 0.76 £+ 0.03 Spherical
(amorphous) (monodisperse)

ay SiO; 22 x 10° 0.006 % 0.0015 Trregular
(Aerosil 200)

s SiO; 2.6 x 10° 0.05-5 Trregular

B ZrSiOy4 4.5-4.6 x 10° 0.1-0.5 Trregular

y Diamond (C) 3.52 x 10° 0.75 £ 0.25 Irregular

(quasi-monodisperse)
8 MgSiO3 3.2 x 10 <1.25 Irregular

Tab. 5.1: Vlastnosti prachovych ¢astic, ktoré boli pouzité pri systematickom $tudiu
prachovo-agregatnej kolizie.
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Obr. 5.1: Parametricky priestor pre experimenty popisované v kapitole 5.
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Obr. 5.2: Casovy vyvoj priemernej hmotnosti agregatu v scenére fraktalneho
zhlukovania s Brownovym pohybom ako zdrojom kolizii medzi agregatmi (podl'a
Krause a Blum 2004).

Obr. 5.3: Principy fraktalneho rastu. ‘Hit-and-stick’ kolizie vedu k vzniku fraktalnych
prachovych agregatov, a preto K distribuciam s malym rozptylom (pozri Blum 2006 pre
dalsie detaily).



Obr. 5.4: Tvorba kompaktnych objektov z fraktalnych prachovych agregatov pocas
kolizii. Vysledky numerickych molekularno-dynamickych simulécii autorov D.
Paszuna a C. Dominika, Univerzita v Amsterdame.

-

Projectile 1 Projectile 2

Obr. 5.5: Koagulacia dvoch nefraktalnych, vysoko pordéznych prachovych agregatov
nepravidelného tvaru (Heisselmann, Fraser a Blum, nepublikované vysledky).
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Obr. 5.6: Odrazanie (pIné krazky) a zliepanie (prazdne kriizky) pri impaktoch pevnych
vysoko-poréznych milimetrovych sklenenych gulociek s o, Casticami (J. Teiser a J.
Blum, nepublikované vysledky).
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Obr. 5.7: Efektivita akrécie pri vysokorychlostnych impaktoch kompaktnych
prachovych agregatov do kompaktnych prachovych ter¢ikov (podla praice Wurm,
Paraskov a Krauss 2005).
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6. Elektrické vyboje v plynoch (T. Soltis)

S elektrickym vybojom v plynoch vo forme iskier sa bezne stretdvame
vV kazdodennom zivote, ale fyzikalne procesy, ktoré pri tomto zaujimavom procese
prebichaju, nie st zatial' postacujico pochopené a popisané. Prvym dovodom, ze
zlozitosti elektrickych vybojov boli 'udom diho nezname je fakt, Ze ide o velmi rychle
procesy, ktoré sa I'udskému oku zdajii ako okamih. Je znamy fakt, ze 'udské oko nevie
odlisit’ udalosti, ktoré st od seba oddelené ¢asom kratSim ako 0,1 sekundy. Az vyvoj
vysokocitlivych a extrémne rychlych kamier umoznil rozlozit' elektricky vyboj na

niekol’ko dolezitych Stadii.

Pribuznost’ atmosférickych bleskov a iskrovych vybojov bola demonstrovana
Benjaminom Franklinom uz v 18-tom storo¢i. Historicky sa zakladné elementy iskier
identifikovali najprv v bleskoch aaz ovela neskdr boli pozorované aj pri iskrach
V laboratoriach. Je to samozrejme l'ahko pochopitel'né, ked'ze blesky maju ovela
vacsiu dizku a maju aj dihsi ¢as vyvoja, preto si ich optické registracia nevyzadovala

az také sofistikované vybavenie s vysokym priestorovym a ¢asovym rozliSenim. Prvé

o W ¢ \¢/ +
e T o e
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Katoda

Obr. 6.1 Lavinovy efekt medzi dvoma elektddami. Prvotna ionizacia uvolni jeden
elekton a kazda nasledna kolizia uvolni d’alsi elekton, takze sa objavia dva elektony

pri kazdej kolizii: ionizujuci a uvolneny elekton.



“pasové” fotky bleskov zhotovené jednoduchym fotoaparatom s mechanicky rotujacim
filmom odhalili dva principialne tadia blesku — iskry. Stadium lider a §tadium return

stroke.

Lider predstavuje inicidciu a rast vodivého plazmatického kanala - “lidra” (u
atmosférickych bleskov medzi mrakom a zemou alebo medzi mrakmi). Lider vznika
v miestach, kde je elektrické pole dostatocne silné na to, aby ionizovalo plyn.
Klu€ovym procesom je ionizacia narazom, ktora vedie k lavinovému procesu zvanému
eletricky prieraz plynu. Plyn je vo vSeobecnosti velmi dobré dieletrikum, ale ak je
elektrické pole dostato¢ne silné, tak volny elektron ziska na vzdialenosti strednej
volnej drahy energiu, ktora je potrebna na ionizaciu molekuly plynu. Matematicky

mozme tuto podmienku vyjadrit’ nasledovne

m
\2
“_m

: (6.1)

o
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kde & je ioniza¢na energia, A, je strednd volnad dréha elektronu a € je naboj

elektronu. Ak teda eletron urychlovany v elektrickom poli E narazi do molekuly skor,
nez ziska potrebnu energiu, tak sa jednoducho odrazi a k ionizécii neddjde. Ak ale
ziska energie dost, tak po naraze na molekulu vyrazi elektron a v elektrickom poli
mame teda uz dva eletrony, ktoré st d’alej urychlované a mézu narazat' do molekul
aionizovat ich (pozri obrazok 6.1). Volné elektrony samozrejme okamzite
rekombinujii sionmi alen ak ionizicia prevlada nad rekombinaciou, tak mame
elektricky prieraz. Pri rekombinacii je emitované svetlo, ktoré umoznuje iskre byt
viditelnou. Ioniza¢na energia je charakteristicka veli¢ina chemickych prvkov a pre

niektoré plyny je uvedend v nasledujucej tabul’ke.



prvok Ioniza¢na

energia (eV)

vodik 13,6
dusik 14,5
kyslik 13,6
neon 21,6

Pri izbovej teplote a pri normalnom tlaku v suchom vzduchu dochadza k elektrickému
prierazu pri elektrickom poli zhruba 3.10° V/m. Stadium atmosférickych bleskov

ukazuje, Ze vznikajt pri elektrickych poliach 300 000 — 450 000 V/m, ¢o je o niekol’ko

radov véacsie ako st odhady pre protostelarne hmloviny, kde pri & =30eV a

A, =30 cm je elektrické pole 100 V/m (Gibbard et all 1997).

Lider sa v8ak §iri aj do oblasti, kde intenzita externého elektrického pola ani
zd’'aleka nedosahuje hodnét potrebnych na ionizaciu. To znamend, Ze musi existovat
intenzivna ionizacia odohravajuca sa na jeho hrote (tip), ktord meni neutralny plyn na
vysokovodivll plazmu. Toto je mozné jedine vtedy, ak si lider nesie svoje vlastné
elektrické pole, indukované priestorovym nabojom koncentrovanym na vlastnom hrote.
Ako hrubtl analdgiu lidra si mézme predstavit’ ihlu, spojent tenkym vodivym drétom
S vysokonapiatovym zdrojom. Ak je ihla dostatoCne ostra, tak elektrické pole v okoli
hrotu moéze byt velmi silné aj pri relativne malom napati (elektrické pole rastie
s narastom krivosti, teda je nepriamo umerné polomeru krivosti, E[J1/r).
Predstavme si, Ze sa ihla pohybuje smerom od jednej elektrody k druhej (alebo pada
zmraku smerom k zemi u bleskov) ataha za sebou drot. Silné elektrické pole,

v ktorom sa molekuly plynu ionizuja, sa pohybuje spolu s ihlou.

Elektricka iskra nema k dispozicii drot. Funkciu vodica, spajajuceho hrot lidra

a pociatoény bod vzniku vyboja, vykonava plazmovy kanal lidra. Lider sa pohybuje



rychlostou 10° — 10° m/s. Pri atmosférickych bleskoch je ¢as vyvoja lidra v priemere
0,01 s. Pocas tohto relativne dlhého ¢asu musi byt plazma udrziavana vysoko vodiva
ato je mozné jedine vtedy, ak je plyn zahriaty na teplotu okolo 5000 — 6000 K.
Problém energetickej rovnovahy v plazmovom kandly, potrebnej na zahriatie
a kompenzaciu strat, je kI'tCovym v teorii lidra. Lider je teda nevyhnutnou sucastou
kazdej iskry ajeho ulohou je priprava vysokovodivého plazmového kanala vd’aka
lokalnemu zosilneniu elektrického pola v bezprostrednom okoli jeho hrotu. Takto
vytvoreny vodivy kanal je nasledne vyuzity d’al§$im procesom, ktory volame return
stroke. Return stroke je najvykonnejsia faza iskry a vznika v okamihu kontaktu lidra so
zemou, resp. uzemnenym objektom. Vel'mi ¢asto ide o nepriamy kontakt, pri ktorom
sa opacne Siriaci lider (counterlider) za¢ne Sirit od uzemneného objektu, aby sa spojil
s pdvodnym lidrom. V okamihu kontaktu sa inicializuje return stroke (J. Bednai 1989).
Pocas pohybu si hrot lidra nesie vysoky potencidl porovnanelny s potencidlom
elektrody (mraku) kde iskra zacina, potencidlovy rozdiel je rovny poklesu napétia
vV plazmovom kanaly. Hrot lidera po kontakte prijima potencial zeme a jeho naboj
prudko ,,vyteka“ do zeme. Rovnaka vec sa deje postupne aj s ostatnymi Cast’ami
kanalu s vysokym potencidlom. Tento proces ,,vytekania“ sa deje prostrednictvom
vlny neutralizacie naboja Siriacej sa od uzemnenia smerom hore kanalom. Rychlost’
tejto viny je porovnatelna s rychlostou svetla a je okolo 10® m/s. Od ¢ela viny tedie
pozdiz kanala smerom do Zeme vysoky prad (v priemere 30 KA; az 200 — 250 kA pre
silné¢ blesky) a prenos tak vysokého pradu je sprevadzany velkym uvoliovanim
energie. Vd’aka tomu sa plyn prudko zohrieva a rozpina, ¢o vedie k tvorbe zvukove;j
razovej viny. Pre return stroke je charkteristicka aj rychla zmena pradu, ktora moze
dosiahnut’ az 10 A/s, ¢o vedie k silnej elektromagnetickej radiacii, ovpliviiujucej

radiové vysielanie vo vel’kych vzdialenostiach od elektrického vyboja.

Zakladné procesy v teorii dlhych iskier

Kla¢ovym bodom teorie je to, ako sa mdze vyvinut iskrovy kanal v slabom
elektrickom poli, 0 1 az 2 rady slabsom, ako je potrebné na narast elektronovej hustoty

vo vzduchu. Blizko elektrody s malym polomerom krivosti (predpokladajme sférickl



anodu s polomerom r, ~1-10 cm) je elektrické pole E,(r,)=E, >E,. Toto je
miesto inicidcie vybojového kanala. Vo vzdialenosti I =10T, od elektrody je externé

elektrické pole pri hrote kanala E =E,(r/r,)’ jednou stotinou pol'a na elektrode.
Také pole uz nie je schopné podporovat’ ionizaciu. Napriektomu sa kanal Siri d’alej,
pricom meni neutralny plyn na dobre ionizovanu plazmu. Pre tento fakt nie je iné
zdovodnenie, ako lokalne zosilnenie elektrického pol'a na hrote rasticeho kanala, ktoré
je vd’aka posobeniu vlastného naboja kanala. Vodivy kanal majuci kontakt s an6dou
ma snahu sa nabijat’ vd'aka potencialu U, vzhl'adom na uzemnent katodu. Kanalom
tym padom tecie elektricky prad, ktory prenasa kladné elektrické Castice z anody (v
skutocnosti sa prenasaju elektrony cez kanal smerom k andde vd’aka nizkej mobilite
tazsich kladnych i6nov). Mozme povedat, Zze medzi elektrodami sa $iri vina silného

elektrického pola, v ktorej prebieha ionizacia a produkuje novu cast plazmového

Obr. 6.2 Fotografia laboratornych streamrov s dizkou okolo 7cm.

kanala. Pre tiito vlnu sa bezne pouZziva termin ionizacna vlna.



Streamer

Najjednoduchsi a zakladny typ ionizacnej viny a néslednéj tvorby vodivého kandla je

streamer.

kanal
leadra

streamrova streamrova
z6na z6na

Obr. 6.3 Fotografia a schéma pozitivneho lidra (Bazelyan a Raizer 2000).

V pripade vyboja vo forme lidra vznika na jeho hrote viacero streamerov, ktoré
vypliaju priestor pred lidrom vo forme akéhosi vejaru (Obr. 6.3). Tento priestor sa

nazyva zona streamrov alebo koréna lidra.

Zbna je vyplnena nabojmi streamrov, ktoré sa sformovali a ktoré postupne aj
zanikaju. Ako sa lider $iri, tak aj zona streamrov sa §iri spolu s jeho hrotom, takze lider
vstupuje do priestoru vyplenného priestorovym nabojom, ktory je strhavany smerom
do lidra. Tvori sa tak obal lidra, ktory drzi vd¢$inu naboja. Je to prave tento naboj,
ktory meni elektrické pole v priestore okolo rozvijajucej sa iskry alebo blesku. Tento

naboj sa neutralizuje pri kontakte lidra s uzemnenim (katéda, Zem) za vzniku



vykonného prudového impuluzu prireturn stroke-u. Vsetky detaily vyvoja lidra

priamo stvisia s vlastnostami zony streamrov.

Uvazujme dobre rozvinuty “klasicky” streamer, ktory vznikol na
vysokonapdtovej andde a Siri sa smerom k uzemnenej katéde. Hlavny ionozacny
proces prebicha v oblasti silného elektrického pola blizko hrotu (tip) streamra. Celna

strana streamra je schématicky znazornena na obrazku 6.4 spolu s kvalitativnym

rozlozenim pozdizneho pol'a E, elektronovej hustoty N, a hustoty priestorového naboja
p=e(n, —n).

Silné pole blizko hrotu je tvorené hlavne jeho vlastnym nabojom. Pred hrotom,
kde je priestorovy naboj maly, klesa elektrické pole priblizne ako E =E_(r /r)?,

¢o je charakteristické pre nabita sféru s polomerom r_ . E_ je maximalne pole

streamra na okraji hrotu. Polomer hrotu r  priblizne koinciduje s pdvodnym
polomerom cylindrického kandla rozkladajuceho sa za hrotom. Celnt stranu
polgulovitého hrotu budeme nazyvat ioniza¢né Celo viny. Naboj hrotu streamra je
koncentrovany hlavne v oblasti za ¢elom viny. Pole tam za¢ina slabnit’ az poklesne na

hodnotu E_ v kanali, ktora je velmi mala v porovnani s E_ . Silo¢iary idice radialne

von z hrotu sa stivaju rovnobezné vo vnutri hrotu a usporiadané axialne pozdiz kanala.



Obr. 6.4 Schématicka reprezentacia ¢elnej Casti ku katode smerujuceho

(pozitivneho) streamra a kvalitativne rozlozenie elektronovej hustoty n,, hustoty

rozdielu n, —n, (priestorovy naboj) a pozdizne elektrické pole E (Bazelyan a
Raizer 2000).

Rozdel'me si myslienkovo spojity proces vyvinu streamra na jednotlivé
stupne. Oblast’ siln¢ho pol'a pred hrotom je miestom ionizacie molekul plynu narazom
elektronov. Pociatocné zarodocné elektrony potrebné pre tento proces su generované
streamorom uz vopred. Ich produkcia je v pripade pozitivneho streamra vd’aka foto-
ionizacii. V pripade vzduchu su aktivne vysoko excitované molekuly N», ktorych
emitované ziarenie ionizuje molekuly O (ktorych ioniza¢ny potencial je nizs§i ako pri
N2). UV foton v oblasti 98 — 102,5 nm, emitovany excitovanou molekulou N>, ionizuje

molekulu O a teda produkuje vol'ny elektron:

N, = N, + 755 100.5m 6.2)
N :
O, + Ys1005m —> O; +&.
Ziarenie je aktivne absorbované, ale jeho intenzita je dostatoéne vysoka na vytvorenie

pociatoénej hustoty elektronov n, ~10° —10° cm™ vo vzdialenosti 0,1 az 0,2 cm od

hrotu. Kazdy ztychto elektronov ziskava energiu zo silného elektrick¢ho pola

a spusta ionizaciu narazom (elektronova lavina). Ked’Ze pocet sucasne tvorenych lavin



je velmi vel’ky, vypliiaju priestor pred hrotom streamra a tvoria tak novi vodiva oblast’

(plazmu). Nasledkom odtoku elektronov smerom k telu kanala sa kladny naboj

plazmy stava odkryty. Sucasne aj elektrony, ktoré postupili z ¢elného regionu smerom
k hrotu, neutralizuji kladny naboj starého hrotu ¢im ho menia na novi Cast’ kanala

a teda predlzuju streamer.

Ak je dizka streamra | >>r_, jeho rychlost a paramtre hrotu sa menia velmi

malo pocCas doby, za ktorti prejde hrot vzdialenost niekolkych polomerov. To
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Obr. 6.5 Ilustracia dole sa Siriaceho kladného (vlavo) a zaporného (vpravo)
streamra. Symbol plus oznacuje kladny i6n a zaporny symbol elektron alebo zédporny
ion. Aby bolo udrzané S§irenie plazmového kanala ionizdciou néarazom, musi
existovat’ dostatok volnych elektronov hned’ pred plosne nabitou vrstvou hrotu
streamra. V pripade ziporného streamra nie je problém so zdrojom volnych
elektronov, ked’Ze elektrony z ionizovanej oblasti driftuju v elektrickom poli v smere
Sirenia streamra. AvSak v pripade kladného streamra nemo6zu elektrony prichadzat’ zo

samotného streamra a dolezity zdroj “Cerstvych” volnych elektronov je fotoionizacia.



znamena, Zze v zavislosti na Case t astradnici x s vSetky parametre funkciou typu
E(x,t)=E(x-V), ¢o je zobrazené na obrazku 6.4, sa pohybuje doprava ako celok
bez zretelnych zmien. Tento typ procesu reprezentuje vinu, v tomto pripade vinu
silného pola aionizacie. VonkajSim parametrom, urujucim charakteristiky viny (jej

rychlost’ V_, maximalne pole E_, polomer hrotu r , hustota elektronov za vinou n.)

je potencial na hrote U, . Potencial U, je rovny potencialu anédy U, minus pokles

potencialu v kanali streamra.

Uvazujme rychly streamer, ktorého rychlost’ je ovela vicSia ako rychlost’
driftu elektronov vo vlne. Vypocet produkcie elektronov moze ignorovat’ drobny drift
elektronov v danom mieste priestoru za kratky Cas, za ktory nim prejde ionizac¢na vina.
V tomto pripade je kinetika ionizacie pozdiZ osi streamra popisana nasledujucimi

jednoduchymi rovnicami

on, n. B dx
p =v,n,, n_o_eXp-[Vidt_eXpJ.ViI' (6.3)

kde v, =v,(E)je frekvencia elektronovej ionizacie molekul. Casovy integral bol
transformovany na integral cez priestorovii suradnicu X pozdiZz osi podla vyrazu

dx =V.dt, ¢o odpoveda pohybu stradného systému spolu s vlnou. Vdaka prudkému

narastu ioniza¢nej frekvencie s narasom pola vytvara oblast’ (v ktorej nie je pole
vyrazne slabSie ako maximum) najvacsi prispevok k produkcii elektronov. Tato Cast’
vlny sa radovo rovnd polomeru hrotu. Priblizné vyjadrenie integralu a rychlosti

streamra potom mozne napisat’ nasledovne

Vim rm

5 =m’ Vin = Vi (Ep)- (6.4)

Rychlost’ rychleho streamra je len vel'mi slabo zavisla od pociatocnej N, a konecnej
n, hustoty elektronov a je ur¢end hlavne maximalnym polom E_ a polomerom hrotu

r.. Premenné E_ a r, urujice V, nie st nezavislé ale suvisia cez potencial hrotu



U, . Pre izolovanu vodivi sféru s rovnomerne rozlozenym povrchovym nabojom Q'

mame U =1 E =QY4rg,l,, kde g, je permitivita vakua. Streamer sa vSak viac

podoba na cylinder s polgulovitym koncom. Da sa ukazat, 7e v dihom dokonalom
vodic¢i takého tvaru je jedna polovica potencialu v strede polgule tvorena nabojmi na

povrchu polgule a druha polovica nabojmi na povrchu cylindra, takZze naboj na hrote je

Q =2mg,r U,. Elektrické pole v prednom bode hrotu je s dobrym priblizenim len

polovica pol’a na izolovanej guli s rovnakym potencialom, alebo

U, = 2E.r. (6.5)

m

Néboj hrotu sa pohybuje vd’aka driftu elektronov vplyvom elektrického pol'a. Hustota
elektronov a patriéna vodivost’ plazmy musi zabezpecit' transport naboja s rovnakou
rychlost'ou ako je rychlost’ viny. To umozituje odhad hustoty plazmy streamera hned’

za hrotom. Za rovnakych predpokladov ako v (4) hustota elektronov v oblasti silného

pola na osi streamra narasta ako N, =~ n,exp(v,t) za ¢as At=r_ /V,. Za ti dobu
narastie hustota elektronov na svoju koneénu hodnotu N, = n,exp(v;, At) adrift
elektronov do kandlna s rychlostou V, =, E_~ (kde g, je pohyblivost elektronov

brana pre jednoduchost’ ako konstanta) odkryje kladny naboj, ktory vytvéara pole E_ v

oblasti nového hrotu streamra. Elektricky naboj, ktory tecie jednotkovym prierezom

Vv oblasti ¢ela viny za ¢as At, je

At
E.n
q=euE n, _[ exp(v;,t)dt = M. (6.6)
Vv
0

im
Zanechava za sebou kladny néboj g s rovnakou plosnou hustotou. Je to prave tento
naboj, ktory vytvara pole E_. Ukazeme si, ze efektivna hriibka kladne nabitej vrstvy
je AXU r,.V elektrostatike je pole takejto vrstvy na povrchu vodi¢a rovné

E.,=q/&,. Dosadenim g zrovnice (6) dostivame odhad pre hustotu néboja za

1onizac¢nou vinou



N, = EVin | €44, (6.7)

Hustota N, priamo nezavisi na rychlosti streamra a je V podstate uréend maximalnym
polom , ktoré definuje frekvenciu ionizacie. Efektivny ¢as tvorby ndboja vo vrstve je
priblizne At, =~ Vi;nl. Vrstva naboja hriibky AX sa hybe rychlostou AX/At,, ktora je
rovna rychlosti streamra V,, ked’Ze sa ioniza¢na vlna hybe ako celok. Preto pouzitim

(4) dostaneme

Ax=VAt, =V v, =t [In(n /n,). (6.8)

Kone¢na hustota N, je 0 mnoho radov vicsia ako pociato¢nd hustota N, takze

logaritmus v (6.8) je velké ¢islo, z ¢oho vyplyva AXL] r . Tieto odvodené vyrazy

maju ilustrovat’ len radove funkéné zavislosti medzi parametrami streamra. Numerické
koeficienty vyjadrujiice kvantitativne zavislosti su tu ignorované. PresnejSia analyza

rychlej ionizacnej viny déva vyrazy

y_ VoI n=5Ym M 64
s (2k _1)|n(nm/n0)’ C ke,ue ' n., N, d .

kde k je exponent v pribliznom vyraze v,(E)J E“a n_ je hustota elektrénov v &ele
viny v mieste s maximalnym pol'om (hustota je o jeden rad nizSia ako je maximalna
dosiahnutel'na hustota n_). Pre streamer vo vzduchu za normalnych podmienok je

k = 2,5.

Ako sa postupne streamer vyvija, tak jeho kanal je pod vysokym napitim,
ktoré sa meni z napdtia anody U, v po¢iato¢nom bode na ur¢iti hodnotu U, v ¢elnom
bode, blizku potencialu hrotu U; (rozdiel medzi U, a U,, priblizne EAx0 U, je
vd’aka malému potencidlnemu skoku na hrote). Kanal je elektricky nabity a napétie
v Pubovolnom bode x pozdiz kanala je vyssie ako vonkajsie napitie U,(X) tvorené

nabojom elektrody bez pritomnosti streamra. Elektricky prid musi tiect’ cez kanal, aby



dodaval naboj do novo vzniknutych Casti rastiiceho streamra. Najprv musime najst’
naboj kanala, ktorého cCasovda zmena bude produkovat elektricky prad.

Predpokladajme, Ze streamer zacal na elektrode s malym polomerom I, . Preskimajme
§tadium, ked’ je diZka streamra |1 ry- MoOzeme potom zanedbat’ ¢asovii zmenu naboja

na andde a brat’ externy prud blizky pradu iy, ktory vstupuje do kanala cez jeho
zakladiu na anode. Navyse, stremer ako vodi¢ mdze byt povazovany za osamoteny
(solitary) a neporuseny potencial U, daleko od andédy méze byt ignorovany.
Uvazujme najprv, ze kandl je idealny vodi¢. Kapacita dlhého osamoteného vodica je
C =27yl /In(l/r). Jeho naboj je Q =CU , lebo idealny vodi¢ je len pod napdtim U.
Priemerna kapacita na jednotku dizky vodi¢a

C_ 27m, 556x10™"

C, === = F/m (6.11)
| In(l/r)  In(l/r)

ma takmer konStantnii hodnotu, ktora je len malo zavisla nal a r. Da sa ukazat, Ze
lokalna kapacita C,(x)sa prakticky zhoduje s priemernou hodnotou z (6.11) pozdiz
celej dizky dlhého vodica, okrem &asti leziacich blizko jeho koncov. Ale aj na tychto
koncoch je lokalna kapacita menej ako dvojnasobok priemernej hodnoty. To sa vSak
netyka kapacity volnych koncov, ktoré st ovela vicSie. Ak ma kanal konecni
vodivost, musi mat’ pozdizny gradient potencialu a U =U(x) ak nim te¢ie prud. Naboj

na jednotku dizky kanala ma tvar

27, [U () U, ()]
In(/r)

r(x) = C,[U(X)-U,(X)] = , (6.12)

beruc do tivahy fakt, Ze lokdlny naboj kanala zvySuje jeho potencial vzhl'adom na
neporuseny potencial U,(x). Podobné vylepsenie by malo byt pridané k rovnici (6.5),

ktora vo vSeobecnosti vyzera

U,-U,()= 2E,r.. (6.13)



Ked’ sa kandl predizi o dl, jeho nové ¢ast ziska naboj 7,dl ; indexom | budé znacené

parametre v ¢ele kanadla X =1. Tento naboj je dodavany priamo lokdlnym pridom za

¢as dt =dl /V,. Preto mame v l'ubovolnej faze vyvoja streamra

278, |U, ~U,(N]V
S In(l/r)

, U, =U,. (6.14)

=7

Prad na hrote je definovany hlavne potencidlom hrotu a rychlost'ou streamra. Na andde

je prud nasledovny

e

T Q:i‘r(x)dx:iq[u (x) —U,(x)]dx, (6.15)

kde Q je celkovy naboj kanala. Presnejsie, Q by malo byt eSte doplnené o naboj na
povrchu hrotu Q, = 27g,r, [Ut —Uo(l)] ,ktory je v8ak relativne maly v pripade dlhého

streamra. Prady i.a i, na opacnych koncoch kanala sa vo v§eobecnosti nezhoduju. Ich

hodnoty mézu byt vel'mi blizke, alebo sa mézu vyrazne odliSovat' v zavislosti od
prislusnych podmienok. Napriklad, ak napétie na elektrode narastd pocas vyvoja
streamra, tak napitie a ndboj rozloZeny pozdiZ streamra narastaju. Cast’ pradu na
anode je pouzita na privod dodatocného naboja do ,,starych™ Casti kanala, takze len
zvy$ny prad dosiahne Gelo kandala: i, >1,. Ak ale napitie na elektrode klesa, tak
»prebytoény* naboj zo starého kanala ide spit’ do zdroja cez povrch anddy, takze prad
klesa blizsie k anode (kladny prud je tvoreny nabojmi pohybujicimi sa pre¢ z anody):

i, <i.

Dlhy streamer sa moze vyvijat’ pri konStantnom napéti, ked’ sa elektrické pole

E(X,t) vkanali vel'mi v ¢ase nemeni. Potencial v l'ubovol'nom mieste existujiiceho
X

kanala U(Xx) =U, —_[ E(X)dx a 7(x) sa v ¢ase malo meni, o znamend, ze prad sa
0

nerozbieha na ceste od anody k hrotu kanala. V tomto pripade je prad na andde blizky



pradu v ¢ele definovanom v (15) vratane potencialu U,, ktory moéze byt’ ovel'a mensi

ako U,. Mnohé experimenty ukazali, ze priemerné pole kanala musi prevySovat’

urciti minimalnu hodnotu (okolo 5 kV/cm pre vzduch za normalnych podmienok),

ktora umoziuje podporu dlhého kladného streamra. Napriklad pri U, =600kV na
andde a dizke streamra | ~1m takmer celé napitie v kandli poklesne a U, [] U, ale
pridy i,a i sa velmi neodli§uji. V jednoduchom modeli vyvoja potencialu a pradu
Siriaceho sa streamrového kanala mozme kandl reprezentovat’ ¢iarou s kapacitou C,
amernym odporom R =(zr’eun,)" na jednotku dizky. Odhady ukazujt, Ze
samoinduk¢éné procesy nie su podstatné vo vyvoji streamra, a preto je proces popisany

nasledujticimi rovnicami pre rovnovahu pradu a napitia

or O ouU .
00 -ZY_irR.  r=C(U-U). 6.16
ot ox o R 7=GUU) (6.16)

Okrajova podmienka systému rovnic (6.16) na x=Ije i :Cl[UI —Uo(l)]Vs
ekvivalentnd so (6.14). Dal§ia okrajova podmienka mdZe byt zadanie potencialu
anédy, kedze U (0,t) =U,(t). Vyraz (6.14) umoziiuje odvodenie pozdizneho pol'a
E. v kanali za hrotom streamra, kde je hustota elektronov stale taka vysoka, ako ta

vytvorena vlnou ionizacie. Prad za hrotom je vodivostny prad i, = zr’en s,E

Porovnanim tohto vyrazu so (6.14) a pouzitim (6.10) a (6.13) spolus U, =U, mame
PE, 4k

E, ~ e
In(n, /ny)In(l/r,) 2k -1

Q

2,5. (6.17)

Prud i; blizko konca kanéla je nizsi ako prad na hrote prilahly ku kanalu, lebo néboj
na jednotku diZky hrotu 7, =Q, /1, je vatsi ako 7 v kanali. To je typicky dosledok

okrajovych efektov dlhych vodi¢ov, dobre znamy z elektrostatiky. Plosnd hustota

naboja na volnom konci vodi¢a je ovela vy$Sia ako na jeho lateralnom povrchu.



V nasom jednoduchom modeli, v ktorom je hrot kanala nahradeny polgulou

spolomerom r. a naboj Q, vyjadreny vyrazom (6.15), je priemerny naboj na

jednotku dizky 7, = 2726, [U, —U,(1)]. Je In(I/r, ) krat v&esi ako 7, na konci kanala
(pozri (6.12)). Prad i, na hrote vyrazne prevySuje I,. To ale neovplyviuje celkovi

rovnovahu néboja, lebo naboj dlhého kandla Q je ovela vac¢si ako naboj Q, na hrote

kanala.

Porucha pradu v oblasti hrotu ma lokalny charakter. Neméze byt detekovana
meranim prudu na strane an6dy. Streamer vyuziva svoj vlastny zdroj — naboj ,,starého*

hrotu sa hybe smerom do priestoru spolu s predlzovanim streamra. Je to tok tohto

naboja, ¢o vytvara prad i, . Ak by bolo meracie zariadenie pridu umiestnené na strane
novo vzniknutej Casti kanala, meralo by prad i=i, po velmi kratku dobu

At=r IV, = 10~°s; potom by prud poklesol na I, a d’alej by sa vyvijal podl'a rovnic
(16).

Ked’ sa vytvori streamer na malej elektrode (anode) s polomerom r,, na ktorej

je vysoké napitie U, [ E;r,, tak sa $iri v rychlo klesajicom externom poli. Streamer

i‘a’
najprv zrychluje, ale potom spomali, ako opusti oblast’ [l r,, v ktorej citi priamy
vplyv anédy. Ak je napidtie nizke, tak sa streamer mdze zastavit' v priestore bez
dosiahnutia opacnej elektrédy (povedzme uzemnenej platne vo vzdialenost d ). Cim
vysSie je napitie, tym vicSia je vzdialenost, ktort modze streamer dosiahnut’; pri
dostatocne vysokom napiti premosti medzeru medzi elektrédami (gap). Aby sme
odhadli rozmer streamrovej zony a obal lidra, potrebujeme kritérium umoznujuce
odhad maximalnej dizky streamra pri réznych podmienkach §irenia. Ziadne priame
merania tohto druhu neboli robené pre jeden osamoteny dihy streamer, lebo vzdy
existuje len zhluk viacerych streamrov. Preto musime pouzit’ nepriame experimentalne

vysledky a odvolavat’ sa na fyzikalne Gvahy, tedriu a vypocty.



Experimentalne bolo ukézané, Ze streamre tvoriace streamrovy zhluk su

L =U,/d

schopné prejst medzilektrodovi medzeru dizky d len ked’ premenna E,

prevySuje kriticki hodnotu E_ , ktora sa meni v zavislosti od plynu a jeho stavu. Za

cr 2

normalnych podmienok vo vzduchu je tato hodnota E, ~4,5-5KkV /cm v $irokom

C

rozsahu d ~0,1-10 m. Preto, napitie nutné na to, aby stremer premostil medzeru

dizky d, je U,,, =E,d alebo viac. Napriklad 1 meter Siroka medzera vyzaduje

okolo 500 kV (E, =10KkV/cm pre zaporny stremer vo vzduchu). V momente
prechodu streamra celou medzerou je vietko napitie pouzité na stremer, takze E,, je

tiez priemerné pole streamra. Skutocne za kritickych podmienok s E,, = E_ prejde

av
streamer medzeru pri jeho limitnych parametroch. K opacnej elektrode sa priblizuje

najnizSou rychlostou odpovedajicou minimalnemu rozdielu medzi potenciadlom hrotu
U, =U, avonkaj$im potencialom, teda AU, =U, -U,(d) =5-8 kV, pod ktorym
sa streamer prakticky zastavi. V pripade uzemnenej elektrody je U,(d)=0. Ak je
medzera tak dlha, ze AU, =U, [l U_, potom v kanali poklesne takmer celé napitie.
Preto mozno E_ pokladat’ za najnizSie limitné pole, pri ktorom je eSte streamer

schopny S$irenia. Tato interpretacia ostava platna len ked’ neddjde k premosteniu

medzery, ale ked’ sa streamer zastavi niekde po ceste. Podl'a rovnic (6.10) a (6.13) je
rychlost streamra, a teda jeho schopnost’ §irenia, uréena len AU, =U, —U(l), teda
rozdielom medzi potencidlom na hrote a externym potencialom, ale pritom nezavisla
na tom druhom. Bez ohl'adu kde sa streamer zastavi, musime mat’ AU, [] U_, hoci
hodnota externého potencialu U, (l ) Vtomto bode mdze byt vysokd. Vo
vieobecnosti priemerné limitné pole v kanéli a dizka streamra ..« VMomente jeho
zastavenia suvisia nasledovne

E zUa_UO(Imax) I :Ua_UO(Imax)
cr | 1 max E .

max cr

(6.18)



Aby sme mohli tieto vyrazy pouzit, musime vediet' nielen I'ahko meratel'né

napétie U,, ale aj potencial U (I ), nedostupny meranim. Vo vécsine pripadov je

dokonca aj vypoctom tazko odhadnutelny. Pre jednotlivy streamer je externé pole
uréené okrem naboja na andde aj kombinaciou nabojov, ktoré sa objavuju v medzere

medzi elektrodami ako aj v jej okoli. Zvlast’ dblezity je naboj ostatnych streamrov,

ktoré vznikajii spolu s konkrétne Studovanym. Preto pole U, (X), v ktorom sa

streamer hybe, reprezentuje selfconsistentné pole. Vo vzduchu dochddza k

»vzplanutiu® stoviek streamrov, ktoré vyplnia priestor s rozmerom porovnanelnym s

| .- Je to prave tato maximalna diZka, skor ako maly polomer anédy, ktora uréuje
pokles externého pola pozdiz iskrista. Odhady selfconsistentného pola U,(x)

obsahuju vazne t'azkosti a chyby. Preto v skuto¢nosti je kritické pole E_ urcené iba
z experimentalnych dat, ktoré sa vztahuji na situaciu, v ktorej streamer premosti celé
iskriste. Vtedy je potencial U, (I, ) uréeny spolahlivo, lebo sa zhoduje s potencialom
elektrody, vSeobecne uzemnenej s U, (I, )=U,(d)=0. Ale ak je zname, ze
U,(l,.) 0 U,,ako vpripade dlhej iskry Siriacej sa vo vysoko nehomogénnom
ektrickom poli, tak kritérium (6.18) pre kone¢nu dizku streamra bude velmi
zjednodusené: | . ~U,_/E,. Existencia kritického pola E, ma vcelku jasny

fyzikalny vyznam. Dovod existencie minimalneho priemerného pol'a v kanali je jeho
kone¢ny odpor. Kanal musi viest’ elektricky prad nutny na podporu pohybu hrotu

streamra. Je to prud, ktory dodava naboj do novej Casti kandla, vznikajucej na Cele

hrotu. Podstata procesu stremra je ta, ze prid i, hned’ za hrotom je Umerny jeho

rychlosti (pozri vztahy (6.14) a (6.16)). Lokalne pole E_. nutné na podporu tohto
pradu je definovné v (6.17) odvodeného z odporu na jednotku dlzky kanala. Hodnota

E. slabo zavisi na meniacich sa parametroch streamra (dizka, polomer hrotu, rychlost)
aje hlavne uréené zlozenim plynu, ktoré uréuje maximalne pole na hrote E_ a sklon

krivky v;(E) (ktory bol v (6.17) brany do tivahy pomocou parametra K ). Vypocitana



hodnota E, =4,2kV /cm pre vzduch je prekvapujuco blizka nameranej hodnote

E. =4,65kV/cm.

Streamer je doprevadzany elektrickym pridom ateda aj uvoliiovanim
Joulovho tepla. Ako uz bolo spomenuté, zivotaschopnost’ plazmového kanala zavisi
hlavne na teplote, takZe tento problém je principialne ddlezity. Prvotné zohrievanie
daného objemu plynu nastava, ked’ nim prechddza hrot stremara so svojim vysokym
pradom a elektrickym polom. Ako sa streamer vyvija, tak sa plyn d’alej zohrieva

pradom, ktory tecie streamrom. Pod’me ohodnotit’ oba procesy uvoliiovania energie.

Energia uvolnena v 1 ¢m® za sekundu je jE =oE? kde j=0E je prudova

hustota a o je vodivost’ plazmy. Energia uvolnena v 1 cm®ako désledok prechodu

ionizacnou vlnou je
W = jaEZdt =jaE2dx/Vs, (6.19)

kde integraly su formalne brané od —ocodo +co, ale v skuo¢nosti cez oblast’ ioniza¢nej
viny. Hlavny prispevok uvolnenej energie je tvoreny tenkou vrstvou za vlnovym

frontom, kde je vysoka hustota elektronov a silné pole. D4 sa ukazat’, Ze integral (19)

méa presne hodnotu &, Eri/Z, ¢o fyzikalne odpoveda hustote elektrickej energie

Vv mieste maximalneho pol'a. Numericka hodnota odpovedajuca E, =175KkV /cm je
W ~¢g,E2/2~2,6x10° J/cm’. (6.20)

Narast teploty plynu v oblasti ¢ela viny sa ukazuje zanedbatelny: AT <W /¢, = 3K.
¢, =5/2k;N =8,6x10J/(cm®/K) je tepelna kapacita studeného vzduchu a

Kyje Bolzmanova konstanta. Priemernd energia disipovana elektrickym pradom

v kanali stremara na jednotku jeho objemu je



~ CIU 'jv

W' =2,
2nr,

(6.21)

kde r, je priemerny polomer kandla. Vytvorenim kazdej dalSej novej Ccasti

formujticeho sa kandla je jeho polomer priblizne tmerny napitiu na hrote nasledkom

faktu, ze maximalne pole na hrote zostava priblizne konStantné. Takze mame

U, /r, = E,. Dosadenim tohto vzt'ahu ako aj (6.11) do (6.21) dostavame

2
L& E,

AT < (6.22)

Mozeme vidiet, ze nasledné ohrievanie plynu kandla priddva len velmi malo
V porovnani s pociatoénym zohrievanim spdsobenym prechodom ionizacnej viny

prislusnou ¢ast'ou kanala.

Aby sme to uzavreli, ohrievanie plynu vd’aka vyvoju streamra je zanedbateI'né
ak napdtie v iskriSti ostdva konStantné. Ani vySSie napétie nemeni situdciu, pretoZe
energia disipovana v kanali rastic proporéne k prierezu kanala a K ohrievanému
objemu. Specifické teplo zostiva nemenné, kedze je urdené viacmenej pevnou

objemovou hustotou elektrickej energie.

Lider

Predchadzajuca cast’ textu sa venovala vyvoju jednoduchého plazmového
kanala — streamra, ktory nema d’alSie stavebné detaily. Teoretické ivahy tykajlice sa
procesu streamra si vo vSeobecnosti podporené experimentami, ktoré indikujie, ze
plyn streamra je chladny a pole kanala je prinizke pre vyskyt ionizacie. Za tychto
podmienok sa plazma tvorena ioniza¢nou vinou na hrote d’alej rozpadava. Elektrony sa
stracaju rekombinaciou (ktora existuje v kazdom plyne) a zachytom (prirodzenom vo
vzduchu ako elektronegativnom plyne). Stratou svojej vodivosti, ateda moznosti

vyuzit' prad z externého zdroja, streamer nakoniec zastavi svoj vyvoj. Jedinym



spdsobom zabranenia, alebo aspon spomalenia rozpadu plazmy je zvySovanie teploty
plynu v kanali na niekol’ko tisic Kelvinov, postupne aZ na 5000 — 6000 K alebo aj
viac. V horticom plyne je strata elektronov zachytenim kompenzovana zrychlenou
rekaciou odtrhnutia a rekombinacia je spomalena. Zacdina fungovat mechanizmus
asociativnej ionizacie a ionizacia narazom je zvysna, lebo hustota plynu ohrievanim

klesa.

Z predchadzajicich kapitol vyplyva, Ze narast potencidlu U na ¢ele streamra
neprispieva k ohrievaniu plynu. Celkova uvolnena energia rastic ako U?, ale prierez
streamra 71’ rastie tiez ako U, Take hustota uvolnenej energie tmerna (U /r1,)?,
ktord odpoveda ohrievaniu, ostdva nizka. Na vyrazné zvysenie teploty plynu je
potrebné akumulovat ovela viac energie do ovela uZzsiecho stipca plazmy. Preto
funkény vztah davajuci nizky pomer U /r, musi byt poruseny. To je nemoZné

V primarnej ionizacnej vlne, ale je mozné v odlisne usporiadanom vyvoji kanala.

Predpokladajme elektricky nabity priestor s charakteristickym rozmerom R v
¢ele vyvijajiceho sa plazmového kanala. Jeho kapacita je C~7gyR a C =g, je
kapacita na jednotku diZky pozdiZ osi kanala. Ak napitie na hrote kanala je U , potom
disipovana energia na jednotku diZky novej &asti systému, zahriiujaceho kanal a nabity
priestor, je  CU?/2. Tato energia zahfiia vietky vydavky na tvorbu novej &asti
kanala a priestorového naboja. Mézeme odhadnut’ hornti hranicu hmoty vzduchu, ktora
mdze byt nahriata na potrebnu teplotu povedzme 5000 K. Predpokladajme, Ze energia
je pouzita na zohriatie stipca vzduchu s po¢iatoénym polomerom I,. Tato teplota vedie
k vyraznej tepelnej expanzii plynu, lebo hortci kanal, ako uvidime neskor, sa vyvyja
ovel'a pomalSie ako studeny kanal streamra. Priid musi mat’ dostatok ¢asu na ohriatie
plynu, pretoZe je to nakoniec uvol'nené Joulove teplo, ktoré zohrieva plyn. Ak rychlost
zohrievania nie je dostato¢ne vysoka, tlak v plyne sa vyrovnava, takze plyn v tenkom
kanali sa stava menej hustym. Tepelna kapacita vzduchu nie je v Sirokom rozsahu

teplot konstantna, preto vypolty energie musia byt robené v zmysle Specifickej



entalpie h(T, p). Pre vyjadrenie maximalneho polomeru I . chladného vzduchu,

ktory moze byt ohriaty na telpotu T, je
arl  ph(T) = zeU? /2. (6.23)

h(T) je Specificka entalpia vzduchu pri p=1 atm a p, hustota pri p=1 a
T,=300K. Ak je  potencidl na hrote U, =1MV a T =5000K, kde
h(5) =12 kJ / g, tak stipec zohriatého vzduchu musi mat’ po¢iatoény polomer mensi

ako r

omex = 0,054 cm. Maximalny polomer v désledku tepelnej expanzie bude mensi

ako T =l [0/ pB)]*~0,26cm, kde p(5) je hustota vzduchu pri

m

T =5000 K atlaku 1 atm. Kandl stakou hrabkou bol pozorovany u lidrov

laboratdrnych iskier.

V pritomnosti zdrojov velmi vysokych napiti je existencia dlhych iskier
dosledkom dvoch hlavnych mechanizmov. Prvym je mechanizmus kontrakcie pradu
v tenkom kanali, prakticky ktory moze byt zohrievany. Druhy mechanizmus je utlm
(oslabenie) velmi silného radidlneho pola ktoré vznika na bo¢nom povrchu vel'mi
tenkého vodivého kandla pri velmi vysokom napiti vzhl'adom na Zem. Zacneme
druhym mechanizmom, lebo otvara cestu pre prvy. Obrovska hodnota
U /r ~10-100 MV/cm nemdze byt typickou Skalou pola v blizkosti hrotu kanéla
s polomerom r. Rovnako ani pole U /[rIn(l/r)]~1-10 MV/cm, ktoré je trosku

mensie a ktoré urcuje pole E, na povrchu kanala dizky | za hrotom (ako naznacuje

rovnica (6.12) a Gaussov zdkon E, =7/(27g,r)). Toto by platilo len pre jednoduchy

kanal bez Struktary — streamer, ale pole na jeho povrchu nemoézZe udrzat’ vysoku
hodnotu na dlhy cCas. Postranné rozSirovanie ionizacie by viedlo bezpodmieneéne
k narastu polomeru. Na druhej strane, kanil nemoZe byt’ zohriaty na dostato¢ne vysoku
teplotu, pokial nema maly polomer. To je dovod, preco jeden jednoduchy kanal
nemdze byt zohrievany. Dlho Zijuca iskra, ktora vyzaduje megavoltové napitie, bude

nevyhnutne mat’ zlozita $truktaru. Citatel’ spravne hada, Ze pojde o streamrovu zénu



pred lidrovym hrotom a jej produkt — obal lidra reprezentujuci hrubu elektricky nabita
obalku okolo kanala (obrazok 6.1). Priestorovy naboj streamrovej zony a obalu lidra,
majuci rovnaké znamienko ako ten v kanali, vyrazne redukuje pole na povrchu kanala.
Zhruba povedané, vdaka redistribicii pola priestorovym nabojom teraz obrovské
napitie U poklesne na ovela dlhSej vzdialenosti R (polomer streamrovej zony
a obalu lidra), skor ako na mensej vzdialenosti polomeru kandla r. V tomto pripade
ma $kala pol'a mensiu magnittdu U /Ra nie U /r, pretoZe aj u laboratornych iskier

je R okolo jedného metra.

Polomer streamrovej zény aobalu lidra je definovany maximalnou
vzdialenost'ou, ktort mézu streamre dosiahnut’, ked’ sa §iria pre¢ od hrotu. Uz vieme,

Ze priemerné pole nutné pre vyvoj streamra (v atmosférickom vzduchu) musi byt

aspoin E, ~5KV /cm. Ked'ze sa streamre zastavia na okraji streamrovej zony, pokles
napitia pozdiz dizky zény R je okolo AU, ~ E_R (pozri rovnicu (18)). Priblizne také
vysoké napitie klesd mimo streamrovej zony, pretoZze tunajSie pole (t.j. v priestore

snulovym nabojom ) klesa zhodnoty E_ na nulu, ako pre osamotenu sféru
s polomerom R. Teda mame U ~2AU, a R=U/2E_.Pri U =1 MV je polomer

streamrovej zony R ~1m, v zhode s laboratornymi meraniami.

Z vypoctov a Z merani vyplyva, ze prud, pole, hustota elektrénov a vodivost’
zohrievaného lidrového kanala su vo vSeobecnosti porovnatené s prislusnymi
parametrami rychleho streamra. Ak aj su trosku vécsie, tak nejde o radové rozdiely.
Takze Cas zohrievania na dosiahnutie ovel'a vyssej teploty plynu musi byt ovel'a dlhsi.

To vysvetl'uje, preco sa lider $iri ovel'a pomalsie ako rychla ioniza¢na vina.

Kapacita na jednotku dizky systému lidra (kanal plus elektricky nabity obal) je
popisany rovnakou rovnicou (6.11) ak | je nahradené dizkou lidra La polomer
vodivého kanala r polomerom obalu R, aktualnym polomerom nabitého objemu.

Toto vyplyva priamo z elektrostatiky. Podobne prid i, na &ele kanala lidra stvisi

s potencialom hrotu U a rychlostou lidra V| cez rovnaky vztah (6.14)



L AT (6.24)
In(L/R)

Linearna kapacita tradiéne polgulovej streamrovej zony je C, =27, ako

Vv pripade kapacity hrotu streamra. Prid na hrote tecuci do stremarovej zony
I, =27ms,UV, (6.25)

je ofaktor In(L/R)vacsi ako i, opdt ako v pripade streamra. Ale nakolko
logaritmus lidra je blizsie k jednotke, pridy i, a i, sa nelisia tak vel'mi ako v pripade
streamra. Typicky laboratorny lider ma i =i, =1A U=1MVa z (6.25)
V, ~2x10* m/s, o je blizko viacerym meraniam, v ktorych
V, ~(1-2,2)x10* m/s. Rovnice (6.24) a (6.25) umoziuju odhadnut’ Tubovolny

z troch parametrov i, U alebo V| z ostatnych dvoch.

Takze klI'iCovou podmienkou vyvoja dlho Zijicej iskry je vytvorenie hrubého
obalu priestorového naboja okolo kanala, ktory ma rovnaké znamienko, ako potencial
kanala. Naboj redukuje pole na povrchu kanala, ¢im zbavuje kanal jeho schpnosti
rozpinat’ sa vd’aka ionizacii. Je to jedine kanal s malym prierezom, ktory si zachovava
schopnost’ byt zohrievany. Elektricky nabity obal tiez trochu prispieva k linearnej
kapacite lidra, pretoZe je teraz urCeny ovel'a va¢Ssim polomerom obalu R a nie malym
polomerom streamra r. Narast linearnej kapacity je tiez sprevadzany narastom vstupnej
energiec do kanala. Tvorba streamrovej zony spolu s nabitym obalom sa deje
automaticky: obrovské napitie tvoriace iskru produkuje velké mnoZzstvo streamrov na

prednom konci.

Prady vsetkych streamrov sa sumuju a zohrievaju kandl iskry. Tento celkovy
prad nabija oblast’ pred hrotom lidra, neutralizuje ndboj starého hrotu a ked’ sa tvori
novy hrot, iskra sa predlZi priblizne o diZku hrotu ako je to u samostatného streamra.
Cast’ streamrovej zony sa takto objavi za hrotom a tym sa transformuje na novy obal

novo vzniknutej Casti lidra. To vSak nezmenSuje dlzku stremrovej zoény, pretoZe



medzitym sa zéna pohybuje spolu s hrotom lidra. Len si uvedomme, Ze ak je v zéne
vel'a streamrov, tak si navzajom velmi blizko a Siria sa v self-konzistentnom poli
blizkom kritickému pol'u. Takéto streamre si pomalé a maju malé prudy, takze

celkovy prad lidra je v skuto¢nosti sumou viacerych malych stremrovych pradov.

Mechanizmus kontrakcie kanala v ¢elnej oblasi lidra nie je uplne jasny, hlavne
kvantitativne. M6zme o iom uvazovat’ ako o ionizacno-tepelnej nestabilite. Nestabilita

je spojena so zavislostou frekvencie inonozacie dopadom elektronu na elektrickom

poli a molekularnej hustote: v,(E,N)=Nf(E/N), kde f(E/N) je rychlo rastica

funkcia pri malom E/N. To je ioniza¢na zlozka nestability. Jej tepelna zlozka je
vd’aka faktu, ze tlak plynu p sa rychlo v malom objeme apri nie prili§ rychlom

zohrievani vyrovnava. Pri  p[J NT =const sa viac nahriata strana ukazuje menej

husta a redukované pole E/ N, uréujice ionizaénl frekvenciu, tu rastie.

( —

streamer

0,

leader

C —

Obr. 6.6 Schéma §irenia lidra a streamrov na jeho cele.



Ako uZ bolo spomenuté, na ¢ele rozvijajuceho sa lidra vznikaji pocetné
streamre, pozri obrazok 6.6. Bolo experimentdlne ukazané, Ze frekvencia emisie
streamrov presahuje 10°s™ pri typickom prade laboratérnej iskry 1 A. Streamre na
hrote lidra si navzajom tak blizko seba, Ze vytvaraji spojity vodivy kanal polomeru
I, Prad i, tecie pozdiz ako aj pozdiz poiatoéného kanala lidra. Vzhl'adom na hrot
je to vonkajsi prud, kedZe je tvoreny kombinaciou odkrytych a premiestnenych
nabojov v objeme streamrovej zony. Tento prud je de facto nezédvisly na vodivosti
hrotu. Z pohladu tedrie eletrickych obvodov sa sprava ako pradovy zdroj pre hrot lidra
(vykonovy generator s vnutornym odporom 2 —> o). Bez ohl'adu na to, ¢o sa deje na
hrote lidra alebo v jeho kratkej Gelnej Gasti, sa prad nemeni. Co sa viak meni je

elektrické pole, lebo je zavislé na vodivosti a polomere oblasti vyplnenej pradom.

2 -1

Predpokladajme, Ze prudova hustota s priemernou hodnotou j=1,(xr,,,) " narastla

z nejakych dovodov v tenkom pridovom stipci LU

wm - Potom sa zvysi aj hustota

uvolnenej energie JE a teplota plynu T. Vdaka teplotnej rozt'aznosti bude hustota
plynu N mensia a E/N vicsie. Nakolko je ioniza¢na frekvencia strmou funkciou
redukovaného pol'a, bude rast’ rychlejsie ako E/N. TakzZe aj elektronova hustota n,
avodivost o=n,/ N bude rast. Ako vysledok tohto diheho kauzilneho retazca je

d’al$i narast pradovej hustoty j=ocE Vv poruSenej oblasti. Tento proces moze zalat
v 'ubovolnej Casti retazca. V kazdom pripade bude pradova hustota v porusencj
oblasti rast nad vSetky medze az kym sa vnej nenaakumuluje cely prad i, .
V pociatocnej faze vyvoja nestability porusena prudova hustota vyrazne neprekracuje
priemernd hodnotu. Ale ako sa prad koncentruje vo vnatri malého prierezu 717,

rychlost zohrievania prudko narasta. Nestabilita sa teraz vyvija velmi rychlo

nadobudajuc explozivny raz.

Porusena oblast’ vSak nemdze byt nekonec¢ne tenka a to dava limitu na rychlost’
vyvoja nestability. Ide oto, Ze nerovnomernosti  elektronovej hustoty n, sa

rozptylené diftiziou, ktora je pri vysokej hustote ambipolarna. Charakteristicky difuzny



¢as nestabilit je 7., =1’ /4D,, kde D, =T, je koeficient ambipolarnej difizie

(g, je idnova pohyblivost a T, je teplota elektronov vo voltoch). Ak difuzia
nerovnomernosti zabera menej Casu ako jej vyvoj, tj. 7, je mensi ako zivotnost’

nestability tak 7, , tak si nerovnomernosti potladené hned pri ich vzniku. Skala 7,

je charakteristicky ¢as zhruba zdvojnasobenia teploty plynu v stipci porusenej plazmy
V porovnani s pociatocnou teplotou T;. Tento ¢as je p,C,T,/ JE, kde JE vykon
uvol'fiovania Joulovho tepla a C, je mern¢ teplo pri konStantnom tlaku (s uvazenim
teplotnej roztaznosti). Naviac, ¢im vysSia rychlost’ rastu nestability, tym véacsia
strmost’ zavislosti frekvencie ionizacie na redukovanom poli E/N[ ET, tj. na
teplote  plynu. Tento fakt prinaS8a do  teoretického  vzorca  faktor
v,=dInv,/dIn(E/N), ktory charakterizuje strmost’ funkcie v;(E/N). To dava
nasledujtci vztah
< PoColo  PoCyToo

: = . 6.26
ins ﬁi JE ‘;i j2 ( )

Streamre generované v Cele lidra pokryvaju vzdialenost’ niekol’kych metrov a potom sa

zastavia. Tieto streamre su slabé a ich Sirenie je pomalé; ich rychlost’ je blizka spodnej
limite V, ~10° m/s, &o znamena, Ze ich dizka Zivota je R/V, ~10™° s. Této doba je
dostatocne dlha na vyrazny rozpad plazmy v streamroch. Jedine mladé streamre,
ktorych doba Zivota je priblizne rovna Casu zachytenia elektronu 7, ~107's, mozu
zabezpetit' dobri vodivost. Dizka mladého streamra je |, V.7, ~1cm. Ukazuje sa,

ze husty vejar takychto vodiCov je registrovany na fotografidch ako jasna $kvrna
s polomerom radovo 1 cm aje vo vSeobecnosti povazovany za hrot lidra (leader tip).
Tato tvaha je podporena faktom, Ze polomer lidra, Siriaceho sa cez vzduch prehriaty na

900 K, je I, =10 cm. Skuto¢ne sa rozpad plazmy vtedy spomaluje a hodnoty 7, a |,

narastaju. Teda nutnou podmienkou §irenia lidra je kontrakcia oblasti v hrote lidra na



vel'mi maly polomer. Jedine v tomto pripade mdze novo sformovana ¢elna oblast’

nahradit’ stard. Teda rychlost’ lidra méze byt spocitana z nasledujucich parametrov
voorlr, Ol /7, 07V, 7. (6.27)

Pri absencii zachytenia elektronov, alebo ak je jeho rychlost’ nizka, prebera ulohu 7,
iny proces rozpadu plazmy — rekombinacia. Tieto odhady davaji rddovo spravne

rychlosti lidrov v laboratériach: pri 7, [1107° s a | 0lcm dostavamé

V, [110* m/s.

Musime vSak zdoraznit', Ze tieto kvalitativne a pravdepodobne aj otazne tivahy
zatial’ neboli overené presnym a detailnejSim Stidiom. NaSim cielom bolo len podat’

vseobecnu ideu §irenia dlhej iskry, a teda prvej zlozky blesku.

Ukazali sme, ze streamrova zona hra kI'i¢ova tlohy v procese lidra. A to Ze je
vytvarana obalka priestorového naboja stabilizuje kanal lidra zabranujic rozsirovaniu

ionizaciou, ktora by ina¢ znemoznila nahrievanie plazmy.

Hrot dlhého lidra ma vel'mi velky potencial: U, [11 MV pri laboratornych

iskrach a [110 MV a viac pri bleskoch. Streamre st spojito vytvarané na hrote lidra,
¢o znamend, ze pole na jeho povrchu prevySuje ionizacné hranicné pole
E, ~30 kV/cm (za normaélnych podmienok). Toto prevySenie pola nemdze byt
velmi velké, ind¢ by bol tok streamrov velmi intenzivny. Prebyto¢ny naboj
s rovnakym znamienkom ako U, , pridany do priestoru, by vytvaral silnejsie opacné

pole, ktoré by redukovalo E, na hodnotu blizku E;. Preto pole E, velmi neprevysuje

E, a je radovo rovnaké. Automaticka stabilizacia pola je prirodzena pri l'ubovolnom
spojitom procese generacie naboja na elektrode, napr. aj pri stacionarnom korénovom

vyboji. Pri E =E, =50kV/cm a r,=Ilcm je naboj na hrote lidra,

O =475, I°E, #5x10°C, schopny vytvorit len malt cast (E =50kV)



skutoéného megavoltového potencidlu U,. Hlavnym zdrojom potencidlu je preto

priestorovy naboj streamrovej zoény. AvSak hodnota U, je primarne urcena
vlastnostami vonkajSieho prostredia vzhl'adom na hrot. To je potencial elektrody

minus pokles potencialu podiZ kanala. Teda néboj Q, avelkost streamrovej zony
R, ako aj parametre obalky su prave také, ze odpovedajii spravnemu potencialu U, .

Mechanizmus, ktorym si lider “vyberie” hodnotu Q, a R, savisi priamo

S vlastnostami streamrov. V kazdom momente je v zone pritomnych vela streamrov.
Z hrotu st emitované s vel’kou frekvenciou, v kazdom momente maji réznu dizku a s
v roznych $tadiach vyvoja. Ich naboje vypliajii priestor zony. Kazdy jednotlivy
streamer sa pohybuje v self-konzistentnom poli tvorenom celou kombinaciou ostatnych

streamrov.

Existujii experimentalne aj teoretické dovody verit, Zze pole v streamrovej
zone, az na blizke okolie hrotu, je viac menej konstantné a blizke minimu, pri ktorom
moézu streamre vznikat. Je to indikované meraniami rychlosti streamrov, ktora sa
pozdiz streamrovej zony nemeni. Experimenty ukazuji, Ze pokial’ sa streamrova zéna

nedotkne opacnej elektrody, streamre sa pohybuju pomaly priblizne limitnou

rychlostou okolo 10° m/s. To je mozné jedine v rovnomernom poli blizkom k E,_. .

Streamre sa mozu §irit’ len na taka vzdialenost’ R, pri ktorej stale existuje pole E,;,

a zastavia sa v oblastis E < E Predpokladajme pre jednoduchost’, Ze streamrova

Omin *
zona je polgula so stredom v hrote lidra. Tato polgula prechadza valcovy obal

s rovnakym polomerom R s radovo rovnakou hustotou priestorového naboja.

Tenky vodivy kanal lidra vedie pozdiz osi valca az po stred polgule. Pri
pocitani parametrov streamrovej zony musime brat’ do uvahy aj naboj obalu na konci
lidra, ktory tiez ovplyviluje pole v zéne. To sa jednoducho urobi spojenim polgule,
simulovanej streamrovu zo6nu, sinou polgulou, ktori myslienkovo odpojime od
valcového obalu. Predpokladajme, Ze v takejto guli existuje rovnomerné radialne pole
E=E Rovnomerné pole v sférickej geometrii odpoveda priestorovej hustote

Omin *



naboja p=2¢E/r. Ak je hrot lidra d'aleko od uzemnenych elektrod (alebo od Zeme),

jeho potencidl je

1 % 4zr?pdr
U= [ =
e,y T

2ER. (6.28)
Néboj sféry Q a jej povrchovy potencial U, st

R
Q= ! 47r? pdr = 47, R*E = 27,RU, (6.29)

U, =U,—-ER=U, /2.

Néboj na hrote lidra g, =Q(E/E)(r/ R)2 110°Q je ozaj zanedbatelny
V porovnani s nabojom streamrovej zony. Jeho fyzikalna Gloha je vSak vel'mi ddlezita,
lebo prave silné pole E, >E; [l E, nim vytvorené blizko hrotu, je schopné
generovania streamrov.  AKo sa streamrova zona priblizuje k opacnej (uzemnenej)
elektrode, jej rozmer narast, pretoze hraniény potencial U,  klesa pod vplyvom
naboja opacnej polarity, ktory sa indukuje na opacnej elektrode. V - momente kontaktu
streamrovej zony s uzemnenou elektrodou je U, =0 adizka zény L, =U,/E je

dvojnasobna v porovnani s hodnotou R vo vzorci (6.28).



Return strok



Kontakt postupujiceho lidra so Zemou (alebo uzemnenou elektrodou) vytvori spatnu
vlnu pridu a napitia. T4 sa $iri hore (opa¢ne ako irenie lidra) pozdiz lidra, pri¢om
CiastoCne neutralizuje a redistribuje naboj naakumulovany pocas vyvoja lidra (pozri
obr. 6.7). Sirenie viny je sprevadzané narastom svetelnej intenzity kanala hlavne v &ele
viny (pozri obr. 6.8). V pripade blesku dosahuje intenzita v ¢ele viny svoje maximum
v priebehu 3 — 4 us. Ako vlna postupuje, jej rychlost’ a amplitida rychlo klesa, ¢o

indikuje vyrazny utlm. Merania (v pripade pozemskych bleskov) ukazujii velmi

Uq pUs U-
E, =

. iy
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Obr. 6.7 Schéma $irenia return stroke-u po kontakte zostupujuceho lidra so Zemou
(v moment t =0). Lider nesie potencial U <0 a |, je prad return stroke-u.

vysoku rychlost’ tejto spétnej pradovo-napitovej viny. Minimalna merana rychlost’ je
okolo (1,5 — 2) x10"m/s amaximum je ojeden rad vyssie, dosahujuce 0,5 — 0,8

rychlosti svetla.

Rychlost’ porovnatel'na s rychlostou svetla neznamena v tomto pripade, Ze pracujeme
s relativistickymi ¢asticami alebo Cisto elektromagnetickymi poruchami. Rychlost’ viny

je fazova rychlost procesu. VSetky merania ukazuji, ze rychlost’ return stroke-u

postupne klesa a ze rychlost’ V, klesa prudko v bodoch vetvenia povodného lidra.



Tento fakt naznacuje ur€itd suvislost medzi rychlostou return stroke-u a pradom
transportovanym vilnou. V bodoch vetvenia sa prad deli medzi vetvy, takze rychlost’ sa

stava nizSou. Tato stvislost' je opisand poloempirickym Lundholmovym vztahom

Obr. 6.8 Return stroke je  najvykonnejSia cCast’ elektrického vyboja aje
sprevadzany prudkym narastom svetelnej intenzity. Intenzita narastda od miesta

dotyku lidra a Zeme a $iri sa proti smeru Sirenia lidra, teda u bleskov smerom hore.

V. /c=(1+40/1,)"?, kde I, jeamplitada pradu v return stroke-u v kA.

Pozrime sa blizSie na fyzikalne procesy, ktoré prebiehaju pri return stroke-u.
Return stroke zac¢ina v momente, ked’ je priestor medzi elektrodami uzavrety Siriacim
sa lidrom. Po kontakte lidra a uzemnenej elektrody musi kanal lidra (uvazujme
negativny lider) nadobudnut’ nulovy potencial, kedze kapacita Zeme je ‘“nekonecna“.

Uzemnenie kanala nestceho vysoky potencial vedie k dramatickému preusporiadaniu



naboja pozdiz jeho dizky. Pogiatoéné rozloZenie naboja, ktoré predchadza return

stroke-u, bolo 7, =C, [U; —U,(X)].
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Obr. 6.9 Schématicky opis nabijania kanala blesku po kontakte lidra so zemou.
Srafovana oblast oznaduje naboj: (a) moment kontaktu lidra a zeme, (b) return

stroke dosiahne opacny koniec kanala, (c) zmena naboja.

Tu a v d’alSom texte je potencial transportovany k Zemi, ktory funguje ako
vychodiskovy potencial pre return stroke, oznaGovany U,. Uvazujeme, ze je
konstantny pozdiz dizky lidra apokles napitia naprie¢ kandlom ignorujeme ako
nepodstatny parameter. Predpokladame, Ze kanal je charakterizovany linearnou
kapacitou C,, ktora sa nemeni pozdiz jeho dizky alebo v &ase pocas return stroke-U.
Potom, ako cely kandl ziska nulovy potencial U =0, linearne rozloZenie naboja bude

rovné 7, =—CU,(X). Cast’ kanéla, ktora patri negativnemu lidru nielenZe strati svoj

zaporny naboj, ale ziska kladny naboj (UO <0,7,<0,7, > 0). Zaporne nabity kanal



sa teda nielen vybije, ale sa nabije opaénym nabojom (obr. 5.8). Zmena linearnej

(alebo aj dizkovej) hustoty naboja poas trvania return stroke-u je
At=1,—7,=—CyU,. Pri U,(X) =const je zmena hustoty niboja konstantna pozdiz
kanala a ma tak hodnotu, aki by mal dihy vodi¢ nabity na napitie U, po tplnom
vybiti (ak by 7, =CU, preslo na 7, =0). Merania v pripade pozemskych bleskov
ukézali, ze lider je vybijany vel'mi velkym pridom. U zapornych bleskov je prudovy
impulz return stroke-u samplitidou 10 — 100 kA atrva priblizne 50 — 100
mikrosekund. Kratky jasny hrot return stroke-u sa $iri rychlostou v, = (0.1-0.5)c.
Tento jav sa interpretuje ako Sirenie vybijacej viny pozdiZ kanala. Tato vlna je
charakterizovand klesajucim potencidlom a rasticim pradom. Vdaka intenzivnemu
uvoliovaniu energie je Cast’ kanala blizko ¢ela vlny, kde potencial klesa z hodnoty U,
zohriata na vysoku teplotu (30 000 — 35 000 K). Kanal za ¢elom viny chladne vd’aka
expanzii aradiatnym stratam, ¢im sa stava menej jasnym. Return stroke ma vela
spolo¢ného s vybijanim obyc¢ajného kovového vodi¢a vo forme dlhého vedenia.
Vybijanie vedenia ma tieZz vlnovy charakter a preto bol tento proces brany ako
priblizny model pre return stroke. Kanal je vybijany ovel'a rychlejSie ako bol nabijany
pocas svojho vyvoja, ked’ sa rozsiroval rychlostou lidra Vv, ~(10°-107)v.. Ale
zmeny potencialu a linedrnej hustoty naboja su pocas nabijania aj vybijania radovo
rovnaké: 7, [lJz. Kanal je vybijany pradom |, ~lzv,, ktory je o faktor
V, /v, ~10* —10° vyssi ako prad lidra i, ~ 7V, *100A. Linearny odpor kanala
(odpor na jednotku diZky) postupne narasti polas return-stroke-u. Tento narast je
vd’aka zohrievaniu kanala vysokym pridom. Vodivost’ plazmy tym narasta a kanal
expanduje, ¢im prierez vodica zvédcsSuje. Z tohto pohladu sa return stroke — vyrazne

odliSuje od vybijania dlhého vedia, ktorého merny odpor ostava konstantny (ak sa

zanedbava skin efekt).

Rovnice popisujuce vybijanie dlhého vedenia s moznostou premenného
merného odporu moézu byt rieSené len numericky. AvSak charakter procesu a jeho

zakladné fyzikalne charakteristiky moézu byt vysvetlené analyzou znameho



analytického rieSenia jednoduchs§ieho problému. Pri absencii prie¢neho Uniku naboja

vd’aka nedokonalej izolacii je dIhé vedenie opisané rovnicami

ad_c M (6.30)

oU Oi .
-—=L —+Ri, ——=
OX Llat R OX ot

Uvazovanim indukénosti zovieobectiuji rovnice (6.16). Indukénost’ na jednotku dizky

L, ako aj kapacitu C, mdzeme povazovat' za konStantni. Pre izolovany vodi¢

s polomerom r, adizkou H [ r, je

|_1zﬂ|ni:0.2|ni LH/m. (6.31)
2r T, I,

Pre dokonale vodivé vedenie s R, =0 st rovnice (6.30) zjednodusené na tvar davajtci

jednoducht vinovu rovnicu
S =20, v=(LC)M (6.32)

Ak je vodi¢ nabity na napitie U, a vyskratované (uzemnené) v jeho zaciatku X =0
avmomente t =0, vodi¢om sa od bodu uzemnenia §iri rychlostou V obdiZnikovita
vlna tplnej eliminacie napdtia (z U; na 0) a netlmena prudova vina rovnakého tvaru

(obr. 6.10)
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Obr. 6.10 Rozlozenie napétia a pradu pocas vybijania dokonale vodivého vodica vo
forme dlhého vedenia.

Pokial' sa vlna S§iri vodi¢om, detektor umiestneny na jeho pociatku by registroval
jednosmerny prud. Ak je napitie U, malé a okolo vodi¢a nie je ziadna obalka nabojov,
kapacita a indukcost’ st charakterizované rovnakym polomerom r, v logaritmoch v

(31) a (11). V tomto pripade mame

2 & A

1/2
v=(,uofso)7“2 =c, Z =M£&J = 60Inrﬂ Q. (6.34)

V neidedlnom pripade snenulovym odporom R, =const su analytické rieSenia

zlozitejSie (Bazelyan a Raizer 2000). Odpor R, je v pripade lidra vysoky ale klesa o 2

— 3 rady v procese return stroke-u. V takom pripade sa vlna $iri rovnakou rychlostou
ako v idealnom vodiéi bez strat, ale prad v ¢ele viny postupne exponencialne klesa, ako

sa ¢elo viny $iri d’alej:

i =_ie‘at =V =—$exp[— R;;f j (6.35)



Utlm prdu i, je dany pomerom ohmického odporu vedenia za elom viny RX, a
vinového odporu Z . Naboj v mieste dotyku lidra a elektrody (alebo blesku a zeme)
rastie okamzite a V prvom momente je uréeny vyluéne vinovym odporom Z nezavisle
na hodnote R;: i(x=0,t =0)=-U, /Z. Ako vlna postupuje pozdiz lidra, tak odpor,
ktory musi prud prekonat’, zacina postupne rast, takze prad v mieste uzemnenia klesa.
Pri at(] 1, alebopri RX; /2Z [] 1 je prid v mieste uzemnenia

i0)~— 9 _ Ui

172 —7 (6.36)
Z(2nat) " Z(7Rx,/Z)

Tento prud klesa ovel'a pomalsie ako ten v ¢ele viny. Potencial za ¢elom viny

prudko klesa na nulu vd’aka pumpovaniu kladného naboja do kanala. Tento proces je
sprevadzany uvolnovanim Joulového tepla s linedrnym vykonom iR, (na jednotku

dizky). Désledkom st nasledujuce procesy: zohrievanie kanala, radidlna expanzia
plynu, Sirenie razovej viny a redukcia odporu. Vicsina Joulového tepla je vyzarovana
vysoko zohriatym plynom v ultrafialovom spektre. Emisia ztejto Casti spektra je
okamzite absorbovana prilahlym chladnejSim plynom, ¢im sa pridava novo zohriaty

plyn Kk vodivému kanalu.

Amplitada pradu je dolezitym parametrom iskrového vyboja (hlavne blesku),
lebo védcsina rizik je priamo ¢i nepriamo spojena prave s pradom v return stroke-u.
Pradové impulzy generuju silné impulzné¢ magnetické polia a prave tento princip je
zakladom merania pradovej amplitady. V pripade merania pozemskych bleskov sa
vyuzivaju magnetické detektory. Takyto detektor ma tvar niekolko centimetrov
kratkeho drotu, ktory je vyrobeny z magenticky tvrdej ocele. Drot je pdvodne
demagnetizovany a ulozeny v znamej vzdialenosti od uzemneného vodica, o ktorom sa
predpoklada, Ze cez neho potecie vysoky prad (napr. hromozvod, pripadne vodi¢ velmi
vysokého napitia). Ak je vodi¢ zasiahnuty bleskom a detektor je v dosahu
magnetického poOsobenia pradu, tak je detektor zmagnetizovany. Potom sa meria
remanentna magnetizacia ocele a prud sa pocita rieSenim obratenej tlohy. Vyhodou

tejto metddy je jej jednoduchost’ a nizka cena. Vac¢Sinou sa inStaluje viac detektorov



kvoli dosiahnutiu potrebnej Statistiky. Tato metéda vSak nedokaze uréit’ ni¢ iné iba

amlitadu pradu.
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7. Spustaci mechanizmus tvorby planét —
impulzné magnetické pole (/. Tunyi)

Ak na urychlenie tvorby planét nestaci samotnd gravitacnd sila, mézeme sa pokusit’
pridat’ ina prirodzenu silu, ktora je automaticky pritomna vSade, kde mame pohybujuce
sa elektricky nabité Castice — elektromagneticku, resp. magneticku silu (obr. 7.1).

siloiary magnetického pola
fubovolného pdvodu

PP
\
Protosinko
o
protoplanetérna
plynoprachova
hmlovina rozptyleny material Zeme

Obr. 7.1. Model tvorby Zeme akréciou. V plynoprachovej po¢iatoénej hmlovine sa
tvori z rozptyleného materialu zarodok Zeme. Pritomné je aj magnetické pole rozneho
povodu.

To je nova myslienka vyplyvajuca z niekol’kych overenych faktov:

1. V galaxii, a teda aj v oblasti Slne¢nej sustavy, existuje a existovalo galaktické
a medzigalaktické magnetické pole.

2. 'V protoplanetarnom disku bola pociatoéna latka zlozena z plazmy - i6nov
avolnych elektronov (plynoprachovd hmlovina vznikla ako dosledok
vzplanutia supernovy) ako aj feromagnetického materialu — zeleza a niklu
a tiez z nemagnetickych kremicitanov a d’alsich prvkov (obr. 7.1).

3.V protoplanetarnych diskoch objavenych okolo inych hviezd boli detekované
elektrické vyboje podobné pozemskym bleskom Levy a Araki (1989), Morfill
a ost. (1993) a Horanyi a ost. (1995), ktoré sved¢ia o existencii kratkodobého -
impulzného elektrického pradu. Takyto prad je zdrojom silného impulzného



magnetického pola, ktoré je schopné docasne alebo aj trvalo namagnetovat’
Castice nachadzajuce sa v blizkosti vybojového kandla (obr. 7.2).

4. Sondy, putujice Slne¢nou sustavou (napr. Pioneer 11 alebo Voyager 1 a 2)
detekovali spfsky relativistickych elektronov (tj. elektronov letiacich
rychlostou blizkou rychlosti svetla). Takéto elektrony moézu takisto
vytvarat’ impulzné magnetické pole (obr. 7.2).

5. Prieskum najstarSich meteoritov, tzv. chondritov, sved¢i o namagnetovani ich
feromagnetickych komponentov do nasytenia. Na ich nasytenie bolo potrebné
pomerne silné magnetické pole. Chondrity vznikli pravdepodobne eSte v Case
protoplanetarneho oblaku tak, ze hmota, z ktorej su zloZzené, bola roztavena a
prudko schladena (tym, ze chondrule chladli v beztiazovom prostredi, ziskali
gulovy tvar). Podmienky, kedy sa nahle zvysi teplota na uroven tavenia a
nasledné rychle ochladenie za pritomnosti silného magnetického pola,
nastavaju len v blizkosti vybojového kanala elektrostatického vyboja.

6. Stred Zeme je zloZeny z vnutorného tuhého jadierka a vonkajSieho tekutého
jadra, zloZzeného zo zeleza a niklu. Okolo jadra sa nachddza l'ahsi silikatovy
plast.

7. Zem samotna ma svoje magnetické pole. Jeho vznik a pretrvavanie nie je
doposial’ presne objasnené.

Obr. 7.2. Fyzikalny princip impulzného magnetického pol'a. Nabita Castica
pohybujtica sa pozdiz mg. silo¢iary (B) rotaénym pohybom vytvara linearny el. prad
(En). Ten generuje kruhové magnetické pole, ktoré magnetizuje feromagnetické
planetezimaly.



Plynoprachové castice vstupujuce do procesu akrécie mali rovnaké zloZzenie ako
dnesné horniny Zeme. Cast’ z nich pozostavala z tazkého kovového, feromagnetického
¢i paramagnetického materialu a Cast' z lahkych diamagnetickych silikatov. Silny
elektricky prad vyboja generoval silné magnetické pole ato namagnetovalo do
nasytenia okolité feromagnetické planetezimaly. Tie boli pritahované k osi
elektrického prudu, ale kym tam prileteli, vyboj zanikol a castice sa vplyvom
magnetickej sily zhlukovali. Vzniknutd konkrécia si pritom zachovala magneticky
moment a ziskala rotaciu ako dosledok zachovania momentu hybnosti p&vodnych
Castic (obr. 7.3-7.5).
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Obr. 7.3. Pritahovanie namagnetovanych Castic.
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Obr. 7.4. Spojenie namagnetovanych Castic



Obr. 7.5. Zachovanie magnetického momentu po dozneni vyboja a ziskanie rotacie
spojenych Castic ako dosledok zachovania ich momentov hybnosti.

Popisany dej je pokladany za prvotny impulz k tvorbe pla-netarnych embrii. Vsetky
Castice, aj povodné aj tie magneticky spojené, sa v protoplanetarnom oblaku pohybuji.
Aby bol zachovany celkovy moment hybnosti, novovzniknuta planetezimala sa dostava
do rotacie. Tak vznik4d zdrodok buduceho jadra Zeme. Proces impulznej akrécie sa
moze zopakovat niekolkokrat po sebe, pricom sa po kazdom raze protojadro zvacsi
(obr. 7.6). Do takéhoto procesu vstupuju len feromagnetické, pripadne
paramagnetické Castice. Nemagnetickych silikatovych Castic sa impulzné magnetické
pole prakticky nedotkne. Ked’ je Zelezné protojadro dostatocne hmotné, nastava Cas pre
jeho gravitacné prejavy - lahsie, silikatové, plane-tezimaly za¢nt nan padat. Vznika
silikatovy plast’ (obr. 7.7).
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Obr. 7.6. Zvicsovanie jadra viacnasobnym vybojom



Obr. 7.7. Tvorba silikatového plasta

Uvedeny model (Tanyi aost. 2001, 2002, 2003) zddévodiiuje existenciu dvoch
najcharakteristickejSich ¢t planéty Zem. Jednou je rozdelenie jej vnutra na tazké
metalické jadro a Tlahsi silikatovy plast (vid bod €. 6) a druhou existencia
geomagnetického pola (vid’ bod ¢. 7). V stcasnosti je jeho zdrojom pravdepodobne
mechanizmus elektrickych pradov v jadre Zeme, avSak zarodocné magnetické pole
bolo podl'a popisanej teérie dané magnetizaciou feromagnetickych a paramagnetickych
planetezimal impulznym magnetickym pol'om.
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8. Laboratorne experimenty (A. BocCik)

Obr. 8.1 Laboratorium impulznych magnetickych poli

PRISTROJOVE VYBAVENIE

Zakladnym vybavenim laboratoria je GIMP (generator impulzného magnetického
pol'a, Obr. 8.2) momentalne v tretej verzii. Zakladom pdvodnych dvoch GIMP-ov bol
Marxov generator. Je to zariadenie generujuce impulzy velmi vysokého napitia s
obrovskym pridom. Roku 1924 ho vynasiel Erwin Marx. Sklada sa z velkého
mnozstva kondenzatorov, ktoré sa nabijaju paralelne a vybijaju sériovo. Po pripojeni
napéjacieho napdtia sa kondenzatory nabijaju az do chvile, nez dgjde k preskoku v
najnizSom iskristi. Tym sa zvysi napétie na d’alSom iskristi, ktoré sa tiez zapali a tak
d’alej, az sa zapali posledné. Tym sa kondenzatory spoja do série a na vystupe sa objavi
impulz VVN. Ako napdjaci zdroj boli pouzité v sérii dva MOT transformatory
s napatim 5,6 kV / 1.200 W. Viac ako tri desiatky kondenzatorov 3000 pF/ 10.000 kV
V sériovo—paralelnom zapojeni davalo impulz 35 kV a 35 kA. Dizka impulzu bola
niekde medzi 250-500 ns. Zariadenie GIMP v1.0 bolo prevadzkované v aktivnom
nasadeni asi 8 mesiacov. V tejto verzii zapojenia prebehla zikladna séria pokusov

potvrdzujuca teoretické predpoklady danej teorie.



Avsak velkost' vzoriek si vyzadovala zvysit vykon zariadenia. Vzhladom na
uvedené potreby bolo zariadenie elektrotechnicky a konstrukéne upravené aby davalo
impulz 45 kV a 50 kA. GIMP verzie 2.0 bol neskor doplneny o vakuovi komoru.
Technologickym problémom bola samotna komora (Obr. 8.3), ktora koli filmovaniu
a fotografovaniu musela ostat’ prichladna, takze nakoniec bolo pouzité dvojvrstvové
vystuzené bezpecnostne sklo s hrabkou 27 mm v tvare kocky. Obe verzie GIMPu boli
riadené jednoduchym logickym obvodom, ktory riadil nabijanie kaskady, vybijanie

impulzu a odpajanie MOT transformatorov.

Pretoze vo vakuu pri nabijani kaskady vznikal koronovy efekt (vyboj) medzi
elektrédami, ¢o znizovalo energiu impulzu a zaroven extrémne zatazovalo suciastky
GIMPu, muselo sa pristipit’ kjeho tretej a aktudlne findlnej verzii. Zariadenie
predstavuje po bezpecnostnej stranke uplne nové konStrukéné rieSenie, pribudol
riadiaci systém, ktory ma plnt kontrolu nad akymkol'vek krokom zariadenia a dokaze
ho cez chladent odporovi kaskadu bezpecne vybit, aby sa zabranilo stratdm vo vékuu.
Zariadenie bolo prekonfigurované na nabijacie napitie od 5.000 do 7.500 V v kroku po
100 V a s vyslednym pridom v impulze cca od 250.000 A do 400.000 A, ¢o dava

moznost’ robit’ pokusy ako v riadenom vakuu tak aj v beznej atmosfére.

Obr. 8.2 Generator impulzného magnetického pol’a
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Obr. 8.3 Vakuova komora

Ako zaznamova technika boli v ¢ase pokusov pouzité DSLR kamery Nikon D3X
aD300s so skalou objektivov Nikkor a rychlobezna kamera Casio F1A s kadenciou
1200 snimok za sekundu (Obr. 8.4). Vyhodou kamery bolo, Ze snimky bolo mozné

ulozit’ v rezime single frame, pre neskorsSiu analyzu vektoru pohybu jednotlivych castic
v obraze.

Obr. 8.4 Rychlobezna kamera



Merania a analyzy pokusov prebichali s vyuzitim vypoctovej techniky a zariadeni
uvedenych v nasledujicej tabulke, ukazky vybranych zariadeni st na obrazkoch 8.6 az
8.11.

Pristroj Popis

Photodetector, Si, 400 - kremikovy lavinovy detektor ziarenia so sietovym

1000 nm, metric adaptérom, Sirka pasma min. do 48 Mhz, 410 —
980 nm

Photodetector, InGaAs, indium-galium-arzén lavinovy detektor ziarenia so

900 - 1700 nm, metric sietovym adaptérom, Sirka pasma do 48 Mhz, 920
—1680 nm

Power supply with laboratorny js zdroj, min. 68V, min. 22A, ethernet

Ethernet controller rozhranie, zdroj je mozné riadit’ dodanym
generatorom

EMYV Near-Field Probe sada sond na meranie elektrického, magnetického
Set up to 1GHz a elektromagnetického pol'a a vysokoimpedancna
sonda do 950MHz,

Thermal imager 120Hz Termalna kamera 120 snimok/sec.

50MHz Generator impulzov
Function/Pulse/Arbitary
Generator

PicoScope 5204 250MHz, | Osciloskopy
1GS/s

Positional Current/Field | magneticka sonda na meranie priebehu pradu v
Probe otvorenom magnetickom obvode,

Horninovy Mikroskop s 5 | 1500 nasobné zvécSenie
Mpx kamerou
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Obr. 8.7 Magnetické sonda

POWER SUPPLY SM 18- 50

Obr. 8.8 Generator impulzov Obr. 8.9 Laboratorny zdroj jednosmerného
pradu

Obr. 8.10 Osciloskop Obr. 8.11 Lavinovy detektor ziarenia



LABORATORNE TESTY

Subor laboratorych testov pozostaval z merani a naslednych analyz vzoriek :

A
B.
C.

Meranie a analyza vzoriek meranie anizotropie magnetickej susceptibility
Meranie magnetickej polarizacie vzoriek

Spektroskopické a rddiometrické analyzy prirodzenych horninovych aj umelych
vzoriek

Mechanochemické a termomagnetické analyzy hornin namagnetovanych
atmosférickym bleskom

Fotomikroskopia vzoriek a po namerani statického naboja vzoriek vo vakuove;j

komore

Obr. 8.12 Vyboj zachyteny rychlobeznou kamerou



ANALYZY VZORIEK HORNINOVEHO MATERIALU

Pre ucely stanovenia a pochopenia fyzikalnych, najma magnetickych, vlastnosti
horninového materialu, z ktorého je zlozena planéta Zem, bolo vykonanych
niekol’ko druhov analyz na vzorkach hornin slovenskych Zapadnych Karpat. Horniny
boli vyberané tak, aby boli zastapené vsetky druhy, vyskytujuace sa na povrchu
Zeme. Islo hlavne o rovnomerné zastupenie vulkanickych a sedimentarnych hornin.
Kazda hornina obsahuje ist¢ mnozstvo feromagnetickych mineralov, ktoré su
nosi¢mi magnetizmu v hornine a hraja rozhodujacu tlohu pri zhlukovani, alebo
koagulacii, zasluhou magnetujuceho impulzného magnetického pola podla modelu
vzniku Zeme z protoplanetarneho oblaku prave uc¢inkom takéhoto porla.

O existencii silnych magnetickych poli v plynoprachovom protoplanetarnom
oblaku, z ktorého vznikla Slne¢na ststava (vratane planéty Zem), hovoria analyzy
zeleznych chondritovych meteoritov, vykazujuice vysoky stupein namagnetovania,
ako aj tvar a zlozenie chondral v nich obsiahnutych. Ukazuje sa, ze meteority, ako
svedkovia protoplanetarneho materialu, boli vystavené prostrediu elektrostatickych
vybojov, pri ktorych vznika silné impulzné magnetické pole a vysoka teplota v ich
blizkom okoli.

Celkovo bolo skamanych 70 vzoriek, a to 35 pred aplikaciou impulzného
magnetického pol'a a 35 po jeho aplikacii. Ako vulkanity boli vybraté granit,
bazalt, melafir, dacit a ryolit a ako sedimenty ilovec a vapenec.

Granit (alebo zula) je vyvrela hlbinna hornina, ktorej podstatnymi mineralmi sa
zivec draselny, plagioklas, kremeni a biolit. Na slovensku sa vyskytuje v Malych
Karpatoch, Povazskom Inovci, Malej Fatre, Velkej Fatre, Nizkych Tatrach a inde.

Bazalt (alebo ¢adi¢) je tmavosiva az ¢ierna hornina sope¢ného pévodu, tvorena
plagioklasmi a mafickymi mineralmi - pyroxénmi s obsahom olivinu. Vyskytuje
sa v neovulkanickych oblastiach Slovenska, v Cerovej vrchovine, v obalovych
jednotkach tatrika, fatrika a inde.

Melafir je magmaticka vylevna hornina porfyrovej struktary, paleozoického
veku. Nachadza sa hlavne v Spissko gemerskom rudohori.

Dacit je vylevna vulkanicka hornina s vysokym obsahom oxidu kremicitého. Na
Slovensku sa vyskytuje najmi v Kremnickych a Stiavnickych vrchoch.



Ryolit je sope¢na vyvrela hornina, zlozenim ekvivalentna granitu. Obsahuje oxid
kremicity, kremen, alkalické zivce a plagioklasy. Na Slovensku sa vyskytuje v
Stiavnickych a Zemplinskych vrchoch.

Novec je sedimentarna hornina, zlozena prevazne s ilovych mineralov, tzv.
hlinitokremicitanov. Vyskytuje sa vo vsetkych sedimentarnych panvach Slovenska.

Vdapenec je spolu s dolomitom najviac zastapena sedimentarna hornina na
povrchu Zeme, prevazne zlozena z uhli¢itanu vapenatého vo forme kalcitu alebo
aragonitu. Vyskytuje sa vo vsetkych krasovych oblastiach a sedimentarnych
panvach Slovenska.



TERMOMAGNETICKE A MECHANOCHEMICKE ANALYZY

Termomagnetické analyzy spocivali v podrobeni  horninovych  vzoriek
tepelnému pol'u, pricom sa skumala zmena smeru magnetickej polarizacie vzorky
pri jednotlivych krokoch nahrevu. Experimentalne to spociva v skutocnosti, ze
hornina ma svoju prirodzenti remanentni magneticka polarizaciu, ktora je zlozena z
parcialnych magnetickych polarizacii, zodpovedajucich zastipeniu réznych druhov
feromagnetického materialu v hornine. VVzorka sa postupne nahrieva (s krokom 50°
C) od laboratérnej teploty po Curieovu teplotu hematitu, ¢o je zhruba 670°C.
Nahrevy sa uskutoénuju v tzv. nemagnetickej piecke, kde je vykompenzované
geomagnetické pole v mieste nahrevu. Po kazdom nahreve vzorky chladna v
nemagnetickom prostredi, priCom sa postupne odstranuji parcialne magnetické
polarizacie od najmaksej (zrusi sa pri najnizsej teplote) po najtvrdSiu (zrusi sa pri
najvyssej teplote). Zmena smeru vyslednej magnetickej polarizacie indikuje
pritomnost’ viacerych nositel'ov magnetizmu v hornine, pripadne nejakt alteraciu
horniny v ¢ase jej historie (tepelna, chemicka, mechanicka a pod.), pri ktorej bol
smer magnetujuceho pola iny nez pri vzniku horniny. Ak hornina obsahuje len jeden
feromagneticky mineral, pripadne nepodlahla v priebehu svojej historie ziadnemu
premagnetovaniu, smer magnetickej polarizacie zostava pocas celého nahrevového
cyklu viac-menej rovnaky. Vysledky tychto analyz sa graficky zobrazuju v tzv.
stereoprojekcii, t.j. v kruznici, ktora je projekciou gule do roviny a smery
magnetickej polarizacie sa meraju Specialnym rotaénym magnetometrom ako
deklinacia (odklon od severu) a inklinacia (sklon) magnetického vektora a
zaznamena sa bodom v stereoprojekcii, ktory predstavuje priemet vektora
magnetickej polarizacie na povrch vyssie spomenutej gule. Ukazka takejto
stereoprojekcie je na obrazku ¢. 8.13.



The change of magnetic characteristics (v, PTRM) of sample with temperature
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Explanations:

NRM - natural remanent magnetization in mA/m (milliAmpere over meter)
PTRM7 — partial termoremanent magnetization at temperature T

K — volume magnetic susceptibility x 10° SI units

Q — Konigsberger coefficient Q = NRM [k

Obr. 8.13 Grafy a stereoprojekcie pre vzorky K1 a K2.



Dalsim druhom analyzy bola tzv. termalna magnetizacia horninovych vzoriek. Pri
takomto experimente ide o opa¢ny proces ako v predchadzajacom pripade, a to o
postupné magnetovanie povodne zdemagnetovanych horninovych vzoriek. Deje sa
to tak, ze zdemagnetovanu vzorku postupne zohrievame z laboratornej teploty (s
krokom 50°C) a po kazdom teplotnom kroku nechame vychladnat’ v magnetujucom
geomagnetickom poli, pricom vzorka po kazdom takomto nahreve ziskava d’alsiu a
dalsiu parcialnu magneticku polarizaciu az do uplného namagnetovania. Hornina
takto ziska tzv. Termoremanentnti magneticka polarizaciu, ktora patri obycéajne k
tvrdym polarizaciam. Po kazdom nahreve sa meraju dve zlozky magnetickej
polarizacie, a to horizontalna a vertikalna (vyuziva sa sdaradnicovy systém,
zavedeny v paleomagnetizme, kde X-ova os ma horizontalny, severo-juzny, smer, Y-
ova 0s ma horizontalny, vychodo-zapadny, smer a Z-ova oS ma smer vertikalny).
Ich velkosti a smery odhal'uja tzv. magneticka anizotropiu skumanej horninovej
vzorky. Anizotropia, ¢ize vlastnost horniny byt namagnetovanou v réznych
smeroch rozne, je vlastnostou struktary a mineralneho zlozenia horniny. Cim su
diferencie v hodnotach zloziek vigsie, tym je magnetickd anizotropia vicsia. Na
obrazku 8.13 st ziskané vysledky magnetickej anizotropie vybranych vzoriek
prezentované Vv strednych diagramoch. Tak ako u stereoprojekcii termoanalyz, tak
aj tu ¢isla u jednotlivych bodov znamenaju teplotné kroky.

Poslednou analyzou tohoto druhu bola analyza tzv. magnetochémie. Zatial' ¢o
merania obidvoch predchadzajucich analyz sa vykonavali na kompaktnych
horninovych vzorkach (valceky o priemere 2.5 cm a vyske 2 cm), tato analyza
bola robena na rozdrvenom praskovom materiali. Tu sa skama predovsetkym
magneticka vlastnost’ horniny, nazyvana objemova magneticka susceptibilita, cize
schopnost’ horniny byt namagnetovanou. Pri drveni, alebo akomkol'vek inom
mechanickom vplyve (tlaku alebo tahu) dochadza v hornine k struktarnym ako aj
chemickym zmenam a tieto sa prejavuju na makroskopickych magnetickych
charakteristikach horniny. Horninovy prasok povodne prirodzene namagnetovanej
horniny (horniny s povodnou remanentnou magnetickou polarizaciou) sa zohrieva
podobne ako v pripade termoanalyz opisanych vyssie a po kazdom nahreve a
vychladnuti v nulovom magnetickom poli sa meria velkost' jeho remanentnej
magnetickej polarizacie a objemovej magnetickej susceptibility. Zatial' co merania
dvoch predchadzajacich analyz poskytovali vektorové veli¢iny, u tejto analyzy sa
dostavaju vysledky v skalarnych hodnotach, ktoré sa vynasaju do grafov (spodné
diagramy vybranych vzoriek na Obr.8.13) a zo zmien, najmid prudkych,
usudzujeme na fazové zmeny, teda chemické reakcie v hornine, podrobenej
mechanickym (drvenie) a termickym (nahrevy) vplyvom.



VYSLEDKY ANALYZ

Analyzy ukazali niekol’ko pozoruhodnych vlastnosti horninovych vzoriek.
Predovsetkym treba konstatovat, ze porovnanie termalnej zavislosti velkosti a
smeru remanentnej magnetickej polarizacie, magnetickej anizotropie, ako aj testy
mechanochémie vzoriek bez aplikacie impulzného magnetického pola a po jeho
aplikacii neodhalilo systematické markantné zmeny skamanych charakteristik.
Vyplyva z toho dolezity poznatok, ze protoplanetarny plynoprachovy oblak bol
zlozeny z rovnakych hornin aké pozname na povrchu Zeme, tj. ze horninovy
material nebol elektrickymi vybojmi v oblaku a s tym savisiacim impulznym
magnetickym polom podstatne zmeneny. V horninovom materiali nastali najviac ak
fazové zmeny feromagnetického materialu, vyvolané teplom.

Vsetky diagramy budu sluzit’ ako etalony pri uréovani a d’alsom rozpracovavani
modelu impulznej akrécie, najmd pri jej experimentalnom  overovani na
komparaciu za ucelom identifikacie vnutornej Struktary a zlozenia skumaného
experimentalneho materialu.

Najvacsia heterogenita vysledkov je pozorovana v diagramoch analyz
magnetochemickych  experimentov.  Krivky tepelnej  zavislosti  objemovej
magnetickej susceptibility menia svoj priebeh v roznych teplotach, ¢im indikuju
fazové zmeny feromagnetického materialu v hornine. Ziskané diagramy su cennym
identifikacnym materialom, spolu s vysledkami spektralnych analyz ako vzorové
predlohy pri experimentoch impulznej akrécie pre stanovenie zlozenia sktimaného
horninového materialu a zmien jeho $truktary a zlozenia v priebehu experimentov
(aplikacie impulznych magnetickych poli).

Délezitym poznatkom je, ze prakticky ani jeden druh horniny nevykazuje
identické vysledky analyz, ¢o znamena, ze pre ziskanie vycerpavajiceho mnozstva
etalonovych diagramov bude potrebné pokracovat v rovnakych analyzach na
vzorkach d’alsich druhov hornin.



OPTICKA ANALYZA HORNINOVEHO MATERIALU RASTROVACIM
ELEKTRONOVYM MIKROSKOPOM (SEM)

Opticka mikroskopicka analyza sa tykala horninového materialu v podobe
granitov, vapencov a ilovcov. Material a jeho vzorky boli zhodné so vzorkami
pouzitymi na chemické a magnetometrické analyzy, avsak neslo o tie isté casti
vzoriek, nakol’ko po jednotlivych analyzach uz neboli pouzitelné na ostatné typy
analyz. Opticka analyza sa sustredila na kvalitativne zmeny materialu pred pulznym
elektrickym vybojom a po nom. Elektricky vyboj predstavoval znaény energeticky
prikon, ktorého vplyvom doslo k istej zmene materialu. Aj ked’ chemické analyzy
neukazali vyraznejsiu zmenu, analyza na elektronovom mikroskope fyzikalne zmeny
zaznamenala.

Analyza materialu pred vybojom

Granitoidny materigl vykazoval pomerne rovnomernt zrnitost v podobe
ostrohrannych zin s priemernou velkostou okolo 100 um . Typicky bol ustepkovity
tvar zfn, miestami s lamelovitym rozpadom. Casté boli ustepky s hranami
zvierajucimi ostré uhly. Material bol nespojity a jednotlivé zrna spolu nekoagulovali.




Material ilovcov sa rozdrobil na platnickovité malé ¢iastocky, opat’ s priemernou
vel'kost'ou okolo 100 um. Material bol takisto nespojity a sypky.

Material vapencov predstavovali ostrohranné nespojit¢é tlomky roznej zrnitosti,
s vel'kostou od niekolkych um do vyse 300 um. Ulomky nemali taky &isty lom, ako
ulomky granitoidného materialu a boli pokryté jemnym prachovym materialom,
ktory vznikol pri drveni.

Analyza materialu po vyboji

Ulomky granitoidného materidglu vykazuju po elektrickych vybojoch znaént
mieru koagulacie a spekania. Koagulacia nastala zrejme vplyvom elektrostatickych
sil, pricom pri d’alsom naslednom vyboji nastalo spekanie materialu. V niektorych
castiach je este zrejmé ohranicenie povodnych tlomkov, avsak u inych uz hranice
splyvaju, ba niekedy st uz celkom zotreté .




Novcovy materigl vykazoval miestami  znamky $okového jednorazového
roztavenia a vznik sférickych silikatovych utvarov, ¢asto s bizarnym povrchom . U
Ciastociek, ktoré nepodlahli sokovému nataveniu mozno pozorovat' len ciastoéna
koagulaciu a spekanie. Stale su viditeI'né jednotlivé platnicky, aj ked su ciastocne
spojené s okolitym materialom.

Vdpencovy materig@l vykazoval po elektrickych vybojoch najmensiu, ba az
ziadnu mieru koagulacie a spekania. Naopak, mnozstvo prachového materialu sa
zvysilo, ¢o nasvedcuje skor na dezintegraciu materialu vplyvom vybojov. Je vel'mi
pravdepodobna vysokoteplotna zmena vapenca na vapno. Tato zmena sa neda zistit’
chemicky, nakol’ko su zastupené tie isté iony, avsak zlucenina je uz odlisna.




ZAVER

Analyza ukazala, ze u poévodne sypkého silikatového materialu vplyvom
elektrickych vybojov dochadza ku koagulacii pésobenim elektrostratickych sil a
naslednému spekaniu materialu. Paradoxne vyssia spekavost sa potvrdila u
pouzitého granitoidného materialu, nez u ilovcového materialu. A to aj napriek
tomu, ze niektoré ilovcové ciastocky boli pretavené na drobné sférické silikatové
utvary. Uvedenu skutocnost mozno vysvetlit' tym, ze povodne Tlahsie ilovcové
Ciastocky boli vplyvom vybojov rozmetané a navzajom odhodené. Len tie
Ciastocky, ktoré boli vystavené priamemu ucinku vyboja boli roztavené. Spekanie
nastalo tiez len u tych ciastociek, ktoré sa nahodne ocitli po prvom vyboji vo
vzajomnom kontakte. U granitoidného materialu zrejme viac ucinkovali
elektrostatické sily a koagulacia viedla k vyraznému spekaniu. VVapencovy material
nepodlahol takmer ziadnej koagulacii, ani spekaniu. Naopak, bola zaznamenana
zvysena miera dezintegracie vplyvom tepelného ucinku vybojov.



