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Vznik slune¢ni soustavy

Zdenék Pokorny, Brno
1. Uvod

Pfed necelymi 5 miliardami let doslo k duleZité udéalosti — vznikla sluneéni soustava.
Zrekonstruovat situaci a popsat vznik nas$i planetarni soustavy je neobycejné obtizné,
a to nejen pro &asovou odlehlost; dodnes se totiZ nepodafilo objevit analogickou sou-
stavu u nékteré jiné hvézdy. Zjisténi pritomnosti planet u hvézdy je z pozorovatelského
hlediska mnohem sloZit&j§i neZ napf. pozorovani zarode¢né mlhoviny, obklopujici
mladou hvézdu. Neni vyloudeno, 7e mezi uZ zndmymi kosmickymi zdroji infraderve-
ného zafeni se nachéazeji i zairode¢né mlhoviny, v nichZ vznikaji nové planety.

Pohled do historie ukazuje, 7Ze otazkami vzniku sluneéni soustavy se zabyvala fada
vynikajicich v&dcii. Nebylo by bez zajimavosti jisté ani dnes sledovat mySlenkové po-
stupy téchto badatelt a soupefeni jednotlivych koncepci, zaloZenych ovSem vice na spe-
kulacich a odhadech neZ na redlnych datech. Nasim tkolem je vSak podat soucasny
pohled na véc, a proto Ctenare, ktery hleda informace o historii oboru, odkazujeme
na literaturu [1].

Vznik planet tizce souvisi se vznikem hvézd. Podle dnes vSeobecné pfijimané koncepce
vzniku sluneéni soustavy se Slunce i plancty utvofily téméf soucasné. V dusledku
kolapsu &asti oblaku mezihv&zdné latky, ke kterému doslo pfed asi (4,6—4,7).10° lety,
se zformovala zarodetna mlhovina. Pak, v Casové Skale nepfevySujici (1—4).10° let,
vzniklo Slunce, planety i mnoZstvi ,,drobnych* t&les.
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Pro dnes$ni sluneéni soustavu jsou charakteristické nékteré vlastnosti, které moderni
teorie samoziejmé musi uspokojivé vysvétlit:

— drahy planet jsou téméf kruhové a leZi takika v jedné roviné; smér pohybu kolem
Slunce (a u v&tSiny planet i smér rotace) souhlasi se smérem rotace Slunce;

— existuje n&kolik skupin planet (druZic), které se od sebe napadné 1isi svou velikosti,
chemickym sloZenim i polohou ve slune¢ni soustavé: planety typu Zem& (Merkur,
Venuse, Zem&, Mé&sic, Mars), typu Jupitera (Jupiter a Saturn), vn&jsi planety (Uran
a Neptun) a mensi t&lesa sloZena pfevazng z ledu (nékteré Jupiterovy a vétSina Saturno-
vych druZic, Pluto);

— rozdéleni momentu hybnosti ve slunecni soustavé: ackoliv ve Slunci je soustfedéno
99,87% veskeré hmoty sluneéni soustavy, jeho moment hybnosti ini jen neceld 2%
momentu hybnosti celé sluneéni soustavy.

Nejenom tyto, ale i mnohé dalsi vlastnosti téles sluneéni soustavy, o nichZ ziskavame
informace pfedev§im vyzkumem na mist8 samém pomoci kosmickych sond*) (idaje
o meziplanetarni latce, chemickém sloZeni povrchd a atmosfér planet a jejich druZic,
zastoupen] izotopi) jsou pro nas dileZité, mame-li si vytvofit spravny obraz o proce-
sech v dob€ vzniku planetarni soustavy.

2. Ziarodeéna mlhovina

Hvézdy v na8i Galaxii vznikaji v gigantickych plynoprachovych komplexech mezi-
hvézdné latky o rozmérech desitek parsekd (1 parsek = 3,1.10'® m) a hmotnostech
az 10° M, (Mo — hmotnost Slunce = 2.10%° kg). Ve sloZité chuchvalcovité struktufe
komplexu se nachazeji temna molekularni oblaka. Jsou to ttvary chladné (teplota
10—80 K) a neutralni (po&et elektrondt k celkovému po&tu &astic nepfevySuje 1073
a mozZna je jen 10~ %), kde koncentrace &astic dosahuje 10° az 10 m™3.

Molekularni oblaka jsou v dynamické rovnovaze s okolim, kde je méné husty, zato
vsak teplejsi plyn. Tato rovnovaha miZe byt naruSena z fady pficin; usili mnoha astro-
fyzikt sméfuje k tomu, aby byly zji§tény mozné nestability, které zpiisobi kolaps oblaku
a ve svém disledku vedou ke vzniku hvézd [2].

Velmi diileZita je znalost chemického sloZeni oblaku (zarode&né mlhoviny), ze kterého
vzniklo Slunce a planety. Jako prvni pfibliZeni 1ze brat chemické sloZeni Slunce, oviem
pro detailni vypoéty kondenzaénich procesit v mlhoviné je zapotiebi pouZit adekvéat-
né&jsi data. Jsou jimi jednak udaje o sloZeni molekularnich oblakil mezihvézdné latky,
kde se mohou tvofit nové planetarni soustavy, jednak rozbory chemického sloZeni
téles, jeZ pochazeji z nejranéjsiho obdobi vyvoje sluneéni soustavy a kterd nemohla byt
pozd&ji podstatn& zm&n&na (napf. zv1astni typ meteoritd — uhlikaté chondrity). I tak
zname chemické sloZeni zirode¢né mlhoviny jen pfiblizng, chyby v zastoupeni jednotli-
vych prvktt mohou dosahovat 10—20%. V tabulce 1 jsou uvedeny relativni &etnosti
15 prvkil nejhojn&ji zastoupenych v zirode&né mlhoving (Zetnosti jsou normovany tak,

*) Viz obr. 4—9 na ktidové ptiloze uprostied &isla.

81



Ze &etnost kfemiku je 10). Mlhovina je pfevaZné v plynném stavu, jen asi 1% latky
(podle hmotnosti) je v pevné fazi jako mala prachova zrna s typickym rozmérem 0,1
aZz 1 pm.

Prvek relativni Cetnost
vodik 3,18. 1010
hélium 2,21.10°
kyslik 2,15 . 107
uhlik 1,18, 107
dusik 3,74 . 10°
neén 3,44 . 10° Tabulka 1. Relativni &etnosti prvki v zaro-
hokik 1,06 . 10° detné mlhoviné podle Camerona
ktemik 1,00. 10° [3] (Zetnost Si = 10°).
Felezo 83 .10°
sira 5,0 .10°
argon 1,17.10°
hlinik 8,5 .10*
vapnik 72 .10%
sodik 6,0 .10*
nikl 48 .10*

Pied asi 4,7.10° lety se mala &ast mezihvézdného oblaku zafala smritovat. Dodnes
neni zcela spolehlivé zndmo, co zavdalo podnét ke kolapsu oblaku. Spoustécim mecha-
nismem mohl byt napf. vybuch blizké supernovy [4], pro n&jZ svéd&i neptimy dikaz:
v meteoritu Allende, ktery je uhlikatym chondritem, byl nalezen 109, piebytek izotopu
Mg?%, ktery pravdépodobné vznikl rozpadem izotopu AlI?® s polo€asem rozpadu
7,4.10° let. Tak kratky polo&as rozpadu Al2% vyZ?aduje, aby v dob& bezprostfedné pied
kondenzaci pevnych zrn nebo v pribéhu jejich utvafeni tento izotop obohatil latku
zarodeéné mlhoviny. K obohaceni mohlo dojit pravé pii vybuchu blizké supernovy
nebo uvnit¥ sluneéni soustavy pi vysoké aktivité vznikajiciho Slunce [5].

Doposud neni pfesné zndmo, jak hmotné byla zarodeéna mlhovina. Podle A. G. W.
Camerona [6] hmotnost &inila 2—3 M, podle V. S. Safronova [7], C. Hayashiho
a jeho spolupracovniki [8] jen o n&kolik procent pfevySovala dne$ni hmotnost Slunce.
Zéarode&na mlhovina se smritila do tlustého disku o priméru fadové 100 AU (AU =
astronomickd jednotka = 1,496.10'' m). Vzhledem k tomu, Ze se celkovy moment
hybnosti mlhoviny zachovava, pocala mlhovina pfi smr$fovani rychle rotovat. Sou-
Sasné se zvétSila hustota latky v mlhoviné natolik, Ze se u¢inné& absorbovalo vlastni
infradervené zéfeni; teplota uvnité oblaku se rychle zvySovala a ve stfednich éastech
dosahla az 2200 K. Smérem od stfedu teplota klesala a na okrajich mlhoviny byla stale
nizké (desitky kelvini). V disledku vysokych teplot v oblaku (pfinejmen$im v jeho
sttedovych &astech) se vypafily vSechny prachové &astice.

Jakmile se v rotujici mlhoviné ustavila hydrostatickd rovnovaha, pocdala chladnout
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tepelnym vyzaFovanim navenek a nastala opétnd kondenzace prachovych zrn. Tehdy
vsak jejich chemické sloZeni z&viselo na vzdalenosti od stfedu mlhoviny: pfi vypoctech
rovnovaznych reakci mezi plyny a kondenzaty pro cely soubor prvkl a sloucenin, které

TEPLOTA (K)

Obr. 1. Kondenzaéni kfivky
pro sloudeniny zarodecné
mlhoviny. Nad kfivkou
oznalenou W se nemuZe
utvorit stabilni kondenzat.
Zavislost tlaku na teploté
v centralni rovin€ mlhoviny
byla adiabatickd a je na
obrazku vyznadena (,,adia-
bata*).

pravdépodobné obsahovala zarode¢na mlhovina, se ukazalo, Ze konderzace vétSiny
latek prakticky nezavisi na tlaku, ale jen na teplot& [9] (obr. 1). A protoZe teplota je
riizn v riiznych &astech mlhoviny (napf. ve vzdalenosti 1 AU — dne$ni poloha Zemé
— asi 600 K, ve vzdalenosti 5 AU — dnedni poloha Jupitera — asi 170 K), dochazi
k chemickému oddéleni (segregaci) latky. Chladnuti mlhoviny trvalo déle neZ doba,
kterou potfebovala prav€ vznikld zrna k presunu do rovnikovych oblasti mlhoviny
a k vytvofeni shluki pevnych &éstic (viz dalii kapitola). Rtizné chemické sloZeni planet
a druZic nachézejicich se riizn€ daleko od Slunce lze tedy vysvétlit zcela pfirozend
jako dusledek rozdéleni teploty v zarodeéné mlhoving: kazda z planet se utvofila z ma-
teridlu, ktery kondenzoval v pomérné€ tizkém rozpéti teplot — pro planety typu Zemg
snad jen 100—200 K.

Prav€ popsany model horké zarodeéné mlhoviny, ve které se prachova zrna zcela
vypafila a potom opét zkondenzovala, byl velmi popularni v 70. letech. V ramci
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tohoto modelu se viak nedafi vysvétlit mineralogické sloZeni chondritil, takZe existuji
i modely chladného disku, v némZ se nachazeji ptivodni &4stice mezihvézdné latky.
PonévadZ zatim neméime piimé udaje o stupni zahfati latky v zdrode¢né mlhoving,
musime pfipustit jak moZnost tiplného vypafeni zrn mezihvézdné latky, tak i moZrost
dasteéného vypafeni, které mohlo byt tém&f neznatelné na periférii disku. Spornou
otazku teploty ve vzdélenostech 1—4 AU od stiedu mlhoviny miZe vyfeSit srovnani

mineralogického sloZeni nejjednodussich uhlikatych chondritd se sloZenim mezihv&zd-
ného prachu.

3. Jak se utvifely zarodky planet

Zarode¢na mlhovina tvaru disku byla zpodatku tvofena plynem a prachem, at jiZ
mezihvézdnym nebo znovu zkondenzovanym. Je pravdépcdobné, Ze zpocatku byla
v mlhoviné silna turbulence plynu. Ta vSak brzy ustala, nebot chybél zdroj vyvolavajici
turbulenci. Malo hmotn4 mlhovina, kterou uvaZuji Safronov a Hayashi, je na rozdil
od hmotn&jsi (Cameron) dostate¢n& gravitaéné stabilni. NemtZe v ni dojit ihned k for-
movani zarodkd planet. Prachova zrna nejprve klesala po spirdlovitych drahdch do
centralni roviny kolmé k rotaéni ose zdrodeéné milhoviny. Dochazelo ke vzajemnym
srazkdm zrn, ktera spojovanim mohla nartst aZ do centimetrovych rozmért. Utvofila
se tak relativng tenka prachova vrstva o tloudtce asi 1/20 vertikalniho rozm&ru mlhoviny.
Z modelovych vypocti [10] plyne, Ze tento proces byl dostaten& rychly: ve vzdalenosti
1 AU se vrstva z centimetrovych zrn utvofila za asi 3.10° let. Uk4zalo se téZ, Ze narfista-
nim zrn se urychluje jejich usazovani do centralni roviny.

Ackoliv mlhovina jako celek je gravitaéné stabilni, tenka prachova vrstva za dobu
fadové 103 let byla rozrusena v disledku gravitaénich nestabilit, to znamena, Ze se v ni
vytvofilo velké mnoZstvi mistnich shlukd pevnych ¢astic, které se s ¢asem zvétSovaly
a houstly. V prachové vrstvé dochazelo k neséetnym sraZkam ¢&astic a blizkym pfibliZe-
nim. P¥i sra%ce dvou t&les relativné malou rychlosti se t&lesa netfisti, ale spojuji. Cést
kinetické energie se pfeméni na teplo a na deformaci téles, ktera se srazila, takZe i srazky
relativni rychlosti 2 — 3krat pfevySujici inikovou vedou ke spojeni, nikoliv k fragmentaci
téles. Srazkami se drahy ¢astic stavaji méné€ vystfedné a vice se sob€ podobaji. Opaéné
neZ sraZky pusobi blizka pfibliZeni dvou &astic, kdy se télesa gravitaéné ovlivni. Bliz-
kymi pfiblizenimi se rozptylrychlosti ¢astic zvySuje. Je tedy patrné, Ze tvorba zarodki
planet zavisi na tom, zda relativni rychlosti t&les zustavaji nizké a zda je dostatek t&les
na ob&Znych drahach, které se protinaji.

Zatim neni zcela jasné, zda se pfi vzniku zarodki planet podstatnou mérou uplatnil
i plyn. Pokud by odpor plynného prostfedi nebyl zanedbatelny, sniZily by se v pruméru
relativni rychlosti &astic, coZ by urychlilo jejich rst. Na druhé strané odpor plynu
vede k tomu, Ze vystfednosti drah jsou mensi, takZe se sniZuje pocet téles na drahach
navzéjem se protinajicich, a to naopak brzdi riist zarcdk.

Numerické vypocty [11, 12] ukazuji, Ze gravitatni nestability jsou dostate&r& wtin-
nym mechanismem pro vznik t&les zhruba kilometrovych rozmérd, i kdyZ pro vznik
nejmensich t&lisek (do centimetrovych velikosti) je tfeba brat v tvahu i negravitadni
efekty. Tak napf. turbulentni pohyby plynné slozky mohou zabranit vzniku malych zrn
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a jejich usazeni do centralni roviny, uvaZujeme-li pouze gravitaéni sily. S. J. Weiden-
schilling dokézal [12], Ze i slabé van der Waalsovy sily umoZni tvorbu centimetrovych
zrn v pribéhu jejich usazovani do centralni roviny.

4. Vznik planet typu Zemé a Jupitera

Planety slune¢ni soustavy mohly v principu vzniknout dvéma zpisoby:

a) gravitacnim kolapsem ¢&ésti zarodeéné mlhoviny. Tak by vznikly hmotné plynné
protoplanety, mnohokrat vétsi neZ jsou dnesni planety. Smriténim by se mély utvofit
planety i systémy druZic obihajicich kolem nich (toto je Camerondv pfistup);

b) postupnou akumulaci. Spojovanim mensich t&les by mély vzniknout postupn&
télesa v&tsi, aZ tzv. zarodky planet — planetesimdly (tento zplsob vzniku uvaZuje
napf. Safronov a Hayashi).

Uvedli jsme jiZ, Ze Camerontv pfistup je spojen s podminkou existence hmotné zaro-
de¢né mlhoviny. Gravitaénim kolapsem ¢asti mlhoviny Ize sice vysvétlit vznik planet
typu Jupitera, neni v§ak moZné jednoduse objasnit vznik mensich té€les — planet typu
Zemé a druZic planet. V malo hmotné zarode¢né mlhoving pak viibec nemiiZe dojit
ke vzniku plynnych protoplanet vétsich hmotnosti. PfidrZime se proto v dal§im vykladu
pfedstavy vzniku planet postupnou akumulaci zpo¢atku malych téles.

V roviné& rotaéniho rovniku mlhoviny se jiZ utvofilo velké mnoZstvi asi kilometrovych
t&les. PFiblizn& 10'3 t&chto t&les bylo zapotiebi k utvofeni planety typu Zemé. Rada
autort zji¥fovala (numerickyi analyticky) rychlost ristu protoplanet [7, 13, 14]. Uka-
zuje se, Ze i kdyZ bereme v tivahu jen elementarni procesy v prachové vrstvé mlhoviny
(srazky, t&sna pfibliZeni téles, vznik kratert na t€lesech), utvoii se za relativn& kratkou
dobu (fadove& 10* let) dostatedny podet planetesimél o primérech 500—1000 km. Cely
proces miiZe byt ke konci pon&€kud brzdén okolnim plyrem.

V tomto stadiu vyvoje slune¢ni soustavy jiZ tedy existovala fada t&les o priméru aZ
1000 km. VétSina latky vSak ziistala ve formé& malych t&les o rozmérech blizkych pivod-
nim kilometrovym. V posledni fazi akumulace planet vznikly planety typu Zemé (typic-
ky rozmér 10* km, hmotnost 10%* kg) a Zeleznatokamenna jadra planet typu Jupitera
(hmotnost Fadové 10?° kg). Tato vyvojova faze byla nejpomalejsi: u velkych téles je sice
v&t3i ucinny srazkovy prifez neZ u t&les mensich, aviak pohybuji se po mélo vystfednych
drahé4ch a tim klesa pravdépodobnost srazky s jinymi (podobn& velkymi) t&lesy. I tak
se tato t&lesa zformovala za dobu nepfesahujici fadové 10°® let, jak ukazuji numerické
vypolty [15,16] (proto-Zemé& rostla 5.10° let, proto-Jupiter 1.107 let, proto-Saturn
2.108 let, pouze u Urana a Neptuna vychazeji p¥ili§ dlouhé doby akumulace — Fadové
10° let).

Planety typu Jupitera vznikly postupnym nabirdnim vodiku a hélia (zde nejhojnéji
zastoupenych plynii) na Zeleznatokamenna jadra, kterd se utvofila z prachové slozky
soucasné s planetami typu Zem&. V dobé, kdy se jadra t&chto velkych planet zvétsila
natolik, Ze mohla i¢inné& svou gravitaci vazat na sebe okolni plyn, zna&né &4st ptivod-
niho mnoZstvi plynu (aZ 90%) zde jiZ nebyla. V. S. Safronov a E. L. Ruskol [17] mode-
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lovali proces akrece (nabirani) plynu v réznych stadiich ristu planet. Nejintenzivngji
dopadal plyn na Jupitera v dob&, kdy mél asi tfetinu dne$ni hmotnosti. Tehdy povrchova
teplota dosahla maximalni hodnoty (5000 K) a zafivy vykon byl 0,003 L, (L, = dnesni
zafivy vykon Slunce = 3,8.102¢ W). Saturn nariistal pomaleji neZ Jupiter, maximalni
povrchova teplota nepfesdhla 2400 K. Rychlost riistu Urana a Neptuna byla jeSté
niz8i. Rozdily ve velikostech planet Jupiterova typu a vngjSich planet souviseji s mnoz-
stvim plynu, ktery byl k dispozici, a to klesalo smérem od stfedu slune¢ni mlhoviny.
U Urana a Neptuna se navic projevila okolnost, Ze v dobé, kdy jadra narostla do
patfi¢né& velkych rozméri, plyn z této oblasti byl jiZ téméf zcela vytlacen.

Cast plynu padajiciho na planetu vytvofila rotujici plynnou obélku, v ni# vznikaly
druZice. Teplota v plynné obalce klesala se vzriistajici vzdalenosti od stfedu (obr. 2),
coZ se téZ muselo odrazit na sloZeni druZic Jupitera a Saturna. U Jupitera nejbliZsi dru-
Zice ztratily t&kavé latky a jsou sloZeny jen z té€Zko se vyparujicich latek, zatimco druZice
vzdalengjsi obsahuji i leh&i a t&kav&jsi latky (zejména vodni led). Teplota v Saturnové
plynném disku byla viak vZdy natolik nizka (pod 300 K), Ze i v t&sné blizkosti planety
se voda udrZela v pevném skupenstvi. Zatim se jen né€kolik autorti pokusilo kvantita-
tivn& popsat vznik druZic Jupitera a Saturna(napf. [ 18]), nicméné& shoda s pozorovéanimi
(vysledky ze sond Pioneer a Voyager) je slibna.
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w v plynnych discich kolem
1 1 | 1 1 Jupitera a Saturna ve stadiu
0 s 10 15 20 25 vzniku téchto planet.

VZDALENOST (V POLOMERECH PLANETY)

5. Planety na pocatku svého vyvoje

Ve stfedové &asti zarodeéné mlhoviny vzniklo kontrakci (soucasné s planetami)
Slunce. Na konci obdobi tvoieni planet se Slunce gravitaén& smrstilo natolik, Ze uvnitf
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vzrostla teplota na fadové 107 K a zapélily se prvni jaderné reakce. V tomto obdobi
(pfed (4,5—4,6).10° lety) nebo kratce piedtim Slunce jiZz zafilo jako &ervena hvézda
s vykonem 100—500 L. Silny hv&zdny vitr (proud elektroni, protont a o &astic z po-
vrchu hvézdy) vytlagoval plyn a nespoletné pevné &astice, které zbyly po vzniku planet
(viz obr. 3, kde je schematicky znazorn&no toto stadium spolu s n&kolika pfedchozimi).
Je pravdépodobné, Ze ¢ast tohoto materialu stale obiha ve sluneéni soustavé jako oblak
komet, o némZ se predpoklada, Ze se nachazi asi ve &tvrtiné vzdalenosti k nejbliz§im
hvé&zdam.

Dosud neni zcela jasné, jak probihal rany vyvoj planet typu Zemé. JiZ pfi akumulaci
téchto planet zfejm& dochazelo k rozpadu radioaktivnich prvki v nitru. Podle Safro-
nova a jeho $koly (napf. [19]) byly povrchové vrstvy soufasn& bombardovany zbytky
pevnych téles. Tepelna energie vzniklad pfi dopadech spolu s energii uvolnénou pfi
radioaktivnim rozpadu prvkid dostaovala k rozehfati a roztaveni plasté i nitra planet,
coZ mélo za nasledek diferenciaci latky v nitru (rozdé&leni podle hustoty).

Hayashi a jeho spolupracovnici (napf. [8]) se domnivaji, Ze cely proces akumulace
planet probihal za pfitomnosti plynu (doba potiebna k odstran&ni plynu ze zény Zems
a ostatnich planet jejiho typu byla stejna ¢i delsi neZ doba potiebna k jejich akumulaci).
Pak ovSem planety byly obklopeny hustymi primarnimi atmosférami. Na konci obdobi

Obr. 3. Schematické znazornéni vzniku sluneéni soustavy: a) zarodeéna mlhovina; b) vznik vrstvy
z pevnych &astic v roviné rotaéniho rovniku mlhoviny; c¢) akumulace planet; d) vymeteni zbytku
plynu i pevnych &astic ze soustavy intenzivnim slune¢nim vétrem.

akumulace Zem& méla tato atmosféra hmotnost fadové 10%* kg (dnesni 10'8 kg) a teplo-
ta povrchu Zemé dosahla snad aZ 4000 K, nebot atmosféra byla neprihledna pro infra-
ervené zéfeni (projevoval se zde silny sklenikovy efekt). Za t&chto teplot mohlo dojit
k roztaveni svrchnich vrstev Zemé&. Planety zemského typu pak ztratily primarni atmo-
sféry v dtsledku bouflivé aktivity tehdejSiho Slunce.

Atmosféry, které nyni obklopuji planety typu Zemé (pokud se viibec mohly u planety
udrZet), jsou sekundarni. Tvoii je plyny, které se uvolitovaly z podpovrchovych vrstev
pfi geologickych pochodech.

Vétsina procestl, které podstatnym zplisobem ovlivnily vlastnosti téles sluneni sou-
stavy, prob&hla v prvni miliardé let jeji existence. Pak nasledoval relativné pomaly
vyvoj vSech téles — planet, druZic i meziplanetarni latky.
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6. Zavér

Ve scénéfi vzniku slunecni soustavy jsou stdle mnoha bila mista. Tyka se to zejména
podétednich fazi vyvoje (jak dolo ke kolapsu zarode¢né mlhoviny, z &eho byla sloZena),
ale i obdobi, kdy planety jiZz byly ,,téméf hotové“. Nicméné pokrok v tomto oboru
za posledni desetileti byl tak markantni, Ze je na misté hovofit o ucelené teorii vzniku
sluneéni soustavy. Je téZ jasné, Ze se neobejdeme bez poznatkl jinych védnich oboril.
Proto pokrok na tomto poli vyzkumu do znaéné miry zavisi i na pokroku hv&zdné
astronomie, kosmochemie a véd o Zemi.
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