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2



Obsah
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4.1 Obecný př́ıpad . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
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Katedra: Katedra geofyziky
Vedoućı bakalářské práce: Doc. RNDr. Ondřej Čadek, CSc.
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na viskozitě pláště – s klesaj́ıćı viskozitou pláště roste jako mocninná funkce. Pozo-
rovaný výkon se podařilo predikovat pro viskozitu pláště 6 · 1012 Pa s a nižš́ı. Pokud
nav́ıc sńıž́ıme viskozitu ve spodńı vrstvě pláště, výkon se dále zvýš́ı.
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Abstract: In this work we study the tidal dissipation rate in an icy satellite. The
icy satellite is modelled as a viscoelastic radially symmetrical body made of incom-
pressible material, which is subjected to an axially symmetrical force – a part of
the tidal force. We rederive an expression for the tidal potential on the satellite on
a synchronous eccentric orbit. The model satellite’s properties are similar to those
of Enceladus, which has an exceptionally high rate of heating (5.8 ± 1.9 GW). We
study the total dissipation rate for mantle viscosity ranging from 1011 to 1017 Pa s
and the influence of a low-viscosity layer in the innermost part of the mantle. For
the model without the low-viscosity layer the tidal dissipation rate appears to be
mainly a function of the mantle viscosity. For this model, an observed dissipation
rate is reached for mantle viscosity of 6 · 1012 Pa s or lower. The low-viscosity layer
increases the dissipation rate especially in case of high mantle viscosity and makes
it less sensitive to variations of mantle viscosity.
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1 Úvod

Vesmı́rné sondy během posledńıch desetilet́ı umožnily poznáváńı vzdálených část́ı
Slunečńı soustavy, které jsou pro pozorováńı ze Země nedosažitelné. Můžeme tak
mimo jiné objevovat překvapivě rozmanitý svět měśıc̊u velkých planet – Jupiteru,
Saturnu, Uranu a Neptunu.

Prvńı zprávy o charakteru těchto měśıc̊u přinesly v sedmdesátých letech sondy
Pioneer a v osmdesátých letech sondy Voyager 1 a 2. V letech 1989 až 2003 zkoumala
sonda Galileo Jupiterovy měśıce, sonda Cassini se od roku 1997 zaměřuje na planetu
Saturn, jej́ı měśıce a prstence. Zájem o měśıce velkých planet vzrostl v d̊usledku
zjǐstěńı, že uvnitř některých z nich by mohly být podmı́nky vhodné pro rozvoj
života na mikrobiálńı úrovni.

Měśıce velkých planet jsou složené z velké části z vodńıho ledu, proto se také
nazývaj́ı ledové měśıce. Přestože jejich povrchové teploty jsou hluboko pod bo-
dem mrazu, v nitru některých z nich se pravděpodobně vyskytuje vrstva kapalné
vody, která je jednou z podmı́nek nezbytných pro život. Existence vodńı vrstvy je
umožněna d́ıky silným slap̊um p̊usob́ıćım na materiál měśıce při jeho oběhu kolem
planety [1]. Slapová śıla periodicky deformuje měśıc, přičemž se uvolňuje energie
ve formě tepla. Toto teplo zřejmě v př́ıpadě některých velkých měśıc̊u, jako je Ju-
piter̊uv měśıc Europa, stač́ı k udržeńı vodńı vrstvy. Uvolněné teplo také poháńı
konvekci v ledovém plášti měśıce a na povrch se pak může vylévat voda při tzv.
ledovém vulkanismu.

V posledńı době se d́ıky pozorováńı sondou Cassini dostává do popřed́ı zájmu
Saturn̊uv měśıc Enceladus. Je v́ıce než šestkrát menš́ı než Io nebo Europa a sla-
pová śıla na jeho povrchu je proto mnohokrát slabš́ı. Z toho d̊uvodu se na Enceladu
nečekala žádná pozorovatelná aktivita, podobně jako na ostatńıch měśıćıch srov-
natelných rozměr̊u. Při prvńıch pr̊uletech kolem Enceladu sondy podle očekáváńı
zaznamenaly starý povrch pokrytý krátery. Když v roce 2005 studovala sonda Cas-
sini povrch Enceladu detailněji, nalezla v okoĺı jeho jižńıho pólu rozsáhlou planinu
s hladkým povrchem, který je výrazně mladš́ı a tepleǰśı než zbylý povrch pokrytý
krátery. Na této planině se nacházej́ı deśıtky kilometr̊u dlouhé praskliny, kterými se
pravděpodobně dostává na povrch tepleǰśı materiál z vnitřku měśıce.

Neobvyklé je, že zat́ımco část Enceladu je aktivńı, zbytek se nezměnil za po-
sledńıch několik miliard let. Zdrojem pozorované aktivity může být slapová śıla
nebo radioaktivńı rozpady v jeho nitru, ale jisté je, že podmı́nky pod jižńım pólem
měśıce muśı být jiné než ve zbytku tělesa. Pokud jako zdroj energie uvažujeme sla-
povou śılu, mohlo by k vysvětleńı pozorované teploty povrchu vést nerovnoměrné
rozložeńı viskozity v ledovém plášti Enceladu.

Ćılem této práce je určit, nakolik může disipace v d̊usledku p̊usobeńı slapové
śıly vysvětlit pozorovanou tepelnou bilanci Enceladu. Budeme zkoumat energii disi-
povanou v radiálně symetrickém satelitu složeném ze silikátového jádra a ledového
pláště. Dále se budeme zabývat vlivem vrstvy se sńıženou viskozitou mezi jádrem a
pláštěm, která by představovala vrstvu nataveného ledu. Vypočtený disipačńı výkon
srovnáme s pozorovaným, abychom mohli posoudit, nakolik použité parametry od-
pov́ıdaj́ı skutečnosti.
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2 Ledové měśıce planet

2.1 Př́ıklady ledových měśıc̊u – Europa, Io a Titan

Mezi ledové měśıce patř́ı např́ıklad měśıce Jupiteru Europa, Io, Ganymed a Callisto,
měśıce Saturnu Titan, Mimas a Enceladus a mnohé daľśı. Jsou charakteristické vy-
sokým obsahem ledu ve svém nitru. Některé z nich jsou vnitřně diferenciované,
takže čistý led tvoř́ı svrchńı vrstvu měśıce, v jiných je led promı́chán s daľśımi hor-
ninami. Pr̊uměrné hustoty jsou velmi ńızké a pohybuj́ı se přibližně mezi 1000 kg m−3

a 3500 kg m−3.
Charakter povrchu ledových měśıc̊u je r̊uznorodý. Některé jsou pokryté krátery

starými miliardy let, jiné jsou naopak zcela bez kráter̊u a jejich povrch je mladý,
protože se neustále obnovuje. Toto rozděleńı vyplývá z odlǐsného složeńı, rozměr̊u
a drah měśıc̊u, protože tyto faktory určuj́ı mı́ru slapového p̊usobeńı na daný měśıc.
Slapy jsou pro ledové měśıce hlavńım zdrojem energie a teplo uvolněné slapovou
disipaćı může zp̊usobit zmı́něné omlazováńı povrchu. Slapová śıla rychle roste s ros-
toućı rychlost́ı oběhu měśıce, jeho velikost́ı a excentricitou (viz kapitola 4). Proto
mezi aktivńı měśıce s významným vnitřńım zdrojem energie patř́ı hlavně veliké
měśıce Jupitera jako jsou Europa a Io.

V př́ıpadě Europy z model̊u vyplývá existence vodńı vrstvy (tedy vrstvy s velmi
ńızkou viskozitou) pod ledovou k̊urou [2], která umožňuje větš́ı deformaci ledové
k̊ury a t́ım i v́ıce disipovaného tepla. Na Europě najdeme projevy ledového vul-
kanismu – utuhlé výlevy ledové ,,lávy“ a množstv́ı prasklin připomı́naj́ıćıch po-
zemské oceánské hřbety, svědč́ıćı o termálńı konvekci v ledové vrstvě. Nejv́ıce je
slapovými silami namáhán měśıc Io, který ob́ıhá kolem Jupitera po nejbližš́ı dráze.
Silné slapy se na něm projevuj́ı vulkanickou činnost́ı, při které sopky chrĺı sloučeniny
śıry. Dı́ky slap̊um je Io nejv́ıce vulkanicky aktivńı těleso ve Slunečńı soustavě. Daľśım
výjimečným měśıcem je Titan. Ob́ıhá kolem Saturnu a jako jediný z ledových měśıc̊u
má hustou atmosféru. Také v př́ıpadě Titanu se uvažuje o vodńı vrstvě pod svrchńı
ledovou k̊urou [3].

Hledáńı vnitřńı struktury měśıc̊u pomoćı numerických model̊u je zt́ıžené ome-
zenou znalost́ı hodnot základńıch parametr̊u popisuj́ıćıch materiály jednotlivých
vrstev, ze kterých je daný měśıc složen. Např́ıklad viskozita ledu silně záviśı na
př́ıměśıch, jejichž obsah přesně neznáme. Existence vodńı vrstvy může být proto
v některých př́ıpadech sporná.

Tabulka 1: Europa, Io a Titan, [1]

poloměr [km] hustota [kg.m−3] perioda oběhu [dny] excentricita dráhy
Io 1882 3528 1,77 0,0041
Europa 1569 2970 3,55 0,0094
Titan 2575 1881 15,95 0,029
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Obrázek 1: Europa
Stovky kilometr̊u dlouhé praskliny

v ledové k̊uře Europy. Všechny

obrázky v této kapitole jsou

převzaty z http://www.jpl.nasa.gov

Obrázek 2: Io
Žlutá a červená jsou barvy

sloučenin śıry, které chrĺı vulkány

na měśıci Io.

2.2 Enceladus

V roce 2005 se sonda Cassini zaměřila také na Saturn̊uv měśıc Enceladus. Rovńıkový
poloměr Enceladu je a = 256 km, jeho hmotnost M = 84 · 1018 kg a středńı hustota
ρ̄ = 1240 kg m−3.1 Z momentu setrvačnosti kolem rotačńı osy C = 0, 37 Ma2 plyne,
že Enceladus je vnitřně diferencovaný.Vněǰśı plášt’ tvoř́ı led, pod kterým je patrně
silikátové jádro. Nelze vyloučit, že led obsahuje př́ıměsi (např́ıklad amoniak), ale
spektrálńı metody je zat́ım neprokázaly. Enceladus má tzv. vázanou rotaci, tj. peri-
oda oběhu T je stejná jako perioda rotace kolem vlastńı osy. Parametry jeho dráhy
kolem Saturnu shrnuje tabulka 2.

Tabulka 2: Parametry dráhy Enceladu

Hlavńı poloosa a 238, 02 km
Perioda oběhu T 1, 370218 dne
Excentricita dráhy e 0, 0045

Enceladus se rozměry podobá měśıci Mimas a některým daľśım Saturnovým
měśıc̊um. Je výjimečný vysokou odrazivost́ı povrchu. Je pokryt ledem, který odráž́ı
téměř 100% dopadaj́ıćıho slunečńıho zářeńı. Najdeme na něm několik r̊uzných typ̊u
povrchu, což je mezi tělesy srovnatelných rozměr̊u ojedinělé. Na většině povrchu
jsou krátery vzniklé při dopadech meteorit̊u, ale v okoĺı jižńıho pólu krátery chyb́ı
nebo jsou značně zahlazené, což svědč́ı o ńızkém stář́ı povrchu v této oblasti.

1Udávaná hodnota středńı hustoty se pohybuje mezi 1240 kgm−3 a 1600 kgm−3.
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Obrázek 3: Enceladus
V rovńıkových oblastech je viditelné množstv́ı kráter̊u, pobĺıž jižńıho

pólu (na obrázku dole uprosťred) krátery chyb́ı. Soustava prasklin, která

se zde nacháźı, je pro svoji pravidelnost nazývaná ,,tygř́ı pruhy“. Modrá

barva prasklin je zvýrazněna, ve skutečnosti je měśıc téměř dokonale

b́ılý.

Fotografie ze sondy Cassini v oblasti jižńıho pólu zachytily deśıtky kilometr̊u
dlouhé a několik kilometr̊u široké praskliny a rýhy. Několik prasklin tvoř́ı pravidel-
nou strukturu, která byla podle svého vzhledu pojmenovaná ,,tygř́ı pruhy“. Tyto
praskliny nejsou jen povrchové, ale zřejmě př́ımo souviśı s ději prob́ıhaj́ıćımi uvnitř
měśıce. Spektroskopickou analýzou byl zjǐstěn rozd́ıl mezi materiálem v prasklinách
a v jejich okoĺı. Praskliny zřejmě odkrývaj́ı hlubš́ı vrstvy měśıce, které maj́ı jinou
strukturu (např́ıklad velikost zrn ledu) nebo jiné složeńı než materiál na povrchu.
Na fotografíıch poř́ızených přes monochromatické filtry je vidět modravé zabarveńı
prasklin obdobné jako u silné vrstvy ledu v pozemských ledovćıch.

Velké vzdálenosti od Slunce a téměř 100% odrazivosti povrchu odpov́ıdá velmi
ńızká povrchová teplota. Při pr̊uletu sondy kolem Enceladu bylo měřeno vyzařováńı
jeho povrchu v infračervené oblasti spektra. V rovńıkových oblastech byla takto
naměřena teplota 70 až 80 K. V okoĺı pól̊u byla vzhledem k menš́ı intenzitě světla do-
padaj́ıćıho od Slunce předpokládána teplota ještě nižš́ı, což se potvrdilo u severńıho
pólu, ale v okoĺı jižńıho pólu byla naměřena teplota 85 K, tedy naopak vyšš́ı. Neńı
známý mechanismus, kterým by se mohla tato oblast ohřát slunečńım zářeńım na
tak vysokou teplotu. Zdá se tedy, že pozorované teplo přicháźı k povrchu zevnitř
měśıce. Měřeńı s vysokým rozlǐseńım nav́ıc ukázala, že i v celkově tepleǰśı oblasti
kolem jižńıho pólu je teplota nerovnoměrná, většina povrchu tam má teplotu kolem
80 K, ale v prasklinách dosahuje 90 K. Celkový tepelný výkon jižńı polárńı oblasti je
5, 8±1, 9 GW. Tuto hodnotu lze považovat za spodńı mez pro celkový tepelný výkon
Enceladu. Pr̊uměrný tepelný tok povrchem jižńı polárńı oblasti je 0, 25W m−2, tedy
přibližně desetkrát menš́ı než na měśıćı Io [4].

Sonda Cassini několika r̊uznými metodami zaznamenala atmosféru Enceladu.
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Magnetometrická měřeńı zjistila deformaci magnetického pole Saturnu v okoĺı En-
celadu, což ukazuje na př́ıtomnost vodivých částeček. Dále sonda pozorovala přechod
Enceladu přes hvězdu γ−Orionis v ultrafialové části spektra. Než byla hvězda zcela
zakryta měśıcem, světlo přicházej́ıćı od ńı postupně sláblo, jak bylo st́ıněno at-
mosférou. Pr̊uchod atmosférou také změnil spektrum procházej́ıćıho světla a změny
je možné vysvětlit př́ıtomnost́ı vodńı páry v atmosféře měśıce. Některá daľśı pozo-
rováńı zákryt̊u hvězd potvrdila př́ıtomnost atmosféry, při jiných se naopak atmosféra
neprojevila, nebo se projevila jen při některé fázi zákrytu. Lze tedy soudit, že at-
mosféra neobklopuje celý měśıc, ale je pouze nad některými oblastmi. Konečným
potvrzeńım existence atmosféry jsou fotografie oblaku materiálu nad jižńım pólem
měśıce, viz obr. 6. Vzhledem k malé hmotnosti Enceladu nemůže být atmosféra
stabilńı a muśı být neustále doplňována. Jej́ım zdrojem je pravděpodobně teplý ma-
teriál v prasklinách, ze kterého se vodńı pára uvolňuje sublimaćı, nebo vypařováńım,
pokud by v prasklinách byla kapalná voda.

Existence atmosféry, vysoká teplota, nepř́ıtomnost kráter̊u a neobvyklé praskliny
v okoĺı jižńıho pólu ukazuj́ı, že Enceladus je aktivńı těleso uvolňuj́ıćı energii vnitřńımi
procesy, jehož povrch se v některých mı́stech stále obměňuje. Uvažuje se o dvou ty-
pech proces̊u, při kterých docháźı k uvolňováńı energie a které by mohly prob́ıhat
v Enceladu: radioaktivńı rozpad prvk̊u v jádře a disipace tepla vzniklého při defor-
maci slapovou silou. Pokud neńı zastoupeńı radioaktivńıch izotop̊u v jádře Enceladu
anomálně vysoké, lze radioaktivńımi rozpady vysvětlit výkon maximálně 0, 1 GW,
tedy mnohem menš́ı, než je výkon pozorovaný [4]. Disipace tepla při slapové de-
formaci je na některých měśıćıch významná, ale Enceladus je ve srovnáńı s těmito
měśıci malý a proto na něj p̊usob́ı menš́ı slapová śıla (v př́ıpadě Europy je slapová
śıla na povrchu dvanáctkrát větš́ı než u Enceladu, v př́ıpadě Ia třicetkrát větš́ı).
Aktivńı oblast kolem jižńıho pólu Enceladu je proto překvapivá a je otázkou, jestli
je možné jej́ı existenci vysvětlit pouze slapovou disipaćı, nebo jestli je nutné hledat
jiná vysvětleńı.

Obrázek 4: Mapa povrchové teploty Enceladu
V okoĺı jižńıho pólu teplota přesahuje 80K. V rovńıkové oblasti přibližně

ve sťredu sńımku dopadaj́ı slunečńı paprsky nejv́ıce – pozorovaná teplota

je kolem 75K .
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Obrázek 5: Tygř́ı pruhy – teplota
I v okoĺı jižńıho pólu jsou značné teplotńı rozd́ıly. Zat́ımco věťsina po-

vrchu má teplotu kolem 80K, v ,,tygř́ıch pruźıch“ teplota dosahuje 90K.

Obrázek 6: Oblak nad jižńım pólem
Při podsv́ıceńı slunečńım světlem je nad jižńım pólem viditelný oblak

tvořený pravděpodobně vodńımi párami.
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3 Matematická formulace

3.1 Zákony zachováńı

Pomoćı vektor̊u posunut́ı �u a rychlosti deformace �v popisujeme deformaci materiálu,
na který p̊usob́ı vněǰśı objemová śıla �f . Měśıc Enceladus popisujeme vrstevnatým
modelem charakterizovaným konstantńı hustotou ρ, viskozitou η a modulem torze
µ v každé z vrstev. Materiál považujeme za nestlačitelný. Použ́ıváme eulerovskou
formulaci problému.

Ze zákona zachováńı hmoty plyne rovnice kontinuity

∂ρ

∂t
+ ∇· ρ�v = 0 , (1)

která se pro nestlačitelný materiál redukuje na tvar

∇·�v = 0 . (2)

Ze zákona zachováńı hybnosti vyplývá pohybová rovnice pro kontinuum

∇·σ + ρ�f = ρ
D�v

Dt
, (3)

kde σ je Cauchẙuv tenzor napět́ı a D
Dt

znač́ı materiálovou časovou derivaci. Vzhledem
k malé rychlosti deformace lze setrvačný člen na pravé straně zanedbat,

∇·σ + ρ�f = 0 . (4)

V našem př́ıpadě je objemová śıla gradientem slapového potenciálu V

�f = −∇V . (5)

Zákon zachováńı energie má v eulerovské formulaci tvar

ρ
Dε

Dt
= σ : ∇�v −∇· �q + ρh , (6)

kde ε je hustota vnitřńı energie, �q je tepelný tok jednotkovou plochou a h udává
teplo uvolněné vnitřńımi zdroji (např́ıklad radioaktivńım rozpadem) na jednotku
hmotnosti. Tuto rovnici nezahrnujeme do řešené soustavy rovnic. Člen σ : ∇�v určuje
množstv́ı disipované energie. Disipovaná energie je horńım odhadem disipovaného
tepla – ukládáńı energie např́ıklad do fázových přechod̊u neńı bráno v úvahu. Stejně
tak neńı uvažováno teplo vznikaj́ıćı radioaktivńımi rozpady.

3.2 Hraničńı podmı́nky

Hraničńı podmı́nky je potřeba určit na povrchu měśıce. V kulové slupce pod povr-
chem je pr̊umět tenzoru napět́ı do radiálńıho směru roven tlaku hmoty vyzdvižené
nad tuto kulovou slupku

σ · �er = urρ�g , (7)

kde �er je jednotkový radiálńı vektor a index r znač́ı radiálńı složku vektoru a �g je
gravitačńı zrychleńı na povrchu bez deformace.

11



3.3 Měśıc jako viskoelastické těleso

Volba reologie pro popis deformace materiálu namáhaného silou p̊usob́ıćı po určitou
dobu T , př́ıpadně periodickou silou s periodou T , je závislá na tzv. relaxačńım čase
τ

τ =
η

µ
. (8)

Pokud je relaxačńı čas výrazně větš́ı než čas T , materiál reaguje na p̊usob́ıćı śılu
okamžitou deformaćı. Jeho chováńı lze přirovnat k pružině, jej́ıž výchylka je lineárně
závislá na p̊usob́ıćı śıle – jedná se o elastickou deformaci. Veličiny př́ıslušej́ıćı elas-
tické deformaci jsou označeny indexem E. Pro izotropńı materiál lze zapsat závislost
deformace εE na napět́ı σE jako

σE = λ∇· �u + 2µεE , (9)

kde λ je Laméova konstanta. Rovnice (9) má pro nestlačitelný materiál tvar

σE = −p I + 2µεE , (10)

kde p je tlak. Tenzor εE vyjádř́ıme jako

εE =
1

2
(∇�u + ∇T�u) , (11)

přičemž �u je posunut́ı vzniklé elastickou deformaćı.
Naopak pro τ � T lze reakci materiálu přirovnat k chováńı ṕıstu. Jedná se o

viskózńı deformaci popsatelnou v jednoduchém př́ıpadě nestlačitelné newtonovské
tekutiny rovnićı

σV = −p I + 2ηε̇V . (12)

Index V označuje veličiny př́ıslušej́ıćı viskózńı deformaci. Tenzor εV je

εV =
1

2
(∇�u + ∇T�u) , (13)

�u je tentokrát posunut́ı vzniklé viskózńı deformaćı.
V př́ıpadě Enceladu je perioda p̊usob́ıćı śıly, tj. doba oběhu kolem Saturnu,

T = 1, 37 dne ≈ 105 s. Viskozita ledu η je přibližně 1012 až 1015 Pa s a modul
torze µ ≈ 109 Pa. Pro viskozitu η = 1014 Pa s je relaxačńı čas τ ≈ 105 s tedy
srovnatelný s periodou T . V tomto př́ıpadě je nutné použ́ıt viskoelastickou reolo-
gii, jej́ıž nejjednodušš́ı variantou je maxwellovská reologie. V maxwellovské reologii
předpokládáme, že chováńı materiálu lze vyjádřit kombinaćı elastického a viskózńıho
chováńı, přičemž elastické a viskózńı napět́ı jsou identická a deformace se sč́ıtaj́ı

ε = εE + εV . (14)

Pokud tenzor napět́ı σ rozlož́ıme na stopovou část −p I a deviatorickou část D

σ = −p I + D , (15)

12



lze závislost deformace na napět́ı pro viskoelastický nestlačitelný izotropńı materiál
vyjádřit ve tvaru [5]

σ(t) = −p I + 2µε(t) −
∫ t

0

µ

η
D(τ)dτ neboli

D(t) = µ(∇�u(t) + ∇T�u(t)) −
∫ t

0

µ

η
D(τ)dτ . (16)

Disipačńı člen v rovnici (6) je pro viskoelastickou deformaci rovný

σ : ∇�v = σ : ε̇ =
σ : σ

2η
+

σ : σ̇

2µ
. (17)

Celkový výkon P energie disipované v tělese G je rovný objemovému integrálu

P =
∫

G
σ : ε̇dV. (18)

Pokud se nav́ıc jedná o deformaci zp̊usobenou periodickou silou, vypadne při výpočtu
výkonu pr̊uměrovaného přes celou periodu T člen σ : σ̇/(2µ)

P̄ =
1

T

∫ T

0
Pdt =

1

T

∫ T

0

∫
G

σ : σ

2η
dV dt. (19)

3.4 Metoda výpočtu, použitý program

Soustavu rovnic (2), (4), (7) a (16) řeš́ı program ENCL vyvinutý O. Čadkem na Ka-
tedře geofyziky Matematicko-fyzikálńı fakulty Univerzity Karlovy v Praze. V daném
programu uvažujeme osově symetrické rozložeńı viskozity a vněǰśıch sil a sféricky sy-
metrické rozložeńı modul̊u torze a hustoty. Výsledné deformace a napět́ı jsou také
osově symetrické.

Tento program použ́ıvá spektrálńı metodu ve sférických proměnných θ a φ.
Všechny veličiny v řešených rovnićıch jsou vyjádřeny formou rozvoj̊u do zobecněných
sférických harmonických funkćı zavedených v [6, 7, 8]. Takto vznikne soustava oby-
čejných diferenciálńıch rovnic v proměnné r, jej́ıž konkrétńı tvar je uveden v [8].
Pro diskretizaci těchto rovnic je použita metoda posunutých śıt́ı. Na rozhrańı mezi
vrstvami předepisujeme koeficienty rozvoje tenzoru napět́ı a na středech vrstev
zadáváme koeficienty rozvoje objemové śıly a posunut́ı (podrobněji v [9]).

V každém kroku je napoč́ıtáván celkový výkon disipované energie P̄ dle vzorce
(19). Hodnota P̄ ustálená po mnoha periodách p̊usob́ıćı śıly je výstupem programu.
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4 Slapový potenciál

4.1 Obecný př́ıpad

Nejprve odvod́ıme slapový potenciál p̊usob́ıćı na satelit ob́ıhaj́ıćı kolem planety.
Podrobné odvozeńı je např́ıklad v [10].

Potenciál konzervativńı śıly F definujeme jako

F = −∇V . (20)

Vzhledem k tomu, že gravitačńı pole planety lze aproximovat gravitačńım polem
hmotného bodu, plat́ı pro gravitačńı potenciál planety v bodě A

Vg(A) = −GM

ρ
, (21)

kde M je hmotnost planety, G gravitačńı konstanta a ρ vzdálenost středu planety
od bodu A. Na satelit ob́ıhaj́ıćı kolem planety kromě gravitačńı śıly Fg p̊usob́ı také
odstředivá śıla Fc, jej́ıž velikost je ve všech bodech satelitu rovna velikosti gravitačńı
śıly ve středu satelitu

Fc = Fg(0) =
GM

R2
, (22)

kde R je vzdálenost střed̊u obou těles. Směr odstředivé śıly je rovnoběžný se spojnićı
střed̊u obou těles. Pokud tuto spojnici označ́ıme jako osu z, z = 0 ve středu satelitu,
je př́ıslušný potenciál

Vc =
GM

R2
z =

GM

R2
r sin θ cos φ̃ , (23)

kde r je vzdálenost od středu satelitu, θ zeměpisná š́ı̌rka, θ ∈ 〈0, π〉, a φ̃ je úhel mezi
pr̊uvodičem bodu a rovinou prot́ınaj́ıćı obě tělesa v severojižńım směru, φ̃ ∈ 〈−π, π〉.
Slapový potenciál V je tedy

V = Vg + Vc + konst = −GM

ρ
+

GM

R2
r sin θ cos φ̃ + K, (24)

kde K = GM/R, pokud zvoĺıme V = 0 ve středu planety. Použit́ım kosinové věty

ρ2 = R2 − 2Rr sin θ cos φ̃ + r2 (25)

lze člen 1/ρ upravit na tvar

1

ρ
=

1

R

1√
1 − 2 r

R
sin θ cos φ̃ + r2

R2

=
1

R

[
1 +

r

R
sin θ cos φ̃ +

1

2

r2

R2
(3 sin2 θ cos2 φ̃ − 1) + o(r2/R2)

]
. (26)

Dosazeńım do rovnice (24) źıskáme prvńı nenulový člen slapového potenciálu

V = −GM

R

[
1 +

r

R
sin θ cos φ̃ +

1

2

r2

R2
(3 sin2 θ cos2 φ̃ − 1)

]
+

GM

R2
r sin θ cos φ̃ +

GM

R

= −GMr2

2R3

(
3 sin2 θ cos2 φ̃ − 1

)
. (27)
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4.2 Satelit na eliptické dráze

F
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P

a
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S F

νu
P
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b
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S F

νu
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b
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S F

νu
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b
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Obrázek 7: Parametry dráhy satelitu
Satelit E ob́ıhá po eliptické dráze s excentricitou e =

√
1 − b2/a2, ν

je pravá anomálie, u je excentrická anomálie, P je pericentrum, F je

ohnisko elipsy, ve kterém je planeta, a S je sťred elipsy.

Vzdálenost satelitu ob́ıhaj́ıćıho kolem planety po eliptické dráze s excentricitou
e a hlavńı poloosou a lze podle prvńıho Keplerova zákona vyjádřit jako

R =
a(1 − e2)

1 + e cos ν
, (28)

kde ν je pravá anomálie, tedy úhel mezi satelitem, planetou a pericentrem, viz obr. 7.
Hledáńı závislosti R, př́ıpadně ν, na čase vede integraćı druhého Keplerova zákona

R2ν̇ = C (29)

na integrál ∫ ν

0

a2(1 − e2)2dν

(1 + e cos ν)2
= C(t − t0) . (30)

Integračńı konstanta t0 je čas pr̊uchodu pericentrem, který zvoĺıme nulový. Kon-
stantu C vypočteme z integrálu přes jeden oběh satelitu:

∫ 2π

0
R2dν = C

∫ T

0
dt ,

2πab = CT ,

C =
2πab

T
= ωab , (31)
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kde b je vedleǰśı poloosa elipsy b = a
√

1 − e2, T je perioda oběhu satelitu a ω
středńı úhlová rychlost oběhu. Pro výpočet integrálu (30) zavedeme tzv. excentrickou
anomálii u. Jej́ı zavedeńı je zřejmé z obr. 7. Z geometrie plat́ı

R = a(1 − e cos u) . (32)

Substitućı přejde integrál (30) na tvar

∫ u

0
ab(1 − e cos u)du = ωab t , (33)

který po integraci vede na tzv. Keplerovu rovnici

ωt = u − e sin u . (34)

Keplerova rovnice je transcendentńı rovnice, jej́ıž řešeńı lze naj́ıt rozvojem sin u do
Fourierovy řady

sin u =
∞∑

k=1

sk sin(kl) , (35)

kde koeficienty sk lze vyjádřit pomoćı Besselovy funkce Jk(x) = 1
π

∫ π
0 cos(kϕ −

x sin ϕ)dϕ jako

sk =
2

ke
Jk(ke) . (36)

Toto řešeńı je podrobně odvozeno např́ıklad v [11].
Řešeńı pro excentrickou anomálii u a vzdálenost satelitu R do druhého řádu

v excentricitě je

u = ωt +
∞∑

k=1

2

k
Jk(ke) sin(kl) = ωt + e sin ωt +

e2

2
sin 2ωt + o(e2) ,

R

a
= 1 − e cos ωt +

e2

2
− e2

2
cos 2ωt + o(e2) . (37)

T́ımto jsme zjistili závislost vzdálenosti satelitu od planety na čase. Nav́ıc při oběhu
satelitu s vázanou rotaćı docháźı kv̊uli nestejnoměrné rychlosti oběhu k tzv. libraci.
Souřadnice φ̃ použitá ve vyjádřeńı slapového potenciálu (27) je závislá na čase a lǐśı
se od zeměpisné délky φ podle vztahu

φ̃ = φ + ωt− ν, (38)

kde φ = 0 na poledńıku, na kterém je φ̃ = 0 při pr̊uchodu pericentrem, viz obr. 8.
Pro výpočet členu cos2 φ̃ v rovnici (27) vyjádř́ıme cos ν a sin ν

cos ν = −1

e
+

1 − e

e

a

R
= cos ωt− 2e sin2 ωt + o(e) ,

sin ν =

√
1 − e2 sin u

1 − e cos u
= sin ωt + e sin 2ωt + o(e) . (39)
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Obrázek 8: Zeměpisná délka φ
Satelit E ob́ıhá po eliptické dráze kolem planety v ohnisku elipsy F.

Zároveň rotuje kolem vlastńı osy úhlovou rychlost́ı ω, přičemž má

vázanou rotaci – 2π/ω = T , kde T je perioda oběhu satelitu kolem

planety. Zeměpisnou délku φ lze potom vyjádřit pomoćı souřadnice φ̃

jako φ̃ = φ + ωt − ν.

Ze součtových vzorc̊u pro goniometrické funkce plyne

cos2 φ̃ = cos2(φ + ωt − ν) = cos2 φ + 2e sin ωt sin 2φ + o(e) . (40)

Po zavedeńı těchto aproximaćı je slapový potenciál do prvńıho řádu v excentricitě
a do nejnižš́ıho řádu v R/ρ

V =
GMr2

2a3

[
1 − 3 sin2 θ cos2 φ + e(3 cosωt − 9 cosωt sin2 θ cos2 φ − 6 sin ωt sin2 θ sin 2φ)

]
.

(41)
Nav́ıc podle třet́ıho Keplerova zákona

ω2 = GM/a3 , (42)

17



takže lze potenciál psát ve tvaru

V = ω2r21

2

[
1 − 3 sin2 θ cos2 φ + e(3 cosωt − 9 cos ωt sin2 θ cos2 φ − 6 sin ωt sin2 θ sin 2φ)

]
.

(43)
Pro výpočet disipačńıho tepla stač́ı uvažovat pouze část potenciálu Vt proměnnou
v čase. Pomoćı přidružených Legendrových funkćı P m

j (cos θ) lze Vt vyjádřit jako

Vt = ω2r2e
[
3

2
P 0

2 (cos θ) cos ωt − 1

4
P 2

2 (cos θ)(3 cosωt cos 2φ + 4 sin ωt sin 2φ)
]

.

(44)
Přidružené Legendrovy funkce P m

j (cos θ) jsou definované pomoćı Legendrových po-
lynomů Pj(cos θ)

Pj(x) =
1

2jj!

dj

dxj
(x2 − 1)j ,

P m
j (x) = (1 − x2)

m
2

dmPj(x)

dxm
. (45)

Pro P 0
2 (cos θ) a P 2

2 (cos θ) tedy plat́ı

P 0
2 (cos θ) =

3

2
cos2(θ) − 1

2
,

P 2
2 (cos θ) = 3 sin2 θ . (46)

4.3 Axisymetrická aproximace

Pro daľśı výpočet použ́ıváme potenciál nezávislý na φ, č́ımž se tř́ırozměrná úloha
měńı na dvourozměrnou. Část potenciálu (44) nezávislá na φ je

V2D = ω2r2e
[
3

2
P 0

2 (cos θ) cos ωt
]

. (47)

Tato aproximace je symetrická v̊uči rotačńı ose satelitu.2 V axisymetrické aproximaci
zanedbáváme značnou část potenciálu. Vliv tohoto zanedbáńı na celkový výkon
disipované energie daný rovnićı (19) lze určit z alternativńıho vztahu pro pr̊uměrný
výkon uvedeného v [2]

P̄ = −5Im(k2)

8π2G rs

∫ T

0

∫
∂G

(
∂V (rs)

∂t

)2

dSdt , (48)

kde Im(k2) je imaginárńı část Loveova č́ısla k2, zavedeného např́ıklad v [12], rs je
poloměr satelitu. Integrujeme přes hranici tělesa G, tedy přes povrch satelitu. Pro

2Obdobně lze nalézt aproximaci symetrickou kolem spojnice satelit-planeta, ale pomoćı ńı by
nebylo možné hledat model vysvětluj́ıćı teplou oblast kolem pólu Enceladu.
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radiálně symetrické těleso z̊ustává faktor před integrálem stejný pro potenciál Vt i
V2D. Poměr výkon̊u je tedy

P̄2D

P̄3D
=

∫ T
0

∫
∂G

(
∂V2D(rs)

∂t

)2
dSdt∫ T

0

∫
∂G

(
∂Vt(rs)

∂t

)2
dSdt

=
3

28
. (49)

Pro určeńı výkonu P̄3D lze tedy výkon vypočtený pro axisymetrickou část potenciálu
přenásobit faktorem 28/3.
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5 Výsledky

5.1 Použité parametry

Modelujeme kulový satelit o poloměru rs = 252 km složený z vodńıho pláště o
hustotě ρice = 1000 kg m−3 a silikátového jádra o hustotě ρsil = 3000 kg m−3 [13].
Hodnota modulu torze silikát̊u je přibližně µsil = 6 · 1010 Pa, modul torze ledu je
µice = 3, 3 · 109 Pa [3, 14]. Viskozita ledu ηice se pohybuje mezi 1013 a 1015 Pa s
v závislosti na teplotě a př́ıměśıch, např́ıklad vzr̊ust koncentrace amoniaku v ledu
o 5% zp̊usob́ı pokles viskozity o řád [1]. Pro natavený led může být viskozita ještě
nižš́ı. Viskozita ηsil silikát̊u je o několik řád̊u vyšš́ı, pohybuje se okolo 1020 Pa s [15].

Celkový výkon P̄3D, tedy 28/3 výkonu P̄2D vypočteného programem ENCL, je
vynesen v grafech uvedených ńıže pro dva základńı modelové satelity. Oba modelové
satelity maj́ı silikátové jádro. Zat́ımco plášt’ prvńıho z nich je složen pouze z ledu, u
druhého je nav́ıc předepsána mezi pláštěm a jádrem vrstva s viskozitou nižš́ı než je
viskozita pláště. Viskozita pláště se ukázala jako nejvýznamněǰśı parametr určuj́ıćı
celkový výkon disipované energie, proto všechny ńıže uvedené grafy ukazuj́ı závislost
výkonu P̄3D na viskozitě ηice. Vzhledem k charakteru této závislosti jsme pro obě
osy zvolili logaritmickou škálu. Zkoumali jsme výkon při viskozitě pláště v rozmeźı
1011 a 1017 Pa s. V grafech je trojićı šedých čar vyznačen pozorovaný výkon 5, 8 GW
(plná čára) a krajńı hodnoty intervalu přesnosti (3, 9 GW a 7, 7 GW).

5.2 Dvojvrstvý model

Nejjednodušš́ı model je radiálně symetrický složený z vnitřńı silikátové a vněǰśı le-
dové vrstvy. Pro tento model lze volit r̊uznou velikost jádra v závislosti na pr̊uměrné
hustotě satelitu a r̊uznou viskozitu a modul torze materiál̊u.

Změna viskozity jádra se na výkonu prakticky neprojev́ı. I poměrně ńızká visko-
zita pro silikáty 1018 Pa s je o několik řád̊u vyšš́ı než viskozita ledu, tj. 1013 až
1015 Pa s, takže naprostá většina energie se disipuje v ledové vrstvě. Proto je ve všech
výpočtech použita viskozita jádra 1020 Pa s. Pokud neńı uvedeno jinak, je poč́ıtáno
s modulem torze ledu 3, 3 · 109 Pa a modulem torze silikát̊u 6 · 1010 Pa.

Poloměr rozhrańı jádra a pláště rCMB v satelitu s pr̊uměrnou hustotou ρ̄ je

rCMB =

(
ρ̄ − ρice

ρsil − ρice

)1/3

rs . (50)

Pokud uvažujeme přesněǰśı hodnotu hustoty ledu ρice = 920 kg m−3 a hustotu jádra
ρsil = 3000 kg m−3, je rozhrańı jádra a pláště v 125 km pro středńı hustotu ρ̄ =
1240 kg m−3 a v 168 km pro středńı hustotu ρ̄ = 1600 kg m−3.

Celkový tepelný výkon P̄3D v závislosti na viskozitě ledového pláště pro tyto
dvě mezńı hodnoty rCMB je v grafu 1. Pro oba poloměry jádra výkon výrazně roste
s klesaj́ıćı viskozitou pláště. Závislost výkonu na viskozitě pláště je mocninná, čemuž
v log-log škále odpov́ıdá lineárńı pokles. Pro menš́ı jádro je výkon přibližně dvakrát
větš́ı, protože v ledu se d́ıky větš́ı deformaci disipuje v́ıce energie než v silikátech.
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Ńızká viskozita a modul torze ledu nav́ıc umožňuje větš́ı deformaci vněǰśıch vrstev,
které jsou tvořeny ledem pro oba poloměry jádra, č́ımž opět vzroste disipace. Pro
rCMB = 125 km dosáhneme spodńı hranice pozorovaného výkonu při ηice = 1013 Pa s,
pro rCMB = 168 km až při ηice = 4·1012 Pa s. V daľśıch výpočtech uvažujeme poloměr
jádra rCMB = 125 km, źıskáme tedy horńı odhad tepelného výkonu.

Vliv změny modulu torze jádra µsil ukazuje graf 2. Zat́ımco zvýšeńı µsil naměřenou
křivku výkonu téměř neměńı, jeho sńıžeńım o několik řád̊u oproti standardńı hodnotě
µsil = 6 ·1010 Pa lze dosáhnout několikanásobného vzr̊ustu výkonu (pro µsil = 107 Pa,
tedy sńıžeńı o téměř čtyři řády, výkon vzroste v́ıce než čtyřikrát). K tomuto nár̊ustu
docháźı jen při dostatečně vysoké viskozitě pláště, přičemž viskozita, při které se
křivka začne přiklánět ke křivce pro µsil = 6·1010 Pa klesá s klesaj́ıćım µsil. Např́ıklad
křivka výkonu pro µsil = 109 Pa je pro ηice od 1014 do 1017 Pa s lineárńı v log-log
škále, pro ηice = 1014 Pa s se zač́ıná přiklánět ke křivce µsil = 6 · 1010 Pa, se kterou
pro ηice = 2·1012 Pa s splývá. Pro µsil = 108 Pa, resp. 107 Pa, je pr̊uběh křivky výkonu
obdobný, ale hodnota ηice, pro kterou přestává být závislost v log-log škále lineárńı,
je ηice ≈ 3 · 1013 Pa s, resp. 3 · 1012 Pa s.

Graf 1: Výkon v závislosti na poloměru rozhrańı jádra a pláště
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ý
ko

n
[G

W
]

101810171016101510141013101210111010

103

102

101

100

10−1

10−2

10−3

10−4

5.3 Model s ńızkoviskózńı vrstvou

Druhý modelový satelit je složen se silikátového jádra o pr̊uměru 125 km, dále
z vrstvy o tloušt’ce d od 5 do 20 km s viskozitou ηd od 1010 do 1013 Pa s a z pláště
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Graf 2: Výkon v závislosti na modulu torze jádra
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s vyšš́ı viskozitou. Ńızkoviskózńı vrstva mezi jádrem a ledovým pláštěm představuje
led o teplotě bĺızké teplotě táńı. Pro výpočty jsou použity hodnoty parametr̊u
µsil = 6 · 1010 Pa, µice = 3, 3 · 109 Pa a ηsil = 1020 Pa s. V grafech jsou pro srovnáńı
černou barvou vyneseny hodnoty výkonu pro satelit bez ńızkoviskózńı vrstvy.

Deformace vrstvy s nižš́ı viskozitou je méně svázaná s deformaćı jádra. Proto
umožńı větš́ı deformaci celého ledového pláště a i pro vysokou viskozitu pláště je
celkový výkon poměrně vysoký – mı́sty o několik řád̊u vyšš́ı než bez ńızkoviskózńı
vrstvy, viz grafy 3 až 6. Celkový výkon v tomto modelu významně záviśı na viskozitě
vrstvy a jej́ı tloušt’ce a samozřejmě na viskozitě pláště ηice. Pro snižuj́ıćı se viskozitu
pláště se výkon pro model s ńızkoviskózńı vrstvou bĺıž́ı výkonu pro dvojvrstvý model,
pro ηd = ηice je výkon totožný.

Grafy 3 až 6 ukazuj́ı výkon pro viskozitu vrstvy 1013, 1012, 1011 a 1010 Pa s.
V každém z graf̊u jsou vyneseny křivky závislosti výkonu na viskozitě pláště pro
tloušt’ku vrstvy 5, 10 a 20 km. Graf 3 ukazuje výkon pro viskozitu vrstvy 1013 Pa s.
Pro tuto viskozitu vrstvy je výkon vyšš́ı pro větš́ı tloušt’ku vrstvy, ale rozd́ıl neńı
př́ılǐs významný. Pro ηd = 1012 Pa s a 1011 Pa s (graf 4 a 5) je závislost obdobná,
ale rozd́ıl výkonu pro r̊uzné d je větš́ı. Graf 6 ukazuje výkon pro viskozitu vrstvy
1010 Pa s. Narozd́ıl od předchoźıch př́ıpad̊u už nelze ř́ıct, že výkon roste s rostoućı
tloušt’kou vrstvy. Pro ηice > 1015 Pa s je tomu přesně naopak – nejvyšš́ı výkon od-
pov́ıdá nejtenč́ı vrstvě. V tomto př́ıpadě se zřejmě zač́ıná projevovat malá disipace
v ńızkoviskózńı vrstvě, která neńı vyrovnána ani disipaćı v plášti zvýšenou d́ıky větš́ı
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deformaci.
Grafy 7, 8 a 9 ukazuj́ı srovnáńı výkonu pro vrstvu tloušt’ky 5, 10 a 20 km.

V každém z graf̊u jsou vyneseny křivky závislosti výkonu na viskozitě pláště pro
viskozitu vrstvy 1010, 1011, 1012 a 1013 Pa s. Výsledné závislosti nelze jednoduše
vystihnout, uplatňuje se jednak zvýšeńı disipace v plášti, a naproti tomu sńıžeńı
disipace ve vrstvě, pro nižš́ı ηd a větš́ı d. Dále je z každého z graf̊u 7 až 9 patrné,
že pokud chceme dosáhnout významného zvýšeńı výkonu pro viskozitu pláště ηice ≈
1013 až 1014 Pa s, je nutné předepsat viskozitu vrstvy o několik řád̊u nižš́ı než toto
ηice.

Ani v jednom př́ıpadě nedosáhl vypočtený výkon hranice 3, 9 GW pro viskozitu
pláště 1014 Pa s a vyšš́ı. Zat́ımco pro dvojvrstvý model lze tuto hranici dosáhnout
při viskozitě pláště 1013 Pa s, s ńızkoviskózńı vrstvou ji lze dosáhnout při viskozitě
pláště nejvýše 4 · 1013 Pa s (pro d = 20 km a ηd = 1010 Pa s).

Graf 3: Viskozita vrstvy 1013 Pa s
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Graf 4: Viskozita vrstvy 1012 Pa s
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Graf 5: Viskozita vrstvy 1011 Pa s
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Graf 6: Viskozita vrstvy 1010 Pa s
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Graf 7: Tloušt’ka vrstvy 5 km
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Graf 8: Tloušt’ka vrstvy 10 km
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Graf 9: Tloušt’ka vrstvy 20 km
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6 Diskuze výsledk̊u

Zkoumali jsem závislost celkového disipačńıho výkonu na parametrech popisuj́ıćıch
modelový satelit – poloměru jádra, viskozitě a modulu torze pláště a jádra. Výsledný
výkon jsme srovnávali s naměřeným výkonem 5, 8 GW a hledali jsme parametry,
při kterých by bylo možné naměřeného výkonu dosáhnout. Jako nejvýznamněǰśı
se ukázala závislost na viskozitě ledového pláště. V rozmeźı ηice ∈ 〈1011, 1017〉Pa s
výkon rychle klesá s rostoućı viskozitou, přičemž tento pokles je lineárńı v log-log
škále. Při poloměru jádra 125 km lze pro dvojvrstvý model dosáhnout pozorovaný
výkon 5, 8 GW pro viskozitu pláště 6 ·1012 Pa s a výkon 3, 9 GW pro viskozitu pláště
1013 Pa s. Pro jádro s poloměrem 168 km je pro dosažeńı P̄3D = 5, 8 GW, resp.
3, 9 GW, nutné předepsat ηice = 2, 5·1012 Pa s, resp. ηice = 4·1012 Pa s. V daľśı diskuzi
se zaměřujeme na výsledky źıskané pro poloměr jádra 125 km, ale lze předpokládat,
že zvětšeńı jádra nijak nezměńı charakter výsledk̊u a výkon se pouze sńıž́ı. I pro malé
jádro neńı snadné dosáhnout pozorovanou hodnotu výkonu bez značného sńıžeńı
viskozity celého pláště. Viskozita pláště 1013 Pa s je spodńı hranićı př́ıpustných hod-
not viskozity ledu. Zvýšeńı výkonu lze dosáhnout sńıžeńım modulu torze jádra, ale
tento efekt je významný pouze pro vysoké viskozity pláště, jak dokládá graf 2. Pro
významné zvýšeńı výkonu je nutné sńıžit modul torze jádra o několik řád̊u, č́ımž se
přesuneme do hodnot odpov́ıdaj́ıćıch směsi ledu a silikát̊u.

Model s ńızkoviskózńı vrstvou mezi jádrem a pláštěm dává větš́ı výkon pro
všechny viskozity pláště v d̊usledku uvolněńı mechanické vazby mezi jádrem a pláš-
těm. Nejvýrazněǰśıho rozd́ılu dosáhneme pro vysoké viskozity pláště 1015 až 1017 Pa s,
kde docháźı ke vzr̊ustu výkonu o několik řád̊u. Pro realistickou viskozitu pláště
od 1013 do 1015 Pa s se výkon nejvýrazněji změńı při předepsáńı vrstvy s velmi
ńızkou viskozitou 1010 Pa s. T́ım se mezńı viskozita potřebná pro dosažeńı výkonu
P̄3D = 5, 8 GW, resp. 3, 9 GW, zvýš́ı na ηice = 3 · 1013 Pa s, resp. ηice = 4 · 1013 Pa s.
Pozorovaného výkonu lze tedy dosáhnout i při viskozitě pláště, která je v souladu
s běžně udávanou hodnotou viskozity ledu.

Problémem však z̊ustává, jak tento výkon, rozptýlený po celém objemu ledového
pláště, soustředit do jedné z polárńıch oblast́ı. Ćılem daľśı práce by proto mělo
být zobecněńı stávaj́ıćıho modelu o anomálńı oblast pod jižńım pólem, ve které by
byla např́ıklad nižš́ı viskozita, a výpočet tepelného toku v r̊uzných mı́stech povrchu.
Dále by bylo vhodné poč́ıtat s celým, tedy tř́ırozměrným, slapovým potenciálem,
a nikoliv jen s jeho osově symetrickou část́ı. Pro model bez radiálńı symetrie už
nelze aplikovat jednoduchý vzorec (49) a źıskat tak celkový výkon P̄3D. Připomeňme
také, že při matematické formulaci problému byla použita řada zanedbáńı. Např́ıklad
jsme neuvažovali š́ı̌reńı tepla dané rovnićı (6) a neńı proto jasné, jestli jsou zkoumané
modely stabilńı vzhledem k možnostem přenosu tepla v jejich nitru.
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7 Závěr

Dosažené výsledky lze shrnout do následuj́ıćıch bod̊u:

1. Znovu jsme odvodili vzorec pro výpočet slapové śıly p̊usob́ıćı na satelit s vá-
zanou rotaćı ob́ıhaj́ıćı po eliptické dráze.

2. Vypočetli jsme disipačńı výkon vzniklý v d̊usledku slapové śıly pro radiálně sy-
metrický model tvořený silikátovým jádrem a ledovým pláštěm. Ukázali jsme,
že pozorovaný tepelný výkon Enceladu je pro tento model dosažitelný, ale
pouze pro viskozitu pláště na spodńı hranici př́ıpustných hodnot viskozity
ledu.

3. Dále jsme studovali vliv vrstvy mezi jádrem a pláštěm s ńızkou viskozitou od-
pov́ıdaj́ıćı natavenému ledu. Tato ńızkoviskózńı vrstva umožńı větš́ı deformaci
pláště, a tedy zvýšeńı disipačńıho výkonu.

Vhodným rozš́ı̌reńım práce by bylo zobecněńı modelu na osově symetrický satelit
deformovaný celou, tj. tř́ırozměrnou, slapovou silou.
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