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se zabyvame tepelnou bilanci ledovych mésici. Pro vybrané satelity od-
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vedeme konkrétni vypocet pro Enceladus a zjistime, ze tyto zdroje jsou
nedostatecné pro vysvétleni jeho tepelné aktivity. Nakonec zkoumame rov-
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Uvod

Sondy Galileo a Cassini ndm v poslednich letech poskytly fadu informaci
o Jupiteru, Saturnu a jejich satelitech. Velky zajem mezi laickou i odbornou
verejnosti vzbudily nové nabyté poznatky o ledovych mésicich téchto obrov-
skych planet.

Proc¢ praveé ledové meésice? Ukazuje se, ze v pripadé nékterych z téchto sa-
telittht mtzou pod vnéjsi ledovou krustou existovat podpovrchové oceany a ty
mohou poskytovat vhodné podminky pro vznik primitivniho mimozemského
zivota. Dalsim divodem jsou rtiznd anomalni chovani nékterych mésict, je-
jichz ptvod neumime dostatecné vysvétlit, napt. velkd geologicka aktivita
v okoli jizniho podlu na Enceladu nebo zahadné rozlozeni povrchovych teplot
na Mimasu.

Cilem této prace je poskytnout ¢eskému ¢tenafi soucasné znalosti o le-
dovych mésicich a déle ho sezndmit se zakladnimi fyzikalnimi vztahy pro
urceni tepelné bilance ledovych mésicti. Pokusime se odhadnout povrchovou
teplotu na zakladé insolace mésice a dale budeme fesit rovnici vedeni tepla
pro dvouvrstvy model ledového mésice.

Strucné si popisme strukturu prace. Kapitola 1 je reSersi soucasnych zna-
losti o ledovych mésicich. Kapitola 2 se pak zabyva tepelnou bilanci ledovych
mésict. Nejdiive provedeme odhad povrchové teploty na zakladé slunecniho
ozareni, dale budeme uvazovat dvouvrstvy model mésice a hledat stacionarni
feSeni rovnice vedeni tepla se zdroji. V priloze A uvadime zakladni definice
a vztahy pro sférické harmonické funkce, které predstavuji uzite¢ny nastroj,
fesime-li tlohu ve sférickych soutadnicich.



Kapitola 1

Uvod do svéta ledovych mésicti

V této kapitole shrnujeme soucasné poznatky o ledovych mésicich, pii-
¢emz hlavnim zdrojem této reserse byla kapitola z Treatise on Geophysics [3].
Nékteré dalsi podrobnosti a nejnovéjsi poznatky byly ¢erpany z [5, 10, 12].

1.1 Obecné o ledovych meésicich

Ledové mésice velkych planet (Jupiteru, Saturnu, Uranu a Neptunu)
predstavuji velice rozmanity a zajimavy svét. Tyto mésice jsou z podstatné
¢asti tvoreny vodou v pevném skupenstvi a vzajemné se velice lisi ve veli-
kosti, tvaru, stupni diferencovanosti, vzniku a geologické aktivité. Nejveétsi
z nich (Titan, Ganymede, Callisto!) jsou vétsi nez Mésic nebo Merkur. Né&-
které mésice jsou zcela diferencované, u jinych je led smichan s jinymi lat-
kami, obecné vsak muzeme Tici, ze ledové mésice jsou slozeny z jadra tvo-
feného slouceninami Zeleza a kifemicitany (déle budeme v préci oznacovat
jako ,skalu“ coby analogii v anglické literatufe pouzivaného ,rock“) a vnéjsi
vrstvy tvori voda v pevném, popiipadé kapalném skupenstvi (déle budeme
oznacovat jako ,led*). Na zdkladé poméru skély a ledu pak variuje prumérna
hustota mésicti v rozmezi ptiblizné 1000 — 3500 kg.m 3.

Na snimcich potizenych sondami Gallileo a Cassini mtizeme pozorovat, ze
nékteré meésice jsou husté pokryté kratery, a tudiz jiz miliardy let geologicky

!Jména ledovych mésicti jsou prevzata z fecké mytologie. Protoze téméf neexistuje
ceska literatura o ledovych meésicich, rozhodl jsem se, Ze jména budu psat v nejrozsirenéjsi
anglické transkripci, pri¢emz rody budu pouzivat podle mytologie. Tedy mésice v Zenském
rodé, které budou v textu zminény, budou Io, Callisto, Europa, Rhea a Dione. Ostatni
mésice budou rodu muzského.



neaktivni, zatimco u jinych mésici vidime rizné utvary svédcici o soucasné
aktivité a moznosti existence podpovrchovych oceant. Zajem laické i od-
borné verejnosti o ledové mésice vzbuzuje zejména fakt, ze uvniti téchto
oceant mohou existovat podminky vhodné pro vznik Zivota.

V pripadé nékterych mésicti (Europa, Enceladus) jiz mame k dispozici
méfeni, kterd dokazuji existenci podpovrchovych oceant. Vzhledem k tomu,
ze teploty na povrsich ledovych mésicii se pohybuji zhruba kolem 80 — 110 K
a slunecni insolace je minimalni, musi existovat zdroje tepla uvniti mésici,
které podpovrchové oceany udrzuji. Témito zdroji tepla jsou zejména slapové
sily a radioaktivni rozpady v jadie mésice. Dalsi fakt, ktery miize ovlivnit
vznik kapalné vody, je napiiklad pritomnost tékavych prvki, jako je tieba
¢pavek, které vyznamneé snizuji teplotu tani vody.

V dalsi ¢asti si blize popiseme vybrané ledové mésice.

1.2 Jupiterovy mésice — Ganymede, Callisto
a Europa

V soucasnosti je znamo celkem 62 Jupiterovych mésici, z nichz nejvy-
znamnéjsi jsou tzv. Galileovy mésice. Jedna se o ¢tyfi nejvétsi mésice obje-
vené roku 1610 Galileem Galileim. Tyto ¢tyfi meésice jsou lo, Europa, Ga-
nymed a Callisto.

Io (obr. 1.1) neni ledovym mésicem, pfesto vSak stoji za zminku. Io obiha
kolem Jupitera nejblize z Galileovych mésici a je tudiz nejvice namahéana
slapovymi silami. Tyto slapové sily jsou tak silné, Ze v pevném povrchu
zplsobuji zmény vyduté mezi apocentrem a pericentrem az 100 metri. Pro
srovnani, slapové sily na Zemi zptsobuji zménu vodni hladiny o pouhych
18 metri. Takto velké slapové sily zpiisobuji velkou povrchovou aktivitu a
vytvareji mnozstvi vulkant chrlici slouceniny siry. Io je viibec vulkanicky
nejaktivnéjsi téleso v celé slunecni soustave.

Ganymede (obr. 1.2) je se stfednim polomérem 2634 km nejvétsi satelit
v slune¢ni soustavé (vétsi nez Merkur). Sonda Galileo odhalila, ze Gany-
mede mé jako jediny mésic slune¢ni soustavy vlastni magnetické dipdlové
pole. Ackoli pfitomnost permanentniho magnetismu neni zcela vyloucena,
mnohem pravdépodobnéjsi interpretaci je dynamo v kovovém jadre. Z na-
meéfenych dat dale vyplyva, ze vedle svého magnetického pole ma Ganymede
i indukované magnetické pole zptisobené Jupiterovou magnetosférou. Toto
indukované pole naznacuje moznost existence podpovrchového oceanu.



Obrazek 1.1: lo (vSechny obrazky Obrazek 1.2: Ganymede
v této kapitole jsou prevzaty z [11])

Z namétenych gravitacnich dat lze usuzovat, ze Ganymede je diferenco-
vany a ma tii vrstvy — kovové jadro, plast z kifemicitant a vnéjsi ledovy
plast. Jak jiz bylo feeno vyse, existenci podpovrchovy ocean nelze vyloudit,
nicméné teplo ziskané z radioaktivnich rozpadi a slapového tfeni by samo
o sobé nebylo dostatecné k udrzeni ocedanu z cisté vody. Predpoklada se
pritomnost latek snizujicich teplotu tani vody, nicméné pirimé dikazy nee-
xistuji.

Povrch Ganymeda tvori dva rozdilné typy terénu. Zatimco tmavé strana
je husté poseta kratery a ztustava nezménéna 4 miliardy let, svétla strana
s Cetnymi prasklinami a trhlinami je mnohem mladsi. Pfi¢ina tohoto jevu
neni dosud objasnéna.

Callisto (obr. 1.3), od Jupitera nejvzdalenéjsi Galiletiv mésic, mé stiedni
polomér 2403 km a hmotnost asi 70 % hmotnosti Ganymeda. Je tedy pie-
kvapivé, ze ac¢ je Callisto velikostné srovnatelnd s Ganymedem, jeji vnitini
struktura i povrch jsou zcela odlisné. Povrch Callisty je posety kratery nej-
vice ze vSech téles slunecni soustavy, coz naznacuje, ze na Callisté nikdy
nedoslo k tektonické ¢i vulkanické aktivité. Namérend gravitacni data nazna-
cuji, ze téleso je pouze castecné diferencované, na druhou stranu magneticka
data predpokladaji pfitomnost tenké (10 km) vrstvy slané vody v hloubce
asi 150 km. Tento zdanlivy rozpor lze vysvétlit tim, ze vnitiek mésice je
tvoren smési skaly a ledu, pricemz mnozstvi skaly smérem ke sttedu stoupa.



Obrazek 1.3: Callisto Obrazek 1.4: Europa

Toto jadro je obklopeno zminénym oceanem a vnéjsi ledovou vrstvou.

Europa (obr. 1.4) obihd kolem Jupitera jako druhy nejblizsi Galiletiv
mésic. Je jenom o néco mensi nez Mésic (stfedni polomér 1565 km) a mé
pomérné velkou hustotu (3018 kg.m™3). Z celkové hmotnosti tedy led a voda
tvori pouze 6 — 9 %. Ze ziskdnych dat a snimki pofizenych sondou Galileo
muzeme fFici, ze Europa je diferencovana a sklada se z kovového, na zelezo
bohatého jadra, plasté z kfemicitant, oceanu slané vody a povrchového le-
dového plasté. K udrzeni podpovrchového oceanu staci samotné slapové sily,
které jsou sice o fad mensi nez na lo, ale presto zcela dostacujici.

Povrch Europy je velice mlady s minimem impaktnich kraterti a mnoz-
stvim prasklin a riznych tutvari svédcicich o tektonické aktivité. Povrchova
aktivita Europy je vysvétlovana rliznymi teoriemi. Naptiklad se uvazuje
o modelu s tenkou vrstvou povrchového ledu, ktera je neustale narusovana
oceanem v dusledku slapovych sil. Jiny model uvazuje, Ze na povrchu plasté
z kfemicitantd dochazi v disledku slapového namahani k vulkanické ¢innosti
podobné jako na lo. Pii erupci pak dochéazi k velkému ohfevu vody, ktera
proudi k povrchu a rozpousti led. Dalsi model neuvazuje vulkanickou ¢in-
nost, ale predpoklada, ze konvekce v kremicitanovém plasti vytvari mista
s vyssi teplotou, dochéazi k prosakovani vody, vznikaji hydrotermalni mista
a nasledné horka voda pronika k povrchu. Toto vysvétleni je zajimavé navic
v tom smyslu, ze takové podminky na rozhrani vnitiniho plasté a oceanu
jsou podobné tém, které panuji na dné oceanti Zemé, a mohly by tak byt



vhodné pro vznik primitivniho Zivota.

Nejsilnéjsim dikazem existence podpovrchového ocednu jsou magneticka
data. Europa ma silné indukované magnetické pole, které lze vysvétlit vrst-
vou slané vody s tloustkou piesahujici 10 km a vodivosti podobnou zemskym
oceantim.

1.3 Saturnovy mésice — Titan, Enceladus, Mi-
mas a lapetus

Titan (obr. 1.5), po Ganymedu druhy nejvétsi mésic slune¢ni soustavy,
je mezi mésici vyjimecny, nebot mé hustou nepriihlednou atmosféru, kterd
znemoznuje primé pozorovani povrchu. Dilezité informace o atmosféie a po-
vrchu Titanu byly ziskany diky piistani sondy Huygens v kvétnu roku 2005.

Atmosféra Titanu sahd, az do vyse 600 km. Sklada se z dusiku (p¥iblizné
95 %), metanu (okolo 5 %) a malého mnozstvi dalsich slou¢enin uhliku.
Oranzové zabarveni Titanu poukazuje na vyskyt dalsich slozitych sloucenin
jako je napf. tholin. Zajimavou otazkou Titanovy atmosféry je vyskyt me-
tanu, nebof energie ze slunecnich paprski by veskery metan preménila ve
metanu a jako nejpravdépodobnéjsi se jevi kryovulkanismus, ktery by chrlil
horkou vodu coby lavu. Nicméné dikazy pro tuto verzi zatim neexistuji a
objasnéni tohoto problému je jeden z cilii pravé probihajici mise Cassini. At-
mosféra Titanu méa pomérné slozitou strukturu a je slozena z vrstev obdobné
jako atmosféra na Zemi. Byla pozorovana oblaka v okoli jizniho pdlu a také
rozsahla oblacnost na severnim pélu. Predpoklada se, ze metan zde plni roli
zemské vody a dochéazi k metanovému cyklu stejné jako k vodnimu cyklu na
Zemi. Udaje ziskané sondou Huygens napovidaji, Ze dochazi k periodickym
srazkam, tfebaze mozna pouze jednou za nékolik desetileti. Stejné tak do-
chazi ke zménam roc¢nich obdobi s tim rozdilem, Ze rok na Titanu trva sedm
pozemskych let vzhledem k periodé obéhu Saturnu kolem Slunce. Zkoumani
atmosféry a klimatu na Titanu stale pokracuje.

Stejné jako atmosféra i povrch Titanu je obdobny povrchu Zemé. Pri
povrchové teploté 94 K je led tvrdy jako horniny na Zemi a misto kapalné
vody je na Titanu kapalny metan. Vyskytuji se zde ledova pohoii a kopce
(nejvyssi vsak dosahuji pouze nékolika stovek metrii), sit kanalt a jezer s ka-
palnym metanem a duny, podobné zemskym pisecnym dunam, avsak tvorené
z uhlovodikd. Impaktnich kraterti je malo, i to svédéi o relativné mladém
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Obrazek 1.5: Titan Obrazek 1.6: Enceladus

povrchu.

Titan je vnitiné diferencovany miniméalné na skalnaté jadro a vnéjsi le-
dovy plast. Obecné se predpoklada existence podpovrchového oceanu mezi
vnéjsim ledovym plastém a vstvami tvofenymi vysokotlakym ledem. Piimé
diikazy neexistuji, da se ale predpokladat, Zze v nitru mésice se nachazi znacné
mnozstvi prvka jako je ¢pavek a metan, které vyrazné snizuji teplotu tani
vody, coz by udrzelo podpovrchovy ocean az do dnesnich dnii. Enceladus
(obr. 1.6) je se stfednim polomérem 252 km vyrazné mensi nez mésice dopo-
sud diskutované. Ocekavali bychom tedy, ze se jedna o téleso jiz geologicky
neaktivni stejné jako velikostné srovnatelny Mimas, dalsi Saturniv satelit.
Prekvapivé je vsak Enceladus jedno z mala téles slune¢ni soustavy, které je
nepochybné dodnes aktivni. Jesté ptekvapivéjsi je fakt, ze povrchova aktivita
na Enceladu je vyrazné asymetricka. Zatimco severni polokoule je neaktivni
s mnozstvim impaktnich kraterti, povrch jizni polokoule je vyrazné mladsi
s cetnymi prasklinami a ryhami, z nichz nékteré tvori zajimavou pravidelnou
strukturu, tzv. tygii pruhy. Aktivita je nejvyraznéjsi na jiznim pdlu, kde byla
taktéz namérena nejvyssi povrchova teplota — az 90 K v oblastech tygiich
pruhti. Povrchova teplota na rovniku se pohybuje priblizné v rozmezi 70 —
80 K. Sonda Cassini v roce 2008 poridila snimky gejzirt tvorené vodni pa-
rou a ledovymi krystalky v oblasti jizniho pélu. Sonda dale odebrala vzorky
z gejzird a provedla jejich analyzu, ktera potvrdila pritomnost kapalné vody
v nitru mésice. Enceladus méa tedy podpovrchovy oceéan.
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Povaha tepelnych zdrojt potiebnjch k soucasné povrchové aktivité na
Enceladu a k udrzeni podpovrchového oceanu ztstava neznama. Jadro En-
celadu ze silikatt tvori 50 % hmotnosti mésice, takZe teplo uvolnéné radi-
oaktivnimi rozpady je zcela nedostacujici. Nabizi se tedy slapova disipace,
nicméné ani toto vysvétleni neni uspokojivé, nebot jiz zminény Mimas se
pohybuje blize Saturnu s mnohem vétsi excentricitou a slapové sily by zde
mély byt az 10-krat veétsi nez na Enceladu. Pfesto je Mimas miliardy let
neaktivni. Uvazuji se rizné modely, které by vysvétlily tento paradox. Na-
priklad se zapocitava vliv orbitalni rezonance Encelada s Dionou v poméru
2:1, coz zvysuje slapové sily, nicméné zadny takovy model nedokaze zodpo-
védét otazku velké asymetrie mezi severnim a jiznim pélem. Jeden z krokiu
k vyreseni zahady Encelada bylo objeveni ¢pavku béhem prelett v 1été roku
2008 [8]. Stale vsak ztstava fada nezodpovézenych otazek.

Jak jiz bylo feceno, Mimas je velikostné srovnatelny s Enceladem (stfedni
polomér 198 km), pfesto je odlidny. Jeho neaktivni povrch je silné posety
kratery, z nichz vycéniva 140 km Siroky Herscheltiv krater. Sonda Cassini
neddvno (tinor 2010) zmapovala teplotni pole na povrchu Mimase a ziskala
prekvapivé tdaje. Teplotni rozlozeni je atypické a jedna strana je vyrazné
teplejsi (viz obr. 1.7 a [7]). Ptavod této teplotni anomalie je neznamy.

Iapetus (obr. 1.8) je s polomérem 734,5 km tieti nejvétsi Saturntiv mésic
po Titanu a Rhee. M4 stfedni hustotu pouze 1088 kg.m™3, a tudiz dominuje
ledovéa slozka. Iapetus je pouze Castecné diferencovany a jiz dlouhou dobu
geologicky neaktivni. Rovnikové pohori, které se tahne témér pres cely mé-
sic a dosahuje vysek 12 — 20 km, vsak napovida, ze Iapetus v minulosti byl
vnitfné aktivni. Vzhledem k tomu, Ze pohoii je poseto kratery, délo se tak
v ranném stadiu mésice. Mozné vysvétleni je, ze rovnikovy hieben je po-
zustatek rychlé rotace v minulosti s periodou 16 hodin a ze v tomto stadiu
zchladl Tapetus dostatecné rychle, aby rovnikové vyduti ziistalo zachovano.
V soucasnosti je lapetus ve vazané rotaci s periodou témeér 80 dni.

Dalsi zajimavosti na povrchu lapeta je Cassini Regio, oblast tvofici jednu
hemisféru s extrémné nizkou odrazivosti (odrazi 3 — 5 % svétla, zatimco zby-
tek povrchu ptiblizné 50 %). V soucasnosti preferované vysvétleni spociva
v pomalé rotaci Iapeta, ktera zpiisobuje velky rozdil povrchovych teplot
v dtsledku insolace. Tmavy material absorbuje vice tepla ze Slunce, zahtiva
se a zpusobuje sublimaci ledu, ktery se pfesouva do chladnéjsich oblasti.
Tmava oblast se tak stava stale tmavéjsi a svetla svetlejsi. Je mozné, ze
tento proces byl nastartovan tim, ze v minulosti doslo k expanzi tmavého
materialu z nitra Iapeta.
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Obrazek 1.8: Tmava a svétla strana Iapeta
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Obrazek 1.9: Triton

1.4 Ostatni ledové mésice

Triton (obr. 1.9) je s polomérem 1353,4 km nejvétsi z Neptunovych mé-
sicti a celkové sedmy nejvetsi mésic slunecni soustavy. Obiha kolem Neptunu
se sklonem 157° po retrogradni draze, ¢imz se stava jedinecnym mezi satelity
takové velikosti. Predpoklada se, ze Triton byl ptivodné objekt z Kuiperova
pasu, ktery byl Neptunem zachycen, ¢emuz odpovida i fakt, ze Triton ma
podobné slozeni jako Pluto. Béhem tohoto zachyceni doslo k silnému vniti-
nimu zahfati a k diferenciaci mésice na skalnaté jadro a ledovy plast.

Diky sondé Voyager 2 vime, ze povrch Tritonu je velice mlady a navic
dochéazi k vulkanické aktivité, takze Triton je jeden ze t¥i sateliti (spolu
s Io a Enceladem), u kterého byla soucasna povrchova aktivita potvrzena.
Gejziru podobné erupce dusiku, které vytvareji tenkou dusikovou atmosféru,
jsou vsSak pravdépodobné zpiisobené zejména energii ze slunecniho zareni.
Insolace je sice mala, ale staci k zahtati a ke zplynéni podpovrchového du-
siku, zvyseni tlaku a nasledné erupci. Vvnitini zdroje zde samoziejmeé taktéz
mohou hréat svoji roli. Skalnaté jadro Tritonu tvoii 72 % jeho hmotnosti a
tudiz je zde podstatny zdroj tepla z radioaktivnich rozpadt. Existence pod-
povrchového oceanu je pravdépodobné, pokud voda obsahuje malé mnozstvi
¢pavku. Vzhledem k nedostatku dat nevime, zda tento ocean, pokud viibec
existuje, se nechazi povrchovym ledem a vysokotlakym ledem, nebo zda je
v kontaktu se silikatovym jadrem podobné jako v pripadé Europy.
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O meésicich Uranu a Neptunu neméme v soucasnosti tolik informaci jako
o mésicich Jupiteru a Saturnu a nechysta se ani zadna mise, ktera by tento
svét prozkoumala. Sonda New Horizon je na cesté k Plutu a Charonu, aby
zjistila vice informaci o téchto télesech podobnych Tritonu.

15



Kapitola 2

Tepelna bilance ledovych
meésicu

V této kapitole budeme diskutovat tepelnou bilanci ledovych meésici.
Nejdiive provedeme odhad povrchové teploty pomoci Stefan-Boltzmannova
zékona, poté budeme vysetfovat tepelny pribéh v nitru ledového mésice
s tepelnymi zdroji.

2.1 Odhad teploty na povrchu mésice

Uvazujme Slunce coby cerné téleso, pro které plati Stefan-Boltzmanntv

zakon
U =oTs, (2.1)

kde o je Stefan-Boltzmannova konstanta a Tg teplota na povrchu Slunce.
Celkovy tepelny vykon vyzafeny Sluncem je

b5 = dmriU , (2.2)
kde rg je polomér Slunce. Nyni chceme védét, jaky je tepelny tok prochéazejici

meésicem ve vzdalenosti r od Slunce. Vyjdeme z faktu, ze hustota tepelného
toku, tj. tepelny tok na jednotku plochy, je konstantni

25 Cm (2.3)
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Msésic a Toyp K] | Teap[ K]
Enceladus | 0,81 £ 0,04 | 60 £ 3 75
Mimas 0,4970% 7775 | 74-96
Ganymede | 0,32 £ 0,04 | 112 £ 2 110
Europa 0,55 101 102
Callisto 02+04 | 116 + 15 134

Tabulka 2.1: Vypocet povrchové teploty z albeda

kde ®,, je tok prochazejici mésicem, S, = 4nr?, S,, = wr?

s Tm je polomeér
mésice. Dosazenim do (2.3) snadno dojdeme k vyrazu

DgS,,  oT*mriri
S, r2 '
Nyni uvazujme, zZe teplota na povrch mésice je urcena pouze insolaci, tedy

tepelné zdroje v nitru neexistuji, ¢i jsou zanedbatelné. Tepelny tok dopada-
jici na povrch se rovna vyzarenému tepelnému toku

P,

(2.4)

oT*mrir?,

(1—a) 5

= eoThamr?2, (2.5)
”

kde « je odrazivost (neboli albedo) mésice, € emisivita materidlu na povrchu
(uvazujeme mésic coby tzv. Sedé téleso) a T, teplota na povrchu. Snadno
tak ziskdme vyraz pro povrchovou teplotu

(L= a)r§

T =Ts 4er?

(2.6)

Vypocty povrchovych teplot konkrétnich mésicti podle vzorce (2.6) obsa-
huje tabulka 2.1. Pro vypocty byly pouzity hodnoty albed z [2]. V poslednim
sloupci jsou uvedeny experimentalné zjisténé stredni hodnoty povrchovych
teplot [5, 7, 12]. Vidime, Ze v pfipadé Enceladu je vypoctend teplota vyrazné
nizsi nez naméfend a je tudiz nutné hledat vnitini tepelné zdroje. Co se tyce
Mimasu, vypoctena teplota odpovida teploté chladnéjsi ¢asti. Teploty tep-
lejsi c¢asti jsou vyrazné vyssi a ptvod tohoto jevu je neznamy. Vypoctené
teploty pro Ganymede a Europu jsou téméf totozné s naméfenymi, teplota
Callisty je vSak vyssi, coz je pravdépodobné disledek vétsiho vyskytu latek,
jez dobfe absorbuji teplo a maji mensi emisivitu nez ¢isty led (pfi vypoctu
byla pouzita emisivita ledu € = 0,97 [13]).
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2.2 Model mésice s radioaktivnimi zdroji

V této podkapitole budeme diskutovat pribéh teploty v nitru mésice,
ktery je zahfivan pouze rozpadem radioaktivnich prvki. Uvazujeme sféricky
symetricky model mésice slozeny ze silikatového jadra a vnéjsiho ledového
plasté. Tento model méa smysl pro malé ¢i stfedné velké mésice, u nichz
neni ledovy plast prilis tlusty, takZze nedochézi k dalsi diferenciaci mésice
vznikem vrstev tvofenych vysokotlakym ledem. Budeme hledat stacionarni
feSeni rovnice vedeni tepla, tedy predpokladame, ze teplota je pouze funkci
soufadnic, nikoliv ¢asu. V takovém ptipadé mame rovnici

—kAT(z,y,2) = Q(x,y, 2), (2.7)

kde £ je soucinitel tepelné vodivosti, T" teplota a () tepelné zdroje. Pfecho-
dem k sférickym soufadnicim dostaneme rovnici

d?T  2dT

Rovnici vynasobime r a substituci w = rT" ziskdme obycejnou diferencidlni
rovnici 2
w
ko5 = rQ. (2.9)
Rovnici budeme Fesit zvlast pro jadro a zvlast pro plast. V jadie jsou rovno-
mérné rozlozeny radioaktivni zdroje, tedy () je konstantni. Dvojitou integraci
rovnice (2.9) dostaneme

Q(r
=—2|—+ Ar+B 2.1
w . 6+ r+ , (2.10)

kde k4 je soucinitel tepelné vodivosti pro silikaty. Konstanty ur¢ime z okra-
jovych podminek

w(0) = OZ_I?SB’
w(ry) = r;T, —Z <7§+Arj+B>,
4
= 0,
4 - _Tgs_? (2.11)



kde r; je polomér jidra a 7T, teplota na rozhrani. Dosazenim (2.11) do (2.10)
a s uvazenim, ze T' = =7, dostavame teplotni priibéh v jadre

Q

Tj(r S T]) = TT + 6k5

(r? —r?). (2.12)

J

V plasti nejsou zadné tepelné zdroje, tudiz pravd strana rovnice (2.9) je
nulova a jednoduchou integraci zjistime, ze

w=Cr+D. (2.13)
Opét uréime konstanty z okrajovych podminek

w(r;) = r;T,=Cr;+ D,
w(ry) = s =Cry,+ D,

N2
C(rm —1j) = rTs—1riT,,
o — Tmds — roT7
T'm — T

T, —r,T, T, T,
Im-a = Tyr ) = . (214)

r
D = r, <TS -
T'm —T5 T'm — 7T
kde r,, je polomér mésice a T teplota na povrchu. Pro teplotni pribéh
v plasti tak dostavame vyraz

st_ 'Tr m 'Tr_Ts
Tp(rzrj)zr e | Tl :

2.15
T'm—Tj T rm—rj ( )

Povrchova teplota mésice je znamé. Predpokladejme dale spojitost tepelného
toku, jenz je umérny gradientu teploty ¢ = —k VT, z ¢ehoz uréime teplotu
na rozhrani

ks VTHTZW - kz va|’I":7’j7

k. (_ QT) i (_rmrj T, — TS> |
3k r=r; % T — Tj r=r;
Qr; — k.TﬂTT — 1
3 "1 — 1y
v 2
T, = iiﬁm (rm — 1) + T, (2.16)
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kde k; je soucinitel tepelné vodivosti ledu.

Nejvyssi teplota v ledovém plasti je pravé u rozhrani. Provedme tedy kon-
krétni vypocty. Potfebujeme znat polomér jadra, ktery ur¢ime jednoduchym
zpusobem

4 4 4
gwrfnp = gm";’ps + gﬂ(rf; - rj?.’)pl-,
ro(p—pi) = rps — ps),
P — Pi
TP = Tmi : 2.17)
’ Ps — Pi (

kde p je hustota mésice, ps hustota silikati v jadre a p; hustota ledu v plasti.

Zaméfme se na Enceladus. Jeho polomér je 252 km, hustota 1610 kg.m=3
[1] a primérné povrchova teplota 75 K. Hustota silikatt je p, = 3500 kg.m =3,
hustota ledu p; = 960 kg.m 3 [3], soucinitel tepelné vodivosti ledu uvazujme
ki = 3 W 'K ! [14]. Pfedpokladejme, Ze objemovy tepelny vykon ra-
dioaktivnich rozpadii je podobny jako v Zemi Q = 1,8.107% W.m=3 [9].
Dosazenim do vzorce (2.17) uré¢ime polomér jadra r; = 160 km a dosazenim
do (2.16) teplotu na rozhrani 7, = 94 K. Vidime tedy, ze radioaktivni zdroje
jsou zcela nedostatecné pro roztaveni ledu a vznik podpovrchového oceanu.

Pouzijme jesté jednou rovnici (2.16) a tentokrat spoctéme, jak veliké by
musely byt zdroje, aby na rozhrani doslo k dosazeni teploty tani ledu. Jedno-
duchou tpravou a dosazenim zjistime, ze potfebny objemovy tepelny vykon
je Q@ >1,9.1077 W.m 3, tedy o fad vétsi. V takovém piipadé by muselo byt
zastoupeni radioaktivnich prvki v jadru Enceladu abnormalné vysoké, coz
je ovsem nepravdépodobné. K vysvétleni aktivity Enceladu je tedy nutné
uvazovat tepelné zdroje v ledovém plasti, coz bude predmétem néasledujici
podkapitoly.

2.3 Tepelné zdroje v plasti

Hledejme opét stacionarni feSeni rovnice vedeni tepla, tentokrat vsak
budou teplota i tepelné zdroje funkcemi tii prostorovych souradnic:

—k AT(r,9,¢) = Q(r,9, ). (2.18)

Chceme najit rozlozeni teplot v plasti mésice, jenz ma polomér Ry a polomér
jadra R;, za predpokladu, Ze znadme tepelné zdroje. Okrajové podminky
pro nasi ulohu jsou teplota na povrchu mésice a tepelny tok na rozhrani
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jadra a plasté, nebof hodnoty téchto veli¢iny mtzeme uréit (viz predchozi
podkapitoly).

K feseni vyuzijeme rozvoj do sférickych harmonickych funkei (viz piiloha
A) a vyjadiime T a @ ve formé

T(r, 9, ) Z Z Tim(1)Yim (9, ¢), (2.19)

Jj= Omf—a
Q(r, 9, ) Z Z Qim(r) L Q). (2.20)
Jj=0m=—j

Misto konkrétni funkce 7" tak budeme hledat koeficinty rozvoje T}y,.

Nejprve se zabyvejme Laplaceovou rovnici AT = 0. Sférické harmonické
funkce byly zkonstruovany pravé tak, aby se reseni Laplaceovy rovnice dalo
vyjadiit ve tvaru (2.19), kde koeficienty Tj,, jsou rovny

Tim(r) = Ajmr? + B; (2.21)

m G

Reseni Poissonovy rovnice AT(7) = —@ na omezené oblasti 2 lze

vyjadrit ve tvaru

~ / QUIER )7, (222)

kde (7 — 1) je fundamentalni feSeni Laplaceovy rovnice, které ve tech
dimenzich vypada takto
— - 1
5(7’ — 7"’) = e —— (223)
4|7 — 1|
Oblast 2 bude v nasem pfipadé mezikouli s polomérem vnitini koule R; a
vnéjsl koule Ry. Adi¢ni teorém nam tika, Ze vyraz —'= z (2.23) miZeme

=7

rozepsat do tvaru

L _drs s

|T’ | r]Om*j

(r')jmw’,w/mmw,@) (221

2]+1

pro [7] > |r'] a

(5) v im0 229

L _drs s

|T r 7=0m=—j 2j+1
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pro |7 < |r|, kde * znaci komplexni sdruzeni. Dosadme (2.19) a (2.24) do
(2.22) a dostaneme

T(F)=ZZTam m(V, ) =

Jj=0m=—j

j r J
= /QT ¢ Z 2 2j+1< ) Vi (', @) Yjm (0, @) dr’

Jj=0m=—j

~

1 &

<

J
- k’?" Z 2j+1/Q(r/,79/,80,) <’f’> }/;n<19/7§0,) d’l"/}/jm(’lg, SD)
Q

j=0m=

,],,I

1 !oql 7 * /A 7
Tim(r) = Wﬁ/@@,ﬂ,@(qﬁ) Yo, ) dr. (2.26)

Toto plati pro |7] > |/|. Analogicky, pouZitim (2.25) bychom ziskali vyraz
pro [F] < ||

1 r j+1 -
Tn(r) = o [ QU0 () Y (9, ) dr. 2.2
J (T) k""(Z] =+ 1) J Q(T SD) 7! ]m( 2 ) r ( 7)

Déle rozepiseme i tepelné zdroje ve tvaru (2.20) a uzijeme relaci ortonorma-
lity (A.5). Nejprve pro |7] > ||

00 k

Ty (r) — >y () QunltVin V), (0 ) A7

2] +1) (= 0n=—k

1 A r J /
= kwﬁ{( ) an( >6k3 nmr2dr

\
Tonlt) = o [ (228)
jm k(25 + 1)rj+1R Jm ' .
A analogicky pro |7] < |7“7|
7 b
' _ - / _j_l,_]_ . / /
Tm() = 1277 / G -
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V dal$im vykladu si pro zjednoduseni zépisu rovnic provedme oznaceni

T

B0 = [0 (2:30
R};Q
Bu0) = [0 Q) 231)

r

Hledané feseni rovnice (2.18) vyhovujici danym okrajovym podminkam je
superpozici feseni Poissonovy rovnice a homogenni Laplaceovy rovnice

1 j .
! (r)—i—k( T I3, (r)+Ajnr? + B

—_ 2.32
2j+1) 7" 32)

mmu (

T; =———1I.

J (T) k(zj + 1)TJ+1 Jjm
kde konstanty Aj;,, a Bj,, ur¢ime z okrajovych podminek. Znamou povrcho-
vou teplotu 7 (¢, ) rozlozime do sférickych harmonickych funkei a mizeme
napsat prvni podminku

2 2

Druha podminka bude tepelny tok proudici z jadra. Ten si miizeme polo-
zit nule, protoze uvazujeme dvouvrstvy model, ktery je vhodny pro malé
¢i stfedné velké mésice typu Enceladu, a v takovém pfipadé je teplo pro-
dukované radioaktivnimi rozpady v jadre malé, jak jsme vidéli v predchozi
podkapitole. Protoze potfebujeme zdroje alesponn o fad vétsi, mizeme te-
pelny tok z jadra zanedbat. To znamend, ze v bodé R; bude nulova derivace

dr

1
1 7(j+1) 1 1 jm
k(2j+1) | RIT? [jm(Rl) + RITL dr

472
g dl,,

(Ry) + jRI'I2,(Ry) + RI=E(Ry) | +
+j AR — (G + 1) 2 = 0. (2.34)

VB
Rl

Z (2.33) a (2.34) tak ziskdme hledané vyrazy pro konstanty

j+1 L1
A, = 2Pl xiy= 2.
J 2j+1( J jm)T] ( 35)
X2 j .
Bj, = —Lhpit? Tim — X)) t! 2.36
J ]+1T + 2j+1( J ]m)r ’ ( )
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kde jsme provedli oznaceni

1 I (Ry) ,
X! Jm_ 12 2.
jm k(2j+1) [ R‘%—&—I +R2 jm(Rz) ’ ( 37)
1 —(j+1) 1 dr
X2 = : It __gm
gm k(2 + 1) [ Rit? m(F) RIT dr (F)+
. j—1 72 deJZm
+]R1 ]]m(Rl) + Rl dr (R1> . (238)

Zrekapitulujem si nyni, k ¢emu jsme dospéli. Hledali jsme stacionarni
feSeni rovnice vedeni tepla (2.18) na mezikouli, pfi¢emz pfedepsané okrajové
podminky byly povrchova teplota na vnéjsi sféfe a nulovy tepelny tok na
vnitini sféfe. Vyuzili jsme rozvoje do sférickych harmonickych funkei a nasli
feSeni pro koeficienty rozvoje T}, (2.32), kde konstanty A;,, a Bj, jsou
urceny (2.35) a (2.36).

Pokud bychom tedy znali Q(r, 7, ), mtizeme ur¢it kompletni teplotni
rozlozeni v plasti mésice. Zjistit charakter tepelnych zdroji v plasti vsSak
je obecné slozité. Naptiklad pokud budeme uvazovat slapovou disipaci, tak
tepelny vykon zavisi na reologickych vlastnostech ledu (blize viz [5]), které
navic muzou byt funkcemi prostorovych soutadnic (a v pfipadé Enceladu
¢i Mimasu pravdépodobné taktéz jsou), takze se jednd o netrividlni ulohu.
Zkoumani charakteru tepelnych zdroj v plasti a nasledné pouziti v rovnici
vedeni tepla tak mize byt predmétem dalsi prace.
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Z.aver

Ledové meésice jsou v poslednich letech predmétem intenzivniho badani.
V této praci jsme v prvni ¢asti shrnuli soucasné poznatky o ledovych mési-
cich a poskytli tak ¢tenaii moznost seznamit se s timto tématem v ceském
jazyce.

V druhé c¢asti jsme se zamérili na tepelnou bilanci ledovych mésici. Na
zakladé Stefan-Boltzmannova zakona jsme odhadli primérnou povrchovou
teplotu a provedli jsme konkrétni vypocty pro nékteré satelity. Dale jsme
uvazovali dvouvrstvy model mésice, ktery je tvoreny ledovym plastém a si-
likditovym jadrem, a hledali jsme stacionarni feSeni rovnice vedeni tepla se
zdroji. Nejprve jsme uvazovali rovnomérné rozlozené tepelné zdroje z radi-
oaktivnich rozpadi v jadfe. Konkrétné v pripadé Enceladu se ukazalo, Ze
tyto zdroje jsou nedostatecné pro vysvétleni jeho tepelné aktivity. Poté jsme
pracovali s obecnymi tepelnymi zdroji v plasti, vyuzili jsme rozvoju do sfé-
rickych harmonickych funkci a nasli feSeni pro koeficienty v rozvoji teploty.
Odvozené vztahy lze pouzit pro vypocet teplotniho rozlozeni uvniti ledového
meésice, pokud znadme rozlozeni tepelnych zdroji. Vhodnym pokracovanim
této prace by tedy byl vyvoj rtiznych modeli tepelnych zdroji v plasti a
jejich néaslednéa verifikace prostfednictvim nami nalezeného feSeni.
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Priloha A

Sférické harmonické funkce

V této kapitole uvadime zékladni poznatky o sférickych harmonickych
funkcich. Jedna se o stru¢ny prehled vztahti a vlastnosti, které jsme pouzili
v podkapitole 2.3 (vice napft. v [4, 6]).

Necht S je jednotkova sféra v prostoru R? a C™ je prostor nékonec¢nékrat
diferencovatelnych komplexnich funkci na S. Pro prostor C* definujeme
kanonickou bazi Y}, (j =0,1,...,00; m = —j,...,J)

Yi(9,9) = (=1)" Ny Py (cos 0)e™, (A.1)
prom >0 a

ij(ﬁ’ 90) = (_1)m ij|(19’ 90)7 (A2)

prom < 0. Y}, (¥, ¢) nazgvame sférické harmonické funkce, j je stupen dané
funkce a m je jeji fad. Nj,, je normalizacni faktor

Ny J (2j447; 1) 8 1 :3: (A.3)

a Pj,,(cos) jsou piidruzené Legendrovy funkce

m
m
2

Pi(2) = (1 - 2?) (A.4)

i)
definované pro m > 0, kde P;(x) jsou Legendrovy polynomy, které mizeme
definovat predpisem '
_ L& ey A5

j(x)_zji‘j!@(x - 1) (A.5)
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Sférické harmonické funkce spliuji v Ly normé relaci ortonormality

2 pm
/0 /0 Yim (9, )Y (9, @) sind dv de = 0,,0,n- (A.6)

Méjme funkei f(r,9,¢) € La(S x R), kterd ma spojité derivace alespon do
druhého fadu. Pak tuto funkci muZzeme rozvinout v radu

fr, 0, ) Z Z Jim(r) )5 (A7)

kde koeficienty f;,,(r) jsou dany

Fom(r) / o / (r, 9, 9) Y7o (0, ) sin 9 A0 dip. (A.8)

Vzhledem ke spojitosti druhych derivaci konverguje fada na pravé strane
(A7) k f(r,0,¢) stejnomérné, a tudiz

lim | ()] = 0. (A.9)

J*)
Je-li navic f(r, ¥, p) redlnd, plati symetrie

fimm(r) = (=1)" [ (r). (A.10)

Stérické harmonické funkce tvori thlovou cast feseni Laplaceovy rovnice
ve sférickych soutadnicich

Af(r,d,¢) =0. (A.11)

Regen{ miizeme hledat ve tvaru f(r,9,p) = R(r)Y (¥, ¢) separaci promén-
nych. Pak zjistime, ze tthlové ¢asti odpovidaji (A.1) a radidlni ¢asti odpovi-
daji
R;(r) = Ar! + Br—771. (A.12)
Sférické harmonické funkce jsou vlastnimi funkcemi Laplaceova opera-
toru. Plati
i +1)
2

AV, (0, 0) = — Vim0, 0). (A.13)
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