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ABSTRAKT

Bakalarska prace se zabyva morfologickymi indiciemi ¢innosti vody na povrchu
Marsu. V praci jsou shrnuty a charakterizovany utvary na povrchu planety, které
v minulosti vytvorfila voda v plynném, kapalném nebo pevném skupenstvi.
Na zadkladé odbornych ¢&ldnkl a odbornych publikaci byla vytvofena rederéni
prace, kterd podava prehled indicii na povrchu Marsu, které svédc&i o pritomnosti
vody na této planeté. Zabyva se také informacemi o vyskytu vody na Marsu
v minulosti. V sou¢asné dobé& jsou projevy vyskytu vodou vytvorenych Gtvarl
na povrchu planety velmi prikazné. V préci jsou tak charakterizovany Gdolni sité&,
rozsédhld panev na severni polokouli, jenZ je pozlstatkem davného ocednu,
kratery, v nichz byla v minulosti jezera, voda vazana jako pevna slozka polarnich
Cepitek a Fada daldich projevi. U téchto povrchovych tvarl je popsan jejich
VyVvoj a jsou lokalizovany pomoci prehledné mapy povrchu. V predlozené studii je
tedy zpracovan komplexni pohled na morfologické projevy vyskytu a cinnosti
vody na Marsu.

ABSTRACT

Morphological indications of water activity on Mars

Bachelor thesis deals with morphological indications of water activity on the Mars
surface. In the papers are summarized and characterized the structures and
forms on the surface of planet Mars, which originated in the past by water
in gaseous, liquid or solid form. Based on research articles and expert studies,
a bachelor thesis has been composed. It provides the summary of shapes
on the Mars surface, which were created by water activity. There are many water
formed parts of the Martian surface nowadays: valley networks, an extensive
basin in the northern hemisphere, which is the remnant of antient ocean, craters
lakes in the past, water bound as a solid component of polar caps and many
others. The development of water-formed shapes of the Martian surface
is described, and these shapes are also located on a brief map. In presented
study is elaborated a comprehensive and complex view to morphological

indications of the water activity on Mars.
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1 UvVOoD

1.1 TEMA PRACE

Prdzkum vyskytu vody v na Marsu je v soudasné dobé& velmi aktudlni
téma. Jiz pri pocatcich studia téles Slunecni soustavy lidé pozorovali
urcCitou podobnost mezi Zemi a Marsem, a postupné byla planeta
terestrického typu Mars oznacena jako nejvhodnéjsi blizké téleso pro
vyskyt mimozemského Zivota. Podobnost mezi obéma planetami spociva
napr. v dobé a podminkach jejich vzniku, v podobném sklonu osy rotace
a jeji rychlosti, obé maji podobnou vnitfni stavbu ¢lenénou na jadro, plast
a kiru, a také maji plynnou atmosféru (tabulka 1). Jednou z podminek
pravdépodobnosti vyskytu primitivnich forem zivota je vyskyt vody.
V ranych etapach vyzkumu mozného vyskytu vody na Marsu byly ovSem
predpoklady, dohady nebo hypotézy zaloZzené vyhradné na pozorovani

povrchu této planety.

Prvni dikaz, e kapalnd voda byla v minulosti na Marsu pfitomna, pfinesl
v roce 1971 projekt NASA Mariner 9 (Sheehan 1996). Prizkum se
soustfedil na oblast Valles Marineris (pfiloha 1), kde byla objevena sit
koryt a kafond. V této oblasti byly identifikovany i projevy vodni eroze
a sedimenty ulozené podobné, jako v oblastech vytvarenych c¢innosti vody
na Zemi. Uvedené poznatky podporily drivéjsi predpoklady, podle kterych
se voda na Marsu vyskytovala. Tyto hypotézy v roce 1975 potvrdily mise
Viking 1 a 2 (Sheehan 1996), pri kterych byly béhem geologického
prizkumu objeveny druhy minerdld, které vznikaji za pfitomnosti vody.
Sité kafionU a koryt pak byly zjistény i v dalSich oblastech planety. Velmi
presvédeivy dikaz o existenci vody na Marsu pfinesl emisni spektrometr
Mars Global Surveyor v roce 1996 (Sheehan 1996). Mérenim timto
spektrometrem bylo mozné detekovat mineralni slozeni Marsu, vcietné
potvrzeni pfitomnosti vodou formovanych minerdld. Byla také provedena

fotodokumentace povrchu této planety a na svazich nékterych kraterd



byly identifikovany struzky formované cinnosti vody (Sheehan 1996).
V roce 2003 byla pomoci spektrometru Gama Ray Spectrometr na palubé
sondy Mars Odyssey provedena analyza svrchni ¢&asti klry Marsu
(Silverman 2017). Bylo zjisténo, Ze pod povrchem se vyskytuje voda
v pevném skupenstvi. V roce 2008 byla v ramci projektu Phoenix vyuzita
nova technika prizkumu povrchu, kterou bylo mozné provést také analyzu
odebranych vzorkd hornin (Silverman 2007). Ve vzorku odebraného
materidlu byla zjisténa pritomnost ledu, ktery postupné sublimoval.
B&hem povrchového prizkumu Marsu byly také objeveny slané roztoky,
coz potvrdilo moznost vyskytu latek v kapalném stavu. DalSi podrobnéjsi
Udaje o chemickém slozeni hornin na povrchu Marsu pak prinesla vozitka
Spirit a Curiosity v roce 2009. Pomoci odebranych vzorkl a pofizené
fotodokumentaci byly zpresnény dosavadni informace o projevech vody na
povrchu planety. V roce 2010 polychromaticka kamera HIRISE na palubé
Mars Reconaissance Orbiter prokazala, ze i atmosféra Marsu obsahuje
stopové mnozstvi vody, a ze povrch planety byl v minulosti formovan
i atmosférickymi srazkami. Série snimk{ také ukazaly dalsi tvary povrchu,

které odkazuji na pritomnost vody (Silverman 2017).

Od sedmdesatych let 20. stoleti je problematika vody na Marsu téma,
kterému se vénuje nékolik Spickovych védeckych pracovist, véetné NASA.
Do soucasné doby bylo provedeno velké mnoZstvi vyzkumd (napf. Mars
Science Laboratory v roce 2011, Mars Atmosphere and Volatile Evolution
v roce 2013 atd.), které dokazuji pritomnost vody v rlznych podobdch:
pfitomné morfologické Utvary formované vodou pozorované na povrchu,
analyzované vzorky minerdlt vzniklé za pfitomnosti vody nebo objeveny

podpovrchovy led a atmosférické vodni pary (Silverman 2017).
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1.2 CILE PRACE

Cilem bakalarské prace je na zakladé studia odborné literatury predlozit
prehled o soutasném stavu vyzkumi morfologickych indicii ¢innosti vody
na povrchu Marsu, tyto projevy vyhodnotit a charakterizovat. Pracovni
metodou je uspofadani daldich poznatkd o tomto tématu a jejich
morfologicka interpretace. Projevy Cinnosti vody na Marsu jsou jednotlivé
lokalizovany, charakterizovany a jsou zarazeny do historického kontextu
vyvoje prirodnich podminek planety. Uvedené morfologické interpretace

budou také doplnény vhodnym a nazornym obrazovym materialem.
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2 PRIRODNI PROSTREDI PLANETY MARS

Mars je planetou terestrického typu, jejiz vznik probéhl priblizné v obdobi
kolem 4,5 miliard let (Tanaka 1986). Podobné jako ostatni terestrické
planety Slunecni soustavy vznikl Mars akreci prachové-plynného disku.
Srazkami prachovych castic se zacala formovat vétsi télesa, ktera dale
akreci rostla, a vznikla tak protoplaneta. Po zformovani protoplanety
Marsu byl povrch utvaren predevSim dopadajicim materidlem
(Carr et. al. 2011). Doba, béhem niz dochazelo k formovani Casti planety
a jeji rozd&leni na 3 zakladni slozky, a to na jadro, plast a kdru, je
odhadovéna na nékolik desitek miliond let. Mars ma tedy v tomto smyslu

podobnou zakladni stavbu jako Zemé (Tanaka 1986).

Tabulka 1: Prehledna tabulka fyzikalnich charakteristik Marsu a Zemé
podle Zizalova (2016)

Fyzikalni charakteristika Mars Zemé
Rovnikovy pridmér (km) 6972,4 12756,27
Polarni prdmér (km) 6752,4 12713,5
Zplosténi (bezrozmérné) 0,00589 0,003352861

Plocha povrchu (km?)

1,4437-1018

5,1006-10'8

Objem (km?)

16,318-10°

1,0832-10%2

Hmotnost (kg)

6,4185-10%3

5,9736-10%*

Primé&rna hustota (g-cm™) 3,933 5,515
Gravitace na rovniku (m-s?) 3,69 9,807
Sklon rotacni osy 25,2 ° 23,5°
Albedo 0,15 0,367
Délka rotace 24 h 37 min 23 h 56 min
Rychlost rotace (km-h™) 868,22 1674,4
Unikova rychlost (km-s™) 5,03 11,19
Primé&rna povrchova teplota (°C) -63 15
Maximalni povrchova teplota (°C) 30 58
Minimalni povrchova teplota (°C) -140 -88
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2.1 STRATIGRAFICKA OBDOBI MARSU

Vyvoj povrchu Marsu lze rozclenit na Ctyri zakladni stratigrafickd obdobi.
Je to Pre - Noachian, Noachian, Hesperian a Amazonian
(Carr et. al. 2011).

Obrazek 1: Stratigraficka obdobi planety Mars a jejich priblizna datace

pes v || -
T T T T T

~4500 ~3000 -3500 -3000 2500 -2000 -1500 -1000 -500 1}

Zdroj: https://cs.wikipedia.org/wiki/Mars_(planeta), revidovano s (Carr. et. al. 2011)

Pre — Noachian

V prvnim stadiu vyvoje povrchu planety (od jejiho vzniku do 4,1 miliardy
let pred soucasnosti) dochazelo k formovani raného povrchu
(Carr et. al. 2011). Podle predpokladu na povrchu protoplanety panovaly
velmi vysoké teploty, které neumozriovaly vyskyt vody v kapalném stadiu,

ale voda se mohla vyskytovat pouze jako plynna slozka rané atmosféry.

Noachian

Pro toto obdobi (4,1 miliardy let az 3,7 miliardy let pred soucasnosti) bylo
typické silné bombardovani povrchu planety cizimi télesy a vznik velkych
krater( (Tanaka 1986). Vznik krater( se datuje predevsim do obdobi pred
4,1 miliardami let. Pro obdobi Noachian je také typicka silnd vulkanicka
¢innost. Vulkanismus byl jeden z hlavnich ¢&initell, které v rané historii
planety pomahaly utvaret prvotni atmosféru, ktera byla velmi husta

sloZzena prevazné z oxidu uhli¢itého (Carr et. al. 2011).

Obdobi Noachian je oznacovano jako nejprihodnéjsi pro vyskyt vody
v kapalném stavu (Carr et. al. 2011). V obdobi Noachianu se na povrchu
planety vyskytovaly souvislé vodni plochy podobné zemskym ocednim,
ale i vodni toky, které formovaly povrch planety (Tanaka 1986). Tyto
rozsahlé vodni plochy prispély predevsim k utvoreni rozsahlych panvi,

které 1lze na povrchu planety identifikovat i v soucasné dobé
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(Carr et. al. 2011). Koncem Noachianu ale zacalo dochazet k postupnému
Utlumu vulkanismu a velkd ¢ast projevl kapalné vody na povrchu planety
byla do znacné miry potlacena (Tanaka 1986). Velké =zaplavy se
vyskytovaly jen epizodicky a pravé do této doby lze z hlediska vzniku
zatadit rozsdhly systém kafonl, ktery byl epizodickymi rozlevy vody

vytvoren (Carr et. al. 2011).

Hesperian

Pro obdobi Hesperianu (3,7 miliardy let az 3 miliardy let pred
soucasnosti) je typicky doznivajici vulkanismus. V obdobi Hesperian se
vyskytovala rozsahla lavova pole, ktera vznikla vylevy lavy pri vulkanické
cinnosti, ktera se postupné snizovala (Tanaka 1986). Velmi husta
atmosféra, ktera se vyskytovala v obdobi Noachianu, postupné fidla, coz
mélo podstatny vliv na vyskyt vody na povrchu planety
(Carr et. al. 2011). Jelikoz atmosféra nadale Ffidla, dochazelo
k postupnému snizovani teploty na povrchu planety a Hesperian tedy
nelze oznacit jako vhodné obdobi pro vyskyt vody v kapalném stavu na
povrchu planety. Voda v tomto obdobi prechazela do pevného stavu. Byly
pravdépodobné vytvoreny rozsahlé plochy ledu. DalSi moznosti byl Unik
vody do atmosféry, ktera byla ale nedostatecné husta, a vodni pary se tak
dostavaly do kosmického prostoru (Carr et. al. 2011). Na povrchu Marsu
vdak Ize i presto identifikovat ojedinélé systémy karionl, které pochazeji
pravé z tohoto obdobi. Kapalnd voda v tomto obdobi se pravdépodobné
omezila na doprovodny jev probihajici vulkanické cinnosti, ktera zahftivala
ledové masy a tajici voda znich tak erodovala povrch planety
(Tanaka 1986).

Amazonian
Pro obdobi Amazonianu (pred 3 miliardami let aZz soucasnost) je typické

dalSi ochlazovani planety, ridnuti atmosféry a postupny uUtlum vulkanické
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¢innosti (Tanaka 1986). V tomto obdobi Mars prakticky ztratil atmosféru,
jejiz hustota se postupné snizila na velmi nizkou hodnotu, ktera se do
soucasnosti o0 mnoho nezménila (hustota atmosféry Marsu je v soucasné
dobé asi 150 krat nizsi nez hustota atmosféry Zemé). Tyto podminky byly
ovsem nevhodné pro vyskyt vody v kapalném stavu. Pro nestalost
a nizkou hustotu plynd atmosféra nebyla schopna vodni pary ve vétsi mire
udrzet, a proto byly vétSinou uvolnény do meziplanetarniho prostoru (Carr
et. al. 2011). Vulkanickd cinnost se snizila oproti obdobi Hesperianu
priblizné desetkrat a kanfony vzniklé v tomto obdobi byly prevazné
utvoreny Cinnosti vody. V kanonovitych udolich byly zjistény velké sesuvy
hornin. Vyskyt vody v kapalném stavu tedy neni vyloucen, ale
pravdépodobné se vyskytovala pouze ve v omezeném mnozstvi
(Carr et. al. 2011).

Klimatické podminky na Marsu béhem obdobi Amazonian byly velmi
chladné, a proto se voda vyskytovala vétSinou v pevném skupenstvi.
Nejvyznamnéjsi c¢innosti, ktera formovala povrch, byla Cinnost ledovych
mas. Povrch byl v tomto obdobi formovan predevsim pohybujicimi se
ledovymi masami, které reliéf prevazné zarovnavaly (Tanaka 1986).
Z tohoto obdobi byly nalezeny predevsim usazeniny na svazich vyhaslych
sopek. O ¢&innosti ledovch také své&dé&i systém uloZeni hornin v nékterych
oblastech Marsu. Cinnost ledovcl byla v8ak omezena pouze na oblasti,
které vykazovaly dostatecny sklon, ktery by vzhledem k nizsi tizi oproti
Zemi umoznil pohyb rozsahlych ledovych blokl. Systém sedimentd
v Udolich  vytvofenych v obdobi Amazonianu také ukazuje na

pravdépodobnou c¢innost ledovych hmot (Carr et. al. 2011).
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Obrazek 2: Vytvareni povrchu Marsu béhem hlavnich stratigrafickych obdobi

Polar layered deposits form
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Amazonian Olympus Mons volcanism
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Zdroj: http://www.planetary.org/blogs/emily-lakdawalla/2013/10251246-noachian-

hesperian-amazonian.html/

2.2 ATMOSFERA MARSU

Atmosféra Marsu se stala v obdobi Amazonianu tak fidkou (jeji tlak
u povrchu se pohyboval mezi 600 az 1000 Pa), ze jiz neprobihala tepelna
vyména mezi povrchem planety a spodni vrstvou atmosféry
(Johnson et. al. 1965). Tato hustota atmosféry byla cca asi 150 krat nizsi
nez hustota atmosféry Zemeé, coz odpovida priblizné soucasné hustoté
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atmosféry 30 kilometrd nad zemskym povrchem. Pfirodni podminky
na Marsu se vyznacuji predevsim velkymi rozdily teplot mezi dnem a noci
(rozdil i o vice neZ 150 °C). Hlavnim dlvodem stdlého zfedovani
atmosféry Marsu, je sluneéni vitr a jeho neustélé plsobeni na atmosféru
planety. Plsobeni slune&niho vétru a daldiho kosmického zateni zplsobuje
Stépeni molekul v atmosfére, které se rozpadaji na jednotlivé atomy, které
jsou nasledné unaseny do meziplanetarniho prostoru. Tento proces je diky

nizké gravitaci Marsu velmi ucinny (Zurek et. al. 1992).

Clenéni atmosféry

V Clenéni atmosféry Marsu lze nalézt CasteCnou podobnost s clenénim
atmosféry Zemé. Atmosféra Marsu je rozdélovana na cCtyri casti: nizsi
vrstva, stredni vrstva, termosféra zahrnujici ionosféru a exosféra
(Johnson et. al. 1965).

Obrazek 3: Vrstvy atmosféry na Marsu

a 30 100 150 200

Zdroj: https://cs.wikipedia.org/wiki/Atmosf%C3%A9ra_Marsu, revidovano
s (Johnson et. al. 1965)

Nizsi vrstva atmosféry

NizSi vrstva atmosféry je nejnizsi a zaroven nejteplejsi vrstvou atmosféry.
Jako jedina cast je v malé mirfe ovlivnéna vymeénou tepla s povrchem
planety (Owen et. al. 1977). NizSi vrstva atmosféry je klasifikovana jako
oblast do 45 kilometrl nad povrchem planety a vyznaduje se nejvétsim
vyskytem atmosférickych jevd. Mezi nejvyraznéjsi jevy, projevujici se
v nizsi vrstvé atmosféry, jsou extrémné silné prachové boure, jejichz vznik
je velmi podobny podminkdm na Zemi. Planeta Mars ma stejné jako Zemé
sklonénou osu rotace, a tak dochazi na podlech planety ke stridani
polarniho dne a noci (Zurek et. al. 1992). Atmosféra Marsu je velmi ridka,

a proto jsou zejména v polarnich oblastech vykyvy teplot extrémni.
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B&hem poldrni noci se oblasti pdld silné ochlazuji a dochazi tak ke zméné
tlaku vUé& rovnikovym oblastem. Tyto vétry diky podminkam panujicim
v nizSi vrstvé atmosféry mohou dosahovat velmi vysokych rychlosti
(cca 95 km-h') a jsou tak schopny unaset prachové, ale i vétsi &astice

ve znacném mnozstvi na dlouhé vzdalenosti (Zurek et. al. 1992).

V souCasné atmosfére Marsu je zastoupena také vodni para. Vétry proudici
mezi polarnimi oblastmi a rovnikem jsou tak silné, Zze mohou vodni paru
v atmosfére transportovat na velké vzdalenosti. Takto jsou vytvareny
shluky vodnich par, které Ize ptirovnat k oblakiim typu cirrus v atmosféfe
Zemeé (Owen et. al. 1977).

Prdmérna teplota niz3i vrstvy atmosféry je -56 °C. V nékterych mistech
mUze teplota pfi povrchu Marsu dosahnout i nad bod mrazu. Byly dokonce
zaznamenany i teploty dosahujici 30 °C (Owen et. al. 1977). Na celé
planeté je podstatné nizsi celkovy tlak nez na Zemi a voda se zde
vyparuje pri 10°C. Proto je v soucasné dobé vyskyt vody v kapalném
stavu na povrchu planety velmi vzacny, neni vsSak vylouceny
(Zurek et. al. 1992).

Stiedni vrstva atmosféry

Stredni vrstva atmosféry se na Marsu vyskytuje mezi 45 az 110 kilometry
nad povrchem planety. S narlstajici vySkou se teplota v této vrstvé
snizuje a je ovSem nizsSi nez v nizSi vrstvé atmosféry. Stredni vrstva je
také mnohem chudsi na atmosférické jevy a pouze obcas do ni zasahuji
prachové boufe (Johnson et. al. 1965). Ve stfedni vrstvé se
pravdépodobné vyskytuji vétrné proudy, které jsou podobné jet streamu.
Jejich projevy ale zatim nebyly podrobné prozkoumany
(Zurek et. al. 1992). Pro nizké teploty a plsobeni slune¢niho vétru je
v této vrstvé vodni para zastoupena pouze ve stopovém mnozstvi
(Johnson et. al. 1965).
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Termosféra

Termosféra, oznacovana téz jako vyssi vrstva atmosféry, se vyskytuje
mezi 110 az 200 km nad povrchem planety Mars. Na rozdil od stredni
vrstvy atmosféry planety je podstatné teplej&i, coZ je zplsobeno piimym
plsobenim sluneéniho zafeni (Johnson et. al. 1965). Termosféra je velmi
Fidkd, dochazi zde k pfimému pusobeni sluneé¢niho vétru a kosmického
zateni, které zpUsobuji segregaci a $té&peni molekul plynd na jednotlivé
atomy. Ty jsou pak unaseny do meziplanetarniho prostoru, coz prakticky
vylucuje pritomnost vody nebo vodnich par v této sfére. Molekuly vody
jsou zde rozstépeny na atomy vodiku a kysliku, které jsou unaseny dale
do exosféry. V termosfére byla zjiSténa vrstva ionosféry, a to v pasmu od

110 do 130 km nad povrchem planety (Johnson et. al. 1965).

Exosféra

Exosféra je vrstva atmosféry od 200 km a vySe nad povrchem planety.
Jeji rozsah se odhaduje priblizné do 20 000 km, avsSak prechod do
meziplanetarniho prostoru je velmi pozvolny. Pro exosféru je
charakteristické intenzivni ptsobeni slune&niho vétru a kosmického zareni
a odnos roz§tdpenych atomd plynd do kosmického prostoru
(Johnson et. al. 1965).

Slozeni atmosféry

Atmosféra Marsu je slozena z fady plynnych i pevnych slozek, pficemz
nejvice jsou zastoupeny tyto plyny a slouceniny (Johnson et. al. 1965):
oxid uhlicity (95,32 %), dusik (2,7 %), argon (1,6 %), kyslik (0,13 %),
oxid uhelnaty (0,07 %), vodni para (0,03 %) a oxid dusnaty (0,013 %).
Zbyvaijici podil v celkovém slozeni atmosféry pak naleZi vzacnym plyndm,

které se zde vyskytuji pouze ve stopovém mnozstvi.
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Obrazek 4: Porovnani celkového sloZzeni atmosféry Marsu a Zemé

Zdroj: https://www.haikudeck.com/mars-uncategorized-presentation-JGOt1NurwA

Na slozeni atmosféry Marsu méla v minulosti nejvétsi vliv vulkanicka
¢innost a vsoucasné dob& je to plsobeni sluneéniho vétru
(Zurek et. al. 1992). Slozeni atmosféry této planety se v soucasné dobé
ve vétSim rozsahu neméni. Nejvice kolisa zastoupeni oxidu uhlicitého,
jehoz znacna c¢ast je vazana v polarnich Cepickach. Na Marsu dochéazi na
polech ke stridani polarniho dne a noci a tedy ke zna¢nému kolisani teplot
(Danhelova 2008). Oxid uhliCity je pri vysSich teplotach uvolfiovan do
atmosféry, kde se jeho podil zvySuje. Naopak pfi nizkych teplotach je

vazan zpét jako pevna soucast ,polarnich cepicek™ (Owen et. al. 1977).

Voda v souCasné atmosfére Marsu predstavuje pouze 0,03 % a jeji
pfitomnost je jiz provedenymi prizkumy spolehlivé prokézéna. Nejvice se
vyskytuje v nejspodnéjSich vrstvach atmosféry, kde je transportovana
vétry a mohou se zde wvytvorit shluky podobné oblacnosti
(Johnson et. al. 1965). Ve vysSSich vrstvach atmosféry Marsu se voda
vyskytuje velice omezené, protoze jeji molekuly jsou zde diky pritomnosti

slunec¢niho vétru stépeny na vodik a kyslik.
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3 MATERIALOVE INDICIE CINNOSTI VODY NA
POVRCHU MARSU

V této ¢asti prace jsou popsany hlavni indicie plsobeni vody na povrchu
planety, a to jak v pevné, kapalné a plynné formé. Jedna se zejména
o minerdly vytvarené cinnosti vody, dale o projevy cinnosti vody

v atmosféfe a plsobeni vody na reliéf Marsu.

3.1 MINERALY UTVARENE CINNOSTI VODY NA MARSU

Jako dlkazy ¢innosti vody na Marsu jsou pokladany vyskyty uréitych

druht mineralQ, na jejichz vzniku a pfemé&ndach se musi podilet voda.

Jilové mineraly

Jako dlkaz ¢innosti vody na Marsu, je poklddan objev jilovych minerald,
které byly nalezeny predevsim v oblastech velkych impaktnich kraterd.
Zakladnim predpokladem je, Ze tyto formy jilovych minerdld vznikly
interakci vody a horniny (Ehlmann et. al. 2011). Vznik t&chto minerald je
kladen do obdobi Noachian, a to pfiblizné do doby pred 3,7 miliardami let.
Jako daldi moznd pfi¢ina vzniku takovéto formy mineradld se uvaZzuje
pritomnost podpovrchové hydrotermalni cirkulace (Ehimann et. al. 2011).
Moznost hydrotermalni cirkulace podporuje nazor, ze v minulosti na Marsu
musela byt pfitomna v nezanedbatelném mnozstvi podpovrchova voda
v kapalném stavu (Ehlmann et. al. 2011). Podpovrchové vody jsou na
rozdil od povrchovych vod stédlejSi a Ize u nich predpokladat dlouhodobou
a intenzivni &innost pti tvorb& a pfeméné jilovych minerald a hornin na
Marsu (Ehlmann et. al. 2011).
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Sirany, kFemicitany a fylosilikaty

Pritomnost vody na Marsu potvrzuje také identifikace konkrétniho druhu
horniny pomoci dalkového prizkumu povrchu planety. Pozitivni
identifikace byla provedena sondou Mars express, ktera je vybavena
spektrometrem OMEGA (Silverman 2017). Na povrchu planety byla takto
zjisténa pritomnost sirand, pfi€emz tyto minerdly a z nich vzniklé
horniny jsou dikazem pFitomnosti vody v kapalném stadiu. Sirany
(soli kyseliny sirové) jsou mineraly, které vznikaji interakci s kapalnou
a tekouci vodou. Vznik siran( je kladen do obdobi Noachian, kdy byl na
povrchu Marsu vyvinut aktivni hydrologicky systém (Poulet et. al. 2005).
Zaroven zde musela byt pfitomna i podpovrchova voda. Daldim dikazem
plsobeni vody na Marsu je pFitomnost kfemicitand, které byly pFi
uvedeném prizkumu rovnéZ detekovany. Kiemiditany jsou slouceniny
kyseliny kfemicité a rlznych daldich latek, které rovnéz vznikaji za
pritomnosti vody (Poulet et. al. 2005). Spektrometrem OMEGA byly
detekovany na povrchu Marsu také fylosilikaty (obr. 5), coz je dalsi
dikaz o pfitomnosti vody na Marsu. Jednd se o hydratované slou¢eniny
obsahujici atomy kfemiku a voda je tedy k jejich vzniku nezbytna
(Mustard et. al. 2008). Daldi prizkumy ukazaly, Ze fylosilikdty se
vyskytuji na pomérné rozsahlém uzemi, které je omezeno pouze na
povrch vznikly v rané historii planety. Vé&tsina fylosilikatd, které se na
povrchu Marsu v soucCasné dobé vyskytuji, vznikla v obdobi Noachian
(Mustard et. al. 2008).

Dal&i spektrometr CRISM zkoumal zastoupeni konkrétnich fylosilikatd na
povrchu Marsu (Silverman 2017). Na povrchu se vyskytuji fylosilikaty
témér vSech skupin, které jsou zastoupeny i na Zemi. NejCastéji byly
identifikovany mineraly jako muskovit, kaolinit nebo chlorit. V mensim
zastoupeni pak byly identifikovany smektity a také mineraly bohaté na
olivin (Mustard et. al. 2008). Nejcastéjsim prostiedim, kde se fylosilikaty

vyskytovaly, byly povrchové Uutvary utvarené v obdobi Noachian,
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predevéim pak vrcholy vulkanickych kraterl, ale také sedimenty, které

byly vytvoreny cinnosti vody (Mustard et. al. 2008).

Chloristany

Dlkaz pfitomnosti vody na povrchu Marsu ptinesly vyzkumy zaloZené na
pozorovani a analyze povrchu pomoci druzice, ktera obiha planetu Mars po
orbité nad jejim rovnikem (Martin-Torres et. al. 2015). Tyto prace
umozfuji simulaci modeld paleoklimatu na Marsu. V krateru Gale
(pfiloha 1) byla zji§té€na ptitomnost chloristand (obr. 5), které jsou
schopny vazat vlhkost =z atmosféry i z povrchu planety
(Martin-Torres et. al. 2015). Tyto slouceniny pak v dobé, kdy je povrch
odvraceny od Slunce vytvareji slané kapalné roztoky, které se v dobé
privraceni povrchu Casti planety ke Slunci opét vypafi. Pomoci pfistroje
Curiosity a jeho méreni vihkosti vzduchu v atmosfére Marsu a ve vrstvach
tésné pod povrchem, byla prokazana vymeéna vody mezi povrchem

a atmosférou (Martin-Torres et. al. 2015).

Hematit

Pomoci spektrometru TES byla zjiSténa pritomnost Sedého hematitu
(obr. 5) na mnoha mistech na povrchu Marsu, prfedevsim pak v oblasti
Valles Marineris (pfiloha 1). Uzemi, ve kterych je vyskyt hematitu
nejcastéjsi, se vyznacuji drobivymi vrstvami slozenymi z bazaltickych
sedimentl, kde je hematit obsaZen pfiblizné z10 % - 15 %
(Christensen et. al. 2001). Dalsi oblast vyskytu hematitu je také panev
Aram Charos. Sedimenty s bazaltickym materidlem i velké uzavrené
panve jsou indiciemi, Ze v t&chto oblastech v minulosti plsobila voda.
Hematit prokazuje pritomnost vody, protoze nejcastéji vznikd srazenim
slané morské vody obsahujici potrebné mineraly

(Christensen et. al. 2001). Vznik hematitu na Marsu je s nejvétsi
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pravdépodobnosti spojen se srazenim z vodniho prostfedi nebo

s hydrotermalni ¢innosti (Christensen et. al. 2001).

Obrazek 5: Ukézka snimk{ vybranych minerald vytvofenych za ptitomnosti vody

Iy .
- ¥ o g S P e
MNoachian layered Noachian massive Hoachian layered Hesperian layered
phyllosilicates phyllosilicates sulfates and hematite deposils

Amazonian gypsum

polar dunc

materials

Noachian intra-
crater deltas with
aqueous minerals

Moachian putative Hesperian silica
chloride deposits deposits

Zdroj: https://www.nap.edu/read/13117/chapter/9

3.2 PROJEVY EXISTENCE VODY V ATMOSFERE

Oblac¢nost

Hlavni poznatky o oblaénosti na Marsu prinesla mise Phoenix
(Silverman 2017), na jejimz zakladé jsou rozliSovany dva typy oblacnosti.
Pfevladajicim typem oblacnosti jsou oblaka tvorena oxidem uhlicitym, coz
je plyn nejvice zastoupeny v atmosfére Marsu. Vyskyt vodnich par
a oblac¢nosti tvorené vodou potvrdila méreni, ktera provadéla sonda Global
Surveyor (Whiteway et. al. 2009). Bylo zjisténo, ze oblaka jsou prevazné
slozena z malych krystalkl ledu a oxidu uhli¢itého, coZ je zpulsobeno
vyrazné nizkymi teplotami v atmosféfe Marsu (Prihoda 2002). Dalsi
méreni sondou Mariner 9 umoznilo vysvétlit chod oblac¢nosti. Vyskyt

oblakd tvofenych vodou je oproti oblakiim tvofenych oxidem uhli¢itym
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pomérné vzacny, pri¢emz vznikaji obvykle v oblastech pdld v obdobi
polarniho léta (Whiteway et. al. 2009). Polarni cepicky, tvorené z vétsi
casti oxidem uhliCitym, obsahuji také stopové mnozstvi vody. Pokud
teplota atmosféry stoupne na dostatecnou hodnotu, voda se zacne
vypafovat a stoupat vzhlru. Ve vy&Sich polohdch panuji velmi nizké
teploty, a vodni para opét zmrzne. Diky silnym vétrdm, které na Marsu
vznikaji vlivem nerovnomérného zahrivani povrchu, jsou malé krystalky
ledu tvorici oblaka unaseny k rovniku. V této oblasti klesaji na povrch, a je
pozorovan Ukaz, ktery lze prirovnat ke vzniku jinovatky na Zemi
(Whiteway et. al. 2009). Oblaka na Marsu jsou srovnavana s oblaky typu
Cirrus na Zemi. Méreni sondou Mariner 9 také ukazala, ze tento typ

oblac¢nosti se vyskytuje zejména do vysky 4 km nad povrchem Marsu.

Vypar a vodni pary

Udaje o chovani, vlastnostech a zménach vodnich par v atmosfére prinesla
predevSim méreni, ktera byla uskuteChovana béhem mise Viking.
K detekci vody v atmosfére byl vyuzit pétikanalovy mrizkovy spektrometr
MAWD meérici ve spektralnim pasmu vodni pary kolem vinové délky
1,4 um (Farmer et. al. 1977). Vodni para v atmosfére byla monitorovana
od letniho slunovratu k nasledujici rovnodennosti na severni polokouli.
Tato méreni ukdzala, ze vodni para je prerozdélovana nerovnomérné
v pribéhu roku od poll smérem k rovniku (Farmer et. al. 1977). Vypar
vody do atmosféry Marsu se projevuje nejvice v oblasti péld. Polarni
cepicky obsahujici také ¢astice vody se nejvice vyparuji v obdobi polarniho
dne. Vypar je ovlivhén zemépisnou Sirkou, ale také nadmorskou vyskou
a tvarem a sklonitosti reliéfu (Farmer et. al. 1977). V jinych oblastech,
kde se souvislé polarni cepicky nevyskytuji, je vypar vody nepatrny.
MoZnost vyparu vody je pouze z drobnych slanych roztokd, které byly
zjistény ve velkych vulkanickych kraterech, nebo z vysrazenych ledovych
krystalk(, které byly vytvoreny pii klesdni oblakl s vyskytem &astecek

ledu.
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4 INDICIE CINNOSTI VODY NA POVRCHOVYCH
TVARECH

Cinnost vody v kapalném stavu na Marsu probihala zejména v obdobi
Noachianu (Di Achille et. al. 2010). Podle dosavadnich indicii lze
predpokladat, Ze v Noachianu se na povrchu planety vyskytovaly rozsahlé
vodni plochy podobné ocedndim na Zemi, a dale plochy podobné jezer(m.
Na Marsu se mohla vyskytovat Fi¢ni sit nebo hydrotermalni cirkulace vody
pod povrchem (Di Achille et. al. 2010). VSechny tyto procesy spojené
s ¢innosti vody vytvafely povrch planety, navic zde plsobila voda v pevné
fazi, a to v Utvarech podobnym ledovcim na Zemi
(Di Achille et. al. 2010). Vyznamné doklady o cinnosti vody na Marsu
v riznych obdobich historie této planety jsou pravd&podobné vyskyty
ocednl, jezer, Fi¢ni sit€ a plsobeni ledu na morfostrukturni

a polygenetické povrchové tvary.

4.1 MORFOLOGICKE PROJEVY VYSKYTU OCEANU

Ocedn se na Marsu vyskytoval v obdobi Noachian. Jako oblast, ktera se
jevi jako nejprihodnéjsi misto k vyskytu rozsahlé vodni plochy, je Vastitas
Borealis (Di Achille et. al. 2010). Jedna se o rozsahlou depresi, ktera se
nachazi ptiblizné 4 - 5 kilometrl pod okolnim povrchem (Pfihoda 2002).
Z nazvu této deprese pak bylo odvozeno oznaceni ocednu, ktery depresi

v obdobi Noachian vyplfioval, a to Oceanus Borealis.

Zakladni indicie, které svédcCi o vyskytu ocedanu na severni polokouli
Marsu, jsou predevsim specifické slozeni minerall, které se v oblasti
Vastitas Borealis (priloha 1) vyskytuje, zarovnany povrch severni
polokoule, rozsahld deprese a také Uutvary nachazejici se na jejich

okrajich, pripominajici oceanské pobrezi na Zemi (Di Achille et. al. 2010).
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Vroce 1976 byl na Marsu provadén vyzkum pomoci sondy Viking
(Silverman 2017). Béhem monitoringu povrchu planety byly objeveny dvé

linie, které svymi znaky vykazovaly podobnost s pobreznimi liniemi.

Obrazek 6: Severni polokoule Marsu
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Zdroj: http://www.skyandtelescope.com/astronomy-news/new-evidence-for-ancient-

martian-ocean/

Na obrazku 6 je napadné, Ze reliéf severni polokoule Marsu je malo Clenity

a na rozdil od jizni polokoule vyrazné nizsi.
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Obrazek 7: Hrani¢ni linie deprese na severni polokouli Marsu
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Zdroj: http://www.skyandtelescope.com/astronomy-news/new-evidence-for-ancient-

martian-ocean/

Jak je znazornéno na obrazku 7, pomoci prizkumu povrchu planety byly
detekovany dva utvary, pripominajici brehové linie na povrchu Zemé. Byly
oznaceny jako Arabia a Deuteronilus (Di Achille et. al. 2010). Nebylo
jasné, jestli tyto nékolik tisic kilometri dlouhé linie je mozné povaZovat za
pobreZi plvodniho ocednu, protoze jejich pribé&h je znaéné nepravidelny.
Tato rozkolisanost vSak byla dodatecné vysvétlena erozivni ¢innosti, ktera

na Marsu neustale probiha, a také zménami sklonu osy planety, ktery se
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od obdobi vzniku planety do soucasnosti znacné zmeénil
(Di Achille et. al. 2010).

Deuteronilus

Prvni linie ze dvou brehovych zén na severni polokouli Marsu je
Deuteronilus (obr. 7), ktera predstavuje napadnou geologickou hranici. Je
to brehova linie tahnouci se podél okraje dichotomie (tedy snizeniny na
severni polokouli Marsu). Vyznacuje se predevsim zarovnanym povrchem,
ktery byl formovan cinnosti ledovce (Ivanov et. al. 2017). Linie od sebe
oddéluje rozsahlou nizinu severni polokoule Marsu od okolnich vysocin.
Ledova Cepicka se dnes vyskytuje pouze v mendim rozsahu v oblasti polQ.
V minulosti po zamrznuti rozsahlého severniho oceanu na konci Noachianu
vSak byla mnohem rozsahlejSi a na svych okrajich pak tento led
premodeloval terén brehové linie Deuteronilus (Ivanov et. al. 2017).
Oblast zaniklého oceanu na severni polokouli je také ndpadnd mnohem
niz&im vyskytem impaktnich kratert. PfrevaZnda ¢ast této oblasti je tvofena

sedimentarnimi horninami.

Arabia

Druha brehova linie pozorovatelna na severni polokouli je Arabia (obr. 7).
Od linie Deuteronilus se liSi podstatné mnohem vysSsSi vyskou. Proto je
hladina oceanu na Marsu diskutabilni, a zatim nebylo jednoznacné urceno,
do jaké vysky ocean na Marsu zasahoval. Do oblasti Arabia rovnéz
zasahuji kanony, které Usti do rozsahlé niziny na severni polokouli. Jsou
povazovany za pozlstatek Fi¢ni sit&, kterd byla na ocedn navézéana (Zuber
et. al. 2010).

Dal$i odlignosti Arabie od Deutheronilu je vy3&i vyskyt impaktnich kraterd.
Ty maji obvykle strmé srazy, které ale v minulosti dobie odolaly erozi.
V impaktnich kraterech Ize nalézt uloZené vrstvy sedimentd. Prizkumem

bylo zjisténo, Ze spodni vrstvy jsou mnohem tmavsi a byly vytvoreny
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sedimentacni ¢innosti na dné hlubokomorské panve (Zuber et. al. 2010).
Svrchni svétlejSi sedimenty, které starSi souvrstvi prekryly, vznikly

c¢innosti vétru a akumulaci unaseného materialu.

Daldi indicii pfitomnosti ocednu na Marsu je vyskyt Utvarl, které jsou
podobné Ficnim deltdm na Zemi. Jsou soucasti zény Arabia, a jsou na né
navdzany hluboké a rozsdhlé sit& kafond. Vétdina z nich probihd
v severojiznim sméru. Od jihu k severu se postupné zahlubuji, voda by
tedy odtékala z vySe polozenych oblasti na jihu do snizeniny na severu,

kde se v minulosti nachazel ocean (Zuber et. al. 2010).

Pritomnost ocednu na Marsu rovnéz dokazuje jak chemické slozeni
povrchu nizin na severni polokouli, tak chemické znaky podél obou
pobfeZnich linii. Byla zde detekovana ptitomnost sirani nebo chloridd,
které odkazuji na cinnost tekouci vody (Di Achille et. al. 2010).
Z mineralniho slozeni povrchu, které bylo doposud zjisténo, je zrejmé, ze

ocean na Marsu mél spiSe kyselé pH (Di Achille et. al. 2010).

Podle klimatickych podminek, které se na Marsu vyrazné ménily, ocean
zanikl na konci Noachianu. Oceanské vody zamrzly, a vznikl velky ledovec,
jehoz hmota postupné sublimovala do atmosféry. V soucasné dobé Ize
identifikovat v atmosfére Marsu vodik nebo deuterium. Diky erozivni
¢innosti na povrchu planety byl relikt ledovce postupné prekryt eolickymi
sedimenty a voda ve formé ledu se tak pod povrchem Marsu vyskytuje

pravdépodobné i v soucasnosti (Di Achille et. al. 2010).

Pro oblasti ocednl je typicky pravé reliéf tvofeny sedimenty (obr. 8), ty
jsou pak dobre viditelné v oblastech, kde je zvySeny vyskyt vulkanickych

kraterd.
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Obrazek 8: Sedimenty v oblasti Arabia

Zdroj:
https://en.wikipedia.org/wiki/Arabia_Terra#/media/File:47421_1890layersbutte.jpg,
revidovano s (Di Achille et. al. 2010)

4.2 MORFOLOGICKE PROJEVY VYSKYTU JEZER

Kromé velkého oceanu, ktery v obdobi Noachianu pokryval velkou cast
severni polokoule, byly na Marsu detekovany mensi Utvary po moznych
vodnich plochach, podobné morfologii jezer na Zemi. K tomu, ze byly
nékteré velké kratery v minulosti zaplnény vodou, vede nékolik
vyznamnych indicii. Nejndpadnéjsi z nich, je vyskyt delt a karond
podobnych tém, které byly identifikovany u brehovych linii okraje
zaniklého ocednu na severni polokouli (Horton et. al. 1996). Jezerni
panve, které na povrchu Marsu mdZeme pozorovat, lze rozdé&lit na dva
zakladni typy. Prvnim typem panvi jsou jezera akumulacni, coz jsou
obvykle panve v kraterech, které byly v minulosti vyplnény vodou (Horton
et. al. 1996). Do impaktnich kraterl pak Usti jedno, nebo vice udoli,
popfipadé kariony, které byly v minulosti vytvofeny tekouci vodou. Udoli

nebo kanfony fungovaly jako pfivod vody do krateru. Privodni karony
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a udoli obvykle vytvarely rozsahlé sité, podobné jako fi¢ni sit na Zemi
(Horton et. al. 1996).

Druhym typem panvi jsou pak jezera prdto¢nd. Jsou opét tvofena velkym
impaktnim kraterem, ten ma vSak kromé usti také odtokovou cestu,
kterou mohla voda odtékat z jezera. Tento typ jezer byl tedy soucasti ricni
sité s udolimi a kanony, které vodni plochy jezer tohoto typu spojovaly
(Horton et. al. 1996). Dlkazem ptitomnosti vodnich jezer v kraterech je
pfitomnost sedimentd, které se na dnech kraterd ukladaly
(Caleb et. al. 2008).

Napadnou indicii je okraj krateru, ktery byl v minulosti jezerem (obr. 9).
Dikazem existence jezer je rovnéZ pfitomnost mineradlld vytvatenych
¢innosti vody, jako jsou sirany, chloridy, karbonaty nebo jilovité materidly
(obr. 9).

"]

clays and carbonates

Zdroj:
https://www.nasa.gov/mission_pages/msl/multimedia/pial5097.html#.W1iFO9I1zbIU
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Na zakladé druZicového prizkumu povrchu Marsu byly identifikovany
kratery, kde se pravdépodobné nachazela nejvétsi jezera
(Caleb et. al. 2008). Voda v jezerech nebyla doplfiovana pouze pritékajici
vodou, ale také srazkami z atmosféry. DalSim zdrojem byly také zasoby

podzemni vody, které byly v obdobi Noachianu znacné.

Krater Gale

Krater Gale (priloha 1) byl v minulosti rovnéz vyplnén vodou a nachazelo
se zde velké jezero. Na jeho pritomnost, podobné jako u krateru Terby
v oblasti Hellas Platinia (priloha 2), ukazuji vyskyty delt a drobnych koryt
Usticich do krateru. Hlavni indicii pritomnosti vody je vSak zde mineralni
slozeni hornin na povrchu a jeho struktura. Prlzkum provadélo vozitko
Curiosity, které detekovalo pfitomnost siranl a hematitu vznikajicich za
Ucasti vody (Grotzinger et. al. 2014). Specifickou indicii je v této oblasti
pritomnost smektitovych jilG v oblasti Yellowknife Bay v rdmci krateru
Gale. Cinnost vody, kterd pfitékala UGdolimi, zformovala v deltdch
konglomeraty (slepence, obr. 10) podobné tém, které se vyskytuji na
Zemi (Grotzinger et. al. 2014).

Obrazek 10: Konglomeraty v krateru Gale

Zdroj: https://tema.aktuality.sk/nasa/
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Na dné krateru Gale lze pozorovat struktury povrchu a horniny vzniklé za
Ucasti vody (obr. 11), napf. piskovcové Utvary, struktury jemnozrnnych

jilovych hornin nebo deltové utvary.

Obrazek 11: Krater Gale

Point Lake outcrop
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Zdroj:
https://www.popularmechanics.com/space/moon-mars/news/al7707/mars-curiosity-
lakes/

Elysium Platinia Paleolake

Dalsi oblasti s davnym vyskytem jezer je panev Elysium (pfiloha 1). I zde
byly identifikovany kratery, které byly v minulosti vyplnény vodou.
Specifikem této oblasti je pak davna silnd vulkanicka cinnost (Hartmann
et. al. 2000). Proto byla jezera formovana nejen cinnosti samotné vody,
ale také vulkanismem, podobné, jako napf. na Islandu na Zemi.
Pozlstatkem jsou pak relikty vyvfelych hornin na dné& krateru. Soudasti

téchto aredll jsou drobné vyvySeniny, které v minulosti byly ostrvky,
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systém koryt a mensSich (doli, ale také nanosy velmi rozmanitych
jezernich sedimentl. Ri¢ni sit pFiléhajici k jezerdm v této oblasti byla
rovnéz formovana vylevy lavy, které premodelovaly tvary a sméry koryt
(Hartmann et. al. 2000).

Krater Jezero

Tento velky krater v oblasti Syritis Major (priloha 1) byl v minulosti rovnéz
vyplnén vodou, coZ je patrné z mnoha poznatkl, které byly v této oblasti
porizeny pomoci Mars Reconnaissance Orbiter (Silverman 2017). Byla zde
pozorovana dvé koryta, ktera pravdépodobné ze severu toto jezero
zasobovala vodou. Na nich Ize sledovat i meandry typické pro pozemské
vodni toky (Baker et. al. 2009). Obé koryta Usti do krateru rozsahlou
deltou. Hlavni indicii ¢innosti vody je pfitomnost smektitovych jilG na dné
krateru. Specifikum tohoto krateru je celkova clenitost povrchu, tvofeného
mnohouhelnikovymi Utvary. Jedna se pravdépodobné o trhliny vznikajici
pfi rychlém vysychani jezernich sedimentl a tedy o indicie, ze krater

Jezero v minulosti skutec¢né vodu obsahoval (Baker et. al. 2009).

Jezero Eridania

Jezero Eridania v oblasti Terra Cimmeria (pfriloha 1) je nejvétsi zaniklé
jezero na Marsu. Jeho rozloha je priblizné 1,1 milionu ctverecnich
kilometrl, a maximalni hloubka je odhadovéna na 2 400 metrd. Toto
jezero lze rozdélit na Ctyri zakladni ¢asti (obr. 12), které byly v minulosti
oddélenymi impaktnimi kratery, které ale spojila Ccinnost vody
(Baker a kol. 2009).
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Obrazek 12: Jezero Eridania

estimated water depth (m)
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Zdroj:
https://www.avaruus.fi/uutiset/astrobiologia/raju-tulos-mars-luotaimelta-muinaisen-

meren-alueella-on-toiminut-kuumia-lahteita.html

Jezero Eridania je pro probihajici vyzkumy zajimavé predevSim proto, ze
se zde vyskytuje nejvy$si zastoupeni minerdll, které vznikaji &innosti
vody (obr. 13). Diky hyperspektralnim datim z druZice CRISM zde byly
identifikovany fylosilikaty bohaté na Mg, Al a Fe (Baker et. al. 2009).
Na povrchu se vyskytuji smektitové jily ve formé& slepencli a horniny
obsahujici kaolin rovnéz utvarené cinnosti vody. Jako dalSi mineraly
vzniklé ¢innosti vody, zjist&né prizkumem OMEGA, jsou uvadény sulfaty,
sulfidy, slida, serpentin a uhli¢itany. V brfehové linii na okraji krateru jsou
pak identifikovany chloridy a krfemicitany (Baker et. al. 2009). Nékteré
z té&chto minerald vznikaji také v teplych mineralnich vodach. Na vzniku

minerdld a hornin se podilela i geotermalni energie a ¢innost magmatu
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pod povrchem dna krateru (obr. 13). Obrazek 13 doklada schéma, jak

bylo toto celé jezero zahtivano a obohacovano o mineraly.

Obrazek 13: Tvorba a mineralni slozeni jezera Eridania

Evaporation

Chloride deposition

Max sea level (1,100 m) z
JLower sea level (700 m) _

Ice cover?

Zdroj: https://core.ac.uk/download/pdf/141204761.pdf

Diky pritomnosti jezernich vod, byly popsané usazeniny delSi dobu
chréanény pfed erozi zptsobenou eolickou &innosti, a z tohoto ddvodu jsou
pozorovatelné i v souCasné dobé (obr. 14). Byly vytvoreny hydrotermalni
¢innosti a po zamrznuti jezera byly proti erozi ¢aste¢né chranény ledovym
prikrovem (Baker et. al. 2009).
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Obrazek 14: Usazeniny na dné krateru Eridian

Zdroj: http://www.spaceflightinsider.com/missions/solar-system/mars-hydrothermal-

deposits-hint-habitable-conditions/

4.3 MORFOLOGICKE PROJEVY CINNOSTI LEDU

PFitomnost ledu na povrchu Marsu naznacuje jiz slozeni atmosféry, v niz
bylo zjistény v malém mnozstvi vodni pary, a ve vétSi mife deuterium.
V souCasné dobé se voda v kapalném stavu na Marsu prakticky
nevyskytuje, a tyto plyny se do atmosféry dostavaji sublimaci z vody
v pevném stavu (Sharp 2017). Led na Marsu se tedy nyni vyskytuje
pouze v omezeném mnozstvi. VétSina ledu je vazana v polarnich
Cepickach (Prihoda 2002), a mensi ledové plochy Ize pozorovat na svazich

kraterQ, které se nachazi v blizkosti pélt (Sharp 2017).

V minulosti, a to na konci obdobi Noachian, v prib&hu Hesperianu
a poCatkem Amazonianu byl ledovy pokryv planety mnohem rozsahlejsi.

Koncem Noachianu dosSlo k zamrznuti oceanu na severni polokouli.
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Zamrzla ale také jezera nebo Ficni systémy. Tyto ledové hmoty
dlouhodobé plsobily na povrch Marsu, a proto se v sou¢asnosti na Marsu
nachdzi mnoho reliktd minulého zaledn&ni (Sharp 2017). Od konce
Noachianu dochdazelo k sublimaci ledu, a jeho postupnému uvolfovani
v plynné formé do atmosféry. Zaroven ale na povrchu probihala eolicka
erozivni C¢innost. Nékteré ledové masy byly prekryty eolickymi sedimenty,
a pod povrchem byly uchovany dodnes. Na Marsu v minulosti probihala
hydrovulkanickad ¢&innost, b&hem vyzkumu povrchovych tvard vzniklych
hydrovulkanismem byla prokazana pritomnost podzemniho vodniho ledu
(Broz 2013).

Obrazek 15: Polarni ledova &epi¢ka na severni polokouli Marsu v pribé&hu léta

Zdroj: https://glaciersonmars.com/research/

Nejvice vody je v soucasné dobé na Marsu vazano v polarnich cepickach
(obr. 15). Chemické slozeni Cepicek je priblizné 85 % oxidu uhlic¢itého
a 15 % vody. Severni Cepicka je vétsi, a zasahuje priblizné do hloubky

3,7 kilometru. Objem cepic¢ek mirné kolisd v zavislosti na ro¢nim obdobi,
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v |été sublimuji a v zimé jsou naopak CO, a voda proménény zpét do
pevného stavu (Sharp 2017). Jak je vidét na obrazku 15, povrch polarnich
CepiCek je velmi nehomogenni a je prekryvan eolickym materidlem, a to
zejména prachovymi a pisCitymi Casticemi. I okraje polarnich cepicek jsou
prekryté eolickym materidlem a volné tak prechdzeji do okolnich plani
(Sharp 2017). V roce 2008 potvrdilo pritomnost vodniho ledu robotické
vozitko Phoenix, pozdéji, v roce 2010 Mars Reconnaissance Orbiter a dale
Mars Surveyvor v prab&hu rozsdhlé analyzy povrchu planety
(Silverman 2017).

Pod povrchem Marsu se vyskytuje zmrzla voda. Horniny a zvétraliny tésné
pod povrchem jsou rovnéz zmrzlé, a s vlastnostmi podobnymi permafrostu
na Zemi. Na povrchu Marsu jsou také pozorovany utvary, které svédci
o tom, zZze dochazi ke stridavému zamrzani a rozmrzani zvétralin na
povrchu (Carr et. al. 1986). Byly identifikovany mnohouhelnikové
polygondlni struktury, které jsou podobné strukturnim pdddm na Zemi
(Carr et. al. 1986).

Pozlstatkem po plvodnim ledovém pokryvu je &lenity terén s malymi
vyvySeninami a meélkymi depresemi (obr. 16), které postupné vznikaly
sublimaci ledu do atmosféry nebo eolickou cCinnosti (Carr et. al. 1986).
Tyto deprese a vyvySeniny mohou mit rozsah i tisice km?, zaleZi to na

mochnosti zalednéni.
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Obrazek 16: Terén vytvoreny ledem

Zdroj: https://cz.pinterest.com/pin/546835579739253760/

DalSim projevem cinnosti ledu, ktery je pozorovan na povrchu Marsu, jsou
tzv. ledové skvrny. Jsou to malé plochy ledu umisténé v impaktnich
kraterech (Carr et. al. 1986). Vyskytuji se v jiznéjSich zemépisnych
Sirkach nez ostatni projevy ledu. Ledové skvrny jsou na povrchu pokryty
vrstvou zvétralin, pres kterou jsou sice pozorovatelné, ale zaroven jim
brani v sublimaci do atmosféry. Ledové skvrny jsou sice na povrchu
pritomné béhem celého roku, okolni terén ale nijak neovlivauji
(Carr et. al. 1986).

Ledovce jsou schopny zdasadné premodelovat terén, a proto se do
soutasné doby na povrchu Marsu zachovalo pomé&rné dost Gtvard, které
na ¢innost ledovce odkazuji (obr. 17). Nejvyssi vyskyt ledovcl byl
v minulosti pfedevsim v oblastech Ismenius Lacus a Deuteronilus Mensae,
které se nachadzi severné od Arabia Terra (priloha 1), nebo v oblasti

Olympus Mons (pfiloha 2, Colaprete et. al. 1998).
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V minulosti Marsu mély ledovce podobné vlastnosti jako ledovce na Zemi.
Byly to hmoty, které erodovaly a transportovaly horninovy material.
Na povrchu Marsu tak lze pozorovat akumulovany material, ktery byl
ledovcem premistén (obr. 17), a také ledovcova udoli vyplnéna témito
ledovcovymi sedimenty. Na nékolika mistech byly zjistény tvary velmi
podobné morénam na Zemi (Colaprete et. al. 1998).

Obrézek 17: Morfologické indicie ¢innosti ledovcl na povrchu Marsu v oblasti Ismenius

Lacus, véetné morénovych akumulaci

Zdroj: https://www.weltderphysik.de/gebiet/universum/news/2008/eiszeiten-auf-dem-
mars/

Dal$i formou ledovcl jsou skalni ledovce (obr. 18), jejichz pFitomnost je
dolozena nahromadénym materidlem oznacovanym jako ,lobate debris

apron". Jedna se o ulomky drté hornin ulozené pod strmymi svahy. Tyto

-42 -



akumulace byly transportovany cinnosti skalniho ledovce
(Colaprete et. al. 1998).

Obrazek 18: Skalni ledovce na Marsu

Zdroj: https://wikivividly.com/wiki/Martian_dichotomy

I kdyz na Marsu bylo mnoho oblasti, kde mohly morény (obr. 19) vznikat,
nejsou na jeho povrchu castym povrchovym prvkem. Ledovce na Marsu
byly v minulosti mnohem chladnéjsi, a méné viskézni nez ty, které zname
na Zemi. Navic ledovce velmi Casto primrzaly ke ¢lenitému podlozi, nebyly
tak pohyblivé, a k vytvoreni morénovych akumulaci tak nebyly vzdy pfilis
vhodné podminky (Colaprete et. al. 1998). Tuto hypotézu podporuje mala
getnost vyskytu ledovcovych Udoli tvaru U nebo jinych povrchovych tvard

vzniklych pohybem ledovca.
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Obrazek 19: Topografie ledovcovych morén v oblasti Ismenius Lacus

Zdroj: https://logiclogiclogic.wordpress.com/2016/05/30/mars-missions-3-6-start-
farming-mining-and-looking-at-habitat-construction/

Dalsi indicii pritomnosti vody na povrchu Marsu je vyskyt polygonalnich
atvard (obr. 20) na zarovnaném povrchu, ktery je typicky pravé pro
oblast Deuteronilus Mensae severné od Arabia Terra (pfiloha 1). Tento
reliéf vznikal sublimaci ledu, ktery se zde v minulosti vyskytoval.
Polygonalni struktury v této oblasti byly pozorovany a zkoumany pomoci
druzice HIRISE (Silverman 2017).
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Obrazek 20: Polygonalni Utvary na povrchu Marsu

Zdroj: https://wikivividly.com/wiki/Martian_dichotomy

4.4 MORFOLOGICKE PROJEVY CINNOSTI TEKOUCI voDY

Hlavnimi indiciemi Cinnosti tekouci vody na povrchu Marsu jsou vyskyty
odtokovych kanal a Gdolnich siti. Tyto povrchové tvary vytvateji rozsahlé
systémy témeér na celé planeté (Sharp et al. 1975). Nejvice zastoupeny
jsou v oblasti Valles Marineris (pfiloha 1), kterd se nachazi vychodné od
rozsahlé oblasti Tharsis. Kafiony a udoli v oblasti Tharsis a Valles Marineris
vznikaly tektonickou cinnosti a naslednou vodni erozi (Caleb et. al. 2008).
Prikladem jsou Noctis Labyrinthus nebo Udolni systém Ganges Chasmata.
Tektonicka Cinnost zasadné ovlivnila strukturu povrchu a tvary, vyskytujici

se na povrchu planety Mars.

Udolni sité (obr. 21) se castéji vyskytuji na jizni polokouli v oblastech
vysocin. Jejich vznik je kladen do vihkého obdobi Noachian, a to pfiblizné
do doby pred ctyrmi miliardami let. VétSina téchto udoli je maximalné
5 kilometrd $iroka, a jejich délka mdZze dosahnout nékolika set kilometr(
(Baker et al. 1992). Predpokladem pro vyvoj téchto Udolnich siti vzniklych
¢innosti vody je aktivni hydrologicky cyklus, ktery mohl na Marsu béhem

Noachianu probihat.
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Obrazek 21: Udolni sit v oblasti Thaumasia

i W . s _"'1 el s R il
Zdroj: http://grazinspace.oeaw.ac.at/2016/2010/presentations/Kargl_-
_Mars_Fernerkundung_GiS2010.pdf

Udolni sité& na Marsu dosahuji obvykle hloubky 50-200 metrQ. Jejich $itka
v prib&hu podélného profilu zna¢né kolisd s tim, e se smérem k Usti
rozsifuji. PFi¢né profily se v prib&hu Gdoli také méni - v hornich ¢astech
udoli ma pri¢ny profil tvar pismene V, zatimco dolni ¢asti udoli ma profil
tvar pismene U. Jednotlivd Udoli se v prib&hu toku postupné& spojuiji,
vytvari rozsahlou udolni sit (obr. 22 a 23), kterd casto Usti deltou do
mistni topografické deprese, ktera byla obvykle v minulosti jezerem nebo
v pripadé severni polokoule ocednem (Baker et al. 1992). Na dnech udoli
byly casto identifikovany sedimenty a akumulacéni tvary, které byly
postupné vytvareny cinnosti vody. Nejsou vSak pfimo zjistény u vsSech

Udolnich siti, protoze v nékterych pripadech jsou zakryty eolickymi
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sedimenty. Eolickd cCinnost byla a je i v sou¢asné dobé na Marsu velmi
intenzivni, a proto se vétSina udoli nebo udolnich siti nedochovala
v plvodni podobé& (Baker et al. 1992). Obdobi vzniku Gdolnich siti nelze
zatim presnéji urcit, vétSina z nich vSak vznikla pred 4 - 3,7 miliardami
let. Je prokdzéno, Ze se Gdolni sit (obr. 22) vytvéarela ¢innosti vody i po
skonceni obdobi Noachian. Nadpadné a nejlépe pozorovatelné jsou udolni
sité, které se vyskytuji v oblastech velkych panvi. Jedna se napr. o udolni
sit v panvi Hellas, v oblasti Terra Cimmeria (pfiloha 1) a v oblasti Arabia
(priloha 1, Baker et al. 1992).

V prvnich etapach vyzkumu Marsu byla cinnost vody jako faktor vzniku
udoli zpochybnovana a za hlavni Cinitele byly oznacovany vulkanicka
¢innost, pUsobeni ledu z oxidu uhli¢itého, eroze ldvou nebo vétrem.
Nazory na vznik udoli na Marsu cCinnosti tekouci vody vsSak jiz potvrzuje
fada Gdajl. Udolni sité na Marsu jsou &asto stovky i tisice kilometrd
dlouhé, k jejich vzniku je tedy potreba tekouci kapalna latka s primérenou
viskozitou. U nékterych casti Udolnich siti je také napadny jejich vyvoj
v podob& meandrd a systém Udoli obvykle koné&i Ustim s rozsahlou deltou
ulozenych akumulaci (Baker et al. 1992). Tekouci voda, kterd popsané
Udolni sité vytvarela, pochazela pravdépodobné z atmosférickych srazek

nebo z podzemnich vod.

Na obrazku 22 je vidét sit Gdoli v oblasti Arabia Terra (pfiloha 1), ktera je
znacné rozveétvena a svazuje se smeérem zleva doprava. Jedna se o koryto

zaniklé reky, ktera ustila do ocednu.
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Obrazek 22: Ri¢ni sit v oblasti Arabia Terra

Zdroj: https://www.revolvy.com/page/Arabia-Terra

Obrazek 23: Udolni sit v oblasti Candor Chasma

Zdroj: http://www.ncrworks.com/learn?s=Valley_networks_(Mars)

Odtokové kanaly (obr. 24) jsou velmi dlouhé a pomérné Siroké Utvary na
povrchu Marsu. Jejich Sirka obvykle presahuje jeden kilometr a dosahuji
délky od stovek do tisicd kilometrd. Nejvétsi z nich, Kasei Vallis
(pfiloha 1), je dlouhy 3500 km, Siroky 400 km a dosahuje hloubky
priblizné 2,5 km. Odtokové kanaly vznikly v obdobi pozdniho Hesperianu
(Baker et al. 1992). Na jejich vzniku se podilely rozsahlé povodné, které

v tomto obdobi na Marsu probihaly. V morfologickych projevech téchto
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povodni je i urcitd podobnost se zaplavovymi tvary na povrchu Zemé.
Popsana odtokova koryta postradaji pfitoky a jsou typickd pro nékolik
oblasti na povrchu Marsu (Sharp et al. 1975). Nejlépe jsou dosud
dokumentovana odtokova koryta v blizkém okoli panvi Chryse a Acidalia
(priloha 1), v zapadni ¢asti vulkanu Elysium (priloha 2), ve vychodni ¢asti
panve Hellas (priloha 2) a na zapadnim a jiznim okraji Amazonis Planitia
(pfiloha 2).

Obrazek 24: Odtokové kanaly v oblasti Echus Chasma

Zdroj:
https://www.futura-sciences.comy/sciences/actualites/astronomie-video-mars-plongee-

vallee-geante-kasei-valles-51622/

DalSimi vyraznymi tvary na povrchu Marsu, které mohou byt spojovany
s ¢innosti vody, jsou erozni ryhy a struzky (obr. 25). Jsou to mensi
linedrni Utvary, které se vyskytuji nejCastéji na sténach impaktnich
kraterl, kde se spojuji do spletitych siti (Sharp et al. 1975). Tyto ryhy
a struzky maji vétSinou dendricky tvar, jejich horni ¢asti jsou rozsirené
a smérem dold vybihad Gzky a postupné se rozsifujici kanal. Struzky jsou

povazovany za pomérné mladé utvary, vyskytuji se pouze na svazich
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u nékterych kraterd a na piseénych dunach (Sharp et al. 1975). Ryhy
a struzky se vyskytuji na obou polokoulich Marsu, bylo jich objeveno jiz
nékolik tisic, a na st&nach kraterl se rozbihaji véemi sméry. Na severni
polokouli byly zjiStény zejména v oblastech Arcadia Platinia, Acidalia
Platinia, Utopia Platina a Tempe Terra (pfiloha 1) a na jizni polokouli
v oblastech Hellas, Argyre nebo Noachis Terra (Sharp et al. 1975). Vznik
struzek (obr. 26) za pomoci tekouci vody je vSak také zpochybriovan
(Carr et al. 2010) a dosud nebylo dostate¢né prokazano jejich vytvareni
c¢innosti tekouci vody. Struzky na svazich pravdépodobné mohly vznikat
sublimaci oxidu uhli¢itého. Vyskyt procest sezénniho rozmrazovani
ukazuje, Ze sublimovany oxid uhli¢éity muZe byt pfic¢inou vzniku

identifikovanych ryh a struzek (Carr et al. 2010).

Obrazek 25: Erozni struzky v oblasti Argyre Platinia

500 meters

Zdroj: http://fracademic.com/dic.nsf/frwiki/1826581
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Obrazek 26: Struzky na okraji krateru Newton

]
500 meters

Zdroj: https://howlingpixel.com/i-en/Water_on_Mars

Na obrazku 27 je zachycen deltovy komplex na okraji krateru Eberswalde
v oblasti Margarifiter Terra (pfiloha 1), ktery byl v minulosti jezerem.
Tento snimek byl pofizen druzici Mars Surveyor. Deltové Utvary vznikly
¢innosti tekouci vody, ktera pritékala Fficnim systémem do krateru

Eberswalde.

Obrazek 27: Deltové utvary na okraji krateru Eberswalde

Zdroj: https://www.jpl.nasa.gov/spaceimages/details.php?id=PIA04293
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Znazornéna delta (obr. 28) ukazuje na pritomnost zaniklych jezer v oblasti
Margaritifer Sinus quadrangle (priloha 1). Deltové atvary se vyskytuji na
okraji velkého impaktniho krateru. Tento snimek byl pofizen druzici
THEMIS.

Obrazek 28: Deltové Utvary v oblasti Margaritifer Sinus quadrangle

Zdroj:
http://www.dvd-game-new-releases.info/skin/how-are-alluvial-fans-and-deltas-

formed.akp

Valles Marineris (obr. 29) je oblast na jizni polokouli Marsu, ktera je
charakteristickd velmi rozsadhlym systémem kafiont vytvofenych tekouci
vodou. Tento systém zahrnoval také jezera (Caleb et. al. 2008), kterd byla
mezi sebou propojena systémem kafionl podobné&, jako nékteré jezerni
panve na Zemi. Prlzkum pomoci ptistroje HIRISE byl v této oblasti
provadén zejména ve dvou nejvétSich kanonech Candor Chasma
a Juventae Chasma, ve kterych byly identifikovany sedimenty obsahujici

sirany a chloridy odkazujici na ¢innost vody (Caleb et. al. 2008).
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Obrazek 29: Valles Marineris
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Zdroj: https://Lakes_on_Mars#/media/File:USGS-Mars-MC-18-CopratesRegion-mola.png

Panev Hellas (priloha 2) je oznacCovana jako oblast s nejvétSim
potencialnim povodim, které se na Marsu vyskytovalo. Vétsi rozlohu mél
v minulosti pouze ocean na severni polokouli. Nejvétsi jezero v této oblasti
vzniklo v impaktnim krateru Terby, ktery vznikl pred 3,9 miliardami let
(Crown et. al. 1992). Indicie, které svédci o pritomnosti jezer a vodnich
tokU v této oblasti jsou predevsim brehové linie na okrajich krateru nebo
Utvary, které jsou na brehové linie navazany. Na dné tohoto impaktniho
krateru lze pozorovat vrstvy sedimentarnich hornin (obr. 30), které byly
diky znacné erozni ¢innosti odkryty, coz bylo pozorovano pristrojem Mars
Reconaissance Orbiter (Silverman 2017). Smérem ke krateru také
sméruje systém Uudoli davného fri¢niho systému, ktery velké jezero

naplfioval vodou. Pro tuto oblast je také typicka vulkanicka cCinnost, jezera
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zde na konci Noachianu zamrzala pozdéji nez v dalsich Uzemich Marsu,
protoze voda v nich byla zahrivana geotermalni energii a pritomnymi

vylevy magmatu (Crown et. al. 1992).

Obrazek 30: Sedimentarni horniny v panvi Hellas

Zdroj: https://wikivisually.com/lang-it/wiki/Categoria:Maglia_MC-21
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5 DISKUSE

Na povrchu Marsu lIze v soucasné dobé identifikovat velké mnozstvi
povrchovych tvarQ (napf. sité kafond, deprese na severni polokouli,
deltové Utvary atd.), které byly vytvoreny cinnosti vody. Pro vyskyt vody
na Marsu bylo v minulosti jednoznacné nejvhodnéjsi obdobi Noachian
(4,1 az 3,7 miliardy let pred soucasnosti). Voda se vSak na povrchu
planety vyskytovala béhem celé jeji historie (obr. 31) a po celou dobu
také na jeji povrch pusobila (Carr et. al. 2011). Podle dosavadnich indicii
lze predpokladat, Ze v Noachianu se na povrchu planety vyskytovaly
rozsahlé vodni plochy podobné ocednim na Zemi, a dale plochy podobné
jezerdm. Na Marsu se vyskytovala Fi¢ni sit nebo hydrotermalni cirkulace
vody pod povrchem (Di Achille et. al. 2010). VSechny tyto jevy a procesy
spojené s Cinnosti vody se podilely na vytvareni povrchu planety. Navic
zde plsobila voda v pevné fazi, a to v Gtvarech podobnym ledovcim na
Zemi (Di Achille et. al. 2010).

Jiz v dobé vzniku planety byla voda ve stopovém mnozstvi pfitomna
v atmosfére jako jeji plynna slozka. Pocatkem Noachianu (pfiblizné
4,1 miliardy let pred soucasnosti) se teplota planety snizila natolik, ze se
voda mohla na Marsu vyskytovat i v jiném, nez plynném stavu
(Carr et. al. 2011). Nejstarsi indicie Cinnosti vody v kapalném stavu na

povrchu planety jsou pravé z této doby.

Na pocatku Noachianu vznikl diky vyskytu vody v kapalném stavu ocean
na severni polokouli planety, ktery dostal nazev Oceanus Borealis. Jeho
vznik je datovan do doby 4,1 miliardy let pfed soucasnosti (Pfihoda 2002).
Zakladni indicie, které svédc¢i o vyskytu ocednu na severni polokouli
Marsu, jsou predevsim specifické slozeni minerall, vyskytujici se v oblasti
Vastitas Borealis (pfiloha 1), zarovnany povrch severni polokoule velmi

dobre pozorovatelny i v soucasné dobé, rozsahla deprese a také utvary
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nachazejici se na jejich okrajich (obr. 7), pripominajici ocednské pobrezi
na Zemi (Di Achille et. al. 2010). Dalsi indicii pfitomnosti oceanu na Marsu
je vyskyt Utvarl, které jsou podobné Fi¢nim deltdm na Zemi. Jsou souddsti
zény Arabia a jsou na né& navazdny hluboké a rozsahlé sit& kariond.
Pritomnost oceanu na Marsu rovnéz dokazuje jak chemické slozeni
povrchu deprese na severni polokouli, tak chemické slozeni povrchu podél
obou pobreznich linii (obr. 6). Ocean se na severni polokouli vyskytoval
béhem celého Noachianu a pravdépodobné i po jeho skonceni. Povrchové
utvary vzniklé diky jeho pritomnosti jsou tak velmi cCasté, a dobre

pozorovatelné i v soucasné dobé.

Béhem Noachianu probihalo silné bombardovani povrchu Marsu
impaktory, a vznikly tak velké impaktni kratery (Tanaka 1986). Kratce po
vzniku oceanu na severni polokouli planety zacala po celé planeté vznikat
také jezera. Dna nékterych kraterd byla postupné& z&asti nebo Uplné
zaplnéna vodou. Nejnapadnéjsi indicii, ktera odkazuje na pritomnost jezer,
je vyskyt delt a kafion( (obr. 9) podobnych té&m, které byly identifikovany
u brehovych linii okraje zaniklého oceanu na severni polokouli
(Horton et. al. 1996). Dal$i indicii jsou okraje kraterl pFipominajici
bfehové zény (obr. 9). Dlkazem existence jezer je rovnéz pritomnost
minerald vytvafenych &innosti vody, jako jsou sirany, chloridy, karbondty
nebo jilové materidly (obr. 9). Reliktem vyskytu jezer jsou také
konglomeraty (slepence) a sedimenty na dné jezer, zformované cCinnosti
pritékajici vody (obr. 10, Grotzinger et. al. 2014). Mira zachovani
povrchovych tvard po plUvodnich jezerech se ligi. Na povrchu Marsu totiZ
plsobi i eolickd ¢innost, povrch nékterych mensdich jezer byl prekryt
sedimenty a Utvary na okrajich kraterl byly pfemodelovany. Lze vsak
identifikovat kratery s dobfe zachovalymi deltovymi (tvary, udolnimi
systémy nebo brehovymi liniemi. Typickymi priklady jsou krater Gale

a krater Eridian.

Diky vyznamnému mnozstvi vody v plynném stavu v atmosfére

a v kapalném stavu v ocednu na severni polokouli a v jezerech na celé
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planeté zacal v prib&hu Noachianu vznikat aktivni hydrologicky systém.
Hlavnimi projevy cCinnosti tekouci vody na povrchu Marsu jsou vyskyty
odtokovych kanald a Udolnich siti. Tyto ndpadné povrchové tvary vytvareji
rozsahlé systémy témér na celé planeté. (Sharp et al. 1975). Je
prokdzano, ze se Udolni sit (obr. 22) vytvarela ¢innosti vody i po skonéeni
obdobi Noachian. Nejlépe pozorovatelné jsou udolni sité, které se
vyskytuji v oblastech velkych panvi (Baker et al. 1992). Odtokové kanaly,
jeZ jsou dalsim dlkazem pritomnosti aktivhiho hydrologického systému,
vznikly v obdobi pozdniho Hesperianu (Baker et al. 1992). Na jejich vzniku
se podilely také rozsahlé povodné, které v tomto obdobi na Marsu
probihaly. VSechny uvedené povrchové Utvary jsou dobre pozorovatelné

a vyskytuji se témeér na celé planeté.

DalSimi vyraznymi tvary na povrchu Marsu, které mohou byt spojovany
s Cinnosti vody, jsou erozni ryhy a struzky (obr. 25), které se vyskytuji
nejéast&ji na sté&nach impaktnich kraterl, kde se spojuji do spletitych siti
(Sharp et al. 1975). Vznik struzek (obr. 26) za pomoci tekouci vody byl
vSak pozdéji zpochybnén, pravdépodobné vznikly sublimaci oxidu
uhli¢itého (Carr et al. 2010). Deltové uUtvary vznikly ¢innosti tekouci vody,
kterd pritékala Fricnim systémem a nachazi se obvykle na okrajich
impaktnich kraterd nebo v bifehovych zéndch davného ocednu. Oblast
s nejvétSim potencidlnim povodim, které se na Marsu vyskytovalo, je
panev Hellas. Vétsi rozlohu povodi mél v minulosti pouze ocean na severni
polokouli. Aktivni hydrologicky systém na Marsu tedy byl v minulosti velmi

rozsahly (Crown et. al. 1992).

Vlivem postupného snizovani teploty atmosféry planety Mars béhem
Hesperianu se kapalna voda v oceanu, jezerech i v jinych povrchovych
Utvarech postupné preménila v led. Led na Marsu se v soucasné dobé
vyskytuje pouze v omezeném mnozstvi, vétSina je vazana v polarnich
Cepickach (Prihoda 2002). Mensi ledové plochy Ize pozorovat na svazich
kraterd, které se nachdzi v blizkosti pdld (Sharp 2017). Ledové hmoty od

po¢atku Hesperianu dlouhodobé& plsobily na povrch Marsu, a proto se
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v soucasnosti na Marsu nachazi mnoho morfologickych reliktd minulého
zalednéni (Sharp 2017). Od konce Noachianu dochazelo k sublimaci ledu,
a tedy k jeho postupnému uvolfiovani v plynné formé do atmosféry.
Pozlstatkem po plvodnim ledovém pokryvu je ¢&lenity terén
s vyvyseninami a mélkymi depresemi (obr. 16), pricemz tyto deprese

a vyvyseniny mohou byt i nékolik tisic kilometrd dlouhé.

DalSimi projevy cinnosti ledu, které jsou pozorovany na povrchu Marsu,
jsou tzv. ledové skvrny nebo pozistatky po skalnich ledovcich (obr. 18),
jejichz pritomnost je dolozena nahromadénym materidlem oznacovanym
jako ,lobate debris apron®. Zajimavymi tvary jsou také polygonalnich
Gtvarl (obr. 20) na zarovnaném povrchu (Colaprette et. al. 1998).
Glacigenni a periglacialni tvary se vyskytuji na celém povrchu Marsu, coz

svédci o znacném rozsahu zalednéni v obdobich Hesperian a Amazonian.

Zasluhou rozsdhlych badatelskych projektd (napf. Mars Science
Laboratory, Mars Atmosphere and Volatile Evolution atd.), podporenych
mimoradnym rozvojem kosmickych technologii, je prokazano, ze projevy
c¢innosti vody na Marsu jsou velmi rozmanité. Tyto projevy shrnuje
tabulka 2 a lze je pozorovat témér na celém povrchu této terestrické
planety, jak je mozné vidét v prilohach 1 a 2. Vznik vétSiny povrchovych
Utvard spojenych s vyskytem a ¢&innosti vody na Marsu lIze datovat do
obdobi Noachian, v pfipadé odtokovych kanald nebo tvard vzniklych
c¢innosti ledu pak do obdobi Hesperian. Vyznamné zmény prirodniho
prostredi v dlouhodobé historii této planety byly pfic¢inou jak rozmanitosti
morfologickych projevl pulsobeni vody, tak jejich polygenetickymi rysy

a rozsahem jejich zachovani do soucasné doby.
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Obrazek 31: Casové schéma morfologickych projevl vyskytu a ¢innosti vody na Marsu
(Udaje na ¢asové primce jsou uvedeny v milionech let.)

Pfitomnost vody pouze v plynném stavu v atmosfére
Vznik a ¢innost oceanu na severni polokouli
Vznik a ¢innost jezer
Vznik a ¢innost aktivniho hydrologického systému
Vznik a ¢innost ledovcl a Utvart podobnych ledovcim
Postupné sniZzovani hustoty atmosféry a Unik vody do meziplanetarniho prostoru

Ama@nian ‘
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Zdroj: https://cs.wikipedia.org/wiki/Mars_(planeta), revidovano s (Carr. et. al. 2011)
a autorsky doplnéno popiskem projevi

Tabulka 2: Morfologické indicie ¢innosti vody na povrchu Marsu

7 Va

Typ morfologickeé cinnosti

7 Va

Projevy morfologickeé cinnosti

Cinnost ocednu
(Noachian - Hesperian)

Specifické slozeni minerald
Deprese na severni polokouli
Zarovnany povrch

Brehové linie Arabia a Deuteronilus

Deltové utvary
Navéazana sit kafiond a Gdoli
Chemické slozeni povrchu

Cinnost jezer
(Noachian - Hesperian)

Deltové utvary

Kanony

Brehové linie

Specifické slozeni minerald
Slepence a sedimenty na dné
Chemické slozeni povrchu

Cinnost tekouci vody
(Noachian — Amazonian)

Odtokové kanaly
Kanony
Udolni sité

Cinnost vody v pevném stavu
(Hesperian — Amazonian)

Clenity terén

Vyvyseniny

Deprese

Ledové skvrny

Pozlstatky po skalnich ledovcich
Polygonalni struktury povrchu
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6 ZAVER

Cilem bakalarské prace bylo na zakladé studia odborné literatury predlozit
prehled o soutasném stavu vyzkumi morfologickych indicii ¢innosti vody
na povrchu Marsu, tyto projevy vyhodnotit a charakterizovat. Projevy
¢innosti vody na Marsu jsou jednotlivé lokalizovany, charakterizovany
a jsou zarazeny do historického kontextu vyvoje prirodnich podminek
planety. Pomoci reSersni prace byly popsany povrchové Utvary, které byly
vytvofeny plsobenim vody v plynném, kapalném nebo pevném
skupenstvi. Tvary povrchu a hlavni znamé oblasti jejich vyskytu byly
dokumentovany pomoci dvou prehlednych map, byla popsana jejich
geneze a jejich postaveni v prirodnim prostredi planety Mars. Mapy
povrchu Marsu byly ziskdny z dostupnych internetovych zdroji a jejich

relevantnost zkontrolovana s odbornou literaturou.

V predlozené praci bylo uvedeno mnoho indicii, které dokazuji pritomnost
vody na Marsu v minulosti ve vSech trech skupenstvich, pficemz nebyla
vyloucena jeji pritomnost i v souCasné dobé. Charakterizované utvary na
povrchu planety jsou velmi rozmanité, jejich velikost je znacné rozdilna
a byly lokalizovany po celém povrchu planety. Historické obdobi Marsu,
ve kterém se ¢&innost vody projevovala nejvice, byl Noachian, plsobeni

vody na povrchové utvary vSak pokracovalo i po jeho skonceni.

V praci byly pri dokumentaci vybrany nejndpadnéjsi povrchové utvary
a indicie cinnosti vody uvadéné v odbornych publikacich, na povrchu
planety Mars jich ale mUZeme v soucasné dobé identifikovat mnohem vice.
Na utvareni povrchovych Utvar( se nejvice podilela ¢innost ocednu, jezer,
tekouci vody a vody v pevném stavu (tabulka 2). U nékterych tvard
povrchu byla zddrazné&na uréitd podobnost s tvary a projevy &innosti vody
na povrchu Zemé. Vyvoj a soucCasny stav prirodniho prostredi na Marsu

a na Zemi jsou vsSak podstatné rozdilné. Dosavadni poznatky o Marsu
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svéd¢i o tom, ze mnozstvi vody na této planeté terestrického typu se

v dlouhodobém trendu od Noachianu do mladSiho Amazoninu zmensuje.
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