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• Bolygómag-akkréciós modell
1. agregáció: porszemcseméret növekedése (μm → cm), mm‒barrier, (Zsom et al., 2010)
2. koaguláció: kialakulnak a planetezimálok (m → km), m‒barrier (Brauer et al., 2008)
3. bolygómag-keletkezés: planetezimálok összeolvadnak → földszerű bolygómagok
4. izoláció: elfogynak a planetezimálok (~10M♁), lassú mag‒növekedés (Pollack et al., 1996)
5. óriásbolygók: kritikus tömeg felett (-15M♁) a gázakkréció megszalad 
6. gázóriások: résnyitás a korongban (>MSat)
7. bolygó‒korong kölcsönhatás → migráció
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Fig. 6.5. The evolution of the core mass (solid line), envelope mass (dotted line)
and total mass (dashed line) from a time-dependent calculation of giant planet for-
mation via core accretion (Rice & Armitage, 2003). In this illustrative calculation,
which is based on a slightly simplified version of the physics described in Pollack
et al. (1996), a core grows at a fixed radius of 5.2 AU in a disk with a solid surface
density !p = 10 g cm−2 and a gaseous surface density ! = 7 × 102 g cm−2. With
this choice of parameters and input physics one obtains a relatively short-lived
phase of core formation that is followed by an extended period of slow coupled
growth of the core and envelope. The critical core mass is exceeded and runaway
growth starts after about 7–8 Myr, at which time the core mass is approximately
20 M⊕.

from a core at 5.2 AU in a disk with a solid surface density !p = 10 g cm−2 and a
gaseous surface density ! = 7 × 102 g cm−2. They adopted an opacity in the outer
envelope that would be appropriate for a solar mixture of small grains that follow an
interstellar size distribution. With these assumptions the growth of Jupiter proceeds
through three well-separated phases:

! Core formation. Initially the core grows very rapidly due to runaway accretion of

planetesimals within its feeding zone. The envelope mass remains small, and the growth

of the total mass is dominated by the growth of the core. This phase is relatively brief

(≈ 0.5 Myr) and comes to an end once the core approaches its isolation mass.
! Hydrostatic growth. This phase is characterized by the slow accretion of gas from the

protoplanetary disk. The increasing mass of the planet drives a slow expansion of the

feeding zone which suffices to maintain continued accretion of planetesimals, albeit at a

lower rate than in the first phase. The hydrostatic phase continues for ≈ 7 Myr and ends

only when the mass of the envelope starts to approach the mass of the core.
! Runaway growth. Once Menv

>
∼ Mcore the rate of accretion accelerates dramatically and

runaway growth of the envelope sets in. The rate of accretion becomes limited by the rate

at which the disk can supply gas, and is eventually shut off either by the onset of local

tidal effects (to be discussed in more detail in Chapter 7) or by global disk dispersal.

Óriásbolygó növekedése (Pollack et al., 1996)
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• Bolygók migrációja
1. migrációs időskála közelítőleg 1 millió év, elnyeli a csillag mielőtt a korng eltünne! 
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• Bolygó és protoplanetáris korong kölcsönhatása
1. tömeg 99%‒a gáz, a maradék 1% por → hidrodinamikalig vizsgálható
2. kontinuitási egyenlet:

3. Navier‒Stokes egyenlet:

4. protoplanetáris korong nagyon vékony (flat disk approx.): 
5. 2D közelítés:
6. gravitációs potenciál (központi csillag + bolygó):

7. lokálisan izoterm korong:

8. Shakura & Sunyaev α‒viszkozitás:

9. numerikus megoldás: Fast Advection in Rotating Gaseous Objects
               for GPU, GFARGO (Masset 2001)

10. GPU: NVIDIA Tesla M2070
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MIGRÁCIÓ A PROTOPLANETÁRIS KORONGBAN

• Migráció protoplanetáris korongban
I. típusú migráció,
1. gyenge perturbáció, spirál alakú hullámok gerjesztése a korongban
2. függ a bolygótömegtől (~q)
3. nem függ a viszkozitástól

II. típusú migráció,
1. résnyitás a korongban
2. nem függ a bolygótömegtől
3. függ a viszkozitástól (~ν)

3.

Mp  MSat

Mp > MSat

I. típusú migráció, II. típusú migráció,Mp = 10M� Mp = 1MJup



• Migráció protoplanetáris korongban
I. típusú migráció (Paardekooper et al. 2010)
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 MIGRÁCIÓ A PROTOPLANETÁRIS KORONGBAN

• Migráció protoplanetáris korongban
II. típusú migráció
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 DEAD ZONE A KORONGBAN → ÖRVÉNYKÉPZŐDÉS

• Nem akkretáló zóna, “dead zone”
Akkréciót a viszkozitás okozza
Mágneses tér + turbulencia (MRI) → α-viszkozitás (Shakura & Sunyaev, 1973)
Ahol nincs ionizáció, ott csökken a viszkozitás
Ahol kicsi a viszkozitás → akkréciós dead zone

4.
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Figure 7: Schematic structure of the protoplanetary disk if the low ionization fraction at radii
r � 1 AU quenches angular momentum transport due to the MRI, forming a “dead zone” (Gam-
mie 1996). (Illustration of turbulent disk structure; K. Beckwith & P.J. Armitage, unpublished
simulations.)

region of suppressed MRI transport is not predicted to exist is the case where there is a strong
depletion of small grains. It is worth noting that, although all of these authors hew to the same
basic considerations of non-ideal MHD physics, there are many significant di�erences between the
technical approaches that they adopt. Salmeron & Wardle (2008), for example, assume a minimum-
mass model for the disk surface density profile (Hayashi 1981), within which they compute the
detailed vertical structure of linear MRI modes (see also Salmeron & Wardle 2005). Terquem
(2008), on the other hand, adopts a simpler model for the MRI physics but solves self-consistently
(in the context of a one-dimensional vertically averaged disk model) for the steady-state surface
density distribution of the disk. Although the problem is undoubtedly messy, the general agreement
between these di�erent calculations lends weight to the contention that some sort of dead zone does
exist.

The existence of dead zones, falling as they do squarely in the midst of the radii of greatest
interest for terrestrial planet formation, has multiple broader ramifications. The most important is
probably the e�ect that a dead zone would have on planetesimal formation, since many candidate
mechanisms for building planetesimals are sensitive to the level of intrinsic disk turbulence (Chiang
& Youdin 2010). Generically, a dead zone also results in an enhanced surface density across the
radii where the MRI is suppressed, and can – if the suppression is complete enough – admit new
mechanisms for time-dependent disk outbursts (Armitage, Livio & Pringle 2001; Gammie 1999;

(Armitage, 2011)
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 DEAD ZONE A KORONGBAN → ÖRVÉNYKÉPZŐDÉS4.

Brown et al. (2008), ApJ, 704

Viszkozitásredukció: “éles” átment (                       ) vagy “tompa” (                       )�Rdze � 2Hdze�Rdze < 2Hdze



 DEAD ZONE A KORONGBAN → ÖRVÉNYKÉPZŐDÉS

• Nagyskálájú örvények, “anticiklonok” fejlődése
Rossby-instabilitás (Li et al. 2000)
1. Konstans ρ és p felületek nem párhuzamosak

2. dead zone határán felgyülemik az anyag → ∇p ≠ 0
3. α-viszkozitás + perturbált α → Rossby-örvény (hurrikánok, Jupiter vörös foltja)
4. nagyskálás (m=1 módus) anticiklonikus örvényképződés, ha
5. aszimmetrikus “lópatkó” alakú korongok

4.

1

⇢2
rp⇥r⇢ 6= 0

Brown et al. (2008), ApJ, 704

Anticiklonok fejlődése a korongban (Regály et al., 2012)

�Rdze < 2Hdze
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Hurrikán a Földön Vörös “folt” a Jupiteren (>300 éves)
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SR21 SMA‒kép (Brown et al., 2009) Szimulált kép (Regály et al., 2012)
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HD142527 (Casassus et al., 2013, Nature) Oph IRS 48 (van der Marel et al., 2013, Science)
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 ÓRIÁSBOLYGÓ-MAG MIGRÁCIÓJA 2D‒BEN

• Migráció vizsgálata 2D‒ben, GFARGO‒val
Nincs Rossby‒instabilitás:

5.

Brown et al. (2008), ApJ, 704

�Rdze = 2Hdze

10M⊕♁ bolygó migrációja (Regály et al., 2013)



 ÓRIÁSBOLYGÓ-MAG MIGRÁCIÓJA 2D‒BEN5.

Brown et al. (2008), ApJ, 704

• Migráció vizsgálata 2D‒ben, GFARGO‒val
Van Rossby‒instabilitás: �Rdze = 1.5Hdze

10M⊕♁ bolygó átmeneti csapdázódása (Regály et al., 2013)
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• Migráció vizsgálata 2D‒ben, GFARGO‒val
Van Rossby‒instabilitás: �Rdze = 1.3Hdze

10M⊕♁ bolygó átmeneti csapdázódása (Regály et al., 2013)
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 KONKLÚZIÓK
Ha nincs Rossby‒instabilitás, széles dead zone edge, 
1. nincs migrációs csapda
2. a migráció gyorsabb, mint a klasszikus I‒tip. migrációban

Ha van Rossby‒instabilitás, vékony dead zone edge,
3. csak temporális csapda (kidobódáskor átmenetileg megszünik az örvény)
4. ismételődő befogás és kidobódás, kis amplítúdóval oszcillál a bolygopálya

Ha van Rossby‒instabilitás, extém vékony dead zone edge,
5. 200 ezer évig a csapdában marad az órisásbolygó‒mag, kis amplítúdóval oszcillál a bolygopálya 

6.

Brown et al. (2008), ApJ, 704
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