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Как известно, воздействие ионизующего излучения и гравитации звезды на “горячий Юпитер”
приводит к истечению его атмосферы. В результате гравитационного воздействия со стороны пла-
неты истекающее вещество приобретает угловой момент, после чего оно накапливается на более
высокой круговой орбите вокруг звезды, формируя диск или тор. Обмен угловым моментом между
тором и планетой вызывает миграцию планеты к звезде. В данной работе мы рассматриваем эффек-
тивность такого механизма миграции на примере системы HD 209458. Оказалось, что за 4.5 ×
× 109 лет, прошедших после испарения протопланетного диска, планета может мигрировать с орби-
ты  а.е. до ее текущей орбиты  а.е.
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1. ВВЕДЕНИЕ
Принято считать, что основной причиной су-

ществования газовых гигантов на орбитах, близ-
ких к звезде (  а.е. и меньше), является миграция
планет в результате гравитационного взаимодей-
ствия с протопланетным диском. В зависимости от
массы планеты, плотности диска и от физических
условий в газе выделяют различные механизмы
миграции [1, 2]. Планеты с массой порядка не-
скольких масс Земли подвержены миграции типа
I [3, 4]: гравитационное воздействие планеты воз-
буждает в диске приливные волны, темп обмена
орбитальным угловым моментом определяется
интенсивностью гравитационного взаимодей-
ствия планеты и приливных волн. Для планеты с
массой порядка массы Юпитера в газовом диске с
большой плотностью, как правило, предполагают
миграцию типа II [5]: угловой момент сил, дей-
ствующий со стороны планеты, приводит к выме-
танию газа из окрестности ее орбиты, образуя
щель (gap, “гэп”), темп обмена угловым момен-
том определяется временем заполнения щели,
которое зависит от вязкости газа. Возможны так-
же и другие механизмы миграции (см., напр., [6].
Планеты промежуточных масс могут участвовать
в смешанном сценарии I + II или в миграции
типа III (см. работу [7] и ссылки в ней). Если
брать в расчет одновременное присутствие в газо-

вом диске нескольких планет, число возможных
сценариев миграции сильно возрастает. В случае
отсутствия газового диска обмен орбитальным
угловым моментом может происходить с диском
планетезималей, через механизм Козаи и др. [2].

Наблюдения показывают, что время жизни га-
зового протопланетного диска составляет 
107 лет [8], и это находится в согласии с теорией
[9]. Характерное время миграции планетной ор-
биты зависит от плотности протопланетного дис-
ка и для типичных дисков происходит в более ко-
роткой шкале времени, от  до  лет, в за-
висимости от механизма миграции [1]. Это
приведет к тому, что большинство планет должно
падать на звезду, либо должно иметь очень низ-
кие орбиты. Для того, чтобы разрешить противо-
речие с существующими взглядами на процесс
образования массивных планет, а также с наблю-
дениями, предлагаются различные сценарии,
призванные замедлить миграцию или даже обра-
тить ее вспять [2, 7, 10]. Эта проблема, однако,
еще далека от решения.

Для планеты с массой  обычно пола-
гают, что миграция орбиты происходит по типу II,
т.е. время миграции в конечном итоге контроли-
руется вязкостью диска. Если диск имеет поверх-
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ностную плотность  и вязкость , это время
можно оценить как  [2]. Однако,
если планета изначально находилась во внешней
части диска, где плотность мала, характерное вре-
мя изменения ее орбиты может превышать время
жизни газового диска. В настоящей работе мы
предлагаем механизм миграции массивной пла-
неты в случае, когда газового протопланетного
диска уже нет, а другие способы изменения орби-
тального углового момента неэффективны. Идея
заключается в следующем.

Звезда и массивная планета образуют двойную
систему. Если за время жизни газового протопла-
нетного диска орбита планеты успевает прибли-
зиться к звезде достаточно близко, то включается
процесс газодинамического истечения верхней
атмосферы под воздействием ионизующего излу-
чения и гравитации звезды. Более того, в первые
сотни миллионов лет светимость звезды в корот-
коволновом спектре может быть на два порядка
больше, чем в последующие эпохи [11]. Характер-
ная скорость истечения составляет  км/с, что
на порядок меньше типичной орбитальной ско-
рости, в результате планетарное вещество накап-
ливается на орбите. В отсутствие звездного ветра
это вещество должно формировать кольцо (тор)
на планетной орбите. Как показали газодинами-
ческие и МГД расчеты [12–16], вещество, поки-
нувшее атмосферу, получает дополнительный
импульс от ветра и, следовательно, кольцо долж-
но формироваться на орбите выше планетной.
Общие потери вещества планетой типа горячий
юпитер достаточно велики [17] и образующийся
под действием диссипативных процессов диск
может быть массивным. Приливное взаимодей-
ствие планеты с этим диском должно приводить к
уменьшению орбитального углового момента
планеты и, как следствие, к миграции ее в на-
правлении звезды.

Численное моделирование процесса форми-
рования планетарного тора находится пока на на-
чальном этапе. В работе [18] в 3D МГД-расчетах
обнаружено формирование двух характерных ре-
жимов взаимодействия планетарного течения со
звездным ветром. В случае сильного ветра плане-
тарное вещество полностью уносится с орбиты
планеты, при этом формируется истечение, похо-
жее на хвост кометы. В случае относительно сла-
бого звездного ветра часть планетарного веще-
ства быстро теряет угловой момент и аккрецирует
на звезду, в то время как другая часть вытягивает-
ся вдоль орбиты планеты. В работе [19] был про-
веден 3D гидродинамический расчет истечения
планетарного вещества с учетом радиационного
давления и при условии слабого звездного ветра.
Расчет показал формирование тора из планетар-
ного вещества, сосредоточенного в основном за
пределами орбиты планеты, при этом радиацион-
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ное давление частично остановило аккрецию ве-
щества на звезду. В работе [20] расчет для горячего
Юпитера HD 209458b, в условиях относительно
слабого звездного ветра, показал формирование
тора планетарного вещества с толщиной порядка

 радиусов планеты  и радиальной шириной
порядка . В работе [21] в рамках 3D МГД-мо-
делирования была рассчитана относительно дол-
говременная динамика накопления планетарного
вещества в торе на протяжении сотен орбиталь-
ных периодов. Однако эффекты, которые мы изу-
чаем в настоящей работе, проявляются на време-
нах порядка десятков и сотен миллионов лет, и
приведенные выше примеры численного модели-
рования, хотя и подтверждают предположение о
формировании тора (диска), не могут быть ис-
пользованы непосредственно для оценок мигра-
ции планеты.

Статья организована следующим образом: в
разделе 2 приведены оценки различных величин,
входящих в модель, и сформулирована постанов-
ка задачи, в разделе 3 рассмотрена модель перено-
са массы и турбулентности, в разделе 4 описан
численный метод и представлены результаты рас-
четов, обсуждение результатов приведено в по-
следнем разделе.

2. ПОСТАНОВКА ЗАДАЧИ
Рассмотрим систему, содержащую звезду сол-

нечного типа массой  г и пла-
нету массой  г и ра-

диусом  см. Планета находится
на круговой орбите с большой полуосью  и обра-
зует со звездой двойную систему.

Атмосфера планеты разогревается УФ-излуче-
нием звезды. Если температура в экзосфере ста-
новится порядка или больше  К, начинается
истечение вещества [22, 23]. Для звезды солнеч-
ного типа с возрастом 4.5 млрд. лет это будет про-
исходить на радиусе орбиты  а.е., для звезды
возрастом 200 млн. лет – на радиусе 2 а.е. [22]. Ка-
чественно эта зависимость выглядит как 

, где  – радиус орбиты планеты [24], а
 – светимость звезды в экстремальном уль-

трафиолетовом диапазоне. Эта светимость убы-
вает с возрастом звезды примерно как 
[25]. В общем случае темп истечения имеет вид

(1)

где  и  – некоторые референсные значе-
ния. Мы будем нормировать величину  на со-
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временный темп истечения атмосферы планеты
HD 209458b. По анализу затменной кривой блес-
ка в системе HD 209458 авторы работы [26] уста-
новили, что атмосфера теряет вещество со скоро-
стью  г/с. Некоторые теоретиче-
ские оценки приводили к более высоким
значениям, порядка  г/с [24] или  г/с [22].
Для HD 209458b имеем  а.е, 

 г/с. Этой зависимости хорошо
соответствует также планета в системе OGLE-
TR-113 [24].

Основной поток вещества из атмосферы пла-
неты будет выходить из окрестностей точек
Лагранжа L1 и L2. При этом динамическое давле-
ние звездного ветра может запирать точку L1, либо
фокусировать в направлении L2 поток, выходя-
щий из L1 [27]. Газ, истекающий из атмосферы,
спустя один оборот планеты попадет в поле дей-
ствия ее гравитационной силы. В результате грави-
тационного рассеяния угловой момент вещества
струи будет меняться. Угловой момент сил можно
оценить в баллистическом приближении [2]:

(2)

где  – радиальное расстояние от планеты до
струи,  – плотность струи газа,  –
орбитальная угловая скорость планеты. Расстоя-
ние , очевидно, порядка радиуса Хилла – мас-
штаба полости Роша планеты,

(3)

В результате приливного взаимодействия за один
орбитальный период вещество струи отбирает у
планеты угловой момент

(4)

где  – угловой момент газа в струе [2].

Само по себе истечение вещества из планеты
не способно существенно изменить ее угловой
момент. Действительно, для того, чтобы планета
потеряла весь свой угловой момент, необходимо
порядка  орбитальных периодов.
Характерное время выметания вещества струи из
окрестности орбиты планеты много меньше ор-
битального времени: .
Следовательно, масса струи может накапливаться
только в течение одного орбитального периода,
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ее можно оценить также как . За вре-

мя  планета должна потерять массу

(5)

Подставляя сюда , получим , т.е.
для того, чтобы планета потеряла свой угловой
момент, она должна потерять всю свою массу.

Совсем другая картина возникает, если допу-
стить, что вещество струи, испытав гравитацион-
ное рассеяние планетой, накапливается на неко-
торой равновесной орбите вокруг звезды с радиу-
сом . Величину радиального смещения

 оценим в баллистическом приближении, с по-
мощью (4) и формулы для кеплеровского момен-
та: . Полагая ,
получим . В действительности самопе-
ресечение струи должно приводить к диссипации
части углового момента и циркуляризации ее на
гораздо меньшем радиусе.

Самопересечение струи, вероятно, приведет
также к возбуждению в газе турбулентности и,
следовательно, турбулентной вязкости. Под дей-
ствием вязкости вещество начнет “расплывать-
ся” по радиусу до тех пор, пока не установится ба-
ланс гравитационной и вязкой силы. В газовом
протопланетном диске этот механизм описывает
формирование щели. Угловой момент вязких сил
можно оценить как [2]

(6)
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нематической турбулентной вязкости:
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или

(10)

где  – температура газа.
Трудно дать надежную оценку для полушири-

ны щели . С одной стороны,  не может
быть меньше радиуса гравитационного захвата
планеты – радиуса Хилла (3). С другой стороны,
она определяется величиной вязкости и структу-
рой распределения вещества. Часто для грубых
оценок полагают, что ширина щели равна верти-
кальной шкале распределения газа [1, 2]. Числен-
ные расчеты, проведенные в работе [29], показа-
ли, что для планеты с массой Юпитера полуши-
рина щели на половине ее глубины составляет

, что почти на порядок превышает вер-
тикальную шкалу диска1.

Накопление и расплывание вещества должно
привести к формированию тора или диска. Хими-
ческий состав диска будет идентичен составу газа,
истекающего из экзосферы планеты. Кроме того,
вещество диска будет подвергаться воздействию
такого же по величине потока экстремального
УФ-излучения от звезды. Если принять, для при-
мера, что плотность диска по порядку величины
равна плотности газа на уровне экзобазы в атмо-
сфере планеты,  см–3, то температура будет

порядка  К; для плотности  см–3 температу-
ра окажется примерно  К [24].

В поле экстремального УФ излучения звезды
диск, как и атмосфера планеты, будет оптически
толстым [30]. Однако для более длинноволнового
излучения, при температуре  К и концентра-

ции  см–3, основной вклад в поглощение
будет вносить рассеяние на свободных электро-
нах с коэффициентом непрозрачности  =
= 0.4 см2/г. На вертикальной шкале распределе-
ния газа оптическая толщина будет порядка

 (при условии полной ионизации,
которое заведомо не выполняется при такой
большой плотности), а на радиальной шкале –
лишь на порядок больше.

Плотность вещества в диске будет определять-
ся скоростью расплывания газа в радиальном на-
правлении, т.е. величиной вязкости. Заметим,
что выражение (7) дает лишь верхнюю допусти-
мую границу значений коэффициента вязкости,
при условии открытия щели, и если структура га-
за полагается двумерной. Последнее условие

1 Авторы работы [29] приняли  и коэффициент

турбулентной вязкости, соответствующий .

/ /
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можно записать как  [1] (см. также ре-
зультаты численных расчетов [29]). Для темпера-
туры  К это не выполняется. Это означает,
что при достигнутом балансе сил (2) и (6) газ мо-
жет проникать в щель, приводя к эффективному
уменьшению ее ширины.

Как видно, и полуширина щели, и коэффици-
ент вязкости определены довольно плохо. Так,
полагая  К и , из выражения (8)
будем иметь , а принимая ,
как в работе [29], получим . Недавние
наблюдения протопланетных дисков дают верх-
ние значения  [31, 32], при том,

что температура газа там существенно ниже  К.
Исходя из приведенных выше соображений

относительно ширины щели и прочего, можем
оценить характерное время миграции планеты с
угловым моментом :

(11)

Если моделирование турбулентности до сих пор
является непосильной задачей, то согласованный
расчет формирования щели вполне может быть
выполнен. Сформулируем задачу. Нас интересует
распределение плотности, которое образуется в
результате истечения атмосферы планеты. Исте-
кающее вещество подвержено, с одной стороны,
приливному отталкиванию под действием грави-
тации планеты, а с другой стороны – вязкой диф-
фузии. Аккреция вещества извне отсутствует.
Требуется рассчитать эволюцию распределения
плотности, угловой момент силы, действующий
на вещество и эволюцию орбиты планеты в ре-
зультате потери углового момента.

3. МОДЕЛЬ ДИСКА
3.1. Перенос массы

Мы будем считать распределение вещества во-
круг звезды осесимметричным и геометрически
тонким. Предположим также, что перенос массы
полностью контролируется переносом углового
момента. Течение с такими свойствами описыва-
ется моделью Прингла [33]:

(12)

(13)

Здесь  – радиальный поток массы;  – распре-
деление угловой скорости вещества, предполага-
ется заданным;  – компонент “ ” тензора тур-
булентных напряжений, или тензора Рейнольдса.
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В правую часть уравнения (13) добавлен угловой
момент поверхностной силы , который учиты-
вает гравитационное взаимодействие вещества и
планеты.

Тензор турбулентных напряжений составлен
из вторых моментов флуктуаций скорости. Урав-
нения для них, однако, содержат моменты третье-
го порядка и т.д. Возникающую проблему замы-
кания цепочки моментов принято решать посту-
лированием некоторой априорной связи между
моментами различных порядков. В основе боль-
шинства таких приемов2 лежит приближение
Буссинеску, суть которого в том, что источником
турбулентности предполагается сдвиговое тече-
ние. В случае аккреционного диска это кеплеров-
ское движение газа:

(14)

где  – турбулентная кинематическая вязкость.
Если распределение угловой скорости стацио-
нарно, можно выразить поток массы из уравне-
ния (13),

(15)

Приливное воздействие планеты выметает газ из
ближайшей окрестности ее орбиты, образуя
щель. Массовая плотность момента приливной
силы может быть записана в виде [3, 36]:

(16)

где . В выра-
жении для потока (15) учет приливной силы при-
водит к появлению неотрицательной добавки к
потоку, которая, впрочем, убывает с радиусом до-
вольно быстро, как , для  и кеплеров-
ского распределения угловой скорости.

Истечение атмосферы начинается на расстоя-
нии порядка радиуса сферы Хилла от планеты (3):

(17)

На радиусе  будет располагаться внутренняя
граница расчетной области и там будет задан по-
ток вещества

(18)

Поскольку темп истечения атмосферы  зависит
от времени как явным образом, так и через радиус

2 Обзор некоторых из них приведен, например, в книгах [34, 35].
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орбиты планеты (см. (1)), поток массы будет не-
стационарным.

Будем полагать также, что угловой момент по-
ступающего вещества равен угловому моменту газа
в диске на радиусе . Распределение углового мо-

мента положим всюду кеплеровским, .
Поток массы в этом случае примет вид

(19)

Приливное взаимодействие планеты и вещества
тора приводит к уменьшению углового момента
планеты. Если планета обращается по кеплеров-
ской орбите, взаимодействие приведет к тому,
что ее орбита будет мигрировать со скоростью

(20)

где .
Совместная эволюция планетной орбиты и то-

ра описывается совокупностью уравнений (12) и
(17)–(20). В качестве начальных условий примем
нулевое распределение плотности. При числен-
ном решении этой системы могут возникнуть
сложности, вызванные тем, что расчетная об-
ласть ( ) имеет подвижную внутреннюю гра-
ницу. Для того, чтобы этого избежать, приведем
уравнения к безразмерному виду с помощью пре-
образований , , , ,

, . Если принять определения

(21)

то эти уравнения примут полностью безразмер-
ный вид:
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Как видно, в уравнении непрерывности (22) по-
явился дополнительный член, вызванный тем,
что масштабный множитель  зависит от време-
ни посредством . Физическое решение за-
писывается как . Заметим,
что изменение массы планеты предполагается
малым. По этой причине величины  и 
принимаются константами.

Можно показать, что модель, описываемая
уравнениями (22)–(26), не имеет физически кор-
ректного стационарного решения. Действитель-
но, проинтегрируем выражение для плотности
потока массы (23), учитывая то, что в стационар-
ном пределе поток не будет зависеть от радиаль-
ной координаты, или :

(27)

где

(28)

 и  – значения на внутренней границе,
; через  обозначено второе слагаемое в

правой части (23). Подынтегральная функция в
правой части последнего выражения убывает до-
вольно быстро с расстоянием, и величина  стре-
мится к некоторому постоянному значению .
На радиусе  комбинация  обращается в
нуль и далее становится отрицательной. Таким
образом, задачу о переносе массы необходимо
рассматривать в нестационарной постановке.

3.2. Турбулентность
В модели Прингла перенос массы определяет-

ся механизмом переноса углового момента, кото-
рый зависит от тензора турбулентных вязких на-
пряжений. Если рассматривать неустойчивости в
качестве причин турбулентности, то можно отме-
тить, что диск должен быть оптически тонким в
континууме, как мы отметили в п. 2. Тогда основ-
ным источником тепловой энергии будет высту-
пать УФ излучение звезды, которое поглощается
нейтральными атомами водорода. Непрозрач-
ность газа при этом падает с ростом температуры.
Как видно, в диске отсутствуют условия для вер-
тикальной и радиальной конвективной неустой-
чивости (последняя необходима для реализации
бароклинной неустойчивости [37]). Конечная
толщина диска оставляет потенциальную воз-
можность для развития вертикальной сдвиговой
неустойчивости [38] или магниторотационной
неустойчивости при наличии магнитного поля.
Возбуждение в диске приливных волн достаточно
большой амплитуды может привести к развитию
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чисто гидродинамической неустойчивости [39].
Кроме того, даже нелинейные звуковые волны во
вращающемся течении приводят к развитию тур-
булентности [40].

Может оказаться, что ни один из перечислен-
ных механизмов не приводит к неустойчивости,
способной породить турбулентность в объеме га-
за. Заметим, однако, что на внутренней границе
диска происходит столкновение струйного тече-
ния из атмосферы планеты и вещества диска.
Возникающее сдвиговое течение вполне может
привести к неустойчивости Кельвина–Гельм-
гольца и вихревой турбулентности, которая мо-
жет распространяться далее по диску.

В принятой нами постановке задачи радиаль-
ные движения газа пренебрежимо малы, поэтому
основным механизмом переноса турбулентности
является турбулентная диффузия. Она осуществ-
ляется в вязкой шкале времени, короткой по
сравнению с предполагаемым временем мигра-
ции (11):

(29)

Поскольку уравнение переноса массы не может
дать стационарного решения (см. раздел 3.1), из-
менение профиля плотности происходит на го-
раздо большем масштабе времени. Кроме того,
мы ожидаем, что турбулентность будет суще-
ственно дозвуковой. Все это позволяет нам рас-
сматривать перенос турбулентности как быстрый
процесс, независимый от переноса массы. Далее
будем полагать распределение турбулентности
стационарным.

Коэффициент кинематической турбулентной
вязкости можно записать следующим образом:

(30)

где  – пространственный масштаб корреляции
турбулентности (он связан с размером наиболее
крупного вихря);  – время корреляции. Если
принять классическую параметризацию вязкости
по модели Шакуры и Сюняева [28], , то
безразмерный коэффициент  можно записать
в виде

(31)

В астрофизических дисках азимутальное тече-
ние является сверхзвуковым, с характерным време-
нем переноса в азимутальном направлении порядка
кеплеровского времени , оно же вертикальное
звуковое время. Распространение турбулентности в
азимутальном направлении должно происходить в
этой шкале времени. Следовательно, именно ло-
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кальное кеплеровское время нужно принять в каче-
стве характерного времени корреляции турбу-
лентности [41]. Другими словами, в выражении
(31) необходимо положить .

Если предполагать, что единственным источ-
ником турбулентности в диске может быть только
неустойчивость Кельвина–Гельмгольца на его
внутренней границе (см. выше), то течение будет
эквивалентно так называемому свободному тур-
булентному течению в плоской струе, за тем ис-
ключением, что в нашем случае имеется радиаль-
ный градиент азимутальной скорости. Лабора-
торные эксперименты по течениям такого типа
обнаруживают, что пространственный масштаб
корреляции пропорционален толщине турбу-
лентной области [42], которая в нашем случае,
очевидно, будет порядка толщины диска. На ос-
новании этого положим , следовательно,

. При этом радиальное распределение
коэффициента вязкости будет определяться зави-
симостью от радиуса величины , где 
– температура газа.

Воспользуемся простым модельным представ-
лением для безразмерного коэффициента вязко-
сти, который будем применять при решении
уравнений (22)–(26). Положим, что полутолщина
зависит от радиуса степенным образом, тогда без-
размерный коэффициент вязкости для модели
(22)–(26) примет вид

(32)

где обозначено . В рамках этого пред-
ставления можно описать и те случаи, когда тур-
булентность порождается и в объеме газа (см. выше).

4. ЭВОЛЮЦИЯ ТОРА И ОРБИТЫ ПЛАНЕТЫ

Модель переноса массы (22)–(26) с законом
вязкости (32) зависит от нескольких параметров:
массы звезды и планеты, темпа потери массы пла-
нетой , температуры газа на внутреннем радиусе
(от нее зависит относительная полутолщина диска

), параметра турбулентности  на внутреннем ра-
диусе диска и показателя степени  в распределе-
нии коэффициента вязкости по радиусу.

Для расчета модели была введена простран-
ственная сетка и использована стандартная
дискретизация дифференциального оператора.
Плотность и коэффициент вязкости задавались в
центрах ячеек с координатами , потоки – в
узлах ячеек с координатами . В итоге была полу-
чена система ОДУ, для решения которой приме-

Ωτ ∼ 1

∝� H
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βν= = α ,
Ω

2t
2

0 0

n h x
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нялся неявный метод3. Численная схема выгля-
дит следующим образом4:

(33)

(34)

(35)

(36)

(37)
Начальные и граничные условия:

(38)

(39)

(40)
Во всех расчетах использовалась сетка на

 узлов с логарифмическим шагом. Для
того, чтобы уменьшить влияние граничных усло-
вий на внешней границе расчетной области, ко-
ордината последнего узла сетки была установлена
равной . Начальный шаг по
времени, для численного интегрирования, соот-
ветствовал кеплеровскому орбитальному периоду
планеты.

Профиль полутолщины диска, , задается
балансом нагрева газа со стороны звезды и турбу-
лентной вязкости, и радиативного охлаждения. В
стандартном оптически толстом -диске, если
непрозрачность в континууме определяется элек-
тронным рассеянием, температура от радиуса за-
висит как  [45], чему будет соответствовать
показатель наклона  в коэффициенте вяз-
кости. Этот случай вряд ли реализуется в нашей
задаче, поскольку при температуре порядка  К
и концентрации  см–3 газ не будет ионизован
полностью, а значит, как было отмечено в п. 2,
диск будет оптически тонким. С другой стороны,
если источником турбулентности в торе является
только область его внутренней границы, то коэф-
фициент вязкости будет пропорционален отно-
шению , что в случае изотермического рас-
пределения даст . В действительности тем-
пература газа, вероятнее всего, падает с радиусом,
поэтому профиль распределения вязкости будет

3 Был использован метод BDF [43], реализованный в биб-
лиотеке Python scipy.integrate [44].

4 Код доступен по адресу: https://github.com/evgenykurba-
tov/kbs20-hotjup-migration
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более пологим. Для полноты мы рассмотрим три
случая: ,  (постоянный по радиусу ко-
эффициент вязкости) и промежуточный случай,

. Также возьмем два значения параметра тур-
булентности :  (условно – слабая турбулент-
ность) и  (сильная турбулентность), которые
соответствуют наблюдательным оценкам.

Начальный момент времени в модели, , со-
ответствовал возрасту звезды  лет, т.е. расчет
начинался после того, как исчез газовый про-
топланетный диск. Начальный радиус орбиты
планеты подбирался в каждом расчете так, чтобы
к настоящему моменту (возраст звезды 
× 109 лет) планета мигрировала на орбиту
0.045 а.е. Во всех расчетах температура газа пред-
полагалась равной 104 К. Параметры всех моде-
лей приведены в табл. 1.

На рис. 1 показан процесс формирования ще-
ли между планетой и газовым тором. В соответ-
ствии с вязкой шкалой времени (29) щель форми-
руется за несколько сотен лет. Ее ширина и значе-
ние плотности в пике главным образом
определяют интенсивность обмена угловым мо-
ментом между планетой и газом (см. оценку (2)).

Результаты расчетов на финальный момент
времени, для всех комбинаций параметров, при-
ведены на рис. 2. Как видно, в окрестности пла-
неты образуется щель, за которой поверхностная
плотность возрастает до максимального значения
и далее монотонно убывает. Таким образом, рас-
пределение вещества имеет вид тора. Ширина то-
ра уменьшается с ростом  (с усилением турбу-
лентности) и с увеличением показателя наклона

. В случае  ширина тора, если оценивать ее
на половине высоты распределения плотности,
составляет 1 а.е для слабой турбулентности и

а.е. для сильной турбулентности. С ростом по-
казателя наклона ширина тора уменьшается. Так,
при  и  тор имеет ширину примерно

 а.е. Максимальное значение поверхностной
плотности для сильной турбулентности пример-

β = 3/2 β = 0

β = 1
α −310

−210

init
710

. ×4 6

α

β β = 0

.0 5

α = .0 1 β = .1 5
.0 1

но в пять раз ниже, чем в случае слабой турбу-
лентности. Ширина щели также уменьшается с
ростом турбулентной вязкости. Это связано, по-
видимому, с тем, что больший коэффициент вяз-
кости приводит к более сильной зависимости по-
тока массы от градиента плотности. По этой при-
чине внешняя область тора подвержена более
сильному оттоку вещества, а щель закрывается
быстрее.

Таблица 1. Параметры моделей

Примечание.  – интенсивность турбулентности,  – пока-
затель наклона профиля турбулентной вязкости,  – на-
чальный радиус орбиты планеты.

, а.е.

0.001 0 0.4106
0.001 1 0.6690
0.001 1.5 0.6739
0.01 0 0.5338
0.01 1 0.6734
0.01 1.5 0.6739

α β inia

α β
inia

Рис. 1. Эволюция профиля поверхностной плотности
на моменты времени , , ,  и  лет. Про-
фили показаны в логарифмической шкале (верхний
рисунок) и в линейной шкале (нижний рисунок).
Планета расположена на орбите  а.е. (нижний
левый угол рисунка).
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Любопытно, что начальные радиусы орбиты
планеты практически совпадают в тех расчетах,
где , как для слабой, так и для сильной турбу-
лентности. Это значит, что во всех этих случаях,
несмотря на различие в распределении поверх-
ностной плотности, темп обмена угловым момен-
том был одинаковым.

5. ОБСУЖДЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ

Ключевой элемент модели, представленной в
данной работе, это предположение о том, что ве-
щество, истекающее из атмосферы горячего юпи-
тера, способно накапливаться на орбите вокруг
звезды, вблизи орбиты планеты. В разделе 2 было
показано, что одного лишь истечения атмосферы
не достаточно для отвода углового момента – вы-
званная истечением “реактивная сила” оказыва-
ется слишком мала. Если же допустить, что газ
может взаимодействовать с планетой долгое вре-
мя, обмен угловым моментом будет заметным.

Накоплению вещества в торе способствуют
два фактора. Во-первых, темп истечения растет
по мере того, как планета приближается к звезде
(см. (1) и [24]), а скорость миграции (24) пропор-
циональна темпу истечения. Во-вторых, избыточ-
ный угловой момент газа, который был приобре-

β ≥ 1

тен путем гравитационного воздействия планеты,
диссипирует под действием турбулентной вязко-
сти, и газ стремится заполнить щель. С другой сто-
роны, турбулентность приводит к расплыванию
диска и уменьшению его плотности. Сильнее всего
на профиль плотности оказывает влияние интен-
сивность турбулентности  и показатель наклона
закона вязкости . Для реалистичных значений
этих параметров ( , ) оказалось,
что за время с момента исчезновения протопла-
нетного диска планета успевает мигрировать с ор-
биты примерно  а.е. до орбиты  а.е.

В нашей модели мы учли далеко не все факто-
ры, которые могут повлиять на скорость мигра-
ции планеты. Например, на расстоянии от Солн-
ца  а.е. находится зона ускоре-
ния солнечного ветра излучением звезды [46].
Когда орбита горячего юпитера станет много
меньше этого радиуса, звездный ветер может
остановить движение внутренней границы тора,
тем самым эффективно увеличивая щель и сни-
жая темп обмена угловым моментом.

На низких орбитах вокруг звезды, где орби-
тальный период планеты становится меньше пе-
риода обращения звезды, их приливное взаимо-
действие приводит к диссипации орбитального
углового момента [47], а следовательно, к более

α
β
α = . − .0 01 0 001 β ≥ 1

.0 67 .0 045

< ≈ .�10 0 046a R

Рис. 2. Профили поверхностной плотности в торе на момент, когда орбита планеты мигрировала к радиусу  а.е.

Все расчеты начинались с возраста звезды  лет. Начальные орбиты планеты, в зависимости от параметров рас-
пределения вязкости,  и , приведены в табл. 1.
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быстрой миграции. Для звезд типа T Tau период
вращения составляет несколько дней [48], т.е. ра-
диус орбиты должен быть меньше  а.е. Пе-
риод вращения современного Солнца составляет

 дня, это радиус коротации примерно  а.е.
Однако лишь на расстоянии около  а.е. харак-
терное время приливной миграции становится
меньше миллиарда лет для планеты с массой
Юпитера. Кроме того, приливные эффекты могут
напрямую влиять на скорость истечения атмо-
сферы планеты. В работе [24] было показано, что
на расстоянии  а.е. от звезды темп истечения
может возрастать на порядок величины по срав-
нению с трендом (1).

Согласно общепринятым представлениям, по
прошествии не более  лет в газовом прото-
планетном диске формируются планетезимали
[1]. Хотя газ, покидающий внешние слои атмо-
сферы планеты, несколько обеднен тяжелыми
элементами, по сравнению с солнечным соста-
вом [24], характерные времена, возникающие в
нашей модели, достаточно велики для того, что-
бы проявилась роль пыли как стока для газа, а
также роль планетезималей как источника дина-
мических возмущений.

Фотоиспарение считается одной из причин
исчезновения газовых протопланетных дисков
[49]. В этом случае вещество испытывает на себе
действие экстремального ультрафиолета от звез-
ды, находящейся на стадии классической Т Тель-
ца. Поток ионизующего излучения при этом ча-
сто оценивают как . Для со-
временного Солнца соответствующий поток на
три-четыре порядка меньше, но при этом мы в
нашей постановке задачи располагаем гораздо
большим временем для этого эффекта. Заметим,
что согласно гидродинамическим расчетам фото-
испарение следует учитывать на расстояниях от
звезды не ближе  а.е. [1]. В наших расчетах для

 основная масса вещества в торе находится
внутри этого радиуса, примерно на  а.е., по-
этому для реалистичных параметров модели эф-
фекта фотоиспарения может не быть.
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