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1．非平衡凝縮論

　原始太陽系星雲の物質進化の 基礎過程 として の

太陽系ガ ス か らの凝縮過程を調べ ることは次の 2

つ の意味に お い て 重要で ある．すなわち， （1）原始

太陽系星 雲 の化学進化の解明 と，（2）コ ン ドライ ト

隕石の成因で ある．こ の こ とは惑星 ・隕石の成因

を研究する よ うに な っ て か らの 永年の 問題で あろ

う．歴史的に見れば，こ れ らの 問題を解 く 1 つ の

進歩 として 1960年代 に進展し70年代に完成 した

平衡凝縮論u］にあるだろ う．平衡凝縮論で は，熱

化学計算に よ り， 温度 ・圧力の 関数として ，想定

される太陽系組成に つ い て の化学平衡が成立 した

ときの ガ ス
ー

鉱物の 安定関係がわか る．しか し，多

くの 自然現象が そうである ように，化学平衡は必

ず しも成り立たな い ため，そ の 後，よ り現実に即

した原始太陽系星雲で の非平衡現象を把握するた

め に凝縮の理論的 ・実験的研究が精力的に始まる．

　まず ， 均
一
核形成論を利用 した凝縮核形成 ・成

長過程 を理論的に解 くこ とが行われ［2亅，凝縮の 平

衡条件か らの 遅れが，主要造岩鉱物に対 して求め

られ る よ うに なっ た［3｝．こ の 理論で は
， 古典的均

一核形成論を用 い ，核形成 と成長に よ る ガ ス 中の

凝縮 に関わ る分子の消費 を考慮 し，ガ ス が冷却す

る条件下で核形成頻度の 最大 となる時間 を解 き，

平衡温度か らの ずれを求めて い る．こ れ に より， 核

形成に必要な仕事に よる凝縮温度の低下，最終的

に生成する粒子の大 きさ ， そ の空間密度が決定さ

れる，

　また
， 核形成理論の研 究 と同時期か ら こ れ まで

に凝縮 の 再現実験が多くの 研究者に よ り精力的に

行われて きて い る【例 えば， 4−6】．核形成や冷却時

間などの 実験条件の 制御の 困難を伴うため ， 実験

結果を原始太陽系に 適用する場合，い くつ か の間

題を残 して い る．

　凝縮過程 に は鉱物 とガス との 反応 を伴 う．こ の

過程では鉱物の周囲に反応生成物が反応縁 として

生成 してい き，
一般に包晶反応 と呼ばれて い る．包

晶反応の速度論的問題に つ い て は
，

こ れ まで定性

的に しか議論されて こ なか っ た［7，8］．固溶体の 形

成 も鉱 物と ガ ス との 反応に よ る もの だが
， 水素に

富む原始太陽系で は包晶反応 ほ ど化学進化 に 重要

な役割を果たさない と考えられる．こ うした鉱物

とガ ス との反応の 問題は
，
Bowen の 反応原理［9］と

して 知られ る火成岩成因論で対象となる鉱物 と液

との 反応（分別結晶作用 ）の 概 念 と同 等で ある ．

Bowen はある組成の マ グマ の 冷却に より， 晶出 し

た鉱物 A が液と反応 し鉱物 B を生成する場合 ，鉱

物 A と鉱物 B とは反応関係に ある と定義 し，こ こ

で の反応の 起きるか起 きな い か の 違い に よ り生成

する岩石 に多様性が もた らされ る こ とを明 らか に

した．そ の後，実際 に見 られ る岩石 の 多様性は結

晶化過程 とは逆の 分別融解に よっ て もた らされて

い る可能性の高い ことも議論され て い る．

　すなわち，火成岩をつ くっ たマ グマ が反応系で

ある よ うに
， 原始太陽系星雲 も反応系で ある ．反
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応系 とは今述 べ た よ うな晶出鉱物 と残査との 間に

反応 を起 こす こ との で きる系を言う．こうした事

実は，すで に Grossmanの 平衡凝縮の図［1］に現われ

て い たが，原始太陽系星雲を反応系として とらえ

た非平衡論 として の速度論的研究は十分 には検討

されて こなか っ た．

　原始太陽系星雲に おける固体とガ ス との粘性な

どによる力学的分離は 天体上の 固相
一
液相 （マ グ

マ ）間の重力分離の 場合 と異な りはるか に遅 い と

考えられるため
， その進化過程 にお い て凝縮過程

で の分別（分別凝縮）に おける固体とガス との 反応の

程度も重要に なる と考 えられ る．

　 したが っ て ，原始太陽系での凝縮に関わる鉱物

とガ ス との 反応を速度的に研究する こ とは
， 原始

太陽系に おける化学進化過程を明か にする 上 で 必

要となる．こ うした速度に 関する基礎デ
ータ は

， 鉱

物の 変化を時間の 関数として定量 的に評価で きる

こ とが 大きな 特徴で ある．そ の変化の速度デ
ー

タ

は太陽系力学進化論に適用で き，惑星の化学組成

や コ ン ドライ ト隕石 の 成 因につ い て重要な制約条

件を得ることが期待で きる．

　造岩鉱物 を構成する元素として ，Mg ，　Si，
　Fe，　S，

0 が最 も高い 太陽系存在度をもつ ．これ らの凝縮

過程 に 関わる主な元素は H で ある．本解説で は，

これ らの 6元系の 凝縮 を扱 う．筆者は特に そ の系

で の 凝縮過程 に おけ る鉱 物 とガ ス と の反応を中心

に行 っ て きた の で
，

こ れ に焦点をあ て て 議論を し

たい ．こ の Mg −Si−Fe−s−o −H 系の凝縮では
， 水素に

富む 原始太陽系の 条件で は約 600K以上の高温下で

は近似的に Mg −Si−O −H 系とFe−S−H 系の 2 つ の独立

な系と して扱 っ て よい ．

　2．では フ ォ ル ス テ ライ ト（Mg2Sio4 ）とシ リカ に富

むガス と に よるエ ンス タタイ ト（MgSio3 ）形成反応 ，

3．で は金属鉄と硫黄に富むガ ス とに よる トロ イ ラ イ

ト（FeS）形成反応に つ い て述べ る．反応速度 を現在

の太陽系力学進化論に どの ように適用する か に つ
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い て は こ れか らの 問題 であるが，こ こ で は，均
一

核形成理論によっ て 生成する粒子サイズを利用 し，

ある 時間ス ケ
ール で静的に冷却した とい う最 も単

純な場合につ い て の研究結果 を2．と 3．で報告する．

4．で は コ ン ドラ イ ト隕石 に見られ る トロ イ ラ イ ト反

応縁に つ い て 解説 し，最後に 5．で凝縮研究の意義

に つ い て述 べ た い ．

2．エ ンスタタイ ト形成反応［10】

　 Grossmanの 図［1］によると，原始太陽系で フ ォ ル

ス テ ライ トとエ ン ス タタイ トとは反応関係にある．

すなわち ，
フ ォ ル ス テ ライ トが まず最初の主要な

Mg 珪酸塩 として凝縮し
，

こ れ に つ れ て ガ ス は シ リ

カ（SiO2）に富む よ うに なる．フ ォ ル ス テライ トは冷

却に よ りシ リ カ に富むガ ス と反応 し， そ の周囲 を

取 り囲ん で エ ン ス タタイ トを形成する（反応式 ：

Mg2SiO4 （s）＋SiO（g）＋H20 （g）＝ 2MgSiO3 （s）＋H2（g）〉．

Grossmanの 図か らエ ン ス タ タ イ ト形成反応が起 き

る ときガ ス 中に残されて い るマ グネシ ウム の量 は

少な い こ とが読み とれる．こ の ため
， 残されたガ

ス から直接凝縮に より生成するエ ン ス タタイ トの

量は極めて少な くなる。この ため反応が十分に起

きなかっ た場合
，
Mg 珪酸塩は フ ォ ル ス テ ライ トが

ほ とん どを占め る こ と に な り，逆に反応が十分 に

起 きれ ばそ れ だけフ ォ ル ス テ ライ トは反応に よ り

消費され，エ ン ス タ タ イ トが支配的な Mg 珪酸塩に

なっ て い くこ とがわか る．したが っ て ，この 反応

の程度が そ の後の鉱物の 生成種 と量に大 きな影響

を及ぼす．我々 は シ リ カ に富むガ ス をク ヌ ーセ ン

セ ル内で 生成 させ ，フ ォ ル ス テ ライ トとの 反応実

験 を行うこ とに成功 した．適当な温度時間条件で

フ ォ ル ス テ ライ ト単結晶の周囲に エ ン ス タ タ イ ト

が生成する（図 1）．反応は生成する エ ン ス タタイ ト

層内の元素の拡散が律速する拡散律速反応で あ り，

生成層 の 厚み の増加は放物線則（x2＝ke　x 宝 厚み，　 ke

放物線速度定数 ， tS時間）に従 う．速度は温度の 関
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図 1．フ ォ ル ス テライ ト単結晶働 ）の周

囲に 生成 した エ ン ス タ タ イ ト多結 晶

（En）．走 査型電子顕微鏡の 反射電子線

像．加熱 条件 ＝t470℃ ， 91時間．写真

の ス ケ
ール パ ーは30μm ．

　　　　　　　　　　　　τ （sec ）
　　　102　　　　104　　　io6 　　　108
　 　 3

　　、

官 1sr

コ　oo

≦〜−1

一2

iolo

　・3
　　 ．4 ．3 ．2 −101234

　　　　　　　　　　10gr（μm ）

図 2．全圧 が 1tr5気圧で の 冷却する原始太陽系で の フ ォ ル ス

テ ラ イ ト粒 子 の 周囲 に 生 成す るエ ン ス タ タ イ トの 生成厚 d．

冷 却時間t，反応開始温度 Te の関数に なっ て い る．エ ンス タ

タイ ト生成量 は極め て小 さい こ とがわ か る．

数として k（crn21s）＝4．3xlO3exp（−505（kJlmol）ノR7）と

なる，ここ で R はガス定数，Tは温度である．実験

は水素の 存在しない 条件であ り，また，ガス の 圧

力はシ リカガス源の クリス トバ ライ ト（SiO2）との平

衡に よ り決ま り
， 反応に 関与す る ガ ス の 分圧 の 関

数として反応速度は書かれて い ない とい う問題点

をもつ ，シ リカ ガ ス は クリス トバ ラ イ トに飽和 し

た条件な の で シ リカ分圧 は原始太陽系よ り高 い と

考えられ る．した が っ て
，

こ の速度は原始太陽系

でお きる反応の最大値を求めて い ると言える．こ

の速度を用い て
，

フ ォ ル ス テライ トの周囲に温度 ・

時間 に よ りどの程度の厚み の エ ン ス タタイトが形

成され る か を見積もる こ とが で きる．冷却する原

始太陽系に均
一
核形成で生成 した フ ォ ル ス テライ

トの粒子サイズ（エ ン ス タタイ トが均一核形成 した

として 求め られたサ イズ［3］を フ ォ ル ス テ ライ トの

サイズ と等 しい と仮定 した）を利用 して
， 反応に よ

り最終的に生成 しうる最大値として の エ ン ス タタ

イ トの 厚み d を星雲の冷却の 時間ス ケール τ の 関数

として求め る こ とが で きる．すなわ ち，

・一 厂蝸 ・・

1／2 凧

響
τ

）
v2

こ こ で ， Teはエ ン ス タタイ ト形成反応の平衡開始

温度で ある．E は活性化エ ネル ギーで 505kJtmol
，

R はガス定数で 8．315J／mol ・K ，また，τは次の よう

に定義される．

T＝

dlnT −1

dt

　図2 に こ の結果が示され て い る．例えば
， 熱の放

射で 冷却する時の 典型的な 108sの 時間で 星雲が 冷

却 した時，生成する フ ォ ル ス テ ラ イ トの 粒子サ イ
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ズは約 10μm で，エ ン ス タタイ トの反応開始温度を

約 1250K と したとき， フ ォ ル ス テ ライ トの周囲に

最終的に生成するエ ン ス タタイ トの厚み は約 O．025

p皿 である こ と図か ら読み とれる．こ れか ら反応の

程度は きわめ て小 さい こ とがわかる．こ の 結果は

幅広い 冷却時間ス ケ
ール にわたっ て成り立 つ こ と

もこの 図か ら読め る．また，冷却時間が短い とき

に反応 の 程度が大 きくな っ て い る．こ れは
， 冷却

時間が短くな っ た こ と に よ る フ オ ル ス テ ラ イ ト粒

子が小 さくな る効果が ，
ガ ス との 反応に よるエ ン

ス タ タ イ ト生成厚 の 減少の 効果よ り大 きい ためで

あ る．こ れか ら， 反応に よ っ て 生成するエ ン ス タ

タ イ トは極め て小 さく ， 分別 は最大 分別に 近 い と

結論される．

3．金属鉄の硫化［11】

　主要元素の系で もう
一

つ 重要な包晶反応は Fe−S−

H 系 の 金属鉄 と硫黄に富 むガ ス とに よる トロ イ ラ

イ ト形成反応で ある ，地球表面の ような 1気圧下

で の Fe −S系の 相図には包晶反応は存在 しない が，

原始太陽系の ような低圧で 水素の 多く存在する条

件で は金属鉄 とトロ イライ トとが反応関係 とな り，

Fe（s）＋H2S（g）＝ FeS（s）＋H2（g）の反応が起 きうる．こ

の反応の 程度が生成する鉱物種 とそ の 量に影響を

与える ことは 2．と同様である．原始太陽系の よう

な低硫黄分圧下 で は形成する硫化鉄は非量論組成

の大 きな ピ ロ
ー

タイ トでな くトロ イ ライ トに なる

と考えられ る。金 属鉄の硫化は拡散律速反応 であ

り， その 速度は金属腐食研究分野で精度の よい デ

ータが得られて い る［121．こ の速度を原始太陽系の

ような低硫黄分圧下 まで外挿して硫黄分圧 と温度

の 関数 として k（cm21s ）＝ 6．7xlO ’2p
（S2）IX2exp （−

1・5xlO−2R72 ＋20・IRT−2．09xlO4／R1）の ように求め

た．ここで p（S2）は硫黄分圧 （気圧 ），　R はガス定数

で 1，987（cal／mol ・K）で ある．こ れを用い ，2．と同様

に して均
一
核形成で生成 した金属鉄の粒子サ イズ

日本惑星科学会誌 Vo1．4・No．3
，
1995

を利用 して
，

どの 程度 トロ イラ イトが生成するか

を冷却時間の関数として見積もることがで きる．こ

の結果 ， 反応は ほ ぼ平衡 として扱 える こ とが わか

る（図 3）．硫化の反応につ い ては原始太陽系の よ う

な低硫黄分圧では放物線則でな く，直線則（x ＝ ktに

従う）になる とい う報告 もある［13］．しか し
，

どち

5

3

　

1
　
　

　
　

　

　　
ー

　
　

　
　

　
　
ロ

〔

弖
青
02

・3

　　　　　 τ （sec ）
1Qら　　 1α5　　　108　　　1010　　 10「2

　 　 一5
　 　 　 啣5　　　　 −3　　　　 −1　　　　 1　　　　　3　　　　　5

　　　　　　　　　　10gr （pm ）

図 3．全圧 が 10づ 気圧 で の 冷 却する原 始太 陽系で の 金属粒 子

の 周囲に生成する トロ イラ イ トの 生成厚．冷却時 間の 関数 と

して 示 され て い る，反応 開始 温度 は 700K．鉄 と硫 黄 の 相 対

的存在度 によ り反応が完了す る厚み（♂）が示され て い る．大

部 分の 領 域で 反応 は完 了 し，平衡凝縮 と して扱 えるこ とがわ

かる．

らの場合も，反応はほ ぼ平衡 として扱えるとい う

結論には違い は ない であろ う．

4．隕石中の硫化組織【14】

　2．に おける反応は起 きない が
， 3．の考察か らトロ

イ ライ トは ガ ス との 反応で生成で きる こ とがわか

っ た．こ こ で天然の始源的物質で ある コ ン ドライ

ト隕石 にその証拠が存在 しない か とい う問題が出

て くる．硫化の実験で の 特徴的な組織 として， ト

ロ イライ ト層 を 2分する割れ 目が見 られる．こ れ

は反応の初期 に は早い トロ イライ トを構成する硫

黄に比べ て拡散速度を持つ 鉄が生成層 を横切 っ て
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図4．上 は コ ン ドラ イ ト隕 石 中の 金 属粒 子（M ）を取 り囲 む トロ イ ラ イ ト（Tf）．

Y−791717（CO3 ｝．光学顕微鏡反射像．トロ イ ラ イ トに は硫黄ガス に よる金

属の 硫化 反応 で 硫化 物 が生成 す る と きに普 遍 的に発 生する 2 層構造を持

つ ．下は上 の 透過顕微鏡像，金 属粒子 は コ ン ド リュ
ール と 同 じ よ うな産状

で ある こ とが わ か る．

図 5，　トロ イ ライ トの厚み（数十 ミ ク ロ ン 》と冷却時間 と反応開始 温度 との

関係．冷却時間をコ ン ドリ ュ
ー

ル形成 時 の 1σ2−104sとした時，反応 開始温

度が 800−IOOX）K とな る．これ か らガス 中 の硫黄存在度の情報が 出て くる，

1000K
　 2．5

　 　 2
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官
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外側 へ 拡散し柱状 の 粗粒 な多結晶 の 生成層

を作 る．反応が進むと鉄の拡散による鉄の

減少の ため鉄 と生成層 との界面 との 間に隙

間をつ くる こ とに よ っ て こ の界面の接触が

悪 くなる．こ の ため，鉄の拡散速度がみか

け上 落ち る．そ の 結果，気相中の 硫黄ガス

に よ る硫黄の生成相内部へ の拡散も起きる

ように な り，金属鉄
一

生成層界面 で 鉄 と侵

入 した硫黄とが反応 し
， 硫化鉄 を新たに生

成する こ とに よっ て
， 空い た界面を埋めて

い く．この とき生成する結晶は無方位の細

粒 の 多結晶であ り，
2 種 の 異なる外形の結

晶の境目（初期界面）に空隙が残 り，生成層

に 2重構造を形成する．この 割れ目構造が

最近，LL3 とCO3 の 2種の コ ン ドライ ト

隕石中に い くつ か観察された（図 4a）．硫化

実験生成物 と異なるの は 内側層 も外側層 も

実験の ような外形上 の違 い は見られ ない こ

とである．また，拡散律速反応による生成

層に特徴的な生成層
一ガ ス 界面 に 近 い ほ ど

鉄が少な く硫黄に富むとい う濃度勾配が生

成層内に見られない ことも挙げられる［15］

．硫化反応後の集積 して か らの 加熱が起 き

れば，焼結や残っ た金属鉄 との平衡化が お

こ りこ うした特徴は消滅する と考 えられ

る．したがっ て
，

この 2重構造の組織は硫

化鉄が原始太陽系星雲の 中で ガス との反応

に より生成 した こ とを示す直接的な証拠で

ある と結論で きる．こ の 時， 観察され る 生

成厚（数十 ミク ロ ン ）と 3．で求めた硫化の速

度を用 い て，生成条件 を求めることが で き

る．こ の組織が コ ン ドリュ
ー

ル 形成に伴っ

て で きたとい う仮定 をお き，冷却は指数関

数的に減少すると して，高温（約 1800K＞で

求められたコ ン ドリュ
ール の 冷却時間（102−

104s ）［16］を利用す る．そ の 結果，反応 は
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約 800−1000Kで起 きる こ とがわか る（図 5）．これか

ら， そ の時 の 硫黄は水素に対し太陽系存在度か ら

約 10倍富んでお り，太陽組成の場合よ り1桁から

2 桁高 く，硫黄分圧は約 10冒15−10幽11気圧で ある こ

とが わかる．この結果は コ ン ドリ ュ
ール 形成時の

条件 と して合理 的 に見 える． しか し ，
か つ て

Wood 【17】が指摘 したように集積後で も金属粒子を

トロ イライ トが取 り囲む組織を生成する ことは可

能であ る．しか し，こ の場合は割れ目は観察され

ない ［17】．こ れは集積後の 自由空間の 少ない 条件で

は2 重構造は生成 しない ため である と考えられ る．

したが っ て
，

トロ イ ラ イ トが割れ目に よる 2重構造

を持 つ か どうか が 両者を区別する指標 に な る と考

えて い る．

　また
，

コ ン ドライ ト隕石の 中に は フ ォ ル ス テ ラ

イ トをエ ン ス タタイトが取 り囲む反応縁は
一
般的

には見 られない ことか ら，2．の結論と
一

応 は
一

致 し

てい る と言える．

5．ダイナミックな非平衡凝縮

　 コ ン ドライ ト隕石 の平均化学組成に は系統的な

違い が見 られる（例えばTaylor【181の Fig．6や Fig．7

を参照）．また
， 惑星の全岩化学組成 も惑星それぞ

れ に異な っ てい ると考えられて い る．こうした化

学組成の違い は
， 惑星物質の 集積後の 固相一液相

間の分別作用だけでは説明できず，固相
一
気相間

の 分別が 実際に存在 した こ とを示唆 して い る．

Grossmanと Larimer【夏9］は コ ン ドライ ト隕石 に 見 ら

れる化学組成の違 い を平衡凝縮論の立場か ら，集

積温度の違い として説明 した．Lewis［20］も平衡凝

縮論 を用 い て
， 当時の Cameronによる力学進化理

論［21】によっ て予測 された原始太陽系で達成される

断熱温度勾配に よっ て 決まる温度が惑星の集積温

度で あ っ たと考えて ，固体集積物質の平均分子量

が
， 各惑星の 平均分子量 とよ く一致する とい う結

果が得 られ た こ とか ら ， 平衡凝縮論の 正 当性を唱

日本惑星科学会誌VoL4　No．3，1995

えた．しか し， Cameronの仮定 した星雲の質量は

1太陽質量で あっ て，現在の観測 ・理論の 10’2太

陽質量よ りはるかに大きい ．現在の モ デ ル では，水

星付近 の 温度で さえ500K 程度 と低 くな り【22］，造

岩鉱物を構成する主要元素に関する分化は起 きず，

Lewisの提唱したように惑星の化学組成の多様性を

作ることは期待で きない ．

　現在の原始太陽系円盤の 力学進化 モ デ ル では ，

円盤 の 中心面の温度は
， 先に 述 べ た温度 より高 く

な り， 太陽に近い ほどそ の 温度は高い ．星雲内の

ダ ス ト粒子が ガ ス 抵抗に よ っ て ガ ス に対して相対

的に太陽に 落下する こ とが期待 され る。こ うした

作用が惑星 の化学分別を引 き起 こす原因に な る と

考えられる．こ の 場合 ， 支配的な週程 として ， 粒

子の太陽方向へ の 落下 による加熱に よる蒸発が考

えられる．こうい う観点か ら， 蒸発の研究が活発

に行われ て い る．特 に
， 輝石 と トロ イ ライ トの蒸

発は
， 残 さに それぞれ， フ ォ ル ス テライ トと金属

鉄を残す不
一

致蒸発を起こすこ とが知 られ て い る

【23，24】．この時 ， 鉱物とガス との分離が起 き
，

そ

の結果太陽か らの 距離に依存 して集積時に化学組

成の系統的な違 い を生 じる こ とが考えられ る．

　
一
方でまた，乱流の ある原始太陽系で は粒子は

ガ ス に対 し外側に移動する領域の存在する こ とも

指摘【25］されてお り，
こ の領域で は ガ ス や ダス トの

外側へ の移動すなわち低温域へ の移動が起 きる と

凝縮が起 き，
こ うした過程 もガス ー固体の分別に

寄与す るだろ う．

　こ の ように原始太陽系にお い て分別蒸発，分別

凝縮の どちらが化学分別を支配するかは星雲の歴

史の 中での温度構造な どの力学モデ ル に依存して

い る ，しかし，
い ずれに せ よ物質の蒸発凝縮に つ

い て の基礎的挙動を明かにすることは原始太陽系

の物質科学に とっ て重要な こ とで あ り， 同時に
， そ

れは コ ン ドライ ト隕石の成因に もつ なが る．

　本解説は蒸発速度論 とは逆の見方をした凝縮速
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度論 で あ る ．原始太陽系 で たど っ た過程は
一

連 の

蒸発 ・再凝縮が 1つ のセ ッ トである の で，今後両

者 を融合した研究 も重要で あろ う．最後 に
，

コ ン

ドリュ
ール形成の原始太陽系星雲で の位置づ けが

大 きな問題 として残 され て い る ．こ れが解明され

れば
，

互 い に もつ れあ っ た糸が とける こ と に なる

か もし れ な い ．

豁

　本解説で は 筆者が主 として京都大学在学中に行

な っ て きた研究を中心に まとめ ました．研究指導

を行 な っ て くださり，原 始太陽系に興味 を与えっ

て下 さ っ た京都大学の 北村雅夫教授，大阪大学の
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