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特集　 「原始惑星系円盤亅

Active　Diskとしての原始惑星系円盤

中本泰史 1

1．土砂降リと激流と原始惑星系円盤

　Active・diskと して の 原始惑星系円盤とい うの は ，

土砂降 りの 下を激 しく流れる川に似て い る．雲が

厚 くなっ た と思 っ た ら激 しく降 りだ し，あっ とい

う間に池が で き川は激 しく流れ出す．や が て土砂

降 りはお さまり， 川の 流れ も止まり， 輝 きだした

太 陽 に よっ て 川がす べ て干上が っ て しま っ た後に

泥の 固まりが川底に残 る．こ の 川底に残 っ た固ま

りが，地球で あ り，木星 で あ り，小惑星で ある よ

うに見 える（図 D．

　 「川」は原始惑星系円盤に，「雲」は星 間雲 に，

「池」 は中心星（太陽）に対応する． （ただ し
，

こ の

た とえで は 円盤 内 の 動径方向 の 運動の み に 注 目し，

回転方向の運動は考えて い ない こ とを注意 してお

く．）．地球や木 星や小惑星 とい っ た天体たちが ， 流

れが緩やかになっ た後の 「川」の 中で誕生する
一

方，「川」は 「池」へ の 質量供給などによっ て 「池」

の 誕 生 ・成長を左右 して い る ．す なわち，中心星

とそ の 周囲 の 惑星系の 形成に関 して ，原始惑星系

円盤は きわめ て重要な役割 を演じて い るの で ある．

　 「川」に は ，激 しく流れ て い る時期 と 流れが ほ

とん ど止まっ て し ま っ て い る時期 とが ある．前者

の時期の 円盤は active 　diskと呼ばれ後者の時期の

円盤 は passive　disk と呼ばれ る ，本稿で は active

diskと して の 原始惑星系円盤につ い ての 理論的研

究 の
一

部 を紹 介す る．現在の とこ ろ，原始惑星系

円盤 は形成期お よ びそ の後 しば ら くは active 　disk
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図 1：原始惑星 系円 盤 の 形成 と進化．星 間雲 （分 子 雲 コ ア）は

1
「雲」に，中心星 は 「池」に，原始惑星系円 盤は 「川」に

1た とえ られ る．た だ し，この た とえ は原始惑星 系円 盤の 動

［径方向の 運動 の み に着 目して 成 り立つ もの で ある．実際 の

円盤内の 運動で は，回転運動の 方が 圧倒的に卓越 して い る

こ と に 注意．また，最初 は 「川」の 中 に混濁 し，や が て 沈

澱 して 惑 星 と なる 「塵 」成分 は，もと も とは 星間 「雲」 の

匠にあ ・ て 降 ・ て くる もの で ある こ と に｛些童・

であ り， そ の 後 passive　diskに移行する もの と考

えられ て い る ［1】．ちなみ に
， 従来か らよ く研究 さ

れ て い る京都モ デ ル の原 始太陽系星雲モ デ ル は

passive　diskとして の 原始惑星系円盤モ デ ル で ある．

−J方の active 　diskとして の 原始惑星 系円盤の 研究
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は ，80 年代以 降の 観測 の 進歩に 刺激 され て 進展 し

て きて い る もの で ある ．

2A 面》eD 駄 の形成 土砂降り

　星間雲が重力に よ りダ イナ ミ ッ ク に収縮 して恒

星が誕生 する．収縮 に要する時間は 10万年ほ どと

見られて い る ［2」．こ れだけの 時間内に太陽ほ どの

質量（2 × 1033g＞の物質が降る とい うの は，中で見

て い る者 に とっ て は土砂降 りと映るだろ う．（太陽

半径の とこ ろ まで 「雨」として降っ た とすると， 1

時間の 「雨量」は 37g〆cm2hour ［水の 雨なら 1 時間

に 370mm 　1］となる．）

　星間雲の 中で 1個の 星 にまで 収縮しようとする

部分（分子雲 コ ア）の初め の 大きさは お よ そ 1 万 AU

（天文単位； IAU ＝ 1．5 × 1013cm）で あり，最終的な

星の大 きさは百分の 一 AU 程度で あるから， 両者

の隔た りは 6桁 にお よ ぶ ．6桁の空間 ス ケ
ール の動

日本惑星科学会誌 VoL4 　No4
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的収縮 とい うの はや は り穏や かな過程で はない ．角

運動量が保存 される ときに は遠心力の 強 さは中心

か らの 距離の 3乗に反比例する か ら
，

サ イズが 6桁

小 さ くな る と遠心力は 18桁 も強 くな る．場合に よ

っ て は遠心力が重力 よりも強 くなっ て
， 中心星へ

向か っ て の 収縮は止 まっ て しまう．止 まる とこ ろ

の 半径（Rdisk）は遠心力 と重力の 釣 り合 い に よ り，

Rdjsk＝ 25 （〃 1053g　crn21s）2（Mcioud　／　Me ）
−3
　AU と

い うように決まる。こ こ で，Jは分子雲 コ ア の全角

運 動量， Mci
。 ud は分子雲 コ ア の 質量，　 Mo ＝ 2 ×

1033g は現在の太陽質量で ある．

　と こ ろが遠心力 とい うの は非等方的な力で あ っ

て 回転軸に垂直な方向に しか働か ない か ら
， 回転

軸に平行な方向に は 雲 は まだ収縮で きる（図 2），こ

うして ，円盤状の 天体が形成 されるだろ うこ とが

わかる．こ の 円盤を ， 原始惑星系円盤 と呼ぶ ．

　こ こ で見 てきたの は ， 分子雲 コ ア とい う 「雲」か

ら 「雨」（物質）が どこ に降る の か，とい う問題で あ

る。おお まか に言 っ て，円盤状領域 に降る．しか

し，円盤領域の どこ に どれだけ降るの か，とい う

細か な点につ い て正確に答える の は現 時点で は難

しい ．重力収縮の初期条件や，収縮の仕方の詳細

に強 く依存する問題だか らで ある．観測的に は ，

HL ・Tau とい うTTauri 型星 の 周囲に動的に収縮 し

て い る 円盤状構造が 見つ か っ て い る ［31．今後 ， 動

的収縮の 観測例は増 えて い くだろ う．一
方，理論

の 方は多少停滞 して い る ．円盤の形成問題を ，
ガ

ス の運動 と輻射エ ネル ギ
ー
輸送（光によるエ ネルギ

ー輸送．ガ ス の 温度 を決め る大きな要因．）を合わせ

て 正確に解 くに は大規模な数値計算が必要になる

か らで ある．これまで の計算機能力の制約か ら， 現

時点ではまだ満足 の い く答えは得 られて い ない ．し

か し，昨今の計算機能力の 向上および計算法の 進

歩に よ り，こ の 問題 もあ る程度 きちん と解ける よ

うに な りつ つ あ る と思われ る［4】．今後の進展が楽

しみ で あ る ．
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3．A曲 e　Disk内の流れ 激流

3．1 流れ る ？ 流れな い ？

　分子雲 コ ア か ら降っ て きた物質は遠心力によっ

て収縮を止め られ て 原始惑星系円盤を形成する ．

そ れ で は，円盤内 で は モ ノ の 流 れ は 止 ま っ て しま

っ て い る の だ ろ うか ？

　まず，中心星を中心 と した回転運動は依然と し

て存在する．そもそ もこ れがなければ重力 に抗 う

遠心力は生 じな い ．回転角速度が中心星 に近い と

こ ろ ほ ど速 く遠い と こ ろ ほ ど遅い 差動回転 となっ

て い る（図 3）．こ の 差動回転が実は ミソ である こ と

は後に見るだろ う．

　次に
， 動径方向の 運動は どうだ ろ うか ．円盤内

の すべ て の 流体粒子が重力 と遠心力 の 釣 り合 い に

より円軌道を描い て い る とき，その 円盤は非常に

お とな しい 円盤である．もしこ の ようなお とな し

い 円盤があ っ た ら，観測的 に はどの ように 見 える

だ ろ うか．円盤内に特 に エ ネルギー源はない か ら，

それ は 中心 星 の 光 を反射 して い る 天体 として観測

されるだ ろ う．そうい う天体 は，実際観測 され て

い る．それ が passive　diskで ある （詳細は中川氏の

稿参照）．

　 一方，中心星の そば に あっ て 円盤形状 を し て い

なが ら
， 自ら光 り輝 い て い る 天体が観測 され て い

る［5］．そ の エ ネル ギ
ー
源は何だろ うか．そ の 温 度

はせ い ぜ い 数千度だか ら，核融合反応が起 こ っ て

い るとは思 えな い ．実は，中心星 の 重力ポテ ン シ

ャ ル が答えである．円盤内に或る仕掛けがあれば，

重力ポテ ン シ ャ ル か ら十分なエ ネル ギ
ー

が供給で

きる．とい うの は，も しそ の 仕掛けがあれば，中

心星の重力ポ テ ン シ ャ ル 中を円盤内の物質が少 し

ずつ 落ちて行 くこ とが で き
，

そ の際解放される重

力エ ネル ギ
ー

（の半分）が ガス の熱エ ネル ギーに な る

か らで あ る （図 4）．こ う して 熱せ られ た ガ ス が光 っ

て 見える．こ の よ うに して 自ら光る円盤を active

241

disk と呼ぶ ．中に は
， 中心星 よ り明る く光 っ て い

る円盤 もある．放出 され て い る エ ネ ル ギー量か ら

見積 もら れ る円盤内の 流量は
， 中心星に向か っ て

約 10−6Melyr ＝ 6 × 101991s もあ る もの もある［1］．

激流で ある．ただ し，回転運動の 方が動径方向の

運動よりも圧倒的に（典型的に は 105倍ほ と、卓越 し

て い る．つ ま り， 円盤内の流体は非常に ピッ チ 角

の 小 さい ラ セ ン を描 きなが ら 中心星 へ と落ち て 行

っ て い る の で ある（図 5）．
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　さて，円盤内の物質が重力ポ テ ン シ ャ ル の 中を

落 ちて行 くこ とがで きるとい うの は本当だ ろ うか ？

遠心力に よ っ て 中心星へ 向か う動径方向の 運動は

妨げられ て い たはずだ．しか し逆に見 ると，遠心

力さえ弱まれ ば動径方向に 落ちる こ とになる．す

なわち， 円盤内の物質に トル ク が働 い て 角運動量

が減少す る ように な っ て い れ ば，そ の 円盤は active

diskになる とい うこ とで ある ，　 Active　diskが実際

に観測 され て い る とい うこ と は
， トル ク が働 い て

い る円盤が存在 して い る とい うこ とである．先に

述 べ た円盤 内 の 仕掛 けとは ， トル ク の こ とで あ っ

た。

3．2 ホ ン トに流れ る ？

　 トル ク の 源はなんだ ろ うか ？

　実は，これが大問題で ある．70 年代以 来の大問

題で ある．い くつ もの解答案が提出 され て は い る．

乱流粘性，磁気力，重力な ど で あ る．しか し
， 決

定的な答え は まだない ．

　
一つ の 可能性は

， 乱流粘性で ある．円盤内の 流

日本惑星科学会誌 Vol．4　No ．4．1995

れ の レ イ ノ ル ズ数は非常に大 きい か ら，流 れは乱

流に な りやすい ．乱流がある と乱流粘性が生 じる．

した が っ て
， 円盤は粘性流体 と して 振 る舞うと考

えられ る ．

　原始惑星系円盤は差動回転 して い る．中心 星 に

近 い ほ ど回転は速 く遠い ほ ど遅 い ．乱流粘性 に よ

る粘性力は こ の 速度差を小 さく しようとする．円

盤内の流体は，自分のす ぐ内側（中心星側）の流体か

らは加速され，す ぐ外側の流体か らは減速 される．

こ の差 し引きの結果，負の トルクが働 き自分 は角

運動量を失う．する と遠心力が小 さ くな り，その

分 だけ中心星 に 向か っ て落下 する こ ととなる ．す

なわち ， 乱流粘性が働 い て い る と円盤内には動径

方向の 流れが生 じ， 円盤 は active ・diskに な る の で あ

る．（注 ：中心星＋ 円盤の全系で の全角運動量は保

存 して い る．円盤の外縁部で は
， 内側の 流体か ら

は角運 動量を受け取るが外に は角運動量の 受け手

が い ない ために自分の角運動量が増加 して い る ．従

っ て円盤半径は増大する ．）

　乱流 を生み出す原因はなん だ ろ うか ？こ れ まで

の とこ ろ ，円盤の 中心面 と表面 との 温度差 による

対流不安定［6］， 差動回転円盤に特有の シ ア
ー

不安

定【7］，磁場と差動回転流 体の 相 互作用 に よ る磁気

流体不安定【8］， などの 流体運動の不安定に起因す

る と考 えられ て い る．しか し，現時点で は どれ も

決定的とは言えない ．こ れらの 不安定の起 こ り方

が円盤 の お か れ て い る わ ずか な状況の違 い に よ っ

て変わ っ て くる （たとえば対流不安定の場合の
， 円

盤表面 へ の 中心星か らの 輻射［9］）の で ，実際の 円

盤 を取 り巻く状況がよ くわかっ て い ない現時点で

は，現実的な状況で こ れ らが本当に効 くの か どう

かが判定で きない か らで ある．今後，これ らの不

安定の 詳細を調べ る こ とは もちろ ん重要で あるが ，

何 らか の 方法に よ っ て 現実的な円盤の おか れ て い

る 状況 を詳細 に知る こ とも望まれ る．

　 とこ ろ で
， 円盤が active　diskとなるため に は円

N 工工
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盤 内で トル ク が作用 して い さえすれ ば よい か ら， ト

ル クの 源 は 粘性力に限 らない ．他の トル ク源 と し

て ，円盤 を貫い て 星間空間 まで つ なが っ て い る磁

力線が円盤 におよぼす トル ク（磁気ブ レーキ）［10】，

円盤物質が作 り出す非軸対称重力に よる重力 トル

ク ［11】，な どが考え られ て い る．こ れ らの トル ク

は，状況に よ っ て は粘性 トル ク よ りも強 くなる ［12，

131．しか し，こ れ らの トル ク もや は り円盤 の 状況

の わずか な変化に よ っ て作用 の 仕方が変わ っ て く

る の で
， 現実的な状況を想定 した詳細な研究が必

要とされ て い る．

3．3 流れてい る 1

　Active　diskを active　diskた ら しめ て い る鍵 を握

っ て い る の は， トル ク で ある ．しか し，トル ク の

正体は まだよ くわか っ て い ない ．従 っ て， トル ク

の 正体を探る こ とが active　 diskの研究の ひ とつ の

方向に な っ て い る．とこ ろ が研究の 方向はそれ だ

け と は 限 ら な い ．トル ク の 正体に は触れ な い で も，

種 々 の 状況証拠か ら トル クの 性質を知る こ ともで

きる．それは， 正体明か しにも役に立 つ ．こ こ で

はその ような試み の
一
例 と して ，筆者自身に よる

もの ［14］を簡単に紹介する．

　 中心星 が形成 される の とほ とん ど同時に ，そ の

周囲に active　diskと して の原始惑星系円盤が形成

され る と考え られ て い る．こ の 円盤 内の トル ク の

性質を見るため に ， 分子雲 コ ア か らの ガ ス の落下

が続 い て い る最中の 円盤 の 振る舞 い を調べ る．分

子雲 コ アの重力収縮過程は ， 分子雲 コ ア の全角運

動量（」）で大まか に特徴づ けられる．一
方 active　disk

の振る舞い は，粘性係数の 強さを与える粘性 パ ラ

メ
ー

タ（α ）に よっ て特徴づ けられる （粘性パ ラ メ
ー

タ α は，直感的には，乱流運動の マ ッ ハ 数と理解

で きる ，無次元量である）．観測 と比較する物理量

と して は，円盤 の 全 質量，中心 星 の 質量な どの 大

局的な量に注 目する こ と にする．現時点で の観測
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02

Mass 　Ratio　 Md／M．

O．S5　　　　　 1　　　　　　　　　　 2　　　　　 J　　　 4　　　5　　 6

　　　　　 J ［1。
ss
　9 ・ rn2 　sec

”

】

図 6：円盤質量と中心星質量の 比 Mdisu54・ を，分子雲

コ ア の 全角運動量 ∫ と円盤内の 粘性パ ラ メ ータ α に 対

し て 等高線 図 で 示 し た ．左 上 の 領 域 で ，質量 比

Mdisk17L（・が 小 さ くな っ て い る．

精度の制約か ら，そ れ 以 上 の 細か い 構造 に つ い て

は比較で きない か らである．同様の理由に よ り，粘

性パ ラ メ
ー

タ α は時間的空間的に
一

定値で あ る と

仮定する．

　円盤形成期終了後の 円盤質量 と中心 星質量の 比

（M 廊ガM ．）を，分子雲 コ ア の 初期全角運動量亅と円

盤内の粘性パ ラ メー
タ α に対 して示 したの が図 6で

ある．こ の結果は次の ように定性的に 理解で きる．

分子雲 コ ア の全角運動量が大きい 場合に は
， 円盤

の 質量 は大 きくなる．中心 星か ら遠い とこ ろに物

質が落下する の だか ら
， 中心星 まで の 道の りが遠

く質量が円盤 に残 りや す い の で あ る．一方，円盤

内の 粘性が大 きい 場合 には 円盤の 質量は小 さ くな

る．粘性が 大きい ほ ど動径方向の 流れが促進 され

るからである．質量比（M ∂f認M ．）は これら2 つ の競

合の結果として決まる．図 6の 左上 の領域で は 」が

小 さくα が大 きい の で Mdis∀7VI． は小 さくなり，逆

に右下 の 領域では大 きくなる．

　観測と比較してみ よう．円盤形成期後の 天体で

ある TTauri 型星の 観測結果に よる と，質量比 は大

き くて も0．1を超 える こ とはほ とん どない 【5，15］．

また別 の 観測に よ れ ば
， 分子雲 コ ア の全角運動量
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はお よそ 1053gtcm2s以上 である［16】．従 っ て 図 6 よ

り， 粘性 パ ラ メータ は α ＞ 10’2で なければ ならな

い こ とが わ か る．こ の ときに は実際，動径方向に

10’6　Molyr程度で物質が流れて い る．

　次に ， 得 られた α の 条件を満たす場合に，円盤

質量が時間 とともに どう成長する か を調べ て み よ

う．結果 を図 7 に示す，計算におい て は t＜6．5 ×

105yr を成長期 と し，成長期 に は 分子雲 コ ア か ら

星 ＋ 円盤に向か っ て
一

定の割合の 質量降着があ り，

成長期後は これ がなくなる として い る（こ れを分子

雲 コ ア の inside−out 　collapse 　mOde1 　［17」と言う）．成

長期 にお い て 円盤 質量は，時間 の 約 2乗に比例 し

て増 加 して い る．すなわち，円盤質量は成長末期

にな っ て 急速に 増大 して い るの で ある，果 た して

観測は どうだ ろ うか．Ohashi　et　aL ［18】に よれば
，

重力収縮中の分子雲 コ ア （原始星 と呼ばれて い る）内

部 に あ る，従 っ て成長中の 円盤 の 質量は 観測 した

13個中 11個で は O．03Me 以下 で あり，残 り2個で

約 O．07Mo で あっ た とい う．こ の こ とだけか らは

確か な結論は 出せ な い が ，
こ れは円盤質量が時間

に対 して非線型に増加 して い る こ とを示唆 して い

る と も取れ る ，その 推論は次の 通 り．各原始星の

年齢を見積もる こ とは現在 の とこ ろ出来な い の で ，

そ れ らが
一
様な年齢分布を持 っ て い ると仮定 して

み る ．する と，質量の 小 さい 円盤 の 数が多 い とい

う観測結果 は小 質量状 態の 時間が相対的 に長 い こ

とを意味す る．つ ま り， 円盤質量は成長期末期に

な っ て急速に増大 し て い る ように見える の である ．

こ れ が本当 な らば ，計算結果 と観測結果 は 矛盾 し

な い こ とに なる，詳細 に つ い て は，今後の研究を

待ちたい ．

4．　Active　O　iSkの終焉

4．t　 Outflow

　Active　diskに関連する現象として，双極分子流，

光学 ジ ェ ッ トなどの outnow 現象があ る ．こ れらは

日本惑星科学会誌 Vol．4　No ．4，1995

い ずれ も，中心星付近から円盤 と垂直方向に吹 き

出 して い る ガス の 流れで ある ．しかし ，
こ うした

ガ ス の 流れ を作 り出す機構は まだ明らかにな っ て

い ない ．中心星の作 っ て い る磁場 と円盤 との相互

作用に よ る もの で ある とする説が現在有力で ある

が，こ の 説 もい くつ か の モ デ ル に 分 かれる．円盤

を貫 く中心星 の双極子磁場の磁力線 と星 間空間に

つ なが る磁力線 の つ なぎ換えが お こ り，そ の 際 の

磁力線の 跳ね返 りに伴 っ て 物質が 円盤 と垂直方向

に跳 ね上げられるとするモ デ ル ［191，中心星近傍か

ら星間空間につ ながる磁力線が高速で振 り回 され ，

そ の 上に乗 っ て い る物質が遠心力に よ り放 り出 さ

れ るとするモ デル ［20］，な どが提唱 されて い るが，

い ずれ も今後の 詳細な検討が望まれて い る．

　 さて ，outflow は中心星と active 　disk を親とし

つ つ もこ れ ら に影響 を及ぼ すら しい ．すなわち，

outflOW は未落下 の 分子雲 コ ア 中の 物質を吹 き払
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い ，円盤へ の 質量落下 を止め て しまう働きがある

の で あ る．星 ＋ 円盤系は
，

あ る とこ ろ で 自律的に

自分 の 質量 を決 め て しまうとい うの で ある［21］．見

事な ダ イ エ ッ トが 出来 る ら しい ．なお ， 星 の 質量

が どうや っ て決まるか とい う問い は非常に重要な

しか し難 しい 問い で あ っ たが，こ の説はそれに対

する
一

つ の解答になっ てい る．Outflowを作り出す

機構の解明が進めば，星 の 質量決定機構 もさらに

詳しく明らか に なるだ ろ う．

42 流れは止 まる ？

　さて ， active 　disk内の 流 れは い ずれ止 まると考

えられ て い る、流れ の な い passive　diskが多数観

測 されて お り［5，22】，それ らの 中心星 の年齢が

active 　diskを伴 う中心星の年齢 よ りも古 い と見 ら

れるか らで ある【1，22】．重要なの は，流れが止まっ

た ときの 円盤内の 質量分布で ある．これが，微惑

星の初期空間分布を決め，ひい て は最終的な惑星

の 空 間配置を決め る こ と に な る か ら で ある．しか

し， そ もそ も ど うや っ て トル クが働 い て い るかが

よ くわか らない の で
，

どうや っ て トル クが働か な

くな り，どうや っ て 流 れが止 まるか とい うこ とは

全 くわか っ て い ない ，しか し，
こ とは惑星系形成

に関 して 非常 に重要な問題で あるか ら，今後真剣

に検討する必 要がある．

5．今後の研究の流れは ？

　昨今 は観測事実の 土砂降 りの 時代で ある，それ

に伴 っ て星 ・惑星系形成に つ い て の 研究の流れ も

激流をなして い る．国際的な研究会 も至 る所で頻

繁に開催され て い る．こ の 激流は い っ た い どこ に

向か うの だ ろ うか ？こ こ で は ，active 　disk と して

の原始惑星系円盤に関連させ つ つ も若干広い視野

に 立 ち，私見を少 し記 させ て い た だきた い ．

　
一

つ 注 目すべ き問題 は，連星系の形成で ある．

銀河系に存在す る過半数の恒星は，連星系をな し
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て い るらしい ［23】．最近，誕生間 もな い 若い 星で も

同様で あ る と い うこ とが わ か っ て きた 【24」．すな わ

ち，星形成過程の結果 と して は，太陽 の よ うな単

独星 よ りも連星系 の 方が
一

般的の ような の だ，連

星系形成の 特殊な場合が単独星の形成になるのだ

ろ う．従 っ て，連星系形成 をきちん と調べ るこ と

が重要で ある．しか し，連星系形成問題は理論的

に は取 り扱 い が難 しい ．単独星形成ならば，円盤

を含め て 考えて も軸対称 2 次元 の 問題で ある が ，

連星系形成 とな る と
一

般に非対称 3次元の 問題 と

なるからである。大規模な数値計算が必要となる．

初期状 態と して の分子雲 コ ア の状態 を精度良 く特

定する こ と，動的収縮過程 を力学的 ・熱力学的に

（輻射エ ネル ギ
ー
輸送 も含めて ）精度 よく解 くこ と，

な ど難問 で は あるが，重要か つ や りが い の あ る問

題 である．世界的に見て も，連星系形成問題 に対

する関心は急上昇 して い る ようで ある．

　もう
一

つ 注目すべ き問題は
， （単独星周囲の）惑星

形成 に対す る原 始惑星系円盤 の 影響で ある．い く

つ か の 影響がある。一つ は
， 動径方向の流れが止

まっ た ときの 円盤内の 質量分布で あ り，こ れ に よ

り微惑星の 空間分布が決め ら れ る ．次に は ，微惑

星 の 運動に対す るガス 抵抗で ある．こ れ の大小 に

よ り惑星成長の仕方が変わ る ．さらに は，原始惑

星系円盤の 大局的な構造か らの 影響で ある，円盤

ガ ス の総質量は微惑星総質量の 100 倍 もあ る か ら，

原始惑星系円盤 内に銀河円盤の 渦状腕の ような大

局的な構造があっ た とする と
，

こ れが惑星成長 に

及 ぼす重力な どの 影響は無視で きない だろ う．こ

れ らの影響 を丁寧に調べ ，比較的進展 して い る惑

星集積過程の 研 究とつ き合わせ る こ とに より，太

陽系形 成過程 の特に 初期 に関する詳 しく新 し い 理

解が得 られるだろ う．こちらの研究の流れ は現在

は非常 に細 く弱々 しい もの で ある が，お そ ら く今

後関心が高まると予想する．

　 こ こ で 挙げた問題 の 他 に も，本文中に触れ た も
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の
， 触 れ られ なか っ た もの 等 々 多くの 問題が 山積

して い る し， 新たな問題 も次 々 に 登場 して い る．こ

の研究の激流は，観測装置の 進歩に も促 され て ，

当分弱 まる こ とはなさそうだ．研究の進展に よ り，

active 　diskの 流 れが止 まる様子を目の 当た りにす

ることは出来るか もしれ ない が，研究の 流れが止

まる とこ ろ を見 る こ とは難 しい ようで ある ，

　本稿 の 原稿 に対 して 関谷九州大学助教授か ら有

益な御意見をい ただ きま した．また
， 本文の 図の作

成に際 し市村恭子 さ ん と草 野富 美江 さ ん に御協力

い ただ きました．こ れらの 方 々 に感謝い た します．
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