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特集　 「原始惑星系円盤」

原始太陽系星雲内の ダス トの振る舞い

関谷実 1
， 中村智樹 1

　太陽系 の 母体 とな っ た星 間分子雲 の コ ア （密度

の 高い 部分）に お い て 磁場が抜け て い くに従 っ て ，

重力 に対抗する力が 弱 まり， 中心部 に原始星が形

成 され る ．角運動量を多く持 っ て い る ガ ス は直接

原始星 に落下す る こ とが で きず に周 りに円盤状 に

集 ま っ た後徐 々 に原始星 に落下 して い っ た と考え

られ る．こ の円盤 を原 始惑星系円盤 とい う （詳し

くは中本氏と中川氏の解説参照）．我が太陽系の場

合は特 に 原 始太陽系星雲 とい う．太陽系の 惑星 ，

衛星，小惑星，彗星や隕石 な どす べ て の搆成メ ン

バ
ー

は原始太陽系星雲 を母体 と して 生 まれ た と考

えられ て い る ［1］．

　星 間分子雲 中 に は ミ ク ロ ン サ イズの ダ ス トが浮

遊 して い る．こ の ダ ス トが どの よ うな過程 を経て
，

地球型 惑星 や外惑星 の 核，そ の 他 の 小天体 な どの

固体物質に変遷 して い っ た かを明らか にする こ と

が，太 陽系形成論の 重要課題 と考えられ，多くの

研究がなされて きた．こ こ で は，太陽系形成論お

よび隕石か ら得られる情報を もとに，今何が問題

で今後 どの よ うな課題 に取 り組ん で い かね ばな ら

ない か を整理 して み た い と思 う．

1．太陽系形成論におけるダス トの振

　る舞い

　まずは 現時点 で 太陽系形成の ス ト
ー

リ
ー

に お い

て ダス トはどの よ うに 振 る舞うと考え られ て い る

か に つ い て 述 べ る ．こ の 星雲中 に は ダ ス トは初期

に は 一
様に 分布 して い た は ず で あ る．原始太陽系

星雲 が層流状 態にあ っ たの か
， 乱流状態にあっ た

の か で
，

そ の後の ダス トの振 る舞い は大 き く異 な

る．残念なが ら現時点で は原始太陽系星雲 が どの

よ うな状態で あ っ た か を明 らか に する決め手は な

い ．従 っ て 二 通 りの 可能性の 下 で 計算が行われ て

い る．

　層流状態の場合は問題は比較的に簡単で ある［2】．

ダ ス トは太陽重力 と遠心力，ガス 抵抗力から決 ま

る終速度で 運動す る．ダス トの 大き さや密度 ・形

状 に よ り終速度は異な るの で，相対速度を持 っ て，

互 い に衝突する ．衝突速度が十分 に 小 さい と，フ

ァ ン デ ル ワ
ー

ル ス カに よ り付着成長す る．終速度

の 星雲 の赤道面に対 し て垂直な成分に よ り，
ダ ス

トは赤道面 に向か っ て 沈殿する こ と に なる．そう

す る と赤道面付近の ダス トの 密度は次第に増大 し

て い く．太陽系星雲 は赤道面付近 の ダス トの 質量

密度がガ ス の 質量密度よ り大 きい 領域 （ダス ト層

と言 う）と，それ以外の 領域 （ガ ス 層 と言う）に

分かれる．赤道面における ダ ス ト層の 密度が臨界

密度 を超 える と重力的に 不安定に な り，
ダ ス ト層

は分裂を して最初の 天体である微惑星 が形成され

る．Sekiya［31 に よると

　臨界密度

　 ＝ 0．6 × （太陽質量）／（太陽か らの 距離 の 3乗）

　　 　　 　　　 　　 　
・・・・・・・…

　　　 （1）

で あ る．

　乱流の場合 も臨界質量に は変わ りはな い が，ダ

ス トの運動 は乱流の渦に よ る拡散の ため にか な り
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複雑に なる［4亅．太陽系星雲に乱流を引 き起 こす原

因 と して は熱的な対流【5｝や流体力学 的不安定性［6】，

磁気流体力学的不安定性17］，ダス ト層 とガス層の

境界層 の 不安定性［8］などが考えられて い る．乱流

の原因によ り，渦の空間分布やス ペ ク トル分布な

どが異なるで あろ う．ダ ス ト粒子は乱流運動に 引

きず られ る．引きずられ方はダ ス トの サ イズ や密

度 ・形状に依存する の で
，

こ の 場合 も互 い に相対

速度を持ち，衝突す る．衝突速度が大 きすぎる と

フ ァ ン デ ル ワール ス カで は合体で きず ， む しろ破

砕される場合もある，乱流に よるダス トの拡散の

特徴的な時間が ダ ス トの 沈殿の特徴的な時間よ り

短い場合 ， ダス トは沈殿せずに星雲全体に
一
様に

分布 し続ける．乱流 の原因が熱対流で ある場合，

ダス トの付着成長に伴い 星雲の透明度が良 くなり，

乱流は次第にお さまっ て くる と考えられる．それ

とともに ダ ス ト層 の赤道面に垂直方向の厚み が上

記の 二 つ の 特徴時間が一
致するまで 減少 し

，
つ い

に は 臨界密度に達 し て 微惑星 が 形成 され る もの と

考えられ る ．乱流の 原 因が ， 熱対流以外の場合は

乱流が次第に治まる原因が考えに くい ，特に境界

層 の 不安定性 はダス ト層が薄 くな るほ ど強 まる で

あろ う．ある程度以 上 の 強さの 乱流がずっ と継続

すると永遠にダス ト層は重力的には不安定 にな ら

ない ．こ の場合は，ダ ス トの フ ァ ン デ ル ワ ール ス

カ の み で微惑星サ イズ まで 成長 しなければな らな

い ［9】．はた して こ の よ うな こ とが可能なの か どう

か は まだ よ く判 っ て い ない ．

　 別の 問題点は ダ ス トの塊 の密度 と形状で ある．

フ ァ ン デ ル ワ ール ス カに よ り付着成長する ダ ス ト

の塊は，球状 とは限 らな い し岩石の よ うに密で は

ない ．こ の ような場合，一般に ガ ス抵抗力が大き

くな り，沈殿速度は減少する，どの程度ダ ス トの

塊が ふ わふ わ で あっ たかは熱的な履歴に も依存す

る こ とを指摘 してお こ う．後で述 べ る コ ン ドリュ

ー
ル 形成に関連 して い る が

， 太陽系星雲中で は何
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度かダス トの 塊が加熱 される出来事があっ たはず

で ある．こ の 際，ダ ス トの 塊 は焼 きを入れられ て，

密に なっ た はずで ある．こ の よ うな出来事が星雲

の どの 部分で い つ 起 きたかは今の と こ ろ ほ とん ど

判 っ て い ない の で ，沈殿過程を正確に シ ミュ レー

トする こ とは難 しい ．

　次に ダス トと磁場の 関係につ い て考えて み る．原

始惑星系円盤 の 進化には磁場が重要な影響を与え

て い る と考えられ て い る．磁場が太陽か らの 距離

に応 じて どの 程度効 くか は
， 電離度に強 く依存す

る［IO］．太陽に近 い 領域 （約 0．1天文単位以内）で

は温度が高い の で 熱電離してい るであろ う．それ

よ り太陽か ら遠い 領域で は，宇宙線に よる電離が

主 に効 く．一
方ダス トは荷電粒子の再結合に重要

な役割を果たす．ダス ト粒子が合体成 長する こ と

に よ り，単位体積 あた りに含まれ る ダス ト粒子の

表面積の 和が減少するの で ，電離度が上昇する［lII．

また
，

ダス トが赤道面に向か っ て 沈殿する こ と に

よ り， 赤道面か ら離れた領域 の 電離度が上昇する

［121．電離度の 上昇 とともに星雲 ガ ス と磁 力線 との

カ ッ プリ ン グが強くな り，磁場の 効果が効きやす

くなる．こ の 場合 もダス トが どの 程度ふ わ ふ わ で

あるか に よ っ て結果が左右 される．

2．隕石から得られる情報

2．1 ダス トの 起源

　太陽系星雲 に含まれ てい た ダス トは ，太陽や太

陽系星雲 の もと に なっ た星間分子雲中に含 まれ て

い たもの （星間塵）， 及び太陽系星雲形成時に星間

塵が
一度蒸発 した後再凝結 した もの な どがあ っ た

と考えられ る ，星間塵は超新星，新星，巨星な ど

の 放出 したガ ス が冷却する とともに凝結 した成分

で ある．最近は隕石中の どの ダス トが どの ような

星か らや っ て来たかが判る よ うになっ て きた［13］．

星間塵が生 き残 っ て い る とい うこ とは，星間分子

雲が降 り積 もっ て 太陽系星雲 を形成 したと きに，
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少な く と もあ る領域 は そ れ ほ ど高温 を経

験しなか っ た こ と を意味する ．

2．2 コ ン ド リュ
ール か ら得 られる情報

　隕石に は，コ ン ドリュ
ール と呼ばれる

直径 1mm 程度の球状の粒子が含 まれて

い る もの が あ り，コ ン ドライトと呼ばれ

て い る．コ ン ドリュ
ー

ル は太陽系星雲中

で ダ ス ト粒子が い っ たん溶けて表面張力

で丸 くな っ た後に冷却 して再び固化 した

もの と考えられ る ．コ ン ドリュ
ー

ル が高

温 で溶け て い た時間は
， 実験室で の コ ン

ドリュ
ール の 再生 実験［14】や，ナ トリ ウ

ム の ような揮発性元 素が蒸発 して しまわ

ない 条件［15］などか ら，100か ら 1，〔｝00秒

程度で あると考えられ て い る ．コ ン ドリ

ュ
ール に は内部に溶け残 り （レ リ ク ト ・

グ レ イ ン とい う）が残 っ てい る もの があ

る［16】．こ の こ とか ら コ ン ドリ ュ
ー

ル は

内部の 熱源に より溶けた の で はなく，外

部か らあぶ られた の だ と判る．熱源が何

で あっ た の か に つ い て は まだ統
一
的な理

解がな され て い ない ．雷に よ る とい う説

［17jや，衝撃波 に よる とい う説［18］，
さ

らに磁力線の リ コ ネク シ ョ ン よ る とい う

説［19］など，さまざまな説が提出され て

い る，コ ン ドリュ
ー

ル の 冷却時間が自由

空間にお ける輻射放出に よる冷却時間

図 1．コ ン パ ウ ン ド・コ ン ドリュ
ー

ル の光学顕

微 鏡写 真．3 枚 と も横 幅 2mm ．

  細粒 の 輝石 か らなるコ ン ドリュ
ー

ルの 内部に、
ノ亅・さなコ ン ド リ ュ

ール が 取 り込 まれ て い る．

（b）棒状 カ ン ラ ン 石 コ ン ドリュ
ー

ルの 表面 に三 日

月形 を した棒状 コ ン ドリ ュ
ー

ル が 付着 し 〔大 き

な矢印），さ らにその 上 に細粒 の 輝石 から なる半

月状の コ ン ドリ ュ
ール か 3 つ （小 さな矢印｝付

着 して い る．

（c）斑状 カ ン ラ ン石
一
輝石 コ ン ドリ ュ

ール 佐 側）

と斑 状 カ ン ラ ン 石 コ ン ドリュ
ー

ル が 付着 した も
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（秒の オ
ー

ダ
ー
）よ りはるか に長い こ とや ，

コ ン ド

リュ
ール の形成環境の酸素分圧は太陽系星雲モ デ

ル で予想され る値よ りず っ と高い と考えられ て い

る こ となどか ら，コ ン ドリ ュ
ー

ル 形 成は ダ ス トが

赤道面付近にかな り濃集して ，不透明度や酸素分

圧 が あが っ た後に起 こ っ たと考えられ る．

2．3 コ ンパウン ド
・

コ ン ドリュ
ール か ら得 られる情報

　 コ ン ド リ ュ
ール を よ く観察す る と，図 1 の よ う

に い くつ か の コ ン ドリ ュ
ール が くっ つ い て で きた

ような構造の もの が ある．こ れ を コ ン パ ウ ン ド ・

コ ン ドリュ
ー

ル とい う．コ ン パ ウ ン ド ・コ ン ドリ

ュ
ール がで きる ため に は，コ ン ドリュ

ー
ル が まだ

高温で柔 らか か っ た間に，衝突合体する必要が あ

る．こ の 時間に衝突するため の 条件よ り，コ ン ド

リ ュ
ー

ル の 単位体積中 の 個数 とラ ン ダ ム速度の代

表値の積の値が 求ま る，一
方，コ ン ドリ ュ

ー
ル の

サ イズや 密度を用 い る と
， 単位体積中 の個数 と単

位体積中の 質量 （質量密度〉 の 関係が で て く る．

コ ン ドリュ
ー

ル が太 陽系星雲中に浮か ん で い る た

め に は，質量密度は（1）式の値 よ りは大 き くな っ て

は ならな い （大 きければ ダス ト層は分裂 して微惑

星 に な っ て しまう）．したが っ て，単位体積中の 個

数に は 上限がある こ とに な る，こ れ らの こ とか ら，

コ ン パ ウ ン ド ・コ ン ドリュ
ー

ル がで きたときの コ

ン ド リュ
ー

ル の ラ ン ダム 速度の 下限が で て くる ，コ

ン ドリュ
ール が太 陽か ら 2 天文 単位の 距離で で き

た とする と
，

こ の値は 3m ！sec となる［20］．こ の よ

うな速 い 速度で ぶ つ か っ て，はた して うまく合体

する だ ろ うか ？もしも出来 ない と す る と上記 の 議

論 の ど こ か に誤 りが ある こ とに なる ．一
つ の可能

性 と して コ ン ドリュ
ー

ルは太陽か らの距離が 2天

文単位 よ りず っ と内側で で きた可能性があ る．そ

の ときは（D 式か ら判る ように臨界密度 は大 きくな

る の で ，速度の 下限は小 さくな る．
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3今後の展望

　ダ ス トの付着成長に つ い て は 理論的研究だけで

な く，実験 を もっ と行 っ て い く必要がある．単 に

常温下で の 実験だけで な く，高温 を経験したとき

に どうなる かな ど，詳 しく調べ て い くべ きで あろ

う．重力不 安定性 につ い て は
， 非軸対称性 な どを

含 め た さ ら に詳 しい 解析が必 要 で あ る ．こ れ は 理

論的に や る しか な い ．ダ ス ト層 と ガ ス 層の境界層

不安定性 につ い て もさらに理論的研究を発展 して

い く必要がある．

コ ン パ ウ ン ド・コ ン ドリュ
ール形成に関 して は観

察主体の研究よ り一歩踏み 出 して ，形成実験 を行

う必要がある ．一
つ は衝突実験で あ り，はた して

観察 され て い るような コ ン パ ウ ン ドコ ン ドリ ュ
ー

ル が 出来る か どうか，出来る な らば どの ような条

件 下 に お い て か ，な ど を調 べ る． もう一つ は

Wasson ら ［21】が い うよ うに コ ン ドリュ
ー

ル の 周 り

に付着 したダス ト （リム ）を溶かす こ と に よ り，
コ

ン パ ウ ン ド
・コ ン ドリ ュ

ール の再生が出来るか ど

うか で ある．

最 も重要な コ ン ドリュ
ー

ル の 雷説につ い て は雷の

実験 ，理論 など未知の 分野 を攻め る必要が ある．

地球大気中の 雷です らまだ十分に は理解 され て い

ない の で ，こ れ はか な り厄介 な問題 で ある．
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