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特集　「新世紀の宇宙塵研究」

宇宙塵の 1丿モ ー トセ ンシング ：

惑星科学から天文学まで

岡本　創1
、 松浦周二 2

、 北村良実3

1．ダス トとリモ ー トセン シング

　こ こ で は宇宙塵の リモ ートセ ン シ ン グ とい うも

の が どの ような原理 ， 理論で行 なわれて い るの か

に つ い て ダス トとい う共通の キーワードで ，3人 の

執筆者によ っ てそれぞれ の分野につ い て 解説を行

っ てい くつ もりである．まず セ ク シ ョ ン2で は 岡本

が，塵（ダス ト）の リモ ートセ ン シ ン グで使用される

技術で ある光散乱の理論につ い て簡単に説明する．

特に球形粒子 に対 する もの と非球形粒子に対する

散乱の取 り扱 い の違 い に留意 した．観測結果へ の

応用 として，小惑星表面物質の ライダ
ー

に よる後

方散乱 を利用 し たリモ ートセ ン シ ン グと彗星 か ら

出た ダス トの 赤外波長で の熱放射特性に つ い て簡

単に触れる。セ クシ ョ ン3で は松浦が，宇宙科学研

究所に よ っ て 開発 され た宇宙空間の 実験室で ある

ス ペ ー
ス フ ライヤ

ー
ユ ニ ッ ト（SFU ）に搭載 された ，

赤外線望遠鏡IRTSに よる近赤外波長域で の黄道光

の 観測 につ い て解説する．現在の 太陽系 に存在す

る ダ ス トと彗星起源の ダス トや小惑星表面物質の

ス ペ ク トル が比較され，太陽系内ダ ス トの組成や

その 空間的変化が論 じられ て い る．そ して最後に

セ ク シ ョ ン 4 で は
， 北村に よ り原始惑星系円盤の

各進化の 段階 に相当す る と考えられ る もの に つ い

て，観測結果が レ ビ ュ
ー

され て い る．こ こ で は主

に ミ リ波 ，
サ ブ ミ リ 波 を用 い て導かれた円盤内に

存在する ダ ス トの吸収係数の 変化に つ い て の 知見

が議論 され て い る．こ の 分野 の 精 力的な観測 に よ

り我 々 の 太陽系の 誕生 の鍵が少 しつ つ 明らか に さ

れ て い くで あ ろ う．

2．固体微粒子の光散乱理論

2．1 散乱理論（single　scattering　theory）

　 こ こ で は まず．ダ ス トの よ うな固体微粒子に光

があた っ た らどう見えるか とい う事を調べ るの に

使われる光散乱理論 に つ い て解説す る．ダ ス トの

光学的性質は，その 物質の複素屈折率，光の 波長

に対す る粒子の サ イ ズを表す サ イ ズパ ラ メ
ー

タ

（X 」2πρfλ），そ して粒子の形状で特徴づ けられ る．

それ らの パ ラ メ
ー

タで特徴づ け られ たダ ス トと電

磁波との相互作用 を粒子の表面 とい う境界の もと

で Maxwell方程式を用 い て解 くこ とが
， 光散乱の

計算で ある とい え る．波長に対 して粒子が小 さい

場合（X ＜＜ D をRayleigh領域 ， 波長に対 して粒子が

大きい 場合（X 》 D を幾何光学領域と呼ぶ ．粒子の

光散乱の性質は，こ の ような波長 と粒子の サ イズ

の比に よ っ て 大きく変化する こ とが知られ て い る，

実際の 観測 との 比較に よ く使 われるダ ス トの光学

的性質 と しては，散乱体 によ っ て減 らされた エ ネ

ル ギ
ー

を入射エ ネルギ
ー

で割 っ た値で定義される

消散断面積 ， 散乱 され た エ ネル ギ
ーを入射 エ ネル

ギ
ーで 割 っ た量で ある散乱断面積，入射 エ ネル ギ

ー
を熱な どの 他の 形 に変換 され る割合 を表す吸収

断面積，散乱波の エ ネル ギ
ー

の 角度分布 を表す微

1東京大学気候 シ ス テム 研 究セ ン タ ー，2 カ リフ ォ ル ニ ア T．li大学，3宇宙科学研究所

N 工工
一Eleotronio 　Library 　



The Japanese Society for Planetary Sciences

NII-Electronic Library Service

The 　Japanese 　Sooiety 　for 　Planetary 　Soienoes

特集 ・宇宙塵の リモ
ートセ ン シ ン グ／岡本，松浦，北村

分散 乱断面積，散 乱面 に対 して 垂 直に偏 っ た電場

成分 と平行成分 との差を表す，直線偏光度等が あ

る．単
一

の物質で で きて い る球形粒子の散乱問題

は，すで にLorentz，　 Mie，　 Debyeらによっ て 20世紀

は じめ に は解析的に解か れ て い た よ うで ある（Mie

理論 と呼ば れ る ），こ の ため ，近年 に な る まで 多く

の光散乱の 計算は，粒子が球形 で あ る とい う仮定

をして Mie 理論を用い て 行なわ れ て きた［1】．しか

し現実の 世界の 固体微粒子は まず球形で は な い で

あろ う．非球形に対する もの と して は ，1975年の

浅野 と山本 に よる回転楕円体 を した粒子の 光散乱

計算が ある［2】．球形粒子の場合極座標を用 い ，回

転楕円体の粒子の 場合は 回転楕円面座標を利用す

る こ とに よ り，解 くべ き方程式を変数分離 し解析

解を導 くの で ある （こ の よ うに変数分離を使っ て解

析解 を求め る もの を，Separation 　of　Variables

Methodと呼ぶ）．また ご く最近に は，球形粒子を構

成要素とする凝集体に つ い て も解析解が得 られる

ようにな っ た［3］．こ の 方法はModal　Analysisと呼

ばれ る ．しか し こ の よ うな解析解 とい うもの は，非

常に 限 られた形，つ ま り簡単な境界 を もつ よ うな

粒子に しか得 られ て い ない ．そこ で い ろ い ろ な形

を調べ るには近似理論が使 われ る こ とに なる．そ

の
一

つ が Discrete　Dipole　Approxhnalion（DDA ）と呼ば

れる方法 で ある【4亅．DDA に お い て は，粒子は多数

の波長よ り小 さ な N 個の 微小体積要素 に 分割 され ，

さらに そ の 要素は電気双極子で置 き換えられる．i

番 目の 双極子の光学的性質は ， 分極率とそ の場所

に かか る電場の積で あ る 双極子モ
ー

メ ン トで特徴

づ けられ る ．こ こ で i番 目の 双極子が置かれた場所

に作 られ る 電場 は ，入射波 とi以外 の N −1個 の 双極

子が作る電場の 重ね合わせ に よ っ て表せ る ．こ う

して非球形粒子 の散乱問題が，電気双極子群 と外

部か らの電磁波 との相互作用 を解 く問題 に な る の

で あ る ．こ の 方法 の す ぐれて い る と こ ろ は ，境界

値問題 を解 くこ と な く，比較的簡単 に任意 の 形状
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の粒子の 散乱問題を取 り扱 える とい うこ とで あ る．

実用 上 の 問題点 と して は ，微小 体積要 素が波長 よ

り小 さくな くてはならない こ とと，計算機のメ モ

リ
ー

の点や計算速度の 問題か ら扱える双極子の総

数 に制限 が あ る こ と か ら，サ イ ズパ ラ メ
ー

タ が 10

以上 の粒子 に対 して はDDA を適用 で きなか っ た こ

とが挙げ られ る ．こ の 問題 を克服する ため
，
DDA

の 適用限界を広げる方法が い くつ か考案され て い

る ．従来 DDA に お い て 使 わ れ て い た も の は ，

Clausius− Mossottiの 関係 式 で あ っ た り，
　 Lattice

Dispersion　Relation（LDR ）とい う，立方体を した微

小体積要素に最適な分極率の 決定法が あ っ た の だ

が ［5］ 構成要素粒子が球形で あるよ うな凝集体

の 場合に は，構成要素粒子 の 球形の 形状に着目 し，

Mie理論か ら散乱係数の第 1項で あ る al項を使 っ て

分極率を求め る方法が考えられ る．こ の 方法に よ

り，サ イズ パ ラ メータが 1程度の構成要素粒子を1

つ の電気双極子で表現で きるようになっ た．結果

として凝集体に 限っ て は，従来は不可能で あっ た

波長よ り大 きい サ イズ の 粒子（例 えば 10万個 の 双極

子 を使 っ た場合X が 50以上）の散乱計算が可能に な

っ た［6］，

fi、a 、．

§・ 毎

2．o
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　 oo

．「．1．．．．t’．一「．「．「「，　　　　’t’”　　　1’tttttt

le．0　　　　 200 　　　　 3uv

　 　 Si2e　parameter　X

磯ce

図 1．球形粒子 と非球形粒子の消散係数の サ イ ズパ ラ メ ー
タ依存

性．複素屈折率 は，m ＝1．48＋2，6×10−5．横軸 は，同体積球に 直

した時の 半径rを用 い て計 算 され たサ イ ズパ ラ メ
ー

タ（X；2np1λ），
非球形 と して，サイ ズ パ ラ メ

ー
タが0．Bの球 を構成要素粒子 とし

て．そらが縦横比が2の 直方体状に 配置 してで きた 凝集体 を考 え

た（文献【8］よ り｝．
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2．2 粒子の非球形性とリモー
トセ ン シン グ

　 さて 実際に球形粒子 と非球形粒子で は どの よう

な違 い がある の だ ろ うか ．図 1に は
， 先程説明 した

消散断面 積を粒子 の 幾何学的断面積で 割 っ た消散

効率（Qext）が球形 と，非球形粒子に対 して
， 様々

なサ イズ パ ラ メータを変えてプ ロ ッ トされて い る．

複 素屈折 率 と して ， シ リケ
ー

トの 可視 で の 値

（m ＝L48＋2．6× 10s）を用い た，球形粒子の場合 Qext

は大 きく振動して い るの がわか る．非球形の例 と

して，球形の粒子が集まっ て 縦横比が 2の直方体状

をした凝集体の計算結果 をの せた，非球形の 場合，

Qextが最大値を とる位置がサ イズ パ ラ メータ の 大

きい 方に シ フ トして い る こ とがわかる．こ れはは

る か 50年 も前に室内実験で 知 られ て い た こ とで あ

っ たがf7］，
よ うや く理論計算で も示 せ る ように な

っ て きた【8】．こ の よ うに幅広 い サ イズ分布を考慮

した非球形粒子に対する 理論計算も可能にな っ て

きたため ，そ の リモ
ー

トセ ン シ ン グへ の 応用 も現

実味を帯び て きた，リモ ー
トセ ン シ ン グは光源に

よっ て ア ク テ ィ ブ とパ ッ シ ブ の 二 つ に分けら れ る．

ア ク テ ィ ブ リモ ートセ ン シ ン グの 例として は，測

器 自身の 出す レ
ー

ザ
ー

光 を用 い る もの が ある ，

MUSES −C で は ラ イ ダ ー
（Light 　Detection 　And

Ranging ）を 用 い て 小惑星 の 表面組成を調 べ る こ と

が提案され て い るが
，

こ の場合観測 されるの は
， 表

e“，

1　　　　　　　　　　　　　　　、跡、

　 ・鬘　　　　　 ／淋

1

蟻嚢
　 　 　 　 　 　 　 　 ｛も沁

図2．六 角柱 の 粒子の後方散乱強度の 縦横 比．サイズ パ ラメ ータ

依存性．縦横比 10は，針状粒子，1以下 だ と平 板粒子 を表す．複

素屈折 率は ，m ＝＝1．878 ＋ 4．76 × 10−4 を用 い た（文献【91よ り）．
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面物質か らの後方散乱強度で ある【9］．図2は六 角

柱で で きた結晶の粒子 の 後方散乱強度がそ の 縦横

比 に どう依存す るか を示 した理論計算で ある．こ

れ を見て わか る とお り， 波長が粒子 サ イズに近 い

領域で は
， 後方散乱強度はオ

ー
ダ
ー

で違 っ て くる

ようで ある［10］．太陽光を光源に用 い る パ ッ シ ブ リ

モ ートセ ン シ ン グの 例 として はセ クシ ョ ン 3 で 詳

しく述 べ られ て い るの で ，こ こ で は，彗星か ら放

出 された塵の 熱放射特性に つ い てのみ簡単に触れ

る こ とにす る．Campins とRyan の 地上観測に よれ

ば
，

ハ レー彗星 の ダ ス トの 波長 10ミ ク ロ ン付近 の

熱放射 ス ペ ク トル は，ツ イ ン ピーク構造を持 つ こ

とがわか っ た［ll］．こ れ は結晶性オ リ ビ ン の存在を

示唆す る もの で ある．また彗星 と太陽の 間の距離

が 0．79AU の時，ダ ス トの色温度は 同 じ太陽か らの

距離で の黒体温度より約20％高い こ とが わか っ た．

こ の こ とは，オ リビ ン の み ならずカ ー
ボ ン などの

吸収物質もダス トの 成分 として 含まれ て い る こ と

を示 して い る．ツ イ ン ピー
クの 深さや，色温度を

上 で説明 した よ うな光散乱の 理論を用 い て 解析す

る こ と に よ り，
ダ ス トの サ イズ分布や 吸収性 の 物

質（カ
ー

ボ ン な 劫 とオリ ビ ン などの誘電体の混合比

など に つ い て もリ トリーバ ル で きる と期待 される．

彗星の ダ ス トの 形が球形 を仮定した場 合，測定 さ

れた質量分布を用 い る と再現 されなか っ た ツ イン

ピーク構造が［12］，3次元的に固 まっ たもの か ら

2次元状 に広が っ た もの とい う様に
“
ふ わ ふ わ

”

に

な る に し た が っ て ，ピーク構造が は っ きりと して

くる こ とがわか っ た［13｝．こ れは凝集体全体の 光学

特性は，構成要素粒子の そ れ を反映 して い る と こ

ろ か らきて い る ．
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3．赤外線によ る太陽系 内ダ ス トの

　観測

　太陽系内 の ダ ス トは それ に よ る 太陽光散乱で あ

る黄道光 と して 可視領域で は多 くの 観測が行 なわ

れ，ダ ス トの 空間分布や典型的なサ イズ およびそ

の 形状 まで もが議論されて きた【14］．
．一一

方 ，
ダ ス ト

の組成はそ の 起源と進化 を知る 上 で 最 も重要な情

報の
一

つ で あるが，未だ に明確 な結論が得 られて

い な い 問題 で あ る．近年，地 球近傍ダ ス トの 直接

採取とそ の化学分析が盛ん に行 なわれ て きたが，こ

の手法で は地球近傍 の ある種 の ダ ス トにバ イ ア ス

がかか る可能性があるの で
， 惑星間空間に広 く分

布する ダ ス トの性質を知る に は黄道光の 観測が重

要な役割を果たす．特 に赤外域で は各種鉱物に特

有の吸収帯が多 く存在する ため ス ペ ク トル 観測 に

よる組成の 同定が期待 され る．赤外域で の黄道光

は図3に示す ように 太陽光散乱成分 とダ ス ト自身の

熱放射成分とか らなる［15，16，17］，熱放射成分

の 観測は［RAS ，　 COBE 衛星な どに よ っ て行 なわれ，

ダ ス トバ ン ドの 発見［t8】や放射温度に 基 づ く組成 の

研究［19］などを もたらして い る．こ こ で は こ れ らの

成果 を網 羅する こ とは避け，最も新 しい 成果 で あ

裂ド1
冪
老 ＿ 二 ＿ 」

　 　 　 　e、1　　　　　　　　　　　　　　　　　　　 罵 Q

波 長 瓦｛μ rn】

図3．黄道面付近 に お ける黄道 光 ス ペ ク トル ．黄道光 は ダス トに

よ る太陽光散乱（実線》と熱放射（点線）とか らな る．デ
ー

タ点は80

年代 まで の 主 な観測 に よ る（文 献［t5，16，17】よ り｝．
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る宇宙科学研究所の SFU 搭載赤外線 望遠鏡IRTS に

よる近赤外域で の 太陽光散乱成分の観測に つ い て

紹介す る．

　 IRTS は 1995年 に 打ち上 げ られ，約 1ヵ 月の 観測

期間 で 全 天 の 約7％ に お よ ぶ 範 囲 の 空の 赤外線 ス ペ

ク トル を測定する もの で［20］，焦点面装置 として搭

載 され た波長 1．4〜4μm 帯 の 近 赤外分光器［211は黄

道光の 連続 ス ペ ク トル とその空間分布を明 らか に

した［22】．図4に観測 された ス ベ ク トル の例 を示す

（黒丸），こ こ で は便宜上 ，観測デ ータ か らダス トの

反射ス ペ ク トル に換算したのち可視域の観測値（黒

角）で 規格化 した もの を示 した，1．6μm 付近の 折れ

曲が りと3．5 μm よ り長波長で の増加が特徴的で あ

るが，他に は特に 強い 吸収帯は見 られ ない ．長波

長で の 増加は熱放射成分 の 寄与に よる もの で あ る ．

図か ら明らか なように，近 赤外での ダス トの 反射率

は可視 域にお い て よ りも2倍近 く，つ ま り，ダス ト

物質は可視域に 強 い 吸収 を持 つ もの と考えられる．

　 1．6 μm 付近の折れ 曲が りは短波長にある吸収の

一端が見え始め て い る の で あろ う．小惑星は ダ ス

トの 供給源 と して 多くを担 っ て い る こ とが示唆 さ

れ て い るため ，その ス ペ ク トル を黄道光の もの と

比較する こ とは意味があ ろ う．こ こ で は最 も代表
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図4．IRTS に よ り得られ た近赤外域 での ダス トの 反射 ス ペ ク トル

（黒刈 と太陽ス ペ ク トル を規格化 して あ る．白丸 はFrey　et　a［．｛23】
に よ る気球観 測 に よ っ て得 られ た ス ペ ク トル で あ る．あ る S型小

惑星 とC型小惑星の 規格化 され た反射スペ ク トル を実線と点線で

それ ぞれ示す （文献 ［22］よ リ｝．
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的な小惑星で ある C型お よびS型小惑星 の 典型的 な

反射ス ペ ク トル を図 中に示す．炭素質物質からな

ると言われるC型小惑星 の フ ラ ッ トなス ペ ク トル は

明らか に黄道光の もの とは違 っ て い るが，S型 は 黄

道光の もの に近 く，
ダス トが S型小惑星 と同様なシ

リケ イ ト物質か らな る 可能性 を示唆 して い る ，た

だ，S型 の ス ペ ク トル は気球観測によ り得 られた

0，8 μm 付近の デ
ー

タ（白丸，【23Dと明らかな矛盾が

ある こ とや ， 小惑星の ス ペ ク トル は多重散乱の結

果 に よ る もの で あ り，ダ ス トの 散乱と の 単純比較

が正 しい か どうかは明らか で はな い ため ，最終的

な結論には多くの検討を要する．一方，彗星はダ

ス トの起源 と して最 も多くの寄与をする と考えら

れ て お り，その非常に 赤い ス ペ ク トル は黄道光ス

ペ ク トル を説明で きるであろ う124】．ただ，彗星の

ス ペ ク トル は 時間変化する こ とやデ
ータ の蓄積な

どの点か ら小惑星に比べ て 比較が難 しい ．今後の

彗星の ス ペ ク トル観測デ
ータ の蓄積が黄道光研究

に関 して も期待 され る．

　黄道光の強度はダ ス トの 空間分布を反映 して黄

道面付近で最 も強 く黄緯が高 くなる に従 っ て 弱 く

なる分布を持つ こ とが可視観測に よ り良 くわか っ

て い る．ダス トが太陽系内の どの 場所で も一様 な

性質を もつ とすれ ば
， 違 っ た波長で 観測を して も

同 じ強度分布が得 ら れ る は ずで ある ． し か し
，

塵RTS に よ る近赤外観測の 結果，黄道光 の 強度分布

が可視域 の もの よ りも高黄緯 まで なだ らか に拡が

っ て い る こ とが明 らか に な っ た（図5）．こ れは ， ダ

ス トの性質が空間的に変化 し て い る 可能性 を示 し

て お り，そ の起源 と進化を考える上で非常 に興味

深い ［24】．こ れは，黄道面付近 で はC型小惑星 の よ

うなス ペ ク bル を持 つ ダス トが多く，高黄緯にはS

型小惑星 ある い は 彗星の よ うな ス ペ ク トル を持 つ

ダス トが多く存在す る こ とを示 してい る の か も知

れ ない ，ダ ス トの性質の 空 間変化は可視域で の 偏

光観測や熱放射の観測か らも示唆され て い る125］．

ただ，地球か らの黄道光の 観測で は視線方向の積

分値を観測で きる の み で あるか ら，ダ ス トの 密度

や組成の 空間的 な分布を調べ る にはや は り限界が

ある．こ れ を打破する最も単純 な方法は惑星探査

機を用い て 惑星間空間の あらゆる場所か ら黄道光

を3次元的に観測する こ とで ある【261．これに よれ

ば地球近傍の ダ ス ト分布が明 らかになるだけで な

く，カ イパ ーベ ル トや星間ダ ス ト成分な どを も検

出する こ とがで きるか もしれ ない ．こ の よ うな計

画は技術的に見 て実現不 可能ではな い ため，今後

多 くの 賛同が得られる こ とを期待する．

　以上，観測結果の紹介は黄道光に限 っ たが，太

陽近傍や惑星周辺 お よ び小惑星帯で の ダス トの振

る まい や 他 の 恒星系の 黄道光 の 観測な ども興味深
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図5．IRTSによ り得られ た黄道

光の黄緯｛β｝分布（黒丸｝．分布は

可 視デー
タ｛白丸）よ り もな だ ら

か な こ とがわ かる．観測天域に

対応する 太陽離角｛λ・λO）お よび

銀緯（b）も示 す（文献【221よ り）．
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ー

トセ ン シ ン グ／岡本，松浦，北村

い ．記述が近赤外に よる観測に偏 っ たが，IRTS は

中 間赤外チ ャ ン ネ ル （5
−一・12μm ）を搭載 して お り，

波長10pm 付近の シリケイト帯の観測や近赤外チ ャ

ン ネル との 比較など に よ り研究の進展が期待で き

る．い うまで もな く測定波長 の 拡大 は ダス トの 観測

的 ・実験的研 究に大きな進展を もたらすで あ ろ う．

4 ．ダス ト連続波で 探る 星 ・惑星系

　形成過 程

　電波 ・赤外線望 遠鏡の活躍 に よ り，太陽 クラ ス

の 低質量星およびその 周囲に存在する と推定 され

る惑星系は，星間分 子雲の 内部 で 形成 され る こ と

が明らか に な っ て きた ．星 ・惑星系形 成過程 に お

い て は重力が主要な役割を果たすため，星間物質

の 質量の大部分を占め るガス の観測が重要で ある．

しか し，ダ ス トは，質量比 で ガ ス の百分の
一

程度

で はあるが，地球型惑星 の 主成分で ある こ と，連

続的な熱放射をするこ と，温度決定プロ セ ス を通

して ガ ス の 力学進化 に 大 きな影響を及 ぼす こ と等

の ため，決 して無視する こ とは で きない ．

　ダス トか らの 電磁波放 射は，主に赤外か ら電波

まで の 領域 に わ た る連続的 な熱放射で あ り，
ガ ス

分子輝線 と同様 に 各波長で の イ メ
ー

ジ ン グ観測が

大切 なのは もちろ ん ， 全波長域に わた る エ ネル ギ

ース ペ ク トル分布（SED ）が重要な働 きをす る．放射

が光学的に厚い 場合には（主に赤外領域），温度（分

布）が求まり，光学的に薄 い 場合には（主に ミリ波 ・

サ ブ ミ リ波領域），ダ ス ト粒子 の 吸収係数 を仮定 し

て
， 質量（分布）が求め られ る ，従っ て，SED は分 子

雲 コ ア モ デ ル や 星周円盤 モ デ ル と の 定量的比較 を

通 して，天体の 進化段階を診断する
一

つ の指標 を

与えて くれる．

　 ダ ス ト連続波観測で 問題 な の は ，ダ ス ト粒子の

吸収係数kη が ミ リ波 ・サ ブ ミ リ波で よ くわか っ て

い な い とい う点であ る．通常，経験式が よ く用い

357

られ SED か らb を決定する が ， その 正当性は必ず

しも確立 して い ない ［27】．観測 か ら求め られ る質量

は 吸収係数に反比例する ため，knの 不定性 は重大

な問題 で ある ，しか し，
ダス ト連続波は広い 帯域

幅 に わ た っ て 積分で きる ため，高い SN 比 を容易に

達成 で きる とい う観測的メ リ ッ トがある．以 下 で

は星 ・惑星系形成の 各段階に つ い て ，ダ ス ト観測

の現状を簡単 に みてみ よ う．

4．1 分子雲 と分子雲 コ ア ：星形成の母体

　星形成の母体で ある星間分子雲 （月 ≧ 10Zcm．1，
　 T

〜 10K ）の 中で も，特に密度の 高 い 球状 の 領域

（n ≧ 10‘
cm

コ，　 T 〜10K ）を分子雲 コ ア と呼んで い る

【28】．重 力的 に束縛 され，中心部 に赤外線源が位

置する こ ともある ため
， 分子雲コ ア が 自己重力で

収縮 し，星 ・円盤系が中心に誕生する と考えられ

て い る．最近 ， 高感度検出器（ボ ロ メータ）が 開発 さ

れ ，分子雲 コ ア を直接ダス トか らの サブ ミリ波で マ

ッ ピングで きるようになっ た［29ユ．マ ッ ピングか らは

コ ア の サ イズ （
一一

・1・0000・AU ），質量（
〜IM ．），密度分

布（r
．L2．5　−u　r

’2
）が，　SED か らは コ アの温度（10〜20　K）

や b ＝ 2（星間塵で期待 される値）が求め られて い る．

4 ．2 原始星

　原始星は，分子雲 コ ア が重力収縮す る際 ， そ の

中心部 に形 成され ， 周囲 か ら落下 して くる物質の

重力エ ネル ギーを解放 して輝 い て い る天体であ る．

その初期段階で は
， 大量の ガス やダス ト（AV ≧ 1000

mag ）に おお われ て い るため，中心星か らの放射は

周囲 の ダ ス トか らの熱放射 に変換 され，サ ブ ミ リ

波源 と し て観測 され る 1301．SED は冷たい 黒体輻

射（T〜20K ）の 形をとり，そ の 解析か らb ＝ L5 が得

られて い る，そ の 後 ， 原始星の 周囲には半径数千

AU の 回転 しなが ら中心に落下する円盤状 エ ン ベ ロ

ープが現れ る［31】．こ の段階で は，ダス ト連続波は

エ ンベ ロ ープお よびその 内側 に形成 され て い る半
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径50AU 程度 の コ ン パ ク トな降着円盤か ら主 に放射

されて い る 【32］．最近，干渉計に よ る ダ ス ト連続波

観測 に よ っ て
，

よ うや く降着円盤が撮像 され る よ

うに な っ て きた133］．こ の 降着円盤 こ そが，T タウ

リ期に原始惑星系円盤へ と進化す る の で ある．

4．3T タウリ型星

　分子雲 コ ア が中心 の 星 ・円盤系 へ の 落下や分子

流 に よる吹 き飛ば しに よ っ て ほ とん ど散逸 し，中

心星が可視光で見 える ように なっ た天体が T タ ウ

リ型星である．T タウリ型星 の まわ りには ，干渉計

に よ っ て半径数百AU の ケプ ラー回転 して い るガス

円盤が撮像 され て い る【34】［35】．そ の
一方で，SED

に 見 られる強い 赤外線放射（赤外超過）は古典的 T タ

ウ リ型星の半数近 くで検出 され
， 半径百AU 程度の

コ ン パ ク トな降着円盤の普遍性を強く示唆 して き

た［36】．最近の HST に よ っ て撮像 された．明る い オ

リオ ン 星雲の背景光に浮かび上が る円盤の シ ル エ

ッ トは円盤存在の 決定的証拠 とな っ た 【3刀．我 々

も最近 ， 野辺 山の ミ リ波干渉計 を用い て ダ ス ト連

続波を観測 し，T タ ウ リ型星 DG 　Tauの まわ りの 降

着円盤の撮像に成功 して い る（図6）［38］．

　前半の古典的T タ ウ リ期で は，その星周円盤は

降着円盤 と考えられ，近赤外 （1μm ）か ら遠赤外

（100μm ）の ス ペ ク トル よ り円盤 の 温度分布T〜f
価

が 得られ て い る［39】．しか し
，

こ れ は標準モ デ ル の

分布T 。Cr
’° 7s

　［40】と明ら か に 矛盾す る．また
，

一
部

の 円盤 で は 中間赤外の 放射が弱 く， 半径 1AU あ た

りにギャ ッ プが形成 され て い る らしい ［41］．惑星が

存在 して い るの であろうか ？サ ブ ミ リ（0．1mm ）か

ら ミ リ波（1mm ）領域の ス ペ ク トル か ら求め た円盤

の 質量は0．01〜O．IM ．｛42］で ， 半径 も100　AU 程度

と推定 され，標準的な太陽系起源論【43】とよ く
一

致する ．中心星が後半の弱輝線 T タ ウ リ期 に 入 る

と，降着円盤は原始惑星系円盤へ と進化 し，約 1千

万年程で赤外超過が消失して い く［441．こ の 事実 も

日本惑星科学 会誌Vol．6　No．4，1997

太陽系起源論 の 微惑星形 成シ ナ リ オ と矛盾し な い ．

　中心星が進化す る とダス ト粒子の 吸収係数 の bも

変化 し， 原始星で は0〜2で あっ た の が，T タ ウリ型

星では一1〜1にまで減少する［45］．こ れ は ダ ス ト粒

子 の 成長を含むサ イズ分布の進化を示 して い る の

であろ うか［46，？それ とも個々 の粒子の 形状 1471の

進化，ある い は コ ア ・マ ン トル の化学的進化を意

味 して い る の であ ろ うか ？

4．4 主系列星

　主系列星の ベ ガ ，フ t 一
マ ル ハ ウ ト，βPic等に

も，赤外線に よっ て 星周 ダス ト円盤が検出 されて

い る．円盤の半径は 100−1000AU
， 質量は 10MO 』2

M ，、、，thで あ り，円盤構成粒子は 星 間塵 よ り大 きく，

内側数十AU 以内で は物質が少ない こ とがわか っ て

い る ［48】．こ れ らの ダ ス ト円盤はT タ ウ リ期の 原始
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図6，DG 　Tauのまわ りの円盤 か らのダス ト連続波（147GHz｝の 強

度 分 布．図 中 の 星印 は中心 星 の 光学 的 に決 め られ た位 置 を示 す．
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特集 ・宇宙塵の リモ
ー

トセ ン シ ン グ／岡本，松浦，北村

惑星系円盤の 残存物で は な く，微惑星同士 の衝突

等に よっ て 供給 される ダス トが円盤状 に分布 した

もの で あろ う（太陽系で は カ イパ ーベ ル トか ？）．
一

方，星 の位置や速度の周期的ふ らつ きか ら，木星

型惑星にかなりバ イア ス はかか っ て い るが ，い く

つ か の 太陽系外惑星 の 発 見 も続い て い る

（http： 〃cannon ．sfsu ．edu 广williams ！planetsearch！

planetsearch．htm】）．

4．5 日本の 次世代望 遠鏡

　日本が近未来に計画 して い る観測装置には，国

立 天 文 台 の 口 径 8m の 光 ・赤 外 大 型 望遠 鏡

SUBARU ，宇宙科学研究所の衛星搭載の赤外線全

天 サ ーベ イ望遠鏡As匡ro−F （IRIS），国立天文台の 大

型 ミ リ波サ ブ ミ リ波干渉計LMSA （口 径10m × 50素

子）がある．SUBARU で は木星型惑星 ・褐色矮星や

カイパ ーベ ル ト天体の検出が ， IRISで は 原始星 ， 原

始惑星系円盤，褐色矮星 の 統計的研究が ，LMSA

で は IAU とい う超高分解能で T タ ウ リ型星の まわ

りの 原始惑星 系円盤の 撮像が期待で きる．掴 三弱

　　 タ ウ 1 「i の
Pt

は 戒 z
一

　 こ
“ t

る　　 で 　　 占
’ ・二六

っ て 　た ・　 タ

ウ リ　
IS
　 ・ 系 と

’
系 ・或 　 ダ ス ト

系の
“
ヤ ソ プ ± め る 占 か ら　

日
　

iH
で 　る．

5．過去か ら未来へ

　以 上，簡単に彗星か ら放出 された ダス ト，現在

我 々 の住 む太陽系内の 惑星間に存在する ダ ス ト，

そ して我 々 の 太陽系の 過去の 姿の 投影で あ る原始

惑星系円盤 に存在す る ダス ト，とい う3つ の異な る

領域 に存在する ダ ス トの リモ
ー

トセ ン シ ン グの 実

際 を簡単に み て きた ．分野 も惑星科学か ら 天文学

まで と幅広 い が ，そ こ で議論 の 中心 とな っ て い る

の は ダ ス トで ある ．ダス トの惑星系の進化には た

す役割を理解するため に は，こ の 3つ の関係付けを
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きちん と議論 して い くこ と が必要 で あ ろ う．今後

も こ れ らの 領域す べ て を視野に い れた ダ ス トの 詳

細な比較，検討を推 し進め る こ とが望 まれる．
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