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　近年，い ろい ろ な進化段階 に ある太陽系外の 惑星系

の 存在 を示 す証拠 が 見 つ か っ て きた。そ の 観 測 は 主

に，（1）原 始惑星系円盤，  主 系列 星 周囲 の ダ ス ト円

盤 ， （3）太陽系外ガ ス 惑星 に分けられ る．これ らは，惑

星系 の 形成過程 を解 明する上 で不可欠な制約条件と

な る。今後十数年は，観測機器 の 高性能化
・
大型化 ・

ア レイ化さらにはス ペ ー
ス からの 観測 の 進展によっ て，

太陽系外 の 惑星系の 観測 的 研究 は 黄金時代 となろ う．

　太 陽系の 情報に 基づ き，素過程 の 物理
・
化学 の み に

頼 っ て 組 み 上げられ て きた従来 の 惑星系形成論で は，

説明が 困難な観測事実 も多数出 て きて い る．一
般 に観

測 と理 論 の 関係 は，（a）観測 の ほ とん ど無 い 空想的理

論の黎明時代 ， （b）基本的観測とそれ に基づ く標準理

論の確立 の黄金時代，（c ＞観測 の 急増 と現象論 的 「個

別理 論」乱 立 の 爛退時代，と進化す る ようだ．惑星系

形成論はまさに （b）の 時代 に突入した の だろ う．観測

の 裏打 ちの 無 い 空想的 「標準 シナ リオ 」か ら基本的観

測 に 支えられ た真 の 「標準理論」へ ，ある い は 「太陽系

形成論」か ら「比 較惑星 系 形 成 論」へ の 転換期 と言 え

よう．

　 こ の 小論で は，最近 の 得られ た観測 デ
ータと，従来

の 惑星形成 の 標準シナ リオ の結果と比較する．そして，

多様な惑星系の 進化を統一
的な観点から論ず る比較

惑星系形成論へ の展望 を述べ る．

1．太陽系外惑星系の観測

観測に 関する詳しい レビ ュ
ーは，百瀬 さん，田村 さ

ん，村上 さん の 稿に ゆずり，こ こ で は比較惑星系形成

論に 必 要 な 諸 量 が 観測 か らど の ように 決 め られ る かを

中心 に 述 べ よ う．

1．1 原始惑星系円盤

　まず，第
一

の 観測対象は，惑星形成 の 母胎となる 原

始惑星系円盤 （以後デ ィス クとよぶ ）で ある．水素核反

応 に 火が つ く以 前の 若 い 星 （T タ ウ リ星）は，単
一

の 表

面 温度 の 黒体放射 で は 説 明 で きな い 過 剰 な 連 続光放

射 を，赤外線か らミリ波 の 波長領域 で 出して い る．こ れ

ら長波の 過剰は，中心星を円盤状 に とりまくダ ス ト群か

らの 放射 で あると考 えると，うまく説明 で きる［11．こ うし

た分光学的証拠 は，ミリ波干渉計によるCO分子ガス の

回転輝線 の 観測 で裏付けられた．半径数百AU まで広

が る 円盤 ガ ス が ケ プ ラ
ー

回転して い る様子が明らか に

なっ た．ただ，周囲の 分子雲ガ ス による影響を受けず

に観測 で きる 対象が 限 られ る た め ，今 の とこ ろ 観測例

は，GG 　 Tau，　 DM 　Tau ，　 GM 　 Aur など 少数 に 過ぎ

ない ．

　
一
方，ハ ッ ブ ル 宇宙望遠鏡 （HST ）の 可視光観 測に

より，オリオン 星雲からの 背景光 を遮 る シル エ ッ トとして

多数 の デ ィス クが観測された．あるい は，デ ィス クをほ

ぼ 真横から見 る配置に なっ て い て ，中心星 の 散乱光に

よっ て 縁 どられたシ ル エ ッ トとして，デ ィス クが 検出 され

た 例 （HH 　30
，
　 HK 　Tau ／c など）もあ る．さらに ， デ ィス

クから散乱された近 赤外線が 直接撮像され た例 （GG

Tau）もある．こ れ らは い ずれも 50− 300　 AU 程度 の

ス ケ
ー

ル を持 つ ．
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　なお，L1489・IRS，　L1551−IRS5，あるい は HL 　Tau

とい っ た原始 星やごく若 い T タウ リ星 （t
−一

　105−s　yr）の

周囲 に は，中心星へ の 自由落下時間程度の タイム ス ケ

ー
ル で 動的収縮 をして い る1000AU ス ケ

ール の 円盤ガ

ス が，ミリ波干渉計によっ て続 々 と観測され て い る．こ

れ らは ，シ ュ
ード・デ ィス ク ある い は 円盤状 エ ン ベ ロ ー

プと呼ばれ，ほ ぼ ケ プ ラー回転をして い て 降着時間が

自由落下時間より数桁 長 い 原始惑星系円盤 （デ ィス ク）

とは区別される．シ L 一ド
・
デ ィス クは，105〜年程度で よ

りコ ン パ クトなデ ィス クへ 移行する過渡的天体だとみな

され て い る。

　赤外 ・ミリ波領域 の ス ペ クトル ，ミリ波 サ ブ ミリ波干渉

計に よる撮像，あ るい は可視 ・近赤外線散乱光強度と

い っ た 観測か ら，デ ィス クの 物理量 が推定できる．重要

な もの に，半径 a ，，、t （正確に は後述 の 指数 p ＞ 2 となる

半径），総質 量 MD ，面密度分布 Σ
，
（a ）（特 に 中心 星

か らの 距離 a に対する逆べ き指数p の 平均値）， 温度

分布 r（a ）（特 に a に対する逆 べ き指数 q の 平均値）

が あ る．現段階 で は ， 観測数が 限られて い る ため 統計

的精度は低い が ，お お よそ，

a
。 ut

　 50− 300　AU 伴星があると切断される

MD 　O．001− O．1Me こ こで Me は 太陽質量

p 　 O．5−1．5　　 不確定性が特 に 大 きい

q 　 O．5 −O．7　　 デ ィス ク表面温度を反映

程度 の 値が見積もられ て い る．

　 なお，デ ィス クの ガ ス 散逸時間 は，ガ ス 惑星形成過

程へ の 制約として最も重要な デ ータ で あ るが ， 不確定

で ある．長波連続 光の 観測 など か らデ ィス クの 寿命は

10ア

年と言われ る．しかし， ダ ス トか らの 放射 は微惑

星形成によっ ても弱くなるの で デ ィス ク散逸 の 証拠 とは

言えない ．また，ガ ス か らの 線 ス ベ クトル もダ ス トの ガ

ス 吸着 の 可能性や，分解能 の 不足 などか ら，デ ィス ク

散逸の 状況を解明す る精度は無い ．ただ，次項で 述

べ るA 型 主 系列星 βPic の 周 囲 に は，ガ ス が ほ とん

ど存在しない とい う観測が ある の で ， デ ィス クの ガ ス の

寿命は 108年以内と考えて 良 い だ ろ う．

日本惑星科学会誌VoL8．No．3．1ggg

1．2 主系列星周囲の ダス ト円盤

　第二 の 観測対象 は，主系列星周囲 の ダ ス ト円盤で

ある，ヴェ ガ や フ ォ
ーマ ル ハ ウトなどの

一
部の 近傍主系

列星 にも赤外線過剰が ある （こ れ らは ヴ ェ ガ型星と呼

ばれる）．ヴェ ガ型星 の
一

つ fi　Picでは ，
ス テラ コ ロ ナ

グ ラ フ を用 い た 可視光 ・近赤外線 の 観測で ，周囲 に ダ

ス ト円盤が撮像され て い る．HST による詳細な観測に

よれ ば 半径 が 1000AU に 達 する 広 が りを持ち，中心 付

近に半径数十AU の穴が空い て い て ， 円盤 に外部摂動

源 に よるゆがみが あるこ となどが わ か っ た ．ダ ス トは，

もし供給が無ければ ， 数万年で 中心星 （A 型星〉の 放

射圧 に よっ て吹き飛 ば され て しまう．よっ て 内側領域に

ある形成途上 の 惑星系から衝突破壊 によっ て，ダ ス ト

が常に供給され続けて い る と推定され る．さらに βPic

本体 をか す め るように 彗星状 の 天体が飛 ん で い るこ と

が，紫外線の ス ベ クトル 変動か ら推定 され て い る．こ れ

らの 観測は ， 惑星形成過程 の 進行を間接 的に示 して

い る．

　 近年，ヴ ェ ガ や フ ォ
ー

マ ル ハ ウ ト，HR 　 4796A とい

っ た βPicと同 じA 型 の 主系列星 の 周囲 に も遠赤外線

で ダ ス ト円盤が撮像されて きた。特 に年齢が los歳程度

まで の 若 い 星 に多く見 つ か っ て い て ， 年齢 とともにデ ィ

ス クが淡くなる傾向が見られる．また，ε　Eri（K 型）や

ρ℃ nc （コ 55Cnc ）（G 型）とい っ た太陽質量程度 の 星

に もダ ス トデ ィス クが撮像され て い る．太陽系にもカイ

パ ーベ ル ト天体起源の ダ ス トデ ィスクが あ ると予想され

て い て
， 関連が注 目され る．

1．3 太陽系外ガ ス 惑星

　第三 の観測対象は ， 近傍の 太陽サ イズ の 主系列星

の 周 囲 の 太陽系外ガ ス 惑星で ある． 1999年7月現

在，2  司ほ どの 系外惑星が見つ か っ て い る．観測手法

は，星の 線ス ペ クトル の ドッ ブ ラ
ーシ フ トを精密測定す

る ことで，見えな い 伴星 の 重力に よっ て 生 じる 主星 の

視線方向速度 の 周期変化 （振幅 は 数十 m ／s）を検出し，

それ か ら伴星 の 公転周期や離心率・質量を見積もるも
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の が 主流 である．主星位置の 天球面 で の 周期的ふ ら

つ きを位置天文学的 に検 出する試みもあるが，比較的

確度 の 高い 観測が 1例あるに 過ぎない ．現在までに

検出 され た惑星 の 軌道長半径 a と離心率 e の 関係，

お よび a と下 限 質量 Mmin （正 確 に は，公 転 面 法 線 と視

線 の 成す角 を θとして Msin θ）の 関係を図1に示す．

この うちa
−Mmln図に は ， 質量が 13− 80M

，
（MJ ：木星

質量）の 褐色矮星 候補天体も載せ た（塗 りつ ぶ された

丸）．さらに，破線で ドッ プラー視線速度観測法 の 現在

の 検 出限界 （速度振幅 K ＝40m ／s ）を，
一

点鎖線で 位

置 天 文 学 的 手法 に よ る検 出限界 （10pcの 距 離で 4ミリ

秒角）を併記 した．い ず れ も，中心 星 か ら遠 い 惑星を

検出す るに は，aS1 に 比例 した長期間の 観測 が 必要 と

なることに留意す べ きで ある．

　 見つ か っ た系外惑星 （20例）は ，3つ の カテ ゴ リーに

大別される，1つ 目は ， a 〈 O．2 と極め て 中心星に近

い 軌道をとる近接型 で，確実なもの が 9例ある．これら

は hot　Jupiterとも呼ばれ，　e が比較的小さく， 木星

質量 （M
，
〉程度 の もの が 多い ．また，主星 の Fe元素比

が 太陽 値より大きい とい う特徴 も共通して い る．2つ 目

は ， e ＞ 0．3 となる楕円軌道型 で ，確実 な もの が 9 例 あ

る．これ らは a ＞ 0．2 で 比較的質量が大きなもの が 目

につ く．3つ 目は ， e 〈 O．2 か つ a ＞ 1．0 となる太陽系型

で，確実なもの は 47UMa の 1例で ある．つ まり，見つ か

且

　

　

ユ

　

　

α
畜
り

＝

岩

8
り

 

0．01

舳 ， 轟 帆 ρ、ρq ．
　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 亅

　 　 　 　 　 　 O．1　　　 　　　　 1．O

　 　 　 　 　 　 　 　 semimajor 　aNis／AU

図 1 見 つ か っ た太 陽系外ガス 惑星の ス リーサイズ

le．O

っ た惑星 の ほ とん ど は太陽系の それとは大 きく異 なっ

て い る ：中心星 に 近く，離心率が大 きい 軌道を持つ ．

　また ， 最近 v　And の周囲に 3つ の惑星が 回っ て い

る らしい 証拠が得 られて い る12】．これ ら3つ は い ずれ も

木 星 程 度 か そ れ 以 上 の 質量 を持 ち，しか もい ずれ も太

陽系 で の 地球型惑星領域 に 相当す る位置 に あ る．し

か も外の 2つ はかなり大きな離心率である．明 らか に太

陽系 とは大きく異 なっ た惑星 「系」が存在するようで あ

る．

　ただ，系外惑星 の サ ン プ ル数は まだ少なく，観測バ

イア ス もあるの で，こうした分類 は統計的には不確定で

ある．今後，観測期間の 増加と共に系外惑星 の 発見 ，

特 に 太 陽 系型 の 惑星 が 発見 され て くる と期待 され る．

2 ． 惑星形成の標準シ ナ リオと

　　問題点

　で は，こ うした系外惑星系 の 観測 は，従来 の 惑星形

成の 標準モ デ ル の 中で は どの ように位置づ け られ るの

か．デ ィス クの 観測 は，分子雲 コ ア の収縮に始 まっ て

星 ・デ ィス クの 形成 に い たる 過程が理論的 に 解明 され

て い な い 現時点 で は，惑星形成過程 の 出発点と位置

づ けられ る．惑星形成過程を直接見られ る観測 は今 の

とこ ろ存在しない が，主系列星周囲 の ダ ス トデ ィス クや

紫外線変動 の 観測 は，間接的 に惑星形成過程に制約
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を与えると期待され る。そして ， 惑星形成 過程の結果

は太陽系外ガ ス惑星 （と，もちろ ん我 々 の 太陽系）とし

て 観測 され る．それらの 質量分布や軌道 パ ラメタ分布

が最終結果の 制約となる．なお，連星 を囲 む デ ィス ク

や，伴星を持つ 星 の 周りの デ ィス クも観測 されてい る

が，現時点 で の 標準シナ リオは単独星周囲の 惑星系形

成の み しか取り扱 っ て い ない ．

2．1 初 期材料物質分布

　分子雲 コ ア の 収縮に より，中心星とデ ィス クは ほ ぼ 同

時 に 形成 され る．デ ィス クは，初期 に は中心星 に 質量

供給をする降着円盤として，後期に は 内部で ダ ス トを

付着成長 させ微惑星を経 て 惑星系を育てる母胎 円盤

として の 役割を果た した．中心星 ＋ デ ィス クの 進化は，

大雑把に言うと

（1）原始星 コ ア ＋落 ドエ ン ベ ロ ープ

（2）若い CTTS ＋ シ ュ
ー

ドデ ィス ク

（3）CTTS ＋ 降着デ ィス ク

（4）WTTS ＋受動的 デ ィス ク

（5）主系列星 ＋惑星系・残存ダ ス ト

〈 10　
i’
yr

〜105A　yr

〜1ぴ yr

〜107yr

＞ 107，’
yr

の ような段階に分けられる．こ こで 中心星 の準静的収

縮段階 で ある T タウ リ星 は，水素の 輝線ス ペ クトル が

強 い 占典的 T タウリ星 （cTTs ）と弱 輝線T タウ リ星

（WTTS ）に分けられ る．中心星 は ，（1）の 段階 で は ほ

ぼ球対称の 動的収縮 エ ン ベ ロ ープ に 取り囲 まれ て い る

が，そ の 後 は 円 盤 状 の 構造 へ と進化 し，（3）の 段 階 で

ケ プ ラ
ー

回転デ ィス クが完成する。デ ィス クの質量供

給率 は，長期 的 に見る と後 の 段階 ほ ど 減少するが，数

百年の 期 間に通常 の 数百倍 を越 す質量が中心 星 に供

給 されるFU オリオニ ス現象が観測され て お り，著しく

非定常に変化する可能性も示唆されて い る．

　星誕生 の 狼煙と言うべ き双極分子流を駆動する，高

速 （数百 km ／s ）で 細 く絞られ た 方 向に 吹 き出す ジ ェ

ッ トは，（1）か ら（3）の 段階 の 若 い 星 に高い 確率で付随

して い る．こ の ジ ェ ッ トに よっ て 降着物質 の 角運動 量が

系外に捨て られるため，中心星は 高速自転で分裂す
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るこ とを免れ て い る．段階 （2）一（3）における星 ・惑星

系の 空間断面図 （中心星を通 りデ ィス クに 垂直な面内）

を図 2に 示す，

　惑星形成が始 まるの は， 段 階 （4）に なっ て デ ィス クの

乱流が収まり，ダ ス トが デ ィス ク中心面に沈澱で きるよ

うに なっ て か らと考えられ る．よっ て 受動的 デ ィス クへ

進化した段階 で の ダ ス トの 面密度分布が，惑星 の 初期

材料物質の 分布 で ある．しかし，
こ の 段階 の デ ィス ク

に関する観測的証拠は乏しい ．理論的 に も，デ ィス ク

の 面密度進化 を支配する角運動量輸送過程や ， ダ ス

ト／ガ ス 比を決め る乱流 中で の ダ ス トの ダ イナ ミクス が

不明確なため，初期材料物質の 量を降着円盤段階の

観測から推定するの は困難である．

　よ っ て ，現時点 で デ ィス クの 観 測 量 か ら 出発 す る な

ら，進化段階 で の 変化や，ダ ス ト／ガ ス 比 の 変化 は とり

あえず無視 し， 1，1節で 述 べ たM
。
や p，qとい っ た基本

パ ラメタか ら初期材料物質分布を与えるしかない ．以

下 の 議論で は，単純なべ き乗則モ デ ルを採用し，ガ ス

とダ ス トの 面密度 （Σ
g ， Σ“ ）を

… Σ
・側

ρ

・1・ 巛 a
・ul　’

・
・
　＝｛：翻11：ll：二：1，
〔AU ）

101

♂

100

t1010

，1

　 0．01　
　 　 　 　

　 　 　 　

　　　　 〕

　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 ρ　　　　　　　0．03PC
図2　CT丁S期の星 ・デ ィ ス クの 構造図

（1）

（2）
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とモ デ ル 化する．ここ で ，基準半径 ao は IAU とす

る．（ はダス ト／ガ ス 質量比 で，こ こ ではH ，Oが蒸発し

岩石質 の ダ ス トの み の 内側領域 （ζE ）と，氷 の 存在す

る外側領域 （ξ，）で 二 値的 に 与えた．基準 ガ ス 面密度

Σ
ge

は，　p ＜ 2 の 場合，近似的 に デ ィス クの 質量　M
．

と

外縁 半径 a
。 u、 を用 い て

　　　　…
〔2

誤筆 r
で 与えられる．また，温度分布は，

　　　T ・
喘 γ  ・

＜ a ＜ a
・ ul

（3）

（4）

と与えられ，これと氷の 凝縮温度よりal
、、

が決 まる．

　太陽系 の 惑星固体成分 の 分布 をならし，それを単純

な べ き乗則で 表 し，そ れ か ら太 陽 系 星 雲 を 復 元 した モ

デ ル が林モ デ ル ［3」で あ る．こ れ は
， 太陽系をつ くる に

必要最小限の 質量の デ ィス クモ デ ル で あ る．林モ デ ル

は p
＝1．5， q

＝0，5， Σge
＝1．7 × 10”

g／cm2 ，　 To＝

280K，ζヒ

＝〔）．0043，ξ，
＝O．018，　 a．．．＝2、7AU と置い た

もの に 相当す る．もともとの 林 モ デ ル で は外縁 半径 を

36AU として い たが，面密度分布をその まま外延すると，

aりuL

＝ loOAU で は，　MD ＝0．024 となる．この 100AU まで

外延した林 モ デ ル は ， 観測 され て い る原始惑星系円盤

の 平均像 に近 い の で，以下 で は リフ ァ レン ス ・モ デ ル と

して 使うことにする．

　ただ し，本稿で は標準シ ナ リオ の意味を， 林モ デ ル

を仮定 したもの に限定せず，これ をレ フ ァ レン ス として

初期材料物質分布に対す る依存性 を明示して，半定

量的に進化 の 様子 を見積もるこ とが で きる とする立場

を指すもの と捉える．標準シ ナ リオ が質的 に 変化 して

しまうような初期材料物質分布とは ど の ようなもの か と

い う問題 に つ い て は，3節で考察す る．

2．2 惑星成長の標準シナリオ

　で は ，
い よい よ惑星 の 成長過程 の 考察 に入 ろ う．標

準シナ リオ は，
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（a）ダ ス ト層の重力不安定 ：微惑星形成

（b）暴 走成長過程 ：原始惑星と微惑星に階層化

（c ）原始惑星 の 寡 占的成長 ：材料枯渇 で成長鈍化

（d）星 雲 ガ ス 大気 の 不安定化 ：ガ ス 惑星 の 急成長

（e ）星雲 ガ ス 流入 の 停止 ： ガ ス 惑星 の 完成

の ように 整理 で きる【4］．以下 で は，標準 モ デ ル に 従 っ

て 惑 星 成長 の エ ポ ッ クとな る各過程 を単純 な物 理 モ デ

ル によっ て与える圏．そ の 妥当性は ， より厳密な解析や

数値計算 で ある程度保証され て い る．逆説的 だ が，単

純な物理 モ デ ル だ か らこそ基本パ ラメタの変化に対す

る予言性 が高 い ，もちろんシナリオの 成 り立 つ 範囲内

にお い て．そして，軌道 半径と惑星質量 の 関係 を図 に

して，系外惑星 の 観測 と比較する．もし，デ ィス クの 観

測量か ら予測 される基本 パ ラメ タの 範囲 に お い て ，観

測 に 合 致 す る 系外惑星 が 作 られ ない とす る と，標 準 モ

デ ル の 質 的な見直しや 拡張が必 要 で あ ると結論され

る．

2．3 固体惑星の 成長過程

　 まず，惑星成 長過程 の 出発点となるの が，ダス ト層

の 自己重力不安定による微惑星の 形成で ある．デ ィス

ク中心面付近 に ダ ス ト濃集層 （面密度 Σ
，，厚さ 2H）

が で きるとそ の 自己重力 （〜
π G Σd ）で 2H サ イズ の

部分 に 分裂 しようとす る が ，中心 星 の 潮汐力 （
〜Ω it

H ， ΩK はケプ ラ
ー

回転角速度）が分裂 を抑制する．よ

っ て ， π G Σd
＞ Ω置 なら分裂し収縮す る．係数をより厳

密な線形解析で 求 め る と，H が次の Hp 、適 下回 る とダ

ス ト層 は分裂す る：

脳 畿
・ 靨 ・

一
・

　こ こ で，餓 は 中心 星質量，δ ≡ a ／ao で ある．こ の 結果

分 裂 の 円 盤 面 内波長 は，λ盤29 π仔
p、，

程度 な の で ， で

きる微惑星 の 質量 は，
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MPtS ・ π（鋸 鑑黔
一・P

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　 （5）

　　　・
（2訓 雫

）
）
2M

、　（・ ）

となる。こ の 最後 の 式 は，微惑星質量 の オ
ーダー

を与

える概算式で，M
， （a ）は，デ ィス クの半径 a 以 内に あ

る固体物質総量 で ある ：林 モ デ ル の 場合，地球軌道

で Md （a ）〜2 〃 E
〜10q40 より，　Mp 、，

一一10’TGME と概算

できる．

　次に 固体惑星 の 合体成 長時間を見積もる．微惑星

集団 （ラ ン ダム 速度 V ，：円ケプ ラ
ー

運動か らの 平均ず

れ 速度）が つ くる 円 盤 の 厚み は 〜U，／Ω K 程度だ か ら：

響 ・ 麻 ・贍 頭 1・艶
となる．こ こ で ， μdはダス トの 空間密度，R は惑星半径，

0 は 重力引き寄せ 効果に よる衝突断面積の 拡大 率，

Vese ≡ ＞2GM／R は脱出速 度である．ラ ン ダ ム速度分布

が 実際 に は ガ ウス 分布に 近 い こ とを考慮す ると，質量

M まで の 成長時間は ，

　　　　＿　　M 　　　　L6ルIi／3
ρ晶〜

　
tg

・・w
＝
孺 研

≧ ．−
Z
’
、◎Ω

。

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　 （6）
　　　　． ・・6Ml13 ρ襯

’2
　a，・ ・ 12

　　　　 Gll2MJ ／2
ξΣ

goe

ここでρ  、
は惑星物質密度で ある．重 要なの は ， 0 で ，

惑星が秩序的成長をするなら，v
・ ＝・U 。・c で 0 〜2だが，

暴走成長する と（m を衝突相手の 微惑星 の 平均質量，

c をガ ス の 音速として ｝

− 2（
4πρm 、、

a3．V ・

　　 27m2 ）
1’

機ド
5

（・・

となる［4】。惑星成長過程 で は暴走成長が起こ り，成長

時 間 が 短 縮 され る ことが わ か っ て い る。

　暴走成長が進 むと， 少数 の 原始惑星がそれ ぞ れ 独

立したえさ場を持 っ て寡占的に成長するようになる．各

原始惑星 の えさ場の 幅が，惑星 の 重力圏半径 （Hill半

径）
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侑
・岡

L’

 

の f倍 （N 体 シ ミュ レ
ーショ ン より∫〜10）となることが 知

られ て い る．よっ て 固体原始惑星質量はMf
．ed

＝ Σ d
・frH

・2砌 とな る。微惑星 の 動径方向の移動が 無 い なら

M ＝Mfcedが成長の 限界となるの で ， 固体原始惑星最終

質量 Mmpは

M
・P・＝

（
論！罫牒 詩

）；糞δ
一

，、，

」2

黔 1・（劉
’2

卿 ）

となる．こ こ まで 成長す るの に 要す る 時間 tpp は （6）式

で M ＝Mpp とお けば 求め られ る．　tpp・ Ca 〔岬 ・t となり中心

星か ら遠 い ほ ど長 い 時間を要す ることが わ か る，

　固体原始惑星最終質量 になる まで の成長時間rppを

太陽からの距離 の 関数として 示したの が図3で ある．林

モ デ ル で の成長時間 （実線）と，一律に林モ デ ル の 5倍

の 面密度分布 を仮定した成長時間 （
一

点鎖線）を示し

た．小惑星 の 軌道傾斜角をデ ィス クガ ス の 散逸に伴う

永年共鳴点 の 移動 で 説明す る解析 に よると，デ ィス ク

は内側から散逸して い っ たらしい ［5］．この こ とを考慮し

て，デ ィス クガ ス の 散逸時間の 目安も併記 した （ハ ッ

チ ）．図 3より林 モ デ ル に 従 っ た場合，天 王 星 ・海王星

の 形成 に は極めて 長 い 時間 （場合によっ て は太陽系年

齢以上）がかかっ て しまうとい う成長時間の問題が ある

　

　

塾

亶
；

　

　

　

　 　 　 　 　 　 0．1　　　　　 1　　　　　　 10　　　　　 100

　 　 　 　 　 　 　 　 　 s●mi −major 　axiS 　　’　　Av

図3　中心 星 か らの 距離 と感星の 成長時間 の 関係
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ことが わ か る．また，木星 ・土星は ガ ス が散逸する 前

に 形成するの も困難で ある．一方，面密度を5倍 に す

ると成長時間の 問題 は ， 解消 され る ようで ある．

2．4 ガ ス 惑星の成長過程

　次 に ガ ス 惑星が どの ように作られ るか考えよう．重要

な物理 量 は Bomdi半径 RB ≡ G屑1♂ （こ こ で c は ガ ス

の 等温 音速）で，惑星大気 の 重力 エ ネル ギ
ー

と熱エ ネ

ル ギーが 拮抗す る 半径 を意 味す る、

　まず，惑星が ガ ス デ ィス ク中で 大気を纏うの 条件を

求めよう．水素ヘ リウム 混合ガ ス の 円盤 ガ ス （密度 ρs ，

温度 T）中に 固体惑星があっ て ， 自転
・
公転 の 効果 は

小 さく静水圧平衡あるもの とする．惑星表面 で 惑星が

大気を引 きつ けるためには，RBが固体惑星半径 R を上

回 る必 要が あ るこ とは容易 に予想 される．実際 に 大気

質量が十分小 さく，等温 で あ る とい う条件 で 静水圧平

衡の 式を解くと，大気密度は

醐 ・ρ、
e ・p團

とな っ て，R
，

＝R なら惑星表面 で 大 気密度は 円 盤 ガ ス

密度の e 倍に なる．よっ て ， 円盤 ガ ス 中 で 大気保持す

る惑星 の 質量 の 下限値は

MB ・（、。c｝，諭
1’2

奢一
3
・

ノ2

　 （・・

となる．こ の 質量 MB を以下 で は，便宜上 Bondi質量と

呼ぶ ．

　次 に 大気 の 不安定化 に よるガ ス 惑星の 形成 に つ い

て 考 え る．前パ ラ グラフ で 求め た 惑星大気 の 質量が 大

きくなる と， 大気自体の 重力によりますます多くの 大気

を引きつ けるようになり，静水圧 大気は不安定化する．

まず ， 惑星集積時間が十分に長い 極限，大気が等温

とみ なせ る場合の 限界質量を求める．大気質量 M 。、”，

《固体惑星質量 M 、“，e だ が R
，》R となる場合を考えよ

う：

塩 ヂ蝋 即 （R・／・）　dr

169

　　　一
鳶

3

離
）
帳 ・

こ こ で，p、、、，e は 固体惑星 の 平均密 度で ある。よっ て 等

温大気の 不安定条件は ，
M 、。 tat

　E 　Mc、，，。＋M 、、m として，次

の ように 書ける：

　　　　dM
・・m ＝幽 。 ・田 ＝。。．

　　　　 dMc
。 re　dMc

。 re

これ より表面大気密度 ρ、
（R）ニ

ρgexp
（RB／R）が決 まる ：

ρ。（R）＝＝　p。。K．／3．よっ て ，等温 大 気の 限 界 質量 は

・
・・・… （・謝

12

（
PL’。re
ρmat 〕

− 11 ？

MB （10）

となる。

　前パ ラグラフでは，大気は等温 と仮定したが，実際

に は惑星集積時間は短 い ため仮定 は成り立 たず，熱

輸送方程式 を解か な くて は い け な い ．こ れ によっ て 求

め られ る大気 の 不安定を水野不安定と呼 ぶ ．等温 の

仮定の 代 わ りに放射平衡を仮定し，対流熱輸送は無視

する ：

撮
・ ♂ 一 僉

二一G

篭黔
　こ こで κ は質量吸光係数（主に ダス トが寄与），また

全球面 を通過 するエ ネ ル ギ
ー

流 乙 は，微惑星衝突

（嵐、，「e ：微惑星集積率）に よる 重力エ ネル ギ
ー

の 解放

に より供給されるとした．半解析的 に大気構造を計算

して 不安定の 条件を求め るこ ともで きるが圏，こ こ で は

最新 の 数値計算 の 結果 ［6亅を近似した放射平衡大気

の 限界質量 を示 す ：

画 1。矧   ・2・ME 　 ・11・

　ここで k は林 モ デ ル の 初期ダス ト量の 値 で 規格化さ

れた吸光係数で ， 惑星集積時は1よりかなり小 さい 値を

とると考えられ る．固体惑星質量が M 、．nt を越えると不

安定となる．実際 には，惑星集積 末期 th、。r、が 小 さくな

り限界質量が低下することで 不安定が 起 こる場合が あ

る［61。い ずれ にせよ，ガス 散逸前に限界質量に達する
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ことが ガ ス 惑星形成 に は必要 で ある．

　対流平衡大気の限界質量も同様に考えられ る．結

果の み 示すと

M
、．env ・c 〔・）〔烈

” 2MB

（12）

となっ て，C （r ）は 対流層 の 断熱指数 r の 関数で 1

程度 の 大きさである．こ れは係数 を別にす ればJeans

質量 に相当する．通常 の デ ィス クモ デ ル で は，こ の 限

界質量 は重すぎて 問題 に なるこ とは 無 い ．

　静水圧大気が不安定化す るとデ ィス クか らガ ス が 供

給 され て ガ ス 惑星 の エ ン ベ ロ ープ が 成長す る．で は ，

ど こ まで 成長 で きるだ ろ うか．実はガ ス 惑星 の 最大質

量と呼ばれ る上限が存在す る．HLII半径の g倍の帯に

入 っ た ガ ス を食べ られ るとす る と，（8）式 と 同様 の 見積

で

MGI ＝　　　　　 a3 ＝

　　尿
12

− （2ギ
129

・’・〔

（・・9Σ
，）
3 ’2

（・・嚠
3 ”

姑

　 MJ ／2

艦 〔・｝
払

δ
3 −3pt2

1／2

）　　呶 の

（13）

とな る．こ こ で 艦 （a ）は デ ィ ス クの 半径 a 以 内の ガ ス

質量 で ある．

　実際 には，圧力勾配 の 効果や重力散乱 で 跳ね飛ば

され る効果で ， MG
］
で は見積もれない 場合が ある．圧

力勾配 に よりギ ャ ッ プ が 埋 め らない ため に は，rH ＞h と

なれば良 い （hは，デ ィ ス クガス の スケール ハ イト）．ま

たギ ャ ップ の ガ ス の 大部分 は惑星 の 散乱 に よっ て デ ィ

ス クに とど まっ て い る と考える 方が 自然 で あ ろう．この

場合，ガ ス の 限界質量は，（13）式 で は なく，rH ＝h より

求め た

　　　M
…

　・t ・（轟）
3

猛 蕗 　 　・14・

とす べ きだろう．こ こで tK＝ 2π／Ω K は ケ プ ラー
時間で あ

る．この条件は，円 盤 ガ ス の 面密度 Σ
g
に よらない ．

　太陽か らの 距離に応じて，以 上 の 惑星成長 に か か

わる イベ ン トが起こる惑星質量 をプ ロ ッ トしたの が図4

で ある．図 には ， 太陽系の 主 な惑星と発見され た太陽

日本惑星科学会誌Vol．8No ．3，1999

系外ガ ス惑星 お よ び褐色矮星 の
一

例 （Gl　229B ；軌

道長半径 は 不確定）を重ねた．左図が林 モ デ ル を初期

材料物質分布としたもの，右図が そ の ガ スとダ ス トの面

密度を
一
律に 5倍した モ デ ル で ある．両図の 右上 の 斜

線で ハ ッ チ され た帯は，ガ ス 散逸時間の 上 限 （108年）

までに各領域 で 固体惑星が成長で きる最大質量 Md1，

を示し，さらに右上 の 格子で ハ ッ チ され た帯は 45億年

かけ て 成長で きる惑星 の 最大質量を示 して い る．

　ガ ス 惑星 の 形成可能領域 は，min （Mpp，　 M
．
）＞M

，nt

を満た す範囲と考えられ る．図4か ら，林 モ デ ル で は ガ

ス 惑星形成 は厳しい が ， 面密度を5倍したモ デ ル で は

ガ ス 惑星が形成可能で あることが読み 取 れ る．ただし，

先ほ ど述 べ た ように集積末期の 成長鈍化によっ て ガ ス

惑星が形成され る可能性 を考えると， この不等式の 下

限質量は M 、．。ad から候 1。側にずれる．したが っ て，林 モ

デ ル で もガ ス 惑星形成が可能かも知れない ．

　重要なの は，ガ ス に 関 わ るイベ ン トの 起こ る 質量 は ，

デ ィス クの 面密度 モ デ ル に ほ とん ど 依存し な い こ とで

あ る．こ れ は，基本的に は 惑星周囲 の ガ ス の 振 る舞い

を決 め るBondi質量 MB が ， デ ィス クの 面密度分布に

依存しない ためである．デ ィス クの 音速分布つ まり温度

に は依存するが ， これも惑星成長段階 で は基本的に 中

心星放射に よっ て 決まるため，林 モ デ ル から大きく変化

するとは考えにくい ．よっ て 近接型系外惑星を標準シ

ナ リオの 枠内で作るの はかなり困難である．

　太陽系に 関 して は，面密度を増加させ ると，固体原

始惑星質量 は増加し （  Σ尠，そ の 成長時間 は 短くな

る の で ，木星 ・土 星 の 形成 は 容 易 に なる．さらに 天王

星・海王星も太陽系年齢内 に 十分成 長 で きる．地球領

域 の 惑星質量 は，林モ デ ル で は，水星 ・火星 クラ ス が

最終質量なの に対し，面密度を5倍 に したモ デ ル で は ，

金星 ・地球 クラス が最終質量となる．こ の ように全体的

に見る と， 太陽系の 形成に は林モ デ ル よりも面密度を

大きくしたモ デ ル の 方が適して い るようで ある．
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2．4 標準シナリオの 問題点

　以 上 より， 標準 シ ナ リオ の 主な問題点をあげ る と

（1）tppOCaCfi’・，ノ’によっ て ， 海王星領域 （以遠）の集積に時

　 間が か か りすぎる．

（2）木星より大 きな質量 の ガス惑星を作るに は，ガ ス デ

　 ィス クに ギ ャ ッ プ が 形成され て もガ ス の 流入 が続 く

　 必要があ る．

（3）観測 された近接型系外惑星をその 位置 で の 水野

　 不安定で 形成す る の は 極 め て 困難 で ある．

（4）地球 ・金星軌道 に は，林モ デ ル に従うと 10− 20個

　 の 火星質量程度 の 惑星が で きて しまう．初期材 料

　 物質量を増やせば地球 ・金星質量の惑星を作れる

　 が，数はやはり5 − 10個と多くなり， 間引く過程が必

　 要となる．

3 ．比較惑星系形成論に向けて

　前節 の 結果から， 比 較惑星系形成論的な議論は可

能 で ある［7］．例えば，ガ ス 惑星に 関して は，p；15で ガ

ス 散逸の タイム ス ケ
ー

ル を108年とすると，次の ように言

える （M ．
は林モ デ ル の デ ィス ク質量）：

（a ）MD 〈 0．42　MH ：ガ ス 惑星形成前 に デ ィス クガ ス は

　 散逸し，岩石 ／氷惑星の み．MD が小 さい ほ ど大量

　 の惑星が生き残る．

（b）O．42M ，
く MD 〈 1．OMH ：成 長鈍化に よ り， α

〜5

　 AU に木星質量程度 の ガ ス 惑星が ， 1個形成され

　 る．後述 の効果で 中心星方向へ 落下する？

（c）1．OM ．
〈 MD ＜ 10MH ：固体惑星成長中に ガス惑星

　 化 ，数個 の ガス 惑星 が並 ぶ．上限値は，デ ィス ク

　 自体 の 重力不安 定となる値 ．

　た だ，前節で 述べ た ように，標準 シナリオに は 問題点

があり，こ れを克服せずに 上 の ような議論をするの は や

や先 走り過ぎて い る．標 準モ デ ル の 改良に 関して は ，

本特集の 井田 さん の稿を読ん で欲しい ．ここで は，要

点の みを述 べ る。

　 まず，考えるべ きは，初期材料物質分布がそ の 後 の

進化 を標準 シ ナ リオ とは 質的 に変 えて しまうケ
ー

ス で あ

る．こ れ は，ガ ス デ ィス クが 自己重力不安定に よっ て分

裂して しまう場合 ， ある い は，そもそも分子雲コ ア の 収

縮段階で シュ
ー

ド・デ ィス クが バ ー
不安定等を起 こして

多重星系が形成され て しまう場合などで ある．こうした

場合 ，一様 な初期材料物質分布 は考えに くく，そ の後

の進化は標準シナ リオ とは全く異なり，むしろ，連星系

の 形成や褐色矮星 の伴星形成の シナ リオ と呼ぶ べ きも

の に な る。発見され た 近接型ある い は 楕円軌道型 の 系

外惑星が ，
こ うした分裂 シ ナ リオ に従っ て 生まれ た 可能
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性もある．標準 シナリオ に なるか，こ の分裂シナ リオ に

なるか の 違 い は ， シュ
ー

ド・デ ィス クあるい はデ ィスクの

角運動輸送過程が支配して い るはず で ， その 研究 の 発

展が大 い に期待され る，

　次に重要なの は ，惑星 の動径方 向移動 で ある．標

準シナリオは ， 惑星 は動径方向に は ほ とん ど動か ずに

形成されたと考える．実際，微惑星より重 い 天体では

通常 の ガ ス 抵抗による動径方向移動の タイム ス ケール

は成長時間よりずっ と長い ．ところ が，惑星 の 質量が大

きくな っ て Bondi半径が惑星半径 を 上 回る ように な ると

（先述 の 惑星大気の 形成条件と同じ）， デ ィス ク内に励

起 され る密度波によるデ ィス クガ ス との 角運動量交換

が 重要になる．動径方向移動時間は ， 質量に反比例 し

て，地球質量程度 に なると移動に よる成長の 加速効果

を考慮しても成長時間より短くなり，惑星は中心星に向

か っ て 落下して しまう［8］．た だ し，移動時間は デ ィス ク

の 構造 に敏感なた め，詳細な3次元計算が 無 い 現時点

で は ， 現実的な値は不確定で ある．

　 この メカニ ズ ムは，近接型の ガ ス 惑星 の 形成を説明

す るの に好都合 で ある．中心星に落ちずに 止まっ た の

は，高速回転する中心星 との 潮汐トル クや ガ ス デ ィス

クの 中心 に適当な大きさの 穴 が 空い て い た （あ るい は

落下しつ つ ある惑星自体空けた）等として 説明される．

で は ， 太陽系ではどうだ っ た の か．惑星が ガ ス ・エ ン

ベ ロ ープ を纏い 木星質量程度まで 成長すれば，デ ィス

クに ギ ャ ップ が生 じ，急速な太陽へ の 落下 は妨げ られ

ることが わ か っ て い る．地球 質量か ら木星質量 まで短

時間 で
一

気 に 成長 で きるか が 鍵 とな る．これ に は デ ィ

ス クガ ス の 散逸過程の 研究が不可欠 で ある．また
，

ガ

ス 集積 の タイム ス ケール を明らか に するため ，
ガ ス 惑

星 の 形成を球対称準静的 なモ デ ル から，ガ ス デ ィス ク

からの 回転流入 を考えた ダ イナ ミカル ・モ デ ル へ と深

化させ て論ず る必要があろう．

　 一
方，外木星領域 で は，木星の 影響に よる惑星の 外

側 へ の 移動が 重要 で あろ う．木星 の ガ ス 捕獲 の 際 の

急速な成長 による軌道反発や，微惑星 を惑星系外に散

日本惑星科学会誌Vol．8．No ．3，1999

乱する掃除効果 に よっ て ， 外側 の 惑星 は角運動量 を 得

て，外側 へ と移動する．こ れ に よっ て ， 成長時間の 短 い

内部領域 で形成された原始惑星が外へ 移動しなが ら

微惑星 を集め ， 天王星 ・海王星となっ たとい うシナリオ

が描ける．この シナリオなら成長時間をずっ と短縮で き

る可能性がある．こうした外側 へ の 移動が実際に起こ

っ たかは，カ イパ ーベ ル ト天体の共鳴捕獲の状況から

推定で きる かも知れない ．

　地球型惑星につ い て は，当面は系外惑星として観測

で きな い （重力 レ ン ズ 効果 が 唯
一

の 可能性？）．しかし，

地球形成および初期進化 に とっ て，最終固体惑星質量

（火星質量程度）に到達した原始惑星群 の 天体力学的

長時間軌道進化の研究が 重要で ある．10fi− 10丁

年程

度で これらの 原始惑星群 の 軌道が不安定化するらしい

ことが わ か っ て い る［9】．当然，木星や 土星 の 形成や デ

ィ ス クガ ス の 散逸も， 内惑星軌道進化 に大きな影響を

与えたはずだIIO】，問題は，地球型惑星 の 低離心率を

い か に説明 す るか にあ る．一
方，楕円軌道型系外惑星

の 成因 も天体力学的 ア ブ ロ
ーチ が 有効と考えられ る．

　 また ，主系列星 周囲の ダ ス ト円盤 に 関連 して は
，
ガ

ス 無しの 状 況での 高速惑星衝突に よる惑星破砕過程

とダス トの 放出率 の 研究が重要 で ある．カ イパ ーベ ル

ト天体起源 の 太陽系ダス ト円盤が検出されれば，比較

研究も興味深い ．

　 最後 になっ たが，比較惑星系形成論で は，力学的な

議論だけで なく，物質科学的な議論が極めて大切 で あ

る．隕石 に刻印された形成期の 情報を天文観測デ
ー

タ と組 み 合 わ せ るこ とで ，形成論 に 強 い 制約 を 与える

もの と期待 され る．本特集の 永原 さん の 稿を参照 して

い ただきたい ．
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