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　惑星集積理論や衝突過程に関する最近の 研究結

果を採 り入 れ て ，原始惑星が火星サ イ ズ にまで 暴

走成長す る際の 初期熱史を シ ミ ュ レ
ートす る 数値

モ デ ル を，新た に 構築 し た ．本 モ デ ル で は 金属 と

シ リ ケ イ トの 2 成分 を扱 い
，

こ れ らの 重力分離 も

考慮に 入れ た．そ の 結果 t 金属 と シ リケイ トとの

分離は原始惑星 の 表面近 くの み で 生 じ，集積完 了

直後の 原始惑星 中心 には冷 た く未分化 な部分が残

される こ とが示 された．本研究の モ デ ル で は大気

に よ る保温効果 を考慮に 入れ て い な い が ，こ れ を

考慮 に 入 れ て も集積中 に 原 始 惑 星 中心 に 金 属 コ ア

を形成す る の は 難 しい か も知 れ な い ．

　最近 ， 原始惑星同 士 の 巨大衝突 に よ る月の 起源

が有力視 され て い るが ， 原始惑星 は 巨大衝突 まで

に すで に コ ア とマ ン トル に分化 して い る こ とを前

提 と した議論が なされ て い る．巨大衝突以前に原

始惑星 内部が 分化で きる の か ど うか を知 るに は，

原始惑星 の 初期熱史を再考する 必要が ある．

1．本研究の背景と特徴

1．1　研究の 背景

　固体惑 星 の マ ン トル や コ ア に見 られ る様 々 な運

動の ほ と ん ど は，熱的 エ ネ ル ギーに よ っ て 支配 さ

れ て い る。熱的 エ ネ ル ギー
の 源 として は，惑星 が

微惑星か ら集積 した り内部 が 成層構造 に 分化す る

際 に 開 放 さ れ る 重力 エ ネ ル ギ ー，放射性核種 の 壊

変 エ ネ ル ギ
ー

， 惑星 内部で 生 じ た 化学 変化や圧縮

に伴 っ て発生す る熱等が挙げ られ る．こ れ らの 中

で も特に 大きなエ ネル ギ ー
源 とな り得 るの が ， 惑

星 の 集積 に よ っ て 開放 さ れ る 重 力 エ ネ ル ギ ー
で あ

る．そ の 大 きさ は惑星 の 大 き さ に よ る が ，例 えば

地球サ イズ の惑星であれば全球平均で4万度の温度

上昇に ， 火星 サ イズの 惑星で あっ て も1万度程度 の

温 度上昇 に相 当す る ．こ の 莫大 な エ ネル ギ ーが ，

集積中に惑星の 内部に ど の よう に 分配 され，熱構

造が ど う進化す る の か を表現 す る の が 初期熱史 モ

デ ル で あ る．

　惑星 の 初期 熱史を考え る 際 に ，そ こ に 惑 星集積

理 論 の 考 え方を採 り入れ た の は Safronovで あ っ た

［1】．彼 は ， 惑星 集積理 論か ら求め ら れ る微惑星 の

サ イズ や衝 突頻度 を用 い て ，集積中の 原始惑星の

温 度構造の 進化を求め る こ と が で きる こ とを示 し

た ．しか しそ の 後 1980年代 の 中頃 に な っ て ，月は

原始地 球に 火星 サ イ ズ の 天 体 が衝突 して 飛 び 散 っ

た破 片 か ら形成 さ れ た と い う巨大衝突仮説が広 く

受け入 れ られ る よ うにな っ た［2］．こ の衝突の エ ネ

ル ギ ーは 非常に 大 きく，それ まで に形成 された熱

構造 を破壊 して しま う．そ の た め か ，惑星の 初期

進化に 対する 関心 は．集積 過程 を通 じた初期熱史

の 再現 よ りはむ しろ，物質の 分配 に向け られ る よ

うに な っ た．

　近年，Kokubo とIdaは 微惑星 の 運動を直接追うN

体 計算 に よ っ て ， 原始惑星は 原始太陽系円盤内 で

寡占的 に成長する こ とを示 した［3］．こ こ で 寡 占的

成 長 とは ， 局所的 に見る と ひ と つ の 原始惑 星が暴
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走的に成 長する の に対 し，原始太陽系円盤全体的

で 見る と同程度に 成長 した原始惑星 が い くつ も存

在 する ような成長 の 仕方 を言 う．彼 ら の 計算に よ

る と ， 現 在 の 地球軌道 の 辺 りには現在 の 月か ら火

星サ イ ズ の 原始惑星が 20 個程度並ぶ ．そ れ ら の

原始惑星 はそ の 後相互衝突 して ， 少数 の 惑星 が生

き残 る もの と考えられ る ．こ の 結果は，巨大衝突

に よ っ て 月が 形成 され た とい う説 と調和的 で あ る．

　現在 の 月が巨大衝 突 の 結果形成 され た とす る と，

その 材料物質 の 大部分は原始地球で はな く ， む し

ろ 衝突 して くる天体 の マ ン トル か ら成 る もの と考

え られ て い る ［4］．ただ し こ れ は 原始地球 に 衝 突 し

て くる火星サ イ ズ の 原始惑星がすで に コ ア とマ ン

トル と に完全 に 分化 して い る こ とが前提 とな っ て

い る ．衝突 して くる天体が どの よ うな内部構造を

持 っ て い る の か を知 る に は ， 原始 惑星 の 初期進化

を考え直す必要 が あ る．

　 一方で 火星軌道付近に形成され る原始惑星 の サ

イ ズ は ち ょ うど現在 の 火星 程度と 見積 もら れ る．

こ の こ とは ，火星は原始惑星 の 唯
一

の 生 き残 りで

あ る可能性 を示唆 して い る。火星起源 い ん 石 は ，

火星 マ ン トル に 同位体比 の 不均
一

が ある こ とを示

して い るが［5］，こ れ は火星が今まで に全球的に融

解する ようなイベ ン トを経験 して い な い こ と を示

唆す る．した が っ て ，火星 は 原始惑星 の 熱進化 を

考え る 上 で 非常 に 興味深 い 天体 と言える、

　 火 星程度 の 惑星 サ イ ズ は集積 エ ネ ル ギ ーに 関 し

て 微 妙な 大 きさ で あ る ．最初 に 述 べ た よ う に，火

星サ イズの 天体 の 集積 エ ネル ギ
ーの 大 きさ は全球

平均で お よ そ 1万度 の 温度上昇 に 相当す る．従来 の

衝 突 の シ ミュ レーシ ョ ン や初期熱史モ デ ル を参考

に する と，集積 エ ネ ル ギ
ー

の うち惑星内部 に熱 と

し て 蓄え られ る の は，1−2割程度で ある ．もし，集

積 エ ネ ル ギ ー
の うち 2割が 熱と して 内部に 蓄 え られ

る の で あれ ば原始惑星内部は 全球平均 で 2000 度程

度 の 温 度上 昇を経験 し，集積終了時の 温 度 は シ リ
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ケイ トの 融 点よ りも高 くな る ．こ の 場合 マ グマ オ

ーシ ャ ン が形成 され る．マ グ マ オ
ーシ ャ ン の 部分

熔融 度 が 十分 に大 きけれ ば ， 金属と シ リケ イ トと

の 分離が進む こ とによ っ て惑星中心に 金属 コ ア を

形成する か もしれ な い ．また，シ リケ イ トの 固液

分離 によ っ て ， 構成鉱物や元素の 分布に変化が 生

じ る だ ろ う．しか し
一
方で 集積 エ ネ ル ギ

ー
の うち

熱 として 内部 に 蓄えれ る割合が 1割程度だ とする

と，集積 中 に惑星 内部 は熔融 し な い ．こ の 場合 熔

融が起 こ る に は巨大衝突 の よ う な 大規模な加熱過

程 に よ る か ， また は放射性核種 の 崩壊 に よる 内部

加熱過程が必要 となる．

　以上 の 問題意識を踏まえ て ， 本研 究 で は暴走的

に成長す る火星 サ イ ズ の 原始惑星 の 初期熱史モ デ

ル を，最近の 惑星 集積理論や衝突 に関す る研究 を

参考 に しつ つ 構築 した．モ デ ル 計算で 用い た パ ラ

メ タ の うち い くつ か は 現在 の 火星 の 値を用 い て い

る．しか し本研究 に よ っ て 得ら れ た 結 果 は，暴走

成長する原始惑星 に
一

般 に 当て は まる もの で あ る．

1．2　本研究 の特微

　本研究で は，衝撃波を記述する方程式を用 い て ，

微惑星 の 集積 エ ネ ル ギ
ー

が どの 程 度，原始惑 星内

部に熱 と し て 埋 め 込まれ る の かを計算 した．こ れ

まで の 研究では，熱 と して埋め込 まれ る割合は 自

由パ ラ メ タ と して与え られ て い た．しか し火星サ

イズ の 天体を考える場合に は ，集積エ ネル ギー
の

うち ど れ だ け の 割合 が 熱 として 内部 に 埋 め 込 まれ

る の かが非常に 重要な の で あ っ て
，

こ れ を 天 下 り

に与え る わ け に は い かな い ．

　また ， 本研究 ではシ リケ イ トと金属 の 分 離過程

をモ デ ル に採 り入れた．こ れ まで の 火星サ イ ズ の

惑星 の 初期熱 史 の 計算で は，シ リケイ トと金属 と

の 分離 は取 り扱わ れ て 来なか っ た ．こ れ は ，分離

の メ カ ニ ズ ム が 良 くわか っ て い なか っ た こ とや ，

仮 にStevenSQn［6】が提唱 した よ うな メ カ ニ ズ ム が 働
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く と して も，こ れ を再 現す る に は 非常 に複雑 な計

算に なっ て しまうこ とに原因がある。

　本研究 に お い て モ デ ル 化 した 分離過程 は ，衝突

に よ り生 じ る マ グ マ ポ ン ドの 底 に 形成 さ れ る 金 属

塊 の ス トーク ス 沈降 で あ る．こ こ で マ グ マ ボ ン ド

とは，微惑星の 衝突エ ネ ル ギーの 開放 によ っ て 衝

突地点直下 に 局所的 に 形成 され る 熔融領域 の こ と

を指す．Tonks とMelosh は 微惑星 の 衝突地点付近 は

強く加熱され るため に高 い 熔融 度が達成 され ，
シ

リケ イ ト と金属が 重力的に 分離する とい うア イデ

ィ ア を 提案 し た［7］．こ の 分 離 に よ り，まず衝突 に

よっ て 生成 された熔融領域 の 底 に 金属塊 が形成 さ

れ る ．阿部［8］は こ の 金属塊が シ リ ケ イ トマ ン トル

中 をス トーク ス 沈 降す る 時間 を見積 もる こ とに よ

っ て ， 微 惑星が ある程度 より も大 きい 場 合に は ，

集積中に 金属 コ ア の 形成 が完了しう る事を示 した．

しか し彼が用 い た マ ン トル の 粘性率は，集積中の

原始惑星 の 値と して は 小 さす ぎる ように 思 われ る．

ま た 粘性 率 は 温度 の 強 い 関数 で あ る か ら，金属 と

シ リ ケ イ ト との 分 離 は 熱史 と同 時 に 解 か な け れ ば

ならな い ．

　 本研究で は 全 て の 衝突を離散的 に 考え ， 毎回 の

衝突に つ い て原始惑星内部の 加熱 とク レーター形

成に伴 う熱 の 再 配置 を考慮す る．こ れ まで の 研 究

で は 時間発展問題 を解くに あた っ て，衝 突 に よる

エ ネ ル ギーの 埋 め込 み や 原始惑星表面付近 がか き

混 ぜ られ る 効果 を，微惑 星 の サ イ ズ 分布を 元 に 時

間的に なめ らか な関数と し て表現 して きた．しか

しこ の 取 り扱 い 方 には大 きな問題 が あ る ．詳 しく

は後で 解説する が ，衝突 に よ る 加 熱 と衝突 に 伴 っ

て 表面付近 の 熱が再配置 される効果 とは，単純な

重ね合わ せ で表現 で きな い か らで ある。また毎回

の 衝突 を個別に扱 うこ とに よっ て ，マ グマ ポ ン ド

の 底 に形成 される金属塊 の サ イ ズ を決め る こ とが

で きる ．金属塊 の 沈降速度 は 金 属塊 自身 の サ イ ズ

に 依存す る こ と を考慮 して，そ れ ぞ れ 運 動を追 う．
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　衝 突地 点に 熔融領 域 が 形成さ れ る よ うに な る の

は，さまざまな パ ラ メ タに も依 るが ， 原始惑星 の

半径が 3000km を 越 えた 辺 りか らで ある ．そ れ 以 後

の 衝突 で は 金属塊 が 形成 さ れ ，原始惑星内部 を沈

降 して ゆ く．形 成 さ れ る 金属塊 の 総 数 は，微惑星

の サ イ ズ に も依るが ， 数万個か ら数百万個に もな

る．熱 史計算 ， 個 々 の 衝 突 プ ロ セ ス と 同時 に こ れ

だけの 数の 金属塊 の 沈降をそれぞれ正確に 追 うこ

とが で きる の は ， 最近 の 計算機の 能力の 飛躍的な

向上 の 賜で あ る．

2．数値計算モデル

　本研 究 で は微 惑星 の 衝 突 と原始惑 星 の 成 長 とい

うタ イ ム ス ケ
ール の 大 きく異な る ふ た つ の現象を

取 り扱 う必要 がある．そ の ため ， 本研究 で 用 い る

数値計算は 大きくふ た つ の 部分に わ か れ て い る．

ひ とつ は微惑 星 の 衝 突に よる惑 星内部 の 温度構造

へ の 擾乱 や 金属塊 の 形成 を求め る 部分 で ，扱 う現

象 の タ イム ス ケ ール は 非常 に 短 い ．もう ひ とつ は

熱伝導方程式や金属塊 の 沈降（時 間発展）を解 く部分

で ， 衝突現象に 比 べ る とそ の タ イ ム ス ケ
ー

ル は圧

倒的 に 長 い ．計算の 手順 と して は ， まず衝 突に よ

る 熱擾乱を計算 し，次の衝突まで の時間間隔△ tに

つ い て 時間発展 を解 く．こ れを原始惑 星が現在 の

火星 の サ イズ に成長するまで 繰 り返 し計算する．

　時間 発 展 を 解 く に は ，球 対 称 1 次 元 問 題 と して

取 り扱 っ た．すな わ ち ， 衝 突 に よ っ て 与 え られた

温度擾乱 を水平方向に 平均化 し，こ う して 求め ら

れ た 1次元 平均温 度場 に 対 して 時 間発展問題 を解

く．こ の 取 り扱 い は 主に有限 な計算資源に よ る も

の だ が ，物理的にそれ ほ ど問題で はない ．なぜ な

らば，衝 突は十分多数回起 こ り，なおか つ 衝 突 に

よる温 度擾乱の ス ケ
ー

ル は衝突して くる微惑星の

サ イ ズ 程度 で 原始惑 星 の サ イ ズ に 比 べ て 十 分小 さ

い か ら で あ る．また，局所的 に存在す る熱を広 範
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囲で 平均 化する こ とに よ っ て ， 冷却速度 が 変 わ っ

て しまうように思え るか も知 れ な い が ， 惑星 の 成

長時間の程度で は熱拡散はほとんど効かない た め，

結果 に は ほ と ん ど影響 しな い ．

2．1　微惑星 に つ い て

　衝突 して くる微惑星 の サ イズ は ， 仮定した サ イ

ズ 分布 か ら ラ ン ダ ム に 決定す る．こ こ で は，微惑

星 の サ イズ 分布 として惑星集積 の N 体計算に よ っ

て 求め られ た分布を用い る［3〕．それに よる と， 原

始惑星 が寡占的 に成長 して い る場合，あ る 質量 m

よ り大 きな微惑星 の 総数N は

dN 　。c ，n
−2・Sdm

（1）

と表され る，分布関数の 巾が一1よりも小 さい こ と

か ら，微惑星全体に 対し て m よ り質量 の 小 さな微

惑星 の 占める割合 は，微惑 星 の 最小質量 mmin だけ

で 決まる．原始太陽系星雲 の ダス ト層 の 重力不安

定 に よ っ て 微惑星 が 形成 さ れ る とする林モ デ ル ［9］

に よ る と，Mmin は IO’fi−10i’kg程度 と考え られ て い る．

しか し暴走成長 の 開始 まで に微惑星 が どこ まで 成

長 し て い る か は ，まだわか っ て い な い ．そ の 後 ，

重 力不安定は 起 こ ら な い とい う可 能性 も指摘 され，

実際に Mmin が どの 程度の 値な の か は 現時点 で は よ

く判 ら な い ．そ こ で 本研 究で は こ の Mmin をパ ラ メ

タとして 変化させ ， それが結果に どの よ うな影響

を与え る の か を見 る．標準 モ デ ル として は，計算

時間 の 都合 も考慮して，10’8kg を採用 した ．

　衝突か ら次 の 衝突 まで の 時 間間隔 △ tは，原始惑

星 の 集積時間 τacc と微惑星 の 質量 m を用 い て次の よ

うに与え る．

　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　

　　　　　　　　
At；

隔
τ

飢 ・　　　 （2）

こ こ で Mfinalは 原始惑星の 最終的 な質量 で ，現在の

火星 の 質量 （6．42 × 10⊇3kg
）を採用 した．原始惑星の

集 積時 間 は τacc は 1ぴ 年 か ら 10・年 の オーダ ーと 見積

日本惑星科学会誌 Vol．9．No ．1，2000

も ら れ て い る ．本研 究 の 標 準 モ デ ル と し て は

τa 。c ＝ 106年 を採用 し た ． τacc が 結果 に与 える 影響

は ， τacc をパ ラ メ タ として 】ぴ 年 か ら10T年まで振る

こ とに よ っ て 調 べ た．

　微惑星 の 衝突速度 v
　impは ，原始惑星表面か らの

脱出速度 Vesc に 等 しい と仮定す る．惑星集積理論

に よ る と，原始惑星が寡占的 に成長 して い る間は

微惑星 の ラ ン ダ ム速度は脱出速度に 比 べ て 十分に

小さい か らである．

　微惑星の組成は，集積を通 して
一定で 現在 の 火

星 の バ ル ク組成 に等 し い と仮定した．すなわち，

シ リ ケ イ ト成分が 全体 の 80wt％で ，残 り20wt％が

Fe・FeS を主成分とする 金属成分で あ る．それぞ れ

の 端成分 の 密度 と して は，3500k9 〆mS ，6700kg ／mj を

採 用 し た ．こ れ か ら ，バ ル ク の 密 度 は お よ そ

3870kg ／m
’で あ る．

2．2　衝突加熱

　各衝 突毎 に どれだけ の エ ネ ル ギ ーが ど の よ うな

分布で 埋 め 込まれ る の か につ い て は ， 衝撃波 を記

述す るユ ゴ ニ オ方程式と熱力学方程式を使 っ て 計

算する．衝突直後に ク レ
ー

タ
ー

が形成 され る こ と

に よっ て 衝突地点付近 が 大 きく変形する 効果 も考

慮する ．こ の とき物質 の 移動に伴 う熱エ ネル ギ ー

の 再配置 も計算 す る．

2．2．1　衝撃波の伝播

　衝撃波 の 通過に伴う温度上昇は ， 後 に 示す よ う

に 各点 の 感 じる 衝撃最大 圧 力 の 関数 と し て 求め る

こ とが で きる．まず衝撃最大圧 力が衝突地点か ら

の 距離と共に どの ように 減衰するの かを見積 もる．

　微惑星が原始惑星表面に衝突する と衝突地点付

近 に 同程度に圧縮 され た球形 の 領域 が 形成 され る。

こ れ を等圧核（isobaric　core ）と呼ぶ ．そ の 後等圧核

に 蓄え られ たエ ネ ル ギ ーは 衝撃波 と して 周 囲 に 伝

播 して ゆ く，等圧核 の サイズは，本研究で 考え て

い る よ うな衝突速度範囲 で は，衝 突 した微惑星 の
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サ イ ズ に等し い ，

　等圧核中 の 衝撃最大圧力Pcは ， 等圧核中の 粒子

速度 Uc の 関数と して

Pc・ρ圃c ・ s・．） （3）

と表 される［10】．こ こ で ，Poは衝突前 の 密度 ，　 C と

∫は実験に よ っ て決め られるべ き物性値である ．微

惑星 と衝 突地 点との 組成が等 しい 場合に は，Uc は

衝突速度 Vimp の 半 分 に等 しい ．組成が 異な る場合

に は
，

イ ン ピーダ ン ス マ ッ チ ン グ 法（両者 の 接面 で

速度が 等 し い とい う条件 を課す）に よ っ て 求め る．

金属 と シ リケ イ トの 混合物 の 物性値C とSの 求 め 方

は補遺 1 に まとめた、

　衝突地点で の 衝撃最大圧力が求ま っ た ら ， 次 に，

衝突地点か ら距離rだけ離れた地点で の 衝撃最大圧

力 Pmax（r）を求め る．衝撃波は運動量 を保存 しなが

ら伝播す る と仮定する ［to］とul 厂1＝ Uc（　r／rc）
・2
で あるか

ら，

轍 蝋 剛 ・・ s・
・　（t）

”2

｝ （4）

となる．こ こ で “c，rc は それ ぞ れ等圧 核で の 粒子速

度，等圧核の半径で ある．

2．2．2　衝撃加熱量の見積 もり

　物質中を衝撃波が通過す ると，まず急激に 圧 縮

され，次 に断熱的に 元 の 圧 力状態 に 戻 る．こ の と

きに 生 じる 温度上昇量 △ Tは，衝撃圧縮に伴 う比 工

ン トロ ピー上 昇量 △ s か ら，

　　　　　　塀 卜・剛 （5）

として 求め られ る．こ こ で Toは衝撃波通過前の温

度， Cpは比熱で あ る．

△ sは ，次 の 2 本 の 微分方程式 を数値的 に積分す

る こ とに よ っ て 求 め ら れ る ［11］

　　　　　　　　Td，．　q？
sδ2

ゴδ

　　　　　　　　　　（1− sδ｝
3 （6）
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　　　齢 轟 ア［
・π1・ sδXl一δ）・ ・δ1・δ

の

こ こ で δはオイ ラ
ー歪み で，圧力P と

δ・et，°

P ＝
ρ。

（吝δ

〔1− ∫δ）
2

（8）

（9）

な る 関係がある． α は体積膨張率で ある。ただ し ，

こ れ ら の式で 表さ れ る τは衝撃圧縮中 の 温度であっ

て ， 衝撃波通過後 の 温度で は な い ．

　こ の ように して求めた温 度上 昇量は水平方向に

平均 化 し， 1 次元問題 と し て取 り扱 う，水平方 向

の 平均化の方法は 補遺 2 にまとめた．

2，2．3　ク レーター形成に伴う熱の 再分配

　微惑星衝突時に ，原始 惑星内部 の 温 度構造 に 影

響を与え る の は衝突加熱ば か りで はない ．衝突に

よ っ て ク レーターが 形成 さ れ る 際 ， 原始惑星内部

に あ っ た物 質 が 原始惑 星表面 まで 運 ば れ る ．こ れ

によ っ て 原始惑星内部の 熱量 が 厂掘 り出 され る」

こ とに な る．もし原始 惑星内部 の 温 度が 地下 ほ ど

高 くな っ て い れば，こ れ は外向きの 熱の 流 れ をも

た らす．逆に，表面近 くほ ど温 度が高けれ ば 内向

きの 熱 の 流れ をもた らす（図 D ．

　 こ れ まで の 研究 で は，ク レーター形成 に 伴 っ て

発 生 す る 熱 フ ラ ッ ク ス の 効果 を表現 す る の に

Safronovの モ デ ル が広 く採用 され て きた．　 Safronov

は 記述 を簡単に す る た め に ， 衝突 に よ っ て 掘 削放

出 された物質は再 び ク レーター
の 内部 に落下 する

と仮定 した．こ の 場合，ク レ ーター形成が衝突地

点付近 に与え る 熱的影響 は，ク レ
ーター

内部 の 撹

拌に等 しい ．Safronovは こ れを有効熱拡散係数とし

て表現 した ［ll．

　 しか し，こ の 取 り扱 い に は妥当性 に 疑問があ る．

まず 容易 に 想像 で きる よ う に ，ク レ
ーター内部の
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（a）

（c）

（d）

（e）
↑ N N 」 ’

一　一　一　一　一　一　一　一　　一　一　一　一　　一　一　甎　一　一　一　一　鮪

図 1　クレ
ーター形成に伴う物質の移動の 摸式図．｛a ｝微惑星が衝突すると（b）衝 突地点付近 は掘削 され，（c ）衝突放出物 は ク レー

タ
ー

の周 囲に 堆積 する ．（d）しか しこの 構造 は重 力 的 に不 安 定な た め 物質の 移動 が生 じ，（e ｝ク レ ー
タ
ー

は ア イ ソ ス タ シ
ー

を回 復

す る．

N 工工
一
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物質は外側 に放出され る．また ， ク レ
ー

ター形成

直後の リバ ウ ン ドを考え る と， ク レーターの 内側

は表面方向へ 大 きく移動 し，ク レーター
の 外側は

周囲に堆積 した衝突放出物（cjecta　blanket）の 影響で

沈降する．更に，衝突 に よ っ て 強 く加 熱され た衝

突地点付近 の 物質は，クレーター形成 とそ の 後 の

リバ ウ ン ドの 影響を強 く受け る ．こ の 効果は衝突

加 熱過 程と同 時に 考慮 しなけれ ば な らな い が ，

Safronovは前述 の よ うに ク レ
ーター

形成 の 影響 は 熱

拡散係数 と し て
， 加熱項 とは独 立 に 熱輸送方程式

に 組 み 込 ん だ．

　 こ れ に 対 し本研究 で はク レ
ー

タ
ー

形成 に よる原

始 惑星表層 の 変形量 を求め ， こ れ による熱の 再分

配 を評価 した［12］．まず，衝突に よっ て掘削される

領域 をMaxweLlの Z・model ［13亅に よ っ て求め る （F3 と

した）．ク レーター
の 周囲 に堆積する衝突放出物の

厚 さは 月 の 巨大 ク レ
ーター

を参考 に して ，距離 の

3 乗で減衰すると仮定し［14］，さらに体積の 保存が

成 り立 つ もの とした （衝突放出物の 体積 ＝掘削体

積 ＋ 微惑星体積）．こ の と き， 惑星 の 曲率も考慮に

い れた。掘削 される領域 の 物質は掘削前（衝突加熱

直後）の 温 度が
一

様化され る もの と仮定 して衝突放

出物層 に付加す る。

　 こ う して 求めた ク レ
ー

ター地形 は，ク レーター

掘削直後の 地形を表 して い る ．こ の 掘削直後 の ク

レ
ーター

（transient　crater）が ア イソ ス タ シ
ー

を回 復す

る こ と に よ っ て 惑星内部の 物質移動が生 じる．そ

の 変位場 は ， 物質の 強度 や 粘性 率 に 依存す る は ず

だ が ，こ こ で は 単純 に 深 さz におけ る鉛直方向 の 移

動距離 ζ（z，θ）は直上 の 表面の 凹凸ζo（θ）の関数と

して

ζ（z・θ）・ ζ・運θ）exp 儲 ） （10＞

と表され る と仮定する ．こ こ で θ は 原始惑星 の 中

心 を原点 とす る 球座標系 に お い て ク レ
ー

タ
ー

の 中

心 を惑星 の 天 頂 と し た 時の 天 頂角で あ る．H は 変

23

位 の 減衰 の 特徴的距離 で あ り，ク レーターの 直径

に等しい とした．

　深 さz を通過す る熱 フ ラ ッ ク ス Ft （z ）は，深さzを

通過する物質の持つ 熱エ ネルギーを加えた もの で

あるか 畠

　　　・・ω・イ ∫：。、
・囎 ・θ

（1・

と表 される、

　 ク レーター形成に よ る熱 の 再配置 は，衝突前 に

形成 され て い た温度場 の み ならず，衝突 に よ っ て

埋 め 込 ま れ た 熱 の 分 布 に 対 して も行 わ れ る．我 々

は 両方 の 効果 を考慮した．

2．3　金属塊の 形成 と沈降

　惑星 が 成 長 す る と重力 が 大 き くな り ， 微 惑星 の

衝突速度が増す．微惑星が 十分に 大 きな速度で衝

突す ると ， 衝突地点直下 に は マ グマ ポ ン ドが形成

され る ［7】．マ グマ ポ ン ドの形成に必要な衝突速度

は 衝突地 点の 初期温 度によ り， 初期温 度が 300Kだ

と7kmls ，1000K だ と4．5km ！s と求め ら れ る．マ グマ

ポ ン ドの 内部 で は，密度 の 違 い に よ っ て 金属 と シ

リ ケ イ トが 重力分離す る．こ の 分離は マ グ マ ボ ン

ドの 冷却 に 比 べ る と速 や か に 進行す る［8J

　 本研究 で は
， 等 圧 核 の 底 の 温 度が シ リ ケ イ トの

融 点を越 えた時，マ グ マ ポ ン ドが形成 された と考

える ．ただ し ， 本研究で用い る 「融点」は シ リ ケ

イ トの粘性率が急激に 小 さ くなる温度を表 して い

る．形成 された マ グマ ポ ン ドの 底 に は，熔融金属

が 沈澱する．沈澱 した熔融金属が そ の 後，ひ とつ

の か た ま りと し て沈降する の か 複数 に わ か れ て 沈

降す る の か は 良 くわ か らない が ，
こ こ で は 簡単の

た め に微惑星 に含 まれ て い た 全て の 金属成分 が，

ひとつ の 巨大 な金属塊 を形成す ると仮定する，

　 こ の 金属塊 は 十分大 きく，シ リ ケ イ ト中 を沈降

しうる．沈降は，ス ト
ー

ク ス 則 で 記述 で きる もの

と仮定 し，沈降速度レを
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　　　　　　　　　・ ・ 号E：
2

？rl“P99　 　 α2）

と与える ．こ こ で aは金属塊 の 半径（瓢 伽嬬 π p））
L’
り，

△ p は そ の 金属塊 と周囲との 密 度差 ， g はそ の 地点

で の 重力加速度， η はシ リケイ トの 粘性率である．

　粘性率 は温度 の 強 い 関数で あ るばか りで な く，

差応力 の 関数 で もあ る ．差応力が まだそ れ ほ ど大

きくな い ときの 粘性率は次式で与え る．

・
・

η。
e・p團 （苴3）

こ こ で Tm は シ リケ イ トの融点 ， 〃o＝4．9 × m8Pa ・s，

b＝ 23．25で ある［15］

　差応力が大きい 場合，粘性率は次 の 式で与 える．

・・ η1
σ
一・・

即 剛 （14）

　こ こ で 〃 1til．17x10
’‘Pa ・

s，　 c ・　43．3， σ ＝ 2a△ pg

は金属塊 に よ っ て 発生 し た差応力で あ る 卩5］．計算

で は式（13）， （14）によ っ て得られ る値を比べ ，小さ

い 方を用 い た．

　シ リ ケ イ トの 融点Tmは圧力 の 関数 として

9

　
p
耳

hー
　

ρ

　
＝

（15）

と与 え る．こ こ で Tm ，o＝ 1500K ，　 Po ＝ 2・07　x 　IOLuPa・

q＝0．36で あ る 【16］．

　大 きさの 異な るふ たつ の 金属塊 は 互 い に衝 突し，

よ り大 きな金属塊を形成する 可能性があ る．本研

究で は ， 金属塊 の 合体成長 を確率的 に取 り扱 う．

原始惑星の 中心か らの 距離が r の 地点で ， 半径 al ，

a2の それぞれ の 金属塊がすれ 違うときに ，両者が

合体する確率pは以下 の 式 で 与 える．

　　　　　　　　　　（・ 1 ＋ a
、〕
2

　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 　 〔16）
　　　　　　　　 P ＝

　 4r2

2．4　熱伝導方程式

　衝突か ら次 の 衝 突まで の 時間間隔 △ tに つ い て解

くべ き熱伝導方程式は ， 次の ような もの で ある，
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嘉崋幕一 ｛飄 ｝＋ Ei＋ 召』（互7）

　こ こ で
，

κ c。 nd は 熱拡散係数 ， κ c 。 nv は 対流 に よ

っ て運ばれ る熱フ ラ ッ クス を表す実効熱拡散係数，

Eiは衝突に よ っ て 与 えら れ る 熱擾乱 ，　 Egは シ リケ

イ トと金属の重力分離に よ っ て発 生する熱をそれ

ぞれ表す．醐 s
は断熱温度勾配を表して い る．本研

究では全て の 衝突は離散的に扱 い
， Eiは時 間的 に

連続 的 な 関数 と し て で はな く離散的 に与えて い る．

惑星 の 集積 時間程度 で は U ，Th．K とい っ た長寿命放

射性核種の 壊変熱は無視で きる．

　境 界条件 は，惑星 中心で 温度勾配無 し ， 表面 に

つ い て は大気 の 効果 を無視 し，宇宙空間 へ 逃げて

ゆ く単位面積辺 りの輻射Fradを

　　　　　　　　  、
・σ骨 　 　 （18・

で 与え る．こ こ で σ はス テ フ ァ ン ボ ル ツ マ ン定数，

Tsは 惑星表面温 度，＆ は太陽輻射に よ っ て 与え ら

れ る単位面積あた りの エ ネ ル ギーで ある．＆ の 値

は 若い 太 陽 は 今よ りも暗 か っ た こ と を考慮 し て ，

416W ／m
！

（現在 の 火星 軌道で の 値の 70 ％｝を採用 し

た．輻射平衡が成 り立 っ て い る場 合 の 表面温度は

207mK で ある．

　式（17）で ，kcenvを求める際 には混合 距離理論に

よ り，

… ｛輸〔飄 1羅 〔19｝

と求まる ［17】．2 は混合距離 で ，対流 が 生 じ る境界，

すなわ ち惑星表面 また は温 度勾配 が断熱温 度勾配

に等し くな る と こ ろ まで の 距離 で あ る．

　部分熔融が進み粘性率が 小 さくなると，対流 に

よ っ て 運 ばれ る 熱量が非常 に 大 き くな る た め ，安

定 に 計算す る に は タ イ ム ス テ ッ プを非常 に 短 くと

らなけれ ばな らな い ．そ こ で ，以下 の よ うな工 夫

N 工工
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をす る こ とに よ っ て 計算時間が 非常に 長 くな っ て

しまう問題 を回避す る．

　粘性率は，融点を越え る とある と こ ろ で 急激 に

小 さ くな る ．す る と，熱 フ ラ ッ ク ス は 急激 に 大 き

くな り，大 量 の 熱 エ ネ ル ギ ーが 運 び 去 られ る た め

に温度は下が る．こ の ブ イ
ー ドバ ッ クによ っ て，

熔融領域 の 温度勾 配は融点 の 温度勾配 に等 しくな

る と考 え る ．あ る 時間 ス テ ッ プ に お い て 融点を越

えて い る領域 の 温度構造Tが与えられた場合，そ の

時間 ス テ ッ プ で の 温度構造 を以 下 の 連立方程式 の

解〆〃丿で 置き換え る。

∫（T 一砌… ∫匝 ψ

∂7｛n ｝一∂rs
。，

∂
厂 　　∂

r

（20）

3．計算結果

（21）

3．1 標準モデル

　図2に標準 モ デ ル の 場合 の 計算結果を示す．全体

的 な 特徴 と し て は ， 原始惑星 の 中心 部 は ほ と ん ど

温 度が上が らず に低温 の まま保たれ て お り，そ こ

か ら外に向か っ て お よ そ半径 の 2乗に比例する よう

に温 度が上昇 して い る．こ れ は単位質量当た りの

集積エ ネ ル ギ
ー

が半径 の 2乗 に比例 して い る こ とに

よる．

　表 面 の 熱 境 界 層 の 厚 さ は 最 終 的 な 半 径

Rfinal（・ 3400   ）の 1 割程度の 厚 さに な っ て い る．こ

れ は特徴 的 なサ イ ズ の 微惑星が衝突 した時に形成

され る ク レーター
の 代表的な直径 に ほ ぼ 等 しく，

衝突 に伴 う表面 の 変形が熱史に大 きな影響を与え

て い る こ と を示 して い る．

　衝 突地 点に マ グマ ボ ン ドが形成 され，シ リケ イ

トと 金属が分離する の は半径 がO．8」？finalを越え て か

らで あ る．形成され た金属塊 は ある 程度よ りも深

い と こ ろ へ は 沈 降す る こ とが で きず ，金属成分 に

25

富 む層 を形成 する ．こ の 金属濃集層に対応 して ，

温度構造に折れ 曲が りが 見 られ る．こ れ は 金属塊

の 沈 降 に よ っ て 開放 さ れ た 重 力 エ ネ ル ギ ーが 内部

を温 め た こ とが 原因 で あ る．

　 また ，温 度が融点 を越 え て い な くて も金属 の 分

離が 生 じて い る．こ れ は，平均温度が 融点を越え

て い なくて も衝突地点では局地 的に融 点以 上 の 高

温が達成 され る た め で あ る．半径に 比 べ る と 金属

濃集層 の 厚 さは薄い ように も思 われ る が ，原始惑

星全体 の 体積 の 6 割 以 上 で 金属 は シ リ ケ イ トか ら

分離 して い る．

3．2 パ ラ メ タへ の依存性

　本研究で用 い たモ デ ル は集積時間 τ acc と最小微

惑星 質量 Mmin の パ ラ メ タを含む．図3，4 に，それ

ぞれ の パ ラ メ タ が 結果に ど の よ うな影響 を与 える

の か を示 した． τ acc が 106年の 場合と 10’年の 場合 と

で は，IO’年の 場合の 方が原始 惑星 内部 の 温度が高

くな っ て い る．こ れ は 原始惑 星 が 表面 か ら の 放射

に よ っ て 冷 え る よ りも速 く集積 に よ っ て 原始惑星

が 成長 して し まうた め で あ る．こ れに対 して，τacc

が 1（ド年の 場合 と IO7年 の 場合とで は結果は ほ とん ど

変わ らない ．こ れ は原始惑星 内部 の 冷却が熱伝導

に よ っ て 律 速 され て い る た め で ある ．こ の た め ，

racc が 10f年よ りも長 い 場合 に は ， 最終的 な 原 始 惑

星 の 内部温 度構造は τ acc に は あ ま り依存 しな い ．

最小微 惑 星 質量 は 結果 に よ り強 く影響する．最小

微惑星質量 が 大 きい と温 度が 高 くな るの は，衝突

の 際 の エ ネ ル ギ
ー

の 埋 め込み効率が良い こ とを反

映 して い る ．Mmin ＝ 101’kgだ と分化が ほ と ん ど 進行

しない ．こ れ は微惑星 の サイズが小 さい た め に衝

突 に よ る 集積 エ ネ ル ギ
ー

の 熱化 の 効率 に 比 べ て 掘

り返しの 効果が強 く出 る た め で ある ．内部が温め

ら れ る と金属 と シ リケイ トとの 分離 は よ り内部に

まで 進 み ，原始惑星内部 は は っ き りと した 3 層構

造 を持 つ よ うに な る．
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図2　標 準モ デ ル の 計算 結果，（a ｝は 温度 構造の 進化 を （b ）は 密 度構造 の 進化 を表 して お り，共 に 横 軸 は 最 終的 な半径 Rfinsi

（昌3400km）で規格化 され てい る．点線，破線．実線は それ ぞれ，原始惑星 の 半径 が Rfinalの O．6倍，　 O，8倍，1倍に達 した と きの 内

部構造 を示 して い る．（a ）の グ ラ フ に は それ ぞれ の場 合 に つ い て圧 力の 関数 と して 求め ら れ た シ リケ イ トの融点 が 書 き込 まれ て い

る．また，参考 の ため に 集積 エ ネル ギーの うち 2割 が 熱 と して蓄 えられた場合 の 温度構 造（
一点 鎖線）も書 き込 ま れ て い る．（b ｝の

グラ フは，すべ て 同 じ座標 で作 図する と線が重なっ て 見辛 くなる の で，それぞれの 線に つ い て原点が ず らして あるφ はバ ル ク密

度 を表 し，縦軸の ス ケ
ール は全 て同 じ．
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図 3　τ　aec と最終 的 な原 始 惑 星の 内部構造 の関係．（a ）の 見方は 図 2 と同 じ．（b）に は 最終的 な密度構造の み が書 き込 ま れて い る．
τ 訊   と して los年，106年，10ア年 を与 えた場 合の 計算結 果が 示 して あ る．
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図4　mmin と最終的な原始惑星 の 内部構造 の 関係．グラ フ の 見方は 図 3 と 同 じ．　 mmin と して 5× 10”ekg ，10’ekg ，10’Jkg 、の 3通 り

を採用 し，それ ぞれの 場合 に つ い て最終的 な内部構 造 がどの よ うに なるの か を示して い る．
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4 考察

4．1　 これまでのモデ ル との比較

　本研究 に よ っ て 得 られ た原始惑星 内部の 熱構造

の 特徴 は 全 体 と し て は Coradiniら ［18】の 結 果 と似 て

い る．しか し彼 らの 計算結果 で は 最高到達温度が

シ リ ケ イ トの 融点程度で ある の に 対 し ， 本研究の

計算結果 で はそれほ ど高温 にはな っ て い ない ．こ

れ は衝突に よ っ て 与えら れ る熱エ ネル ギ
ーの 算出

方法 の 違 い に よ る．本研 究 で は，既 に 述 べ た よう

な方法でそれぞれ の 衝突毎に埋め込 まれる熱量を

計算 した の に対 し，彼らの モ デ ル で は 熱の 埋 め 込

み 効率 と し て あ らか じめ 0．3 とい う大 きな値を与え

て 計算 して い る．

　 また，表面 の 熱境界層 の 厚 さ は Coradiniら の 結果

で は0．3Rfinal（＝ 1000km）程 あ っ た の に対 し， 本研 究

の 計算結果で は 0．1邸 ，，α ’（＝ 340km ）程度 しかな い ．彼

らが計算 で 用 い た微惑星 の 特徴 的サ イズ は，我 々

が 用い た値に 比 べ る と大 きい た め ，彼 らの 計算で

は ク レ
ー

タ
ー

形 成 に 伴 う熱 フ ラ ッ ク ス の 効果が よ

り強 く現 れ た た め で ある ．

か．未分化 コ ア と金属層の 入れ替わ りの 数値実験

をした研究 と して，Hondaらの 研究が ある［19］．未

分化 コ ア部分 の粘性率が 入 れ 替わ りの タ イ ム ス ケ

ー
ル に強 く影響す るとい う彼女 らの 結果 は重 要 で

あ る．我 々 の シ ミ ュ レ
ー

シ ョ ン に よ っ て得 られ た

未分化 コ ア は 低温 の ままで
， 大 きな粘性率 を持 つ ．

こ の まま であれ ば ， 金属層と未分化 コ ア の 入れ替

わ りは到底起こ りそうに もな い ．しか し，数億か

ら数十億年 とい うタ イ ム ス ケ ール を考えた場合に

は，長寿命放射性核種 の 崩壊 に よる発熱が効 い て

くる．火星マ ン トル中の U，Th ，　 K の存在量［20】は ，

最初の 5億年で 300K ，10億年で 550K ，30億年な ら

ば ll50K の 温 度上昇 に 相 当す る ．こ れ だ け の 発熱

量 が あ れ ば 内部 は 十分 に 温 ま り，未分化 コ ア と 金

属層との 入 れ替わ りが 進行す る もの と考え ら れ る．

　Honda らの 研究で は未分化コ アや金属層の粘性率

は
一

定と して扱われ て い る の ため ， 直接 本研究の

結果 と比較 する こ と は で きな い が，彼女 らの 結果

を参考 にす る と，標準 モ デ ル で 得 られた温 度，密

度構造か ら 金属 コ ア を形 成す る に は 十数億年か そ

れ 以 上 の 時間 を要する もの と 評価さ れ る．

4．2　金属濃集層 の 形成

　金属塊 は 計算 をした パ ラ メ タ 範 囲内 で は惑 星 の

中心 まで沈降す る こ とな く，途中 で停止 して しま

っ て い る ．こ れ に は ふ た つ の 理 由が 考え られ る ．

ひ とつ に は 直下 の 未分化 コ ア の温度が低 く，粘性

率が 大きすぎる た め に それ以上侵入 で きない こ と，

も うひ とつ に は 同 じ深 さに 金属が溜 りす ぎて 浮力

が 稼げ な い と い うこ と で あ る ．こ の うち ど ち らか

だけが重要な の で はな く， 両方 の 効果が相 ま っ て

それ ぞ れ の 金属塊が沈降で きな くな っ た結果，特

定の 深さに 金属塊が濃集する，

4．3 　コ ア は い つ で きる の か

　 それ で は金属 コ ア は い っ た い い つ 形成 される の

4A 　大気の 保温効果

　最後 に，こ の モ デ ル で は 考えて こ なか っ た大気

の保温効果に つ い て軽 く触れ て お く．微惑星 に水

などの 揮 発性成分が含 まれ て い る場合，こ れ らが

衝突 に よ っ て 放 出され，大気 が形成 される可能性

が ある．とくに水蒸気は赤外域 に連続 した 強 い 吸

収帯を持つ た め に 温室効果ガ ス として効率的 に働

く．こ の 水蒸気 大気 の 温室効 果 を考慮 に い れ た 地

球 の 初期熱 史 モ デ ル に よ る と，水蒸 気 の 温 室効果

に よ っ て 地 表面温 度は上昇 し ，
マ グ マ オ

ー
シ ャ ン

が形成 される．形成 された マ グマ オ
ーシ ャ ン へ の

水蒸気の 溶解に よ り， 大気中の 水蒸気が減る とい

う フ ィ
ー

ドバ ッ ク に よっ て ，地表面温度 は融点付

近 に保た れ る ［21］．こ こ で は ひ とつ の 極端 として ，
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衝撃最大圧力が ， 蛇紋 岩が 水和水を放出する 圧力

（衝突速 度2kmlsに相当）を越えた ら，それ以後 は地

表面温度 は融点 に保たれ る 【21亅とい う条件を入 れ た

計算を した．そ の 結果を図5に 示す．こ の 計算 の 際

に は ， 図2と同 じパ ラ メ タ を用 い た．こ れ を見 る と，

半径がO．4Rfinatを越 えた後に集積 した部分に 関して

は 金属 とシ リ ケ イ ト と の 分 離が進む もの の
， 分離

はそれ以上内部 に進 ん で い な い ．こ れは内部の 未

分化部分が依然 として冷たく，金属 が沈降で きな

い ためで ある．

（a）

　 20009

：

嵳
1500

舘

き1 

昌

　 　 500200

　 0　　　　0．2　　　0畳4　　　0．6　　　0．8　　　1．O

　　　　　　　　 R ／Rfinat

（b）
　 7000

　

睾 6000

己

罹 5 

δ

欄

0　　　　0，2　　　0，4　　　0．6　　　0．8　　　1．O

　　　　　　　R　1IRfi。 at

図 5　半 径 が 1500km よ り も大 き くな っ た後 は 表面温度 を

1500 度 で
一定 に 保 っ た場合 の 内部構 造の 進化．グ ラ フ の 見

方 は図 3と同 じ．点線 ， 破線，一点鎖線，実腺の 順に，そ

れ ぞれ 原始惑星 の半径が最終的な値の 0．4倍，O．6倍，0．8倍，
1倍 に な っ た 時点で の 内部構造 を示 してい る．

日本惑星科学会誌Vol．9．No ．1，2 

　 こ の ように極端 を考えた と し て も， 原始惑星の

中心 に は未分化の ，冷たい ままの核が残 る．ただ

しこ の 場合 には金属層 の 厚さ は 大気の効果を考え

なか っ た場合 に 比べ る と非常に厚 く，重 力不 安定

に よ る未分化 コ ア と金属層 と の 入 れ替 わ りは速 や

か に進行す る可能性があ る ．

　ただ し，火星 は 地球に 比 べ る と重力が小 さ くt

大気は集積の 間 に 逃 げ て し ま うか も知れ な い ．ま

た，一度水蒸気を含む大気が形成 され て も， 衝突

か ら次 の 衝突まで の 間に凝結 して しまうか もしれ

な い ．大気の 安定性 に関 して は まだ議論が必 要で

あ る．

5 ． まとめ

　原始惑星 が 火 星 サ イ ズ に まで が暴走的 に成長す

る際 の 初期熱史を シ ミュ レー トする数値計算モ デ

ル を構築した．本 モ デ ル は惑星集積理論 や 衝突過

程 に 関する 最近 の 研究の 結果を採 り入 れ て お り，

こ れ まで の モ デ ル よ りもよ り現 実的 なモ デ ル と言

える．また本 モ デ ル で は，シ リ ケ イ ト成分と金属

成分 とが マ グ マ ボ ン ドの 形成を通 じて 重力分離す

る効果 も考慮 した．

　マ グ マ ボ ン ドを形成する よ うなエ ネル ギーの 大

きな衝突は 原始惑星が十分 に 大 き くな らない と生

じな い ため ， また一方，原始惑星 中心付近 の 温度

は低 い ままの ため
， 重力分離は原始惑星 中心に金

属核 を形成する に は至 ら な い ．火星サイ ズ の 原始

惑星 の 内部は内側か ら， 冷た い 未分化の核，主に

金属成 分か らな る層，お もに シ リケ イ ト成分か ら

なる層 の 3層構造 になる．

　集積 終了後 ， 金属層と未分化 コ ア とは重力不安

定に よ っ て 入 れ替わ りを生 じ る．し か し こ の 入 れ

替わ りは ，未分化 コ ア が 長寿命放射性核種 の 崩壊

熱 に よ っ て 温 め られ る こ とに よ っ て進行す る．た

とえ大気に よ る保温 効果を考慮にい れた として も，
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原始惑星 の 初期熱史 につ い て ／千秋，倉本，松井

原始惑星 中心 に 金 属核 が形成 され る に は，数億年

かそれ以上 の 時間を要する と考え られ る ．
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補遺 1 ：混合物のCとS

　混合物 の 密度 」は 体積 平均 で 求 め られ る．

　　　　　　　　・・ 〔読 γ
1

　 〔・2・

ただ し，x は質量分率で あり，下 添字此 毋 は そ れ ぞ

れシ リケイ ト成分 と金属 成分 の 物性値で あること

を示す．

　衝 突 パ ラ メ タCは パ ル ク 音速 に 等 しい の で，

　　　　　　・
・

・ 渉・
。、

・ 團；
且

　 （23・

こ こ で κO，S は体積弾性率 で あ る．こ れ に式（22）を代

入 する と，以下 の 式が得 られる．

・・

｛（訂羅 副
〃 2

・24・
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　衝突パ ラ メ タSと体積弾性率の 圧力微分K ’
o，sの 間

には

　　　・1、 ・ （
∂

靠
・際 η

一 ・S − 1 （…

なる関係が成立 する ［22］の で ，式（22），（23）を代入

し て

　　s＝〔釧£）
4

・
・
Ss・剛ξ）

4

… m ・26・

を得る．

　シ ミ ュ レーシ ョ ン 計算で は，各端成分 の 衝 突 パ

ラ メ タ C とSはそれぞれ シ リ ケ イ ト成分に つ い て は

C 、
＝4960mls ，　 Ss≡1．324 ，金属 成 分 に つ い て は

C． “ 07（hrnts，
　 Sm＝ 1．775を採用 した．

補遺 2 ：衝突加熱の平均化

　原始惑星 の 半径が Rp の 時に 半径 rの 微惑星 が 衝 突

した場合を考える．原始惑星 内部に お い て ， 衝撃

波の 通過 に伴う温度上昇量 △ Tが，等圧核 の 中心 か

らの距離 aの巾関数 として

　　　　　　△qa）・Σ　’n （鼾
”

　　　　（27）

と して表され ると仮定す る。こ こ でa
。
は定数 で あ

る．

　こ の 巾関数が 有効な範囲 が a
、
く a く a

、
で あ る と す る

と ， 原始惑星 中心 か らの距離R −R＋dR の 球殻に与え

られ る 熱エ ネ ル ギ ーdE（R ）は

　　　姻 ・∬
22

・・蜘 の 卿 脚 ・28・

と計算 され る．こ こ で p は密度 ， Cpは 比熱で ある．

また θ12 は それぞれ

　　　　　　　　〔R ，
一

・）
2
＋ R2 −

・子
　　　　　 cos θ

且
；

　　　　　　　　　　・R（・，

一
・｝　 　

〔29）

cose2 ＝
（R 。

一ず＋ R2 − ・i
2R（R 。

一
　・）

（30）
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図 6　衛 突加 熱 の平 均化の 概 念 図

R

で あ る （詳しくは 図6参照）．

　以上を まとめると ， 半径R’・R ＋dRの 球殻 の 平均温

度上昇量 爾 は

AT・（E）・th．
E（R）

・
，、R

　　・
，毒り

聯 轟 ｛〔：广
’

圍
一

び

と計算 され る．

（3D
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