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なぜ海王星以遠では惑星がないのか ？

小林 浩 1
， 井田 茂 1

1．惑星形成領域の大きさ

　我 々 の 太陽系は 9つ の 惑星が ある．こ の 惑星 の 外側

に はカ イパ ーベ ル トと呼 ばれ る小 天体の 集団 が ある．

そこ に は半径数十 Km 程度 の 大きさ（微惑星程度 の 大

きさ）の 小天体が多数存在す る．惑星 の 中で
一番太陽

か ら離れた位置には冥王星があるが，冥王星 は惑星

とい うよりカ イパ ーベ ル ト天体 と考えるの が妥当 で あ

る．冥王星 は 歴史的な背景か ら惑星とされてい るだけ

で あるの で ， 実質的 に は 太陽系で一番外側に位置す

る惑星は海王星 で あ る．太陽系は 中心星に近い 内側

にの み 惑星が存在し，外側 に惑星 はない 。そして ， そ

の 内側と外側の 境界は海王星の ある30AU （天文単位）

程度 で ある．カ イパ ーベ ル ト領域 で は微惑星が惑星に

なれ なか っ た た め惑星がない と考えられ て い る．なぜ

カイパ ーベ ル トの 小惑星達 は 惑星へ と成長 で きなか っ

た の だ ろ うか ？我 々 は 原始太陽系が他の 恒星 との 遭

遇 を考慮する事が こ の 問 い に 対す る 答えとな りうると

考えた．原始太陽系の 付近を他 の 恒星が通過し微惑

星 の 軌道 を乱すと，カ イパ ーベ ル ト天体は成長を阻害

され惑星へ と成長が で きない からで ある，我 々 は原始

惑星系の 他の恒星から受ける影響につ い て 数値実験

を行なっ た．そ の 結果 は，太陽系の 惑星形成領域 の

大きさが説明で きる事を示唆する．

　これまでは，海王星以遠 に惑星系がない 理由は太

陽系の 外側 で は惑星形成 の 時間がかかり過ぎる た め

と考えられ て い た．惑星形成の 時間につ い て 説明す

るため に ， 原 始惑星系星 雲 か ら惑星系 が 形成され る

様子 を簡単に説明する．原始惑星系星雲は水素や へ
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リウム か らなるガス と固体微粒子の大きくわ けて 2成分

か ら成る．この 中で 固体微粒子が集まり微惑星が造ら

れ る．そして，その 微惑 星が衝 突 ・合体する事に より

成長し ， 地球型惑星 や木星型惑星の 固体核が完成す

る．木星型惑星 の 固体核は数地球質量 に達す るとガ

ス を捕獲 し巨 大 ガ ス 惑星 が で きる．太陽系 は こ の よう

に段階を踏 んで 形成されたと考えられ て い る．海王星

以遠 で 惑星が 形成されて い ない の は，微惑星 の 合体 ・

成長とい う過程に お い て 微惑星が十分大きくなるため

の 時間が足 りなか っ たと考えられ て い る．つ まり，カイ

パ ーベ ル ト天体の 現在の 姿は惑星へ と成長途中の 微

惑星の 姿とい う事に なる．しかし， カイパ
ー

ベ ル ト天体

の軌道に つ い て奇妙な事が観測結果から確認されて

い る．カ イパ ーベ ル ト天体同士 の 相互作用 では説明 で

きない 程，そ の 軌道は乱され て い る事で あ る．この よ

うな軌道 で は速度分散が大 きくなり微惑星 は惑星へ と

成長 で きない （本文2節を参照）．つ まり，時間的困難

を乗り越 え られ た として もカ イパ ーベ ル ト天 体は惑星

へ と成長 で きなか っ た事に なる．

　太陽系外縁部 で の 微惑星の 集積を 困 難 に する 要因

として ，我 々 が 考えて い る の が 「恒星遭遇」で あ る．

我 々 が考えて い る「恒星遭遇」とは他の恒星が太陽系

の近傍を通過する 現象で ある．現 在の 太陽系 で は 周

囲の 星 の 数密度が 小 さい ため他の 恒星がそれ ほ ど近

くを通る事はない ．しかし，恒星は集団で 生まれる事

が知られて い る．牡牛座 の 「す ばる」や オ リオ ン 座 の

「トラペ ジ ウム」で は，多数の 星が生 まれてい る．そ の

ように 集団 で 生 まれ た星が重力的に 相互作用 をす る

事によ っ て 1ぴ年以上 の時間をか けて拡散して い き．現
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在の 太陽 の ように孤独な単
一

星 になる と考えられて い

る．この 重力的な相 互作用 の 過程 に おい て 星同士 の

近接遭遇が起 こる．比較的濃 い 「星生成領域」で ある

オリオン 座の 「トラペ ジウム」で，こうした星団の 拡散に

伴 う他 の 恒 星 の 最接 近距 離 （D ）を見積 もる と150−

200AU となる［ll．そして，こ の ような星生成領域 にあ

る 若い 星 の 半分以上がそ の 星 の 周 りに原始惑星系星

雲 を持 っ て い て，そ の 原始惑星系星雲 の中で惑星系

はで きる．つ まり，惑星の 成長期に恒星の 近接遭遇を

経験す る可能性は 高い ．この 惑星形成時の 150−200AU

に 及ぶ 恒星遭遇 が惑星形成領域 の 大 きさに どの ような

影響を与える の で あろうか．

2 ．微惑星集積

　今回 の研究で は ， 微惑星の 合体 ・成長の 可否の 条

件が 重要 で あ る．そ の た め
， 微 惑星 の 集積 に つ い て

先 に 詳 しく述べ る．微惑星 の 集積過程 に お い て 重要

なの は 微惑 星 の 自己重力 に よる 微惑 星 同士 の 相互 作

用で ある．こ の微惑星 の 自己重力 は微惑星 同士を衝

突させ る 力 に もなる し，それ らの 軌道 を乱す力 に もな

る．さらに 合体 ・成長に重要になっ て くるの は微惑星同

士 が衝突し た時に合体で きるか どうか で あるが ， 微惑

星 の ように 大 きな 天体 で は 自己 重力が 固着力に な る．

微惑星同士 の 重力相互作用により微惑星 の 軌道が ど

の 程度乱れ るかを調 べ るため，先ず微惑星 の 重力相

互作用によっ て微惑星 同士が衝突す るか軌道が乱れ

て い くか に つ い て議論す る．これ は微惑星の衝突断面

積 （A）と90
°
散乱 の断面積 （B＞を比較する事で 評価す

る事が で きる．散乱断面積が衝突断面積より大きい 時

（A＜B）は，微惑星 の 軌道は乱され速度分散は大きくな

る．しか し，逆の 場合 （A ＞B ），微惑星は 軌道が 乱され

る よりも衝突しや す い ．微惑屋 同士が衝突するとエ ネ

ル ギー散逸に より速度分散は 小さくなる．微惑星の 衝

突断面積と散乱断面積が同程度の 時（A −B），微惑星

の 速度分散は微惑星の 表面脱出速度程度となる．つ

まり，微惑星の 速度分散は微惑星同士 の 相 互作用 に
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よっ て表面脱出速度に律速される【2］，

　次に，微惑星同士が衝突 した際 の 微惑星 の 合体 の

可否の 条件につ い て 考えよう．すべ て の 衝突した微惑

星同士が合体で きるわ け で は ない ．合体を助ける「の

り亅の 役割をす るの が微惑星の 自己重力である．微惑

星の 自己重力の 「の り」の 効果 よりそ れ を振り切 っ て離

れようとする効果 の 方が強ければ微惑星は合体できな

い ．微惑星同士 の衝突後の跳ね返 りの 速度，壊れ て

飛び散る速度が 大きけれ ば大きい 程，微惑星 の 自己

重力を振り切っ て 脱出して しまう．微惑星が合体可能

な条件を微惑星 の軌道の乱れを表す速度分散を使い

見積もっ て みる．図 laの ように2つ の 微惑星を考えて 微

惑星間の 無限遠 で の 相対速度をv柵 とす ると，エ ネル ギ

ー
保存則か ら微惑星 の衝突速度は v 獗

三
v2欄 ＋ v｝tltSと

なる．v蹴 は微惑星 の 表面 で の 脱出速 度（重力を振 り

切 っ て 逃げ出す の に必要な速度）で ある．衝突直後 の

微惑星 の 相対速度 （反発速度）は エ ネル ギ ー
散逸 に よ

っ て evee 突 （ε ＜1；反発係数）となる （図 lb参照）．反 発

速度が脱出速度より小 さけ れ ば （ε vzaee〈vzaHi），跳 ね 返

っ た微惑星は重力に よっ て 捕獲され合体す る．（ke く i

で あれ ば，微惑 星の 合体 の 条件 は お お むね vnt ．tく v 脱 川

となる．今まで微惑星が跳ね返 っ たとして考えて きた

が，衝突 に より微惑星が破壊された時 に もこれ と同 じ

ように考え る事が で きる．微惑星が衝突 に より破壊さ

れ ると破壊 によるエ ネル ギ
ー
散逸 の ため微惑星 の 破

片 の 反発速度の 平均値が e
’
v衝突となるだ ろう．先 ほ ど

と同様に，こ れが 脱出速度 よりも小 さければ破片 は ま

た合体する、こ の条件にあっ ても（特に小さい ）破片の

重力 ポテ ン シ ャル O

ぴ掣 ．．．．

（a ）

ら．重力 ポテ ン シ ャ ル

　 　 Gm 　 　　l　 z

毒；厂 海

　　尠 o
　 　　衝 突 前

　　　号
εy

衝突 ← 麕 o
　 　 　 f 突 後

　 　　 （b）

図 1　 （a ） 半 径 R，質 1m の 2体 の 微 惑 星 が 無 限 遠 か ら近 付

　 い て衝突する の を表 した図．

（b＞衝突直 前 と衝 突直後 を表 した図
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な か に は 合体せ ずに飛 び 去 っ て しまうもの もある だろ

う．しかし，微惑星の 成長 を考える上 で そ の ような破

片は 重要で は ない の で （ほ とん どの 質量 は合体するた

め）， こ の場合も0く e
’
＜1で あれば ， 破壊を考えても微

惑星合体の条件は vnn くVza 出 となる．

　微惑星 は中心星 の周りを公転して い るの で無限遠

で の 相対速度を決める事は で きない ，この ような 場合，

無限遠で の 相対速度 の 代わりに 微惑星 の 速度分散

（吩 散 ；円軌道 で の 速度からの ズ レの 速度）を使えば良

い ［2］．ケプ ラー速度（Vk。p：微惑星が円軌道で 公転して

い る時の速度）で規格化して考えると，質量耀 ，密度 ρ

の微惑星が合体で きない 条件は

葺
・

際   （
加

K ドZg）
，

（謌（論）
÷

ω

で 与えられ る．こ こ で a は微惑星 の 太陽からの 距離 を

表して い る．こ の 式からわか るように円軌道の速度よ

り2％ 程度以 上 の 速度の ズ レ が衝突 に よる微惑星 の 合

体成長をさまたげ る．先に述べ た ように微惑星同士 の

相互作用 に よっ て 速度分散 が 微惑星 の 表面脱出速度

を超える事はない ．つ まり，微惑星だけの系で微惑星

の 成長 を考える時，こ の 条件を満たす事は ない ．しか

し，恒星遭遇 を考慮すると微惑星の 軌道は大きく乱 さ

れ ，微惑星 の 速度分散は大 きな値をとる だろう．そ の

効果を示す た め，我 々 は 数値実験を行 ない 恒星遭遇

による微惑星 の速度分散の 変化を調べ た．

3 ． 恒星遭遇をうけた微惑星円盤

　他 の恒星 と惑星系の遭遇に つ い て の 研究は，古 く

からよく研究され て きた．例えば，オール ト雲起源 の 彗

星につ い ての 研 究が有名で あ る．太陽か ら数万AU 以

遠に はオ
ール ト雲 と呼ばれ る彗星の 巣がある と考えら

れて い る．ここか ら彗星 の もとを太陽 に むけ て落とし

て い る の は他の 恒 星が近 くを通過 した際 の 摂動だと

言わ れて い る［4］．他にも恒星遭遇により様 々 な観測事

実が 説明 され て い る．しか し， 我 々 の 研 究は今まで行
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なわれて きた研究とは着目点が異なる．恒星遭遇 の 際

に他 の 恒星 に近い 太陽系の外縁部ほ ど大 きな摂動を

受ける．そ の ため過去の研究で は惑星系外縁部に着

目して い た．我 々 は微惑星か ら惑星へ の成長を妨げ

る程度の 摂動を受ける部分に注目して い る．式 （1）の

条件は通過する恒星か ら離れて い る原始太陽系の か

なり内側で も満たされ て い る．惑星 の 成長は惑星系の

内側 で 効果的 に 起 こ るた め ， 内側 に おける恒星遭遇

の影響に つ い て 詳しく調べ る事が重要である．そ の た

め，我 々 は ， こ の 重要 な 惑星系 の 内側領域 に おい て，

数値実験を行なうだけで なく， 天体力学的手法を用 い

た速度分散の 上昇の 解析的な解をも導出 した ．

　原始惑星系星雲を持つ 若い 星の 近傍を他 の 星が 通

過 した時 ， 微惑星が惑星 へ と成長す る過程にどの よう

な影響があるか を最初に数値実験に よっ て調べ た．中

心星 の 周りに微惑星を円盤状 に配置 し，そ の 近傍を

他 の 恒星が通過する．微惑星は 自己重力を持たない

テ ス ト粒子 とし，恒星 と遭遇する前は速度分散が ゼ ロ

で あるとした ．通過す る恒星 は中心星程度の 質量を

持ち ， 星生成領域である散開星団中で の 恒 星 の 運動

が放物線軌道 に 近 い 軌道 で通過する事を仮定した．

恒 星が入射 して くる方向につ い て は 2つ の パ ラ メータ

ーを設定した．

　図 2は恒 星 が 微惑星円盤 の 付近 を通過 して い る時

の ス ナッ プ シ ョ ッ トで ある．円盤 の 外側 で は微惑星 の

軌道 は大きく乱され て い る．過去 の 研 究 で は こ の よう

な円盤 に腕 （の ような形状）が で きる事につ い て注目

されて い た．こ の 後，円盤 の外側 で は系外 に 飛 ば され

る微惑星や系内に 留まるが大きく軌道 の 乱され る微惑

星，そして，接近した恒星に捕獲される微惑星がある，

この 外側の領域で の 微惑星円盤の 振 る舞い は恒星 の

入射角度 や 速度に より振る舞い が 大きく変わる．しか

し，内 側 の あ まり影 響が 小 さ い 円盤 領域 の 広 さ

（く50AU ）は パ ラメ
ー

タ
ー

にほ とん どよらない ．

　次に，他の 恒星が去っ た後，微惑星 の 速度分散の

変化につ い て示す．図3は微惑星 の 円盤内の 位置と速

度分散の関係を表した グ ラフ で ある．速度分散はケプ

N 工工
一Eleotronio 　Library 　



The Japanese Society for Planetary Sciences

NII-Electronic Library Service

The 　Japanese 　Sooiety 　for 　Planetary 　Soienoes

なぜ海王星以遠では惑星がない の か ？／ 小林
・
井田

500

200

100

＼　 　 0

一100

一200

　 　 一300
　 　 　 −｝OO 　−200 　−100 　　0　　 100 　 200 　 500

図 2 ：恒星 が近点 を通 っ た後90
’
進ん だ時 の ス ナ ッ ブ シ ョ ッ

　 　 ト．円盤面 に 対 し垂直 に 上 か ら見 た 図．小 さな 点 は微

　　 惑星 ，大き な 黒 丸は遭遇 した恒星 を表 してい る．恒星

　　 は円盤 に 対 して30
°

の傾 きで入射 して い る．

ラー速度で規格化して ある．グ ラフ は縦軸 と横軸共に

対数表示になっ て い るの で円盤 の外側で急激に微惑

星 の 速度分散が上昇 して い る事が わかる．特 に30−

40AU 以遠 で は内側 より急勾配 で 速度分散が上昇して

い る．こ の ように急激 に速度分散が 上が る事は，円盤

の外側に向か うと急激に惑星の 合体 ・成長が困難に

な る事を 示 して い る．速 度分散の 変化 に お い て も外側

で はパ ラ メ
ー

ター依存性は大きい ．しかし， 0．02以下

t

　 　 01

索 0．02
堀 。、01
欟

0．QO1

　 　 0 ．OOOI
　　　　　　10　　　　　　 an 畳　　　　 100

　　　　　　　　　　軌道長半径

図3 ：点 は恒 星遭遇 に よ っ て 跳ね 上 げ られ た微惑 星の 速度分

　　散．横軸は初期の軌道長半径 （中心星 か らの 距離）．恒

　　 星 が 円盤 に対 して5
’

の 傾 きで 入射 した 時の結果．点線

　 　 は解 析解 を表 してい る，内側 で は数値実験 に よっ て求

　　 め られ た微惑星 の 速度分散 の 点 と重なっ て い る．解析

　　 解 の 速度分散がO．02 とな る位 置 が惑星形成領域 境界 an

　　 星 と な るの で，この パ ラ メーターで は as 星

’
30−40AU とな

　 　 っ て い る，
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で の 速度分散の 軌道長半径依存性は ， 恒星遭遇の パ

ラメ
ーターを変えて もほ とん ど 変化しない （速度分散の

大 きさは パ ラ メ
ーターに よ っ て 多少変 わ る ）．重要 な事

は O．Ol を超える と急激 に 速度分散が 上 昇 して い るの

で，惑星形成で きうる領域 とで きない 領域の 間 に明確

な境界線が ひ ける と言 う事で あ る．

　円盤の 内側 の 部分 （〈30−50AU ＞で は水平方向も垂

直方向も速度分散 が 中心星か らの 距離 の べ キ乗 で 表

され て い る．こ の べ キ乗則はす べ て の パ ラ メーターで

成り立 っ て い る．我 々 は この 内側部分で の 速度分散を

天体力学的な手法を使っ て解析的 に求めた．こ の 解

析解と解析解 の 導出方法 は［4］を見 て ほ しい ．こ の 解

析解は恒星遭遇 の パ ラメ
ーターを全て 含 ん だ式になっ

て い る の で ，すべ て の恒星遭遇で の速度分散の変化

（内側領域）が わか る式 になっ て い る．この 解析解を入

射角 に 対 しパ ラメーターに つ い て 平均 をとると次式 を

得る．

雛 轟 煮 （D ）
晝

　　 （，）

　ここで ， D は恒星の 最接近距離 ，
　M ．は 遭遇する恒星

と中心星 の 質量比 で ある．こ の 解析 的に求められた

微惑星 の 速度分散 の 式 は，0．Ol程度 まで 成 り立 っ て

い る．速度分散が O．Olをこえ0．02程度に なっ た場合も

ばらつ きは大きくなるが数値計算結果と十分
一

致して

お り，式 （2）は 微惑星の 集積の 可否 を 見積もる上 で 利

用 で きる．この 式が 0．02程度 に な る 中心 か らの 距離 a

が ，恒星遭遇 を経験 した惑星系 の 惑星形成領域 とカ

イパ ー
ベ ル ト領域 の 境 目に なる．この 事を次の 節で 議

論する．
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4 ，恒星形成が可能な領域の大きさ

　2節で微惑星から惑星へ と成長する ためには微惑星

の 速度分散が大きくなり過 ぎては い けない 事を示し，

その 条件を見積もっ た．そして，3節で は恒星遭遇を

受けると中心星か ら遠くなるほ ど恒星遭遇の影響は強

く， 円盤 の 外側にい くに つ れて急激に微惑星 の 速度分

散が 大きくなっ て い く事を数値実験 により示した．微惑

星が惑星 へ と成長不 可能な条件 （式 1）と恒 星遭遇後

の 円盤の 内側 で の 微惑星 の 速度分散（式2）を用 い 惑

星が 形成され る領域 の 大きさを見積もる．する と，惑

星形成可能な領域 の 半径 （α感星）は ［4］，

a ・・　
一’… （

　 D

正50AU ）  （3＞

　 となる．Dは恒星の 最接近距離 で ある．最初に述 べ

たように太陽系 で は海王星が30AU で あるの で非常 に

よく
一
致して い る．惑星形成可能な領域の 半径は他の

恒星 の 最接近距離D に の み 強く依存 して い る．前 に 述

べ た ようにオリオン 座 の 「トラペ ジ ウム 」の ように濃い 星

生成領域 で はD − 150−200AU と見積もられ る［1］．この

結果 は，太 陽系が オ リオ ン 座 の 星 生 成領 域 の ような濃

い 星生成領域 で 生 まれ たとす ると惑星形成領域 の 大

きさは恒星遭遇に より決まっ た 可能性がある事を示唆

して い る．恒星遭遇 を経験 した惑星系 の 惑星形成領

域とそ の 外側 の 領域 の 境界線は ，
この ように明確な境

界線を ひくことが で きる．なぜ な らば．恒星遭遇 に より

微惑星 の 速度分散は外側 に むかうにつ れ急上昇す る，

その ため非常に狭 い 領域 で 式 （D の 条件をまたぐため

で ある．また，この ように恒星遭遇 に よっ て速度分散が

上昇しても， そ の 後，時間をかけて速度分散が小さく

なれば微惑星は合体 ・成長可能になる．速度分散を

小さくする効果として ガ ス 抵抗が考えられるが，ガス

抵抗が速度分散を落とす タイム ス ケ
ー

ル は 10咋 とな

る．ガ ス の 存在す る時間は 107年程度と言わ れ て い る

の で ， ガス 抵抗は効かず式 （3）の 条件が成り立 つ ．
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　式 （3）の条件を太陽系以外の 惑星系 に も適用して み

る．太陽系以外の惑星形 成領域 の 大 きさを観測で 直

接調べ る事はで きない ．その ため，太陽系外 の 惑星系

の 惑星が存在する大 きさは ベ ガ 型星 の 観測か ら二 次

的に 予想され て い る，ベ ガ型星とい う星を御存じだろ

うか ，星の 周りに 固体微粒子の 円盤が観測され て い る

もの である ［5】．その ベ ガ型星の なか で ， ドーナ ッ 状に

なっ て おり中心星 に 近 い 内側 の 部分 に 穴が開 い て い

る形状 の 円盤 を持 つ 星 が い くつ か観測されて い る．そ

の 円盤 の 形状 に つ い て様 々 な説がある が，穴 の 部分

に惑星が存在し周りの 固体微粒子 の 円盤は太陽系の

カイパ ーベ ル トに相当して い るとい う説もある．ベ ガ型

星 の 円盤内側に開く穴の 半径は40−60AU で ある．この

円盤 の 中の 穴に惑星が存在するとい う説が正しい とす

れ ば，系外の 惑星系の惑星形成領域の半径は 40 −

60AU とい うことに なる．それ らの ベ ガ 型星 が濃い 星生

成領域 で 生まれたとして 式 （3）にD −150−200AU を代入

するとaee ．−40−60AU となる．つ まり，系外惑星系 の 惑

星形成領域の 大きさも恒星遭遇に よっ て決まっ て い る

可能性 が ある．

5 ．恒星遭遇の証拠

　 こ の ように惑星 の で きる大 きさは 太陽系 や 系外 の ベ

ガ型星とよく一致する，「内側 の 領域」で は微惑星から

惑星 へ と成長し，現在 の 太陽系の ような惑星を形成す

るだろう．では ， 「外側 の 領域」はどうなるの であろう

か ？こ の領域 で は微惑星 の数が少ない （数密度 が 小さ

い ）の で もともと微惑星同士 の 衝突が起 こりにくい ．運

良く衝突しても，もちろん合体 はできない ．高速で衝突

す るた め壊れ るもの が多い だ ろう．つ まり， 衝突して壊

れ て 破片をまきちらかすもの や ， 衝突しない で そ の ま

まの 大 きさで 生 き永らえ るもの が存在する事に なるだ

ろう．太陽系ならば こ の 領域 はカイパ ーベ ル トに あた

る．カイパ ーベ ル トにある小天体は地球 などの 内側に

ある惑星に 比 べ 軌道離心率や軌道傾斜角が大 きい 事

が観測からよく知られ て い る．我 々 の 恒星遭遇の 数値
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実験の結果では ，
この ような外側の 領域では恒星遭遇

の影響を強 くうけ軌道離心率と軌道傾斜角が跳ね上

げられる．つ まり， 恒星遺遇を考慮する事で カイパ ー

ベ ル ト天体の 軌道 をうまく説明で きる ［6］．衝突を免れ

た天体が この ような カイパ ーベ ル ト天 体として 残 っ た

の だ ろう．系外 の ベ ガ型星 に おい て は ， この 「外側の

領域」が観測されて い る固体微粒子からなる 円盤と
一

致すると考えられ る．こ の 円盤で 観測 されて い る 固体

微粒子は初期の 原始惑星系星雲に存在した 固体微粒

子の 生き残りで はなく， 微惑星 が
一

度形成され ， その

後 に その 微惑星が破壊され て で きた固体微粒子だと

言 わ れ て い る ［5］．つ まり，一
度 で きた微惑星が恒星遭

遇 に よっ て 乱 され た た め，衝突に より破壊 され 固体微

粒子 が こ の 領 域 に ば らまか れ た と考 え れ ば，観測され

て い るベ ガ 型星 の 起源 と形態をうまく説明で きる可能

性が ある．

　恒星遭遇に よる微惑星の 速度分散の 変化は，地球

型惑星が存在 して い る領域 で は 小 さい ．しか し，この

領域 で は微惑星 の 軌道 は 恒 星遭遇 に よ り揃えられ る

事が今回 の数値実験 で わ か っ た ．この ように微惑星の

軌道 が揃うと速度分散が大きくて も微惑星間 の 相対速

度が小さくなる事が知 られ て い る．こ の 結果が微惑星

の 集積時間や出来上が る 惑星 の 軌道 に どの ような影

響を与えるか を調べ るた め，今後は恒星遭遇をうけた

後 の 微惑星の 原始惑星系星雲内 で の 集積に つ い て も

っ と詳しく調べ て い くつ もりで ある．惑星系 の 外縁部で

は 恒星遭遇 の 証拠 が現在 まで 残 っ て い る 可能性 があ

る．しか し，恒星遭遇を考慮してもカイパ ーベ ル ト天体

の す べ て を説明 で きたわけで は ない ．恒星遭遇の後，

「内側 の 領域」で は 時間をかけ て 惑星を形成す る よう

に ，「外側 の 領域 」で は 原始惑星系円盤 の ガ ス の 中 で

微惑星の 軌道が 変化 して い くわ け で ある，そ の 効果 を

考える 事で カ イパ
ーベ ル ト天体 の 説明で きなか っ た部

分を説明 で きる可能性が ある．そ の た め 大 きく軌道が

乱され た微惑星の ガ ス 円盤中で の 軌道変化 に つ い て

も調べ て い く予定である．
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