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3巻頭言

巻 頭 言

探検は知的情熱の肉体的表現である．
Exploration is the physical expression of the intellectual passion.

Apsley Cherry-Garrard (1886-1959)

　子供のころから，本やテレビで知った探検家という存在に憧れていた．高校で山に登り始め，

大学で海に潜り始めたが，これらは僕にとっての探検だった．ポスドクのころには，年間に100本

以上も海に潜った年もあった．そのころに海の師匠が「探検は知的情熱の肉体的表現である」とい

う言葉を教えてくれた．1911-12年のスコット南極探検隊に参加した動物学者 Cherry-Garrard 

の言葉である．この言葉に出会い，自分がなぜ山に潜るのか，海に潜るのか，そして旅に出るの

か，自分の行動原理がすっきりと腑に落ちたように感じた．この言葉はそのまま研究についても当

てはまる．「探検 Exploration」は「研究」と読み換えることができる．脳も肉体である．何かを知

りたい，明らかにしたいという知的な思いが，自分の体を動かす，これが研究の本質だ．当たり前

のことだが，Cherry-Garrard の言葉はそれを簡潔に力強く表現している．

　宇宙を相手にしては直接そこに行って探検することは難しい．だから僕らは望遠鏡を使ったり，

探査機を送ったり，計算機を使って，間接的に探検を行う．僕は計算機を使って惑星を作る実験

(シミュレーション)をしている．理論を確認するためのシミュレーションも重要だが，どのような現

象が起きるのか調べる発見的なシミュレーションは特に楽しい．結果が出るのをわくわくしながら

待つ．ときには予期していなかった不思議な結果が出ることもあって，ほとんどの場合はモデルが

不適切だったり計算間違いのためだが，まれにこれまで気がついていなかった新しい何かである

ことがある．そんな発見が何よりも楽しい．

　探検が進むほどに新たに好奇心が掻き立てられていく．僕が大学院生のころは全く顧みられて

いなかったようなモデルや物理の重要性が明らかになり，探検すべき新しい世界が広がっていく．

そんな新世界を自分の足で歩める探検家でありたい．

小久保 英一郎（国立天文台）

《目次へ
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　2010年代は惑星形成に関わる多くの発見に恵ま
れた10年であった．系外惑星探査からは地球ないし
海王星サイズの短周期惑星が宇宙にありふれて存
在することが明らかになり，原始惑星系円盤の観測
からは惑星の形成や存在を想起させる円盤の豊か
な詳細構造が続 と々検出された．隕石の高精度同位
体分析からは同位体組成の二分性が発見され，太陽
系形成解明の新しい鍵として注目を集めている．
　このような天文学・隕石学上の発見に加えて，惑星
形成の理論研究にも過去10年で大きな進展があっ
た．ペブル(小石) 集積と呼ばれる固体天体成長の
新機構が理論的に発見されたほか，多様な素過程を
考慮した流体シミュレーションによって原始惑星系
円盤の形成と進化の描像が大きく刷新された．円盤
の詳細構造に関する理論研究が爆発的に進み，円
盤観測と系外惑星探査を繋げるような議論も行わ
れるようになってきている．太陽系形成に関しては，
太陽系天体の軌道・組成分布や同位体二分性を説明
しようとするモデルが次 と々提案されている．
　本特集の目的は，上述のように新たな展開を迎え
た惑星形成論の現状を整理することにある．2019年
の遊星人特集「ALMAで迫る惑星科学」では原始
惑星系円盤の観測がテーマであったが，今回の特集
は惑星形成の理論的な話題に重心を置いている．ま
た，系外惑星研究の重要性を認識しつつ，太陽系形
成により焦点を当てたのも本特集の特徴である．執

筆者の方々には，惑星形成論を専門としない読者に
向けて，惑星形成の最新の話題をわかりやすく紹介
することを心がけていただいた．さらに招待執筆者
の方々には，事前に執筆予定内容について情報共有
していただき，各論文の位置付けと関連を意識して
いただいた．分野外の研究者の方々はもちろんのこ
と，惑星形成に興味を持つ学生の皆さんにも本特集
論文を活用してもらえることを心から願っている．
　以下では本号に掲載されている特集論文を簡単
に紹介する．塚本裕介氏(鹿児島大学) は，惑星形成
の初期条件を規定する原始惑星系円盤の形成と初
期進化について，磁場の重要性に焦点を当てながら
解説している．星・円盤形成の研究は理論・観測の両
面から大きく進展しており，星・円盤・惑星の形成を継
ぎ目なく理解できるようになるまであと一歩のところ
に到達していることがわかるだろう．
　脇田茂氏(マサチューセッツ工科大学) は，太陽系
形成期における固体の進化を理解する上で重要とな
る，コンドリュール形成と微惑星熱進化という2つの
加熱現象について解説している．コンドリュール形
成の新説として近年注目を集める，微惑星衝突形成
モデルについても詳しく紹介している．
　荻原正博氏(東京工業大学地球生命研究所) は，
太陽系地球型惑星形成の最新モデルについて解説
している．近年大きな注目を集めるグランドタックモ
デルの特徴と問題点を詳しく議論し，さらに荻原氏
らの提唱する磁気円盤風を考慮した形成モデルに
ついても紹介している．

1.東京工業大学　地球惑星科学系
okuzumi@eps.sci .t itech.ac.jp

特集「新・惑星形成論」の紹介

奥住 聡1

日本惑星科学会誌Vol. 31, No. 1, 2022

《目次へ
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　堀安範氏(アストロバイオロジーセンター) は，探
査機Cassin i およびJuno の観測などによって理解
の進展した太陽系巨大ガス惑星の組成・内部構造
と，これらの惑星の形成シナリオについて解説して
いる．グランドタックモデルやペブル集積についても
言及しており，関連する荻原氏と小林氏の特集論文
を併せて読むことをお薦めしたい．
　荒川創太氏(国立天文台)，深井稜汰(JAXA)，本
間和明氏(東京工業大学) は，隕石の分析から明ら
かになった原始太陽系星雲の同位体不均質性・二分
性と，その理論的解釈について解説している．同位
体二分性については深井氏の2020年の遊星人論文
でも紹介されているが，今回の論文はその起源によ
り焦点を当てた内容となっている．
　植田高啓氏(国立天文台) は，ALMA 望遠鏡に
よる原始惑星系円盤の詳細構造の発見に端を発す
る惑星形成研究の進展を解説している．2030年代
の大型電波干渉計による地球型惑星形成領域の観
測可能性についても紹介がある．
　樋口あや氏(東京電機大学) は，原始惑星系円盤
の残骸であると考えられているデブリ円盤における
ガス成分の観測的発見とその理論的解釈を紹介し
ている．このガスは微惑星や彗星によって供給され
た可能性があり，今後この観測が太陽系研究とどの
ように繋がっていくのか楽しみである．
　本特集は次号以降も継続する．小林浩氏(名古屋
大学) がペブル集積理論について，大野和正氏(カリ
フォルニア大学サンタクルーズ校) が木星の大気組
成と形成過程を結びつける試みについて，道越秀吾
氏(京都女子大学) が低密度ダストの層の重力不安
定を通じた微惑星形成に関する研究についてそれぞ
れ解説記事を執筆中である．次号以降もぜひご期待
いただきたい．
　本特集は，三浦均・遊星人編集長から依頼を受
けた奥住がゲストエディターを担当した．三浦編集
長から本特集企画の依頼をいただいたとき，まず
初めに思ったことは「この特集をProtostars and 
Planets のレビュー論文集の日本版のようなもの
にしたい！」ということであった．Protostars and 
Planets とは，星・惑星形成の研究分野における最

も権威のある国際会議であり，第7回大会が2023年
内に京都で開催される予定である1．この国際会議シ
リーズでは，大会開催のたびに第一線の研究者らが
レビュー論文を執筆し，その論文をまとめた本が出
版される．このレビュー論文集は星・惑星形成分野に
おいて，過去数年の研究の進展を整理する極めて重
要な役割を果たしている．遊星人において同様の趣
旨の日本語論文集を掲載することは，日本における
惑星科学の発展，特に若手の育成のために大きな意
義があると信じている．このような貴重な機会を与え
てくださった三浦編集長に厚くお礼を申し上げる．
　三浦編集長からは当初，2021年12月号への特集
掲載を打診していただいたが，奥住の個人的な都合
により2022年3月号での掲載とさせていただいた．
これにより，原稿投稿・査読・原稿改訂の時期が年末
年始の大変忙しい時期に重なる事態となってしまっ
た．このような厳しいスケジュールのなか論文執筆に
取り組んでくださった執筆者各位と，正月休み直前
の査読依頼に快く応じてくださった査読者各位に心
から感謝したい．

特集「新・惑星形成論」の紹介／奥住

1当初は2021 年4 月に開催される予定であったが、コロナ禍のた
め延期された。

TOPへ↑
《目次へ
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（概要） 2010年代において原始惑星系円盤の形成と初期進化の理解は急速に進展した．ALMA 望遠
鏡を中心としたサブミリ波帯での観測が大きく進展し，形成段階にある円盤やその周囲のエンベロープの
詳細な構造が明らかになった．この観測の急速な発展に触発され，観測事実を整合的に説明する理論と
して弱電離ガスと磁場の適切なスケールでの結合，脱結合，再結合過程の重要性が近年認識されてきた．
本稿では，この磁場と弱電離ガスが織りなす原始惑星系円盤の形成と初期進化について基礎的な部分
から記述する．

1. はじめに

　本稿では，原始星の形成，原始惑星系円盤の形成
と初期進化について近年得られた新しい理論的描
像を包括的に説明する．
　2010年代にはいって，原始星の母体となる分子雲
コアの内側を探るサブミリ波領域の観測が盛んに行
われてきた．特に JCMT， SMA，そして ALMA 
望遠鏡などによる高感度・高解像度観測は，星形成
の初期条件である「分子雲コア」から円盤までの磁
場構造，若い原始惑星系円盤の特性，ジェットやア
ウトフローの立ち上がる領域などを明らかにした．ま
た，円盤やその周辺のダストの性質についても重要
な情報が得られ，理論モデルにこれまでにない制約
を与えることになった．
　一方2010年代においてスーパーコンピュータとシ
ミュレーション技術が急速に発展し，非理想磁気流
体力学過程など重要な物理過程を考慮した大規模
シミュレーションによって原始星と原始惑星系円盤
形成過程が盛んに研究されてきた．その結果，分子
雲コア（104 AU） から原始星（10-2 AU）までの広い

空間スケールと，分子雲コアの重力崩壊の始まりか
ら原始星形成後 105 年までの長い時間スケールを
カバーする包括的なシミュレーションが可能になっ
てきた．このような観測と理論の同時並行的な進歩
は，原始星と原始惑星系円盤の初期進化における
磁場の重要な役割を浮き彫りにし，我々の原始惑星
系円盤の形成進化過程の理解に変革をもたらした．
　このレビューでは，観測に動 機 づけられた近
年の原始惑星系円盤形成と初期進化の理論研究
を，円盤形成期における非理想磁気流体力学効
果の重要性を強調しながら解説する．また，惑星
形成の最初期段階であるダストの成長とその３次
元ダイナミクスに関する最 新の研究についても言
及する．

2. 原始星と原始惑星系円盤形成 
　 進化過程の理論的理解

2.1　原始星，原始惑星系円盤の 
　　 形成進化過程の概要

　まず初めに原始星とその周囲の原始惑星系円盤
の形成進化過程を概観する．同時に今後用いる用語

1.鹿児島大学　理工学研究科　物理・宇宙プログラム
tsukamoto.yusuke@sci .kagoshima-u.ac.jp

磁場と弱電離ガスの相互作用が規定する
原始惑星系円盤の形成と初期進化

2021年12月17日受領，査読を経て2022年1月24日受理

塚本 裕介1

《目次へ
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(ファーストコア，セカンドコア，Class 0-I I I 段階な
ど) についても本節で導入する．星形成に詳しい読
者は本節は読み飛ばしていただきたい．
　図1に星の母体となる分子雲から惑星形成の舞台
と考えられているClass I I 段階原始星までの形成
進化過程の概念図を示す．
　星は分子雲の内部の比較的密度が濃い領域「分子
雲コア」(図1(a)) で誕生する．分子雲コアの物理量は
典型的には密度n=103-104 cm-3，温度10K，磁場強
度10-100μGである．分子雲コアの自己重力にガス
圧および磁気圧が耐え切れなくなると，自己重力に
よる崩壊が始まる．この収縮によって分子雲コアは
急激に内部密度を高め，10万年程度でその中心に半
径1-10AU 程度の「ファーストコア」と呼ばれる，圧
力で支えられたガス球が形成される(図1(b))．その
後100 - 1000年程度の進化を経てファーストコアの
内部に「セカンドコア」すなわち原始星が誕生する．
原始星が形成された後，その周囲に取り残された分
子雲コアの残りは「原始星エンベロープ」と呼ばれ
る．このエンベロープからのガス降着によって原始
惑星系円盤が進化すると共に円盤からの降着によっ
て原始星が質量を獲得していく．このエンベロープ
からの降着を伴う進化段階のうち，エンベロープに
深く埋もれ，原始星からの可視，赤外放射が観測で
きないものをClass 0段階原始星と呼び，エンベロー
プが薄くなり原始星からの可視，赤外放射とエンベ
ロープからの放射が共に観測できるものをClass I 
段階原始星と呼ぶ．この段階の原始星の多くが円盤
の回転軸方向へのガスの噴出，アウトフロー（双極分
子流）を持つことが知られている．Class 0， I 段階
原始星の寿命はそれぞれ，10万年，100万年程度と
考えられている．
　更に進化が進みエンベロープが消失し，原始星と
原始惑星系円盤のみからなる段階をClass I I 天体
とよぶ．この段階は古典的Tタウリ型星に対応する．
さらに進化が進み原始惑星系円盤から原始星への
降着が極めて弱くなった段階をClass I I I 天体と呼
ぶ．この段階は弱輝線Tタウリ型星に対応する．本
稿では，「Class X段階」，「Class X段階原始星」，

「原始星系」という用語は原始星とその周囲の円盤や
エンベロープを含む系全体を表すこととする．
　この全体の原始星系の進化において原始惑星系

円盤がどのように形成し，進化するか，そして，その
際に中心となる物理メカニズムを説明することが本
稿の目的である．原始惑星系円盤が遠心力と重力の
釣り合いによって存在することを考えると，ガスの角
運動量が分子雲コアの崩壊と共にどのように進化す
るかを理解することが本質的である．
　この角運動量の進化には磁場が重要な働きを果
たす．磁場はガスの回転によってねじられるとそのね
じりを解消しようと（回転を止める方向に）磁気張力
をおよぼす．これによってガスの角運動量が磁場に
よって抜き取られ円盤から星間空間へ角運動量が
輸送される．このような過程を「磁気ブレーキング」と
呼び円盤の形成進化を考える上で本質的な物理過
程である．

2.2　円盤形成進化を決める物理: 
　　 非理想磁気流体力学過程

　この節では，原始惑星系円盤の形成進化を理解
する上で重要となる物理過程，非理想磁気流体力学
(MHD)過程について解説する．前節の最後に指摘
したように原始惑星系円盤の進化には，磁場による
角運動量輸送が本質的な役割を果たす．そのため分
子雲コア内でガスと磁場がどの程度互いに結合して
いるかを明らかにすることが円盤進化を定量的に理
解する上で必要となる．
　星形成の母体となる分子雲コアはその大部分が
中性の水素分子からなる弱電離プラズマであり(そ
の典型的な電離度は10-7 以下)，有限の電気伝導度
を持つ．そのため電気伝導度無限大の近似である理
想MHD 近似は一般には成り立たない．
　一般化オームの法則を用いることで，磁場(B) と電
流密度(J) を以下のように関係付けることができる．

ここで， v は中性ガスの速度，c は光速，E は電場，
σは電気伝導度テンソル

である． σ‖， σP， σH はそれぞれ，平行， ペダーセ



8

ン， ホール電気伝導度と呼ばれる．この一般化オー
ムの法則を電場について解き直し，ファラデーの法
則に代入することで磁場の誘導方程式は[e.g .， 1]，

となる．中括弧内の3つの項が有限の電気伝導度(あ
るいは磁気抵抗) に由来する「非理想MHD効果」で
ある．それぞれ，オーム拡散，ホール効果，両極性拡
散(通常のプラズマ物理の意味での「両極性拡散」と
は異なる物理メカニズムだが，宇宙物理の業界では
この3項めを両極性拡散と呼ぶ) と名付けられてい
る．ηO, ηH , ηA は電気伝導度から計算される非理想
MHD 効果の強さを表す磁気抵抗値であり，それぞ
れオーム抵抗値, ホール抵抗値, 両極性拡散抵抗値
と呼ぶ．
　この非理想MHD効果がどの密度，磁場強度，温
度領域で効果的に働くかが円盤の形成進化を理解
する鍵である．
　非理想MHD効果の強さを決める磁気抵抗値は
分子雲や円盤内でのイオン化学反応によって決ま
る．このイオン化学反応の引き金は中性ガスを電離
させる1GeV 以下の「低エネルギー」宇宙線である．
この電離反応と気相中でのイオン-電子再結合，ダス
ト粒子への荷電粒子の吸着のバランスによって気相
の電離状態，そして，磁気抵抗値が決まるのである．
　例として，近年筆者らが構築した解析的化学反

応モデルによる磁 気 抵 抗値の計 算を図2に示 す
(Tsukamoto and Okuzumi， in prep)．次節で用
いるオーム拡散，両極性拡散の抵抗値の近似式を点
線で示している．ηO の近似式は[1, 2]

ここでρɡ とT はガスの質量密度と温度である．ま
た物理量にf に対してf X はf X = ( ) を意味する． 
ηAの近似式は[3, 4]

である．ηA は一般に磁場強度にも依存するが，磁場の

原始星と原始惑星系円盤の形成進化の概念図．図1：

解析モデル(Tsukamoto & Okuzumi in prep)から計算
されたηO (黒実線)，ηH 　(赤実線)，ηA(青実線)．　黒，青点
線はそれぞれ式(4) と(5) で表されたηO (黒実線)， ηA(青実
線) の近似式．

図2：

日本惑星科学会誌Vol. 31, No. 1, 2022
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数密度に対する依存性として　　　　　　　　　 [1]
を仮定した．これは，原始星ができるまではおおむ
ね正しい近似である．

2.3　分子雲コアからの原始星，アウトフロー， 
　　 原始惑星系円盤の形成過程

2. 3.1　等温収縮期
　分子雲コアの重力収縮はその最初期はダストの
熱輻射による輻射冷却と圧縮加熱がバランスしなが
ら，ガス温度10 Kを保ちながら等温的に進む．この
場合，ガスの実効的な状態方程式のポリトロープ指
数Γeff はΓeff = 1 となる．ここで，ポリトロープ指数
はPgas = KρΓeff と定義される．分子雲コアがガス圧
勾配力によって自己重力と釣り合うためにはΓeff > 4/3
でなければならないことが知られている．Γeff = 1 
はこの臨界値4/3 より小さいため，重力崩壊をガス
圧勾配力で止めることができず，分子雲コアは自由
落下時間の時間スケールで進化する．
　この時，磁気拡散の時間スケールは自由落下時間
に対して長く，(低電離状態にもかかわらず) 磁気拡
散は効かないことを示すことができる．すなわち，分
子雲コアの等温収縮段階では磁束はそのまま中心
領域に持ち込まれるのである．これは最新の３次元
シミュレーション研究とも整合的である[5, 6]．
　一方，等温収縮段階でガスは初期に持っていた角
運動量の50%から70%を磁気ブレーキングによって
失うことが解析的見積もりやシミュレーションからわ
かっている [7-9]．

2. 3. 2　ファーストコアの形成とその内部での 
　　　　急激な磁気拡散
　重力収縮が進み中心密度が上昇するにつれ，ガ
スの熱進化と磁場の進化に大きな変化が起こる．中
心密度がρɡ ~ 10-13 g cm-3 に達するとガスはダス
トの熱輻射にたいして光学的に厚くなり，圧縮加熱
が輻射冷却を卓越するようになる．これにより，ガス
は重力収縮に対して断熱的に進化しはじめ，実効
的なポリトロープ指数はΓeff = 5/3 に増加する．こ
れは重力崩壊の臨界値 4/3より大きいため，圧力
勾配力が重力にバランスし始める．これによって圧
力に支えられたガス球，「ファーストコア」が誕生す
る [10-16]．ファーストコアの質量と半径はおおむね 

Mf~ 10-2 - 10-1（太陽質量Mʘ）， r f ~ 1 - 10 (天文
単位AU) 程度である．
　このファーストコアの内部では磁気拡散について
も大きな変化が起きる．図2 に示したように，オーム
拡散の抵抗値が大きくなるとともに，両極性拡散の
抵抗値も密度がρɡ ≳ 10-13 g cm-3 に達したあたり
から上昇を始める．これはダストがイオンと電子を吸
着することによって引き起こされる．ηA > η O である
ため，ファーストコア内部での拡散時間は式(5) を用
いて

となり， ρɡ ≳ 10-12 g cm-3 で自由落下時間より短
くなる．さらに，ガスが圧力勾配力によって支えられ
ていることによってファーストコアの寿命は自由落下
時間より長い．これらのことから，ファーストコア内
部では磁気拡散が効果的に働き，星間空間から持ち
込まれた磁束が抜けていく [5, 6, 17, 18]．同時に，
磁場とガスの結合が弱まることでファーストコア内
部では磁気ブレーキングによる角運動量の抜きとり
が強く抑制される．その結果ファーストコアは角運動
量を保ち回転し続けることができる．このことは原
始惑星系円盤の形成に重要である．
　近年の３次元シミュレーションによるとファースト
コア内部での磁場強度は概ね一様に〜0.1Gという
値を取ることが明らかになってきた．この定量的な
見積もりはηA が磁場強度の増加関数であることに
由来する．磁場の増幅に対して，ηA は増大するため
両極性拡散が負のフィードバックとして働き，ファー
ストコア内部の磁場強度が一定になるのである [6, 
18-20]．図3にファーストコア内の磁場強度の値の理
想 MHDシミュレーションと両極性拡散を含んだ非
理想 MHDシミュレーションの比較を示す．図から
両極性拡散によって磁場強度が 0.1G程度の上限値
を取っていることがわかる．
　また，ファーストコアの表面は比較的磁場とよく結
合しているため，磁気圧および磁気遠心力によって
ファーストコアの表面からアウトフロー (双極分子流)
が噴出し始める．

磁場と弱電離ガスの相互作用が規定する原始惑星系円盤の形成と初期進化／塚本
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2. 3. 3　セカンドコラプスと原始星，
　　　　原始惑星系円盤の誕生
　ここまで，ファーストコアの性質を詳細に記述して
きたことには理由がある．それは，ファーストコアこ
そが原始惑星系円盤の前駆天体であり，その性質 
(質量，半径，磁場強度など) は誕生時の原始惑星
系円盤に引き継がれるのである．
　ファーストコアの中心が断熱的に圧縮され温度が
上昇してくるとふたつの重要な変化が起こる．まず，
中心温度がおよそ103 Kに達するとカリウムの熱電離
によってガス層の電離度が急激に上がることで，理
想MHD 近似が成り立つようになる．引き続いて2×
103K に達すると水素分子の解離反応が始まる．こ
の解離反応は吸熱反応であり，実効的なポリトロー
プ指数はΓeff ~ 1.1 程度まで減少する．この値は臨
界値より小さいため，ガス圧によって重力を支えきれ
なくなり，重力崩壊がふたたび始まる．これがセカン
ドコラプスである．
　このセカンドコラプスは中心密度が102g cm-3程
度に達して水素の解離が完全に終わるまで続き，そ
こで再びガス圧で支えられたコアを作る．これが原
始星である．生まれたばかりの原始星の質量は 10-3 
から10-2Mʘ [10, 21] 程度である．
　セカンドコラプスの際，ファーストコアのガスの大
部分は原始星に直接は降り注がず，その周囲に分布
する．これはファーストコアが磁気拡散によって磁気
ブレーキングが抑制されたことにより十分な角運動
量をもち，遠心力が重力に釣り合うためである．すな
わち，ファーストコアの大部分がセカンドコラプス時
に原始惑星系円盤に進化するのである．
　図4にこの進化の様子を示す．左図は，原始星形
成直後にファーストコア（黄土色の領域）が原始惑星
系円盤（赤色の領域）に進化している様子を示して
いる．右図は，原始星形成直後のファーストコア内
部の動径速度である．理想MHDシミュレーション

（赤線）では，ガスは原始星に直接降着している（〜
0.01AU）．これは，理想MHDシミュレーションで
はファーストコアが磁気ブレーキングによって回転を
失い，ガスを支えられていないことを示している．一
方，非理想的なMHDシミュレーションでは，ガスの
降着は1AUで止まっている．これは，ファーストコア
が重力に抗うのに十分な回転を保ち1AUで遠心力と

重力が釣り合い，原始惑星系円盤が形成されている
ことを示している．
　形成時の円盤の質量，半径，磁場強度はそれ
ぞれファーストコアの 値を引き継ぎ10-2-10-1Mʘ，
1-10AU，0.1G程度になると考えられている．
　次の節ではこの生まれたばかりの円盤がエンベ
ロープからの降着を受けながらどのように進化する
かについての最新の研究を解説する．

2.4　原始惑星系円盤の初期進化

　前節で紹介したように原始惑星系円盤は1 - 10 
AU程度の比較的小さいサイズで生まれる．この小さ
な円盤がエンベロープ降着を受けながらどのように
原始惑星系円盤が成長していくかを説明するのが本
節の目的である．
　Class 0/ I 段階における円盤の成長過程につい
ては，2010年代に理論的に多くの研究がなされ，
論 争の中心であった．2010年 代 初頭においては
0.1G という比較的強い磁場環境下では磁気ブレー
キングによって，円盤の回転を保つことができず
円盤が消失するという学説，Magnet ic Braking 
Catastroph(MBC) が広く受け入れられていた．
　一方で2010年代におけるALMA望遠鏡による
観測によって，原始惑星系円盤はClass 0/ I 段階に
おいても10AU を超え，100AU に達するサイズの
円盤が存在することが明らかになった(図5)．このこ
とからMBC説は否定され，強磁場環境下でいかに

ファーストコア形成時の磁場強度の理想MHD(赤) と非理
想MHD（青）と計算の比較[6]．非理想MHD 計算では磁場
が0.1G を上限値としてそれ以上増幅されていないことがわ
かる．

図3：

日本惑星科学会誌Vol. 31, No. 1, 2022
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磁気ブレーキングによる円盤消失を回避し，円盤が
成長するかが理論研究の主眼となってきた．以下で
Class 0/ I 段階における円盤のサイズ進化モデルに
ついて見ていく．

2.4.1　磁気拡散によるClass 0 フェーズの
　　　 円盤サイズ進化
　Class 0/ I 段階における円盤のサイズの進化にお
いても非理想MHD 効果が重要な役割を果たす．
　まずはオーム拡散の影 響について見ていこう．
オーム拡散は円盤内側の比較的密度の濃い領域ρɡ 
>10-10 g cm-3 で効果的に働く．町田[26] らによる
オーム拡散を考慮した３次元シミュレーションによる
と円盤サイズrd はClass 0 段階でrd ≲ 10 AU に
留まることがわかっている．したがって，Class 0 段
階においてはオーム拡散のみでは10AU 程度の円盤
を維持することはできても，観測でみられるような
100AU サイズの円盤は形成されないと考えられて
いる．
　これに対して両極性拡散はより広いパラメータ範
囲で効果的に働く．両極性拡散はオーム拡散に比べ
て以下の二つの重要な性質をもつ．ひとつは，ηA は
ρɡ ~ 10-14 g cm-3 を極小値として低密度側，高密
度側で共に大きな値を取ることである．このため，円
盤の1 AU より外側の領域ではηA はηO よりも常
に大きい．また，ηA は磁場の増幅に対して増大し，

低密度側で密度の減少に対しても増大する．そのた
め，円盤での磁場の増幅を抑えるとともに，円盤とエ
ンベロープの密度が低下するに従って円盤の磁束を
星間空間に戻す効果がある．
　両極性拡散を考慮した３次元シミュレーションに
よると，原始星形成初期(原始星形成後t ~ 104 年) 
において比較的大きい数10AUの円盤が安定して存
在できることが示された[6, 27, 28]．これは最新の
Class 0段階原始星の観測と整合的である．この，
数10AU という円盤サイズは両極性拡散による磁気
拡散の時間スケールと円盤回転によるトロイダル方
向(回転方向) の磁場の生成率，磁気ブレーキングに
よる円盤消失の時間スケールが同程度になるという
仮定から解析的に見積もることもできる[29, 30]．
　円盤内部(特に赤道面) では磁場とガスはほぼ結
合していないため，磁場による角運動量輸送，質量
降着は弱い．そのため円盤内にガスが滞留し，円盤
質量は円盤が自己重力不安定になり，自らの重みで
角運動量輸送が起こるようになるまで増大すること
が，多くのシミュレーションから示唆されている．
　また，円盤形成初期に分子雲コアから持ち込ま
れ，円盤とその周囲のエンベロープに滞留する磁束
はエンベロープの消失に従って(密度が下がり) 両極
性拡散が強くなることによって星間空間に帰ってい
く．その結果円盤の典型的な磁場は105 年ほどの時
間スケールで0.1 G から0.01 G 程度まで減少するこ

左図は，原始星形成からt = 1.7 年後のファーストコア（黄土色の等密度面）と内側の円盤（赤色の等密度面）の鳥瞰図．x = 0， y = 0， 
 z = 0 平面上の密度分布をそれぞれの側面に投影している．初期の回転軸の方向をz 軸方向に取っている．また，z = 0 面上の速度ベク
トルを底面に投影している[22]．右図は，原始星形成直後の動径速度を示している．赤，緑，青の線は，それぞれ理想MHD，オーム拡散
を伴う非理想MHD，オーム拡散と両極性拡散を伴う非理想MHD での動径速度を示している[5]．

図4：

磁場と弱電離ガスの相互作用が規定する原始惑星系円盤の形成と初期進化／塚本
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とも近年の研究から分かってきた[19]．

2.4. 2　ホール効果による円盤サイズの分化的進化
　ここまで，非理想MHD 効果のうちでも磁気拡
散，特に両極性拡散の重要性について強調してき
た．では，残るもう一つの非理想MHD効果である
ホール効果は円盤進化に影響を与えないのであろう
か？実はホール効果は電流の方向に磁場を誘導し，
ガスの回転を誘起するという，特筆すべき性質をも
ち，円盤の初期進化において様々な興味深い現象を
引き起こすことがわかっている．
　図6上にClass 0/ I 段階原始星の概念図を示す．
崩壊する分子雲コア内では，（ガスの運動によって）
磁場は中心方向に引きずられ，砂時計型のポロイダ
ル(回転軸面内) の磁場が実現する. また，ガスは
磁場に沿った方向にはローレンツ力が働かないため
ガスは沿って落下しやすい. その結果，分子雲コア
の中心領域にはpseudo -disk(観測的にはf latten 
envelope) と呼ばれる扁平な構造が形成され，そ
の中央面はちょうど砂時計の「首」の部分に一致す
る．さて，電流密度がJ ∝ ∇× B で与えられるた
め，砂時計型配位では磁場が大きく曲がるpseudo -
disk にトロイダルな電流シートが形成される. すると
この電流の方向に(トロイダル) 磁場が誘導され，磁

気張力によってトロイダル方向のガスの運動，すなわ
ち回転運動が誘導されるのである．
　ホール効果が誘起する回転の方向は分子雲コア
内の典型的な密度では大局的なポロイダル磁場の
方向に対して左ネジの方向である．したがって，分子
雲コアの角運動量ベクトルと磁場が平行の場合ホー
ル効果が誘起する回転の方向は，初期の回転と逆
方向である. そのためホール効果は磁気ブレーキン
グの効果を強める. 一方で初期分子雲コアの角運動
量ベクトルと磁場が反平行の場合，ホール効果が誘
起する回転は初期の回転と同じ方向であり，全体と
して磁気ブレーキングの効果を弱める. このようにし
て，ホール効果によって大局的な磁場の方向という
今まで重要視されてこなかった要素がガスの角運動
量進化の違いをもたらすのである.
　図6下にホール効果を考慮した塚本らによる世界
初の３次元シミュレーションの結果を示す[31]．左
のパネルに示した磁場と角運動量が平行な分子雲
コア内では原始星形成直後に半径１AU程度の円
盤がその周囲に存在している．一方で磁場の方向を
180度反転させた，磁場と角運動量が反平行な分子
雲コアでは半径20AU程度の円盤が形成されてい
る．この円盤に現れた非軸対称の構造は円盤の自己
重力不安定性による渦状腕である. このように，分

左図はClass 0 段階原始星L1527 IRS のC18O の輝線観測から得られた回転速度プロファイルを表す．ケプラー回転(vrot ∝ r-0.5) から
自由落下(vrot ∝ r-1) への遷移がrd 〜 50 AU で起きていることがわかる[23]．このような輝線観測から得られたClass 0/I 段階にある
の円盤半径をまとめたものが右図である[24, 25]．

図5：
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子雲コア磁場の角運動量に対する平行/反平行性は
原始星形成後の円盤進化に対して大きな影響を与
えることがわかった. 実際近年の観測から，原始星
の質量が〜 0.1M⦿ と成長しているにも関わらず円
盤サイズが5AU以下であるB335[32]や原始星の質
量が～ 0.01M⦿ しかないにも関わらず円盤サイズが
20AU 近くに達するIRAS 15398-3359[33]が発見
されており，原始星系形成初期における円盤サイズ
の多様性が示唆されている．

2.4. 3　エンベロープ消失時の円盤サイズの
　　　　急激な成長
　2.4.1 節で述べたように，磁気ブレーキングと両
極性拡散のバランスにより，形成初期段階の円盤の
大きさは20-30AU 程度に制限されると考えられて
いる(ホール効果を考慮すると改善する可能性はあ
るが詳細は不明である)．では，Class 0 段階後期
やクラスI 段階原始星（VLA 1623， L1455 IRS1， 
TMC 1-A， L1489 IRSなど）に見られる≳ 100AU
の円盤(図5参照) は，理論的にどのように説明でき
るのだろうか？分子雲コアからClass I 段階の終わ
りまでをカバーする超長期シミュレーションによって
その答えが見えてきた[26]．
　 図7は３次 元 非 理 想 MHDシミュレーションに
よる円盤半径の長期進化(原始星形成後t ≳ 105 
年) を示している．原始星形成の初期（t < 104 年）
では，円盤 半 径は10AU程度であり，2.4.1 節の
理論予測と整 合的である．一方，エンベロープの
質量が原始星と円盤の質量よりも小さくなる時期 
(t > 104 年) までシミュレーションを進めると円盤半
径は急激に増加し始め，t 〜 105 年ではrd ≳ 100 AU 
に達する．
　磁気ブレーキングは，円盤の角運動量をエンベ
ロープに輸送するプロセスであるため，エンベロー
プが枯渇し角運動量を受け取る能力を失ってしまう
と，磁気ブレーキングが働かなくなるのである．そ
の結果，エンベロープの消失に伴い，円盤はrd 〜 
100AUまで一気に成長すると考えられている．この
円盤サイズ進化は，観測に見られるようなClass 0 
後期からClass I 段階原始星の100AU 程度の円盤
をよく説明する．

2.4.4　自己重力不安定な円盤の分裂とそれに
　　　　よる惑星形成の可能性について
　ファーストコアの内部でセカンドコラプスが起きて
原始星が誕生した時，ファーストコアの質量の大部
分はそのまま円盤に進化することを上で述べた．そ
のため，形成初期の円盤は重たく自己重力的に不安
定になると考えられている．さらに，近年の非理想
MHDシミュレーションによるとこの円盤が重たい状

円盤のサイズの時間進化．黒，赤線は非理想MHDシミュ
レーション，青線は理想MHDシミュレーション，緑線は磁場
なしのシミュレーションの結果を表す[26]．横軸は原始星形
成からの経過時間を表す．

図7：

上図はClass 0/I 段階の構造を示す．エンベロープの内部
にトロイダル電流が流れていることがわかる．下図はホール
効果を考慮したシミュレーションにおける円盤形成の様子の
様子を示している[18]．

図6：
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態は比較的長く(原始星形成後t 〜 105 年) 続くこと
が示唆されている．また，近年の観測によってまだ数
は少ないが大局的な渦状腕構造をもつ原始惑星系
円盤が観測されてきた(El ias 2-27) [34]． 円盤の自
己重力不安定性はこのような渦状腕を作る一つの有
力なメカニズムである．
　この重力不安定性が引き起こす惑星形成，連星
形成に関連する重要な現象が渦状腕の自己重力的
分裂である．これは渦状腕が局所的に自らの重みに
耐えきれずに分裂し，重力的に束縛された球状の天
体が形成されるメカニズムである．実際ALMAの
最近の観測によって渦状腕の分裂の瞬間がとらえら
れている．渦状腕の分裂過程は古くは木星などのガ
ス惑星の形成過程として注目された（キャメロンモデ
ル）[35] が太陽系のガス惑星の形成過程としては有
力なメカニズムではないというのが標準的な理解で
ある．一方で，コア集積モデルでは形成時間が長く
なってしまう「遠方惑星」系の形成メカニズム(例えば
HR8799 系) として有力視され，2000年代から2010
年代に精力的に研究がなされた．
　円盤分裂の研究で解き明かされるべき主要な問
いは(1) 円盤分裂が起きる条件はなにか(2) 円盤分
裂によって形成された分裂片は惑星になりうるかの2 
点である．
　(1) について，2010年代までGammie条件と呼ば
れる円盤の輻射冷却時間円盤分裂の条件が広く使
われていた．Gammie[36] らは局所近似と局所冷
却近似をもちいた2 次元のシミュレーションによって
自己重力不安定な円盤はその輻射冷却時間(tcool )が

の時に分裂すると提案した．その後，大局的な３次
元シミュレーションなどによって，この条件の O(1) 
が幾つであるかといったことが盛んに研究された．
　しかしながら，これらの研究では中心星など
からの輻射による「加熱」は無視されてきており，
Gammie条件が現実的な原始惑星系円盤の分裂条
件として適用可能かは明らかでなかった．この点に
ついて塚本らの論文 [37] において，我々は３次元
輻射流体力学計算を行い，大局的な輻射場によっ
て温度構造が決まる現実に近い円盤では Gammie 

条件が分裂条件として使えないことを明確に示し
た．さらに，新たな円盤分裂の条件として渦状腕の
局所的な Toomre のQ値が 0. 3程度まで下がるか
否かによって円盤分裂が決まることを発見した．こ
の分裂条件はその後，高橋ら [38] の線形解析と広
いパラメータ範囲を網羅した 2D シミュレーション
によって精緻化された．我々の新しい条件は，原始
惑星系円盤だけでなく，磁化した銀河円盤や初代星
周囲の円盤の分裂過程の研究など様々な天体にも
広範に応用されている．
　では，この分裂条件が満たされ，分裂が起きたと
き，この分裂片はどのように進化するであろうか？特
に，遠方惑星のような1-10木星質量の天体の形成を
説明できるであろうか？この点，塚本らの論文 [37, 39] 
において詳細に検討された．まず分裂が起こった直後
の分裂片の質量は分裂片が n ≡ 1(Γeff - 1) ~ 3 の
ポリトロープ球でよく近似されることを用いて

と見積もることができる．ここでTc は分裂片の中心
温度， ρad， Tad は分裂片の中心エントロピーを決
めるパラメータで，分裂片が断熱進化を始めた密度
と温度である．この式から，分裂がおこった直後に
分裂片はすでに数倍の木星質量を持つことがわか
る．これは遠方惑星の質量の上限値と同程度であ
る．さらに，分裂後の進化を３次元シミュレーション
によって調べると分裂片は重たい円盤から盛んに質
量降着をうけ，さらに重く成長する．また多くの分裂
片は安定な軌道に入ることなく中心星に落下するこ
とが見出された．
　このことから，分裂が起こったとしても，その分裂
片がガス惑星に進化するためには，分裂後の質量降
着による質量の増大と中心星落下問題を同時に解決
する必要があるが，これらの課題に対する明確な解
答はいまだ得られていないのが現状である．
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2.5　円盤の初期進化におけるダストの成長と 
　　 運動

　本稿の最後に星形成と惑星形成をつなぐ最新の
研究としての形成期の円盤内部でのダスト成長とそ
の3次元的な運動に関する近年の筆者らの研究につ
いて紹介したい．

2.5.1 ダスト成長時間の見積もり
　まず，原始星系におけるダストの成長時間を見積
もってみる．乱流がダストの相対速度を決めている
とすると，エンベロープ内でのダストの合体成長時
間は[40]，

程 度 である．ここで，tkol < t stop < tL， tL = t f f， 
t stop = ρmatad/(vthermρɡ)，tgrowth， ρd = fρɡ を仮
定した． f = 10-2 はダストガス質量比である．エンベ
ロープの力学時間の目安である自由落下時間との比
を取ると

となり，ad > 1μm であるダストに対して成長時間は
自由落下時間より十分長い(ダストサイズの上昇と共
に成長時間は長くなることに注意)．このことはエン
ベロープ内でダストを数mm まで成長させることが
困難であることを示している．
　では，円盤内部での成長時間はどの程度であろう
か?
を仮定して同様に見積もると，

となり，1 mm のダストであっても数千年という時間
スケールで形成されうることがわかる．
　この見積もりは近年のClass 0/ I 段階原始星の

円盤においてもダスト成長が起きているというさま
ざまな観測結果と整合的である．

2.6　アウトフローが駆動する 
　　 原始惑星系円盤への降灰

　さて，上の見積もりによると，エンベロープにおい
て1μm以上にダストが成長することは極めて困難で
あることがわかる．一方で近年の観測によって原始
星エンベロープにおいて，100μmから1cm程度のダ
ストが存在する兆候が得られている[例えば41, 42]．
では観測から示唆されるエンベロープ中の成長した
ダストはどこからきたのであろうか？この疑問に対す
る一つの解答が円盤内で成長したダストがアウトフ
ローによって噴出しエンベロープへと還流するという
メカニズムである．
　アウトフローはClass 0/ I 段階原始星に普遍的に
みられる現象 [Class I I 天体にも付随するものがあ
る 43]であり，円盤の差動回転によってねじられた
磁場の磁気張力と磁気圧力によって円盤上層から
分子ガスが噴出する機構である．ガスの噴出量は円
盤内ガス降着の数10%程度，Class 0/ I 段階では 
10-6 M⦿ yr-1 にも達すると考えられている [28, 43-
45]．
　我々は [46] においては世界初となるダストの成長
を考慮したダスト-ガス 2 流体非理想磁気流体力学
シミュレーションによって円盤進化におけるダストの
成長とその3次元的な運動を解析した．図8にシミュ
レーション終了時の円盤周囲のガスとダストの流線
を示す．左図はアウトフロー内のガスの流線を表し，
磁場によって加速されたガスが回転しながら星間空
間に吹き出している様子が見てとれる．一方右図は
数mmまで成長したダストの流線を表している．ガス
と共に円盤から巻き上がったダストは密度の薄いア
ウトフロー内でガスとの結合が切れ，遠心力によって
アウトフローからはじき出される．そしてエンベロー
プを経由して，円盤外縁に再降着している様子がみ
てとれる．この巻き上がりとエンベロープ経由の再
降着によって古典的には円盤内部に局在していると
考えられていた数mmのダストがエンベロープに供
給されうることがわかった．これによって上記の近年
の観測を説明できる可能性がある．
　さらに，この再降着は惑星形成にも重要な役割を
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果たす可能性がある．すなわち，密度の薄い円盤の
外縁(円盤外縁の面密度は指数関数的に減少してい
ると考えられており，極めて小さくなりうることに注意) 
にダストが落下することで，ダストがガスから受ける
向かい風が弱くなり，中心星へのダスト落下問題が
回避される可能性がある．このようにして成長ダスト
の噴出現象は惑星形成にも影響を与えるかもしれない．

3. まとめと今後の展望

　近年のシミュレーションとALMAによる革新的な
観測によって円盤の形成過程の全体像が明らかに
なってきた．特に，円盤のサイズ，質量，磁場強度が
理論的に明らかになってきたのは近年の大きな進展
と呼べる．
　一方で，このような進化する円盤内部におけるダ
ストの成長や惑星形成過程についての研究ははじ
まったばかりと言える．特に，近年の若い円盤におけ
るギャップ構造の発見は，もしそれらが惑星によっ
て作られたものであるとするならば，中心星から数 
10AU に 100万年以内に惑星を如何にして作るかと
いう難題を惑星形成論に突きつけている．
　2010年代の星，惑星形成過程の研究は理論，観
測共に大きな進展を見た時代であった．2020年代
には最新の観測によってもたらされた円盤の驚くべ
き構造が星形成，惑星形成といった垣根を取り払っ
た学際的な研究によって整合的に説明されることを

期待して本稿を終えたい．
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（要旨） 始原的な隕石に含まれるコンドリュールと呼ばれる粒径物質がある．この形成には初期太陽系星
雲内での瞬間的な加熱現象が必須である．これとは異なる加熱現象が同時期に存在した小天体，微惑星
内部では長期間に渡って続く．本稿では初期太陽系内の二つの加熱現象に関するこれまでの研究を簡単
に紹介することを試みた．微惑星の熱進化にはその形成年代が非常に重要である一方で，コンドリュール
を形成するような加熱現象には微惑星が関わる説が主流となりつつある．コンドリュールを含んだ微惑星
の進化過程の解明には，小惑星からのリターンサンプルの分析やより幅広い視点を取り込んだ研究が望
まれる．

1. 隕石とコンドリュール

　地球とは異なる場所から飛来した地球外物質は
隕石と呼ばれる．隕石はその発見場所に基づいて名
前が決められており，例えば2020年夏に千葉県に落
下した石は習志野隕石と名付けられた1．ただ，この
ように人の生活圏内で見つかることは稀であり，主
だった隕石は(地球の石がほぼ存在しない)南極や
砂漠などで発見されている．隕石は化学的特徴に
基づいて分類される[1]．ここでは大分類として2種
類紹介する．まず，地球のようなコアをもつ天体から
飛来した隕石は分化隕石と呼ばれる．日本刀の製
作にも使われる(?)鉄隕石や2,3，小惑星帯にある天
体の中で二番目に大きい(直径500 km)の小惑星ベ
スタが起源と考えられているHowardite -Eucrite -
Diognenite(HED)隕石と総称される隕石，さらには
月や火星から飛来した隕石もこの分化隕石に分類
される．一方，小惑星イトカワや小惑星リュウグウの
ようにコアを持たない天体を起源とする隕石は未分
化隕石と呼ばれる．地球に飛来する隕石の大部分(9

割以上)を占めるコンドライト隕石はこちらに属する
[2]．写真は過去の遊星人連載”エポックメイキング
な隕石たち"をご参照いただきたい．
　『コンドライト』(chondrite)と呼ばれる隕石に含
まれる物質の中で，最も特徴的な含有物が本稿の
テーマの一つである『コンドリュール』(chondrule)
である[3]．語源は古代ギリシャ語で粒を意味する 
”χόνδρος (chondros)”であり，その名の通り
(二次元写真でも三次元X線顕微鏡画像でも)ほぼ
球形に見える．球状を保持していることから，一度溶
けた岩石が急冷してできたものと考えられている．も
し小惑星の内側で他の鉱物に囲まれた状態で溶け
た場合には球形にならないため，宇宙空間すなわち
太陽系星雲内で形成されたと考えられている．コン
ドリュールの形成時期に関しては数多くの研究から，
太陽系誕生から100~500万年以内に形成されたこ
とがわかっている[4–6]．なお，太陽系誕生年は最初

1.マサチューセッツ工科大学
shigeru@kyudai .jp

2021年12月21日受領，査読を経て2022年1月13日受理

脇田 茂1

初期太陽系内の二つの加熱現象: 
コンドリュール形成と微惑星熱進化

特集「新・惑星形成論」

日本惑星科学会誌Vol. 31, No. 1, 2022

1https://www.kahaku.go.jp/procedure/press/pdf/503253.
pdf
2https://www.tsm.toyama.toyama.jp/?tid=101911
3https://cit-skytree.jp/exhibitions/%e5%a4%a9%e9%89%
84%e5%88%80/

《目次へ



19

に高温ガスから凝縮したとされる難揮発性物質(Ca-
Al-r ich inclusions; CAIs)の年代測定から，45.67
億年前であることがわかっている[7]．コンドリュー
ルを含むコンドライト隕石は初期太陽系の情報を保
持しており，太陽系の歴史を紐解く重要な化石とい
えよう．
　太陽系形成の謎に迫る重要な隕石であるコンドラ
イト隕石は，様々な角度からの数多くの研究がなさ
れてきた．例えば，コンドライト隕石の9割を占める

『普通』コンドライト隕石は，飛来元，もしくはさらに
以前の元あった天体(隕石母天体)の中で加熱による
変成を経験した痕跡を持つことが多い．一方，『炭素
質』コンドライト隕石は同時に水も存在していた環境
に居た痕跡を持つことがある．すなわち，鉱物の層
の間に水を含む層状珪酸塩や，水溶液中から析出し
たと考えられる炭酸塩鉱物などである．このように，
隕石母天体中で経験した何らかの変成・変質作用を

受けた痕跡をもつ物質のことを二次鉱物と呼ぶ．こ
の鉱物を調べることで，形成当時の環境を推測する
ことが可能となる．さらには，その変成が起こった時
期を特定することもできるため，初期太陽系に存在
した大昔の小惑星内の環境を調べることができる．
なお，普通コンドライト隕石と炭素質コンドライト隕
石は化学組成(揮発性物質の存在度や酸素同位体
組成など)によって分類される．前述のように前者は
熱による変成，後者は水の痕跡を示すことが多い．
　 本 稿では， 太 陽系 星雲内でどうやってコンド
リュールができたかの研究を紹介する．その後，コン
ドリュールはそれ以外の粒子(石基)と一緒に集まる
ことでコンドライト隕石母天体が形成される(小林浩
氏の本特集論文を参照)．さらに，コンドライト隕石
を含む初期太陽系に存在した始原的な小天体内部
では，どのように温まってどういうことが起こってい
たかを，現在の隕石との比較を交えながら簡単に紹

初期太陽系内の二つの加熱現象: コンドリュール形成と微惑星熱進化／脇田

本稿で紹介するモデル等の概要図．色が黒い物体は高温を経験したことを示し(例: 黒丸は加熱溶融を経験したコンドリュール)，灰色や
白色は高温を未経験であることを表す(例: 含水微惑星での表面付近や成長する微惑星で点線で示される新しく追加された表層)．

図1：
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介する．図1に本稿で紹介する事項の概念図を示す．
コンドリュールとコンドライト隕石、そして微惑星が
どう関連するかに注目していただきたい．興味があ
る節だけを読めるように，なるべく独立させて書いて
いる．どうしても関連する事項は，節をまたいでお読
み頂けると幸いである．

2. コンドリュール形成モデル

　コンドリュールは普通コンドライト隕石の体積の6
割〜8割を占めている[2]．このため，コンドリュール
が普通コンドライト隕石そのものであると言っても過
言ではない．普通コンドライト隕石が形成された時
代の太陽系では，コンドリュール形成は普遍的に起
こっていたと考えるのが自然である．しかしながら，
コンドリュールを形成するためには，岩石を溶かすほ
どまでの高温に達する現象が必要である．なお，コ
ンドリュール同士が癒着している，コンパウンドコン
ドリュールは普通コンドライト隕石や炭素質コンドラ
イト隕石で見つかっている[8, 9]．
　コンドリュールを構成する主な鉱物は珪酸塩鉱物
であるカンラン石や輝石である．ちなみに緑色で特
にきれいなカンラン石は，ペリドットと呼ばれる宝石
となる．珪酸塩鉱物を全部溶かすために必要な温度
は1200度である．身近そうなものと比べるとマッチ，
ライター，ろうそくなどの炎が数100度から1000度程
度であるようだ．さて，どうやって太陽系星雲内でこ
れらの炎に相当するような高温現象を発生させるか
を少し考えてもらいたい．

A.	火打石のように何かをぶつければ良いのではな
いか？いい考えです．2.1 微惑星衝突モデルに
お進みください(図1左上)．

B.	木をこすり合わせて火を起こすのは？着眼点と
して面白いです．2.2 衝撃波形成モデルに近い
(?)説が載っています(図1左下)．

C.	野火のような自然現象でも発生するのでは？確
かにそうです．2.3 その他のモデルで少しだけ
様々な説を紹介しています．

上記のように大まかに分けた上で，本節では未だに
有力だと考えられ，検討や研究が続いている説を紹
介する(2010年以降でも論文発表があるものを主と
する)．なお，これまでに様々な仮説が立てられてき

たが，残念ながら誰もが納得できる説は未だにない．
　コンドリュール形成モデルとみなせるかどうかに
は様々な条件がつく[10]．決して欠かすことのできな
い条件は『岩石の融点に達して急冷する』ことであ
る．溶けたとしても徐冷した場合には，観察されてい
るような球形を形成することができないからである．
そこで，形成モデルでは上記の条件を満たすかどう
かに議論の主点がおかれている．その他にも，コンド
リュールに含まれる鉄や貴ガス，同位体組成比，な
どなど化学分析結果から示唆される制約は多い．し
かしながら，形成モデルを構築する上で，これらの条
件は初期条件に左右されやすく扱うことが難しい．
このため，学会などで形成モデルを話すと実際にコ
ンドリュールを『観ている』研究者から『怒られる』こ
ともある．ぜひとも，読者の方々は寛大な目で下記の
説を『見て』頂きたい．

2.1　微惑星衝突形成モデル

　初期太陽系で必ず起こっていたであろう現象の一
つが天体同士の衝突である．例えば，微惑星同士
による衝突で地球型惑星が形成されたであろうし
[11]，惑星表面上のクレーター形成にも天体衝突が
欠かせない[12]．衝突時には天体表面が加熱され，
衝突速度によっては岩石が溶融したり蒸発したりす
る温度にまで達する．天体同士の衝突の際にコンド
リュールができたのではないかと考えるのが，『微惑
星衝突形成モデル』である(図1右上)．なお，コンド
リュール程度の大きさのダスト同士が衝突した場合
には破壊が生じ[13]，たとえ溶融できたたとしても更
に小さくなるのでコンドリュール形成には向かない．
　衝突前の微惑星(被衝突体)がどのような場合だと
コンドリュールができるだろうか？天体衝突や内部
加熱(3節参照)などによって，微惑星表面は高温にな
りうる．すでに表面が高温，場合によっては溶融して
いる微惑星に別の微惑星が衝突した場合には，衝
突による放出物は容易に岩石の融点を超えることが
できる[14–16]．高温(溶融)微惑星の衝突であれば，
コンドリュール形成に必要な条件，岩石融点に達す
ることができる上に，その衝突速度は低速度でも構
わない．さらには同時に放出されうる蒸気や微惑星
のまわりにある非溶融のダストとの混合などは，コン
ドリュールの組成を説明するのにも役立ちそうであ

日本惑星科学会誌Vol. 31, No. 1, 2022
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る[17, 18]．その一方で，溶融している微惑星は分化
している可能性があるため，未分化隕石にあるコン
ドリュールの組成を再現するには向かない懸念もあ
る(3節参照)．
　一方，低温状態の微惑星は衝突したとしてもコン
ドリュールはできないのであろうか？そうではない．
低温の微惑星が衝突した場合であっても，岩石の融
点を超える物質を放出可能なことが数値計算によっ
てわかってきた[19, 20]．微惑星が未分化の状態か
つ低温のままであってもコンドリュールは形成可能
で，形成されたコンドリュールのサイズや冷却速度も
測定値とよく合いそうである[19]．こちらの場合でも
同時に蒸気を放出しうるため，コンドリュール組成
の説明にも向いている[21]．高温(溶融)微惑星にお
ける低速度の衝突では放出物のサイズが大きくなっ
てしまう問題点も回避できる．しかしながら，溶融
した放出物を形成するための衝突速度(2. 5 km/s)
は初期太陽系内では達成しにくいという問題点もあ
る．微惑星同士は少なくとも脱出速度以上で衝突す
る．脱出速度は天体の大きさに依存し，直径100 km
では数百 m/s，直径1000 kmで数 km/s程度とな
る(1000 kmの天体を微惑星と呼ぶには議論がある
と思うが，それはさておき)．低温微惑星でのコンド
リュール形成に必要な衝突速度 2.5 km/sを超え
るには，原始惑星の存在が必要そうである[19, 22, 
23]．この微惑星衝突モデルによる一回の衝突で形
成可能なコンドリュールの量は，衝突天体質量の1%
程度である[19, 20]．少量に思えるかもしれないが，
長い目でみると衝突回数が多く小惑星の全質量に
匹敵する量を形成可能であるし[19, 22]，角度のあ
る衝突条件ではより多くの量(最大6％程度)を形成
しうることもわかってきた[24]．
　さて，微惑星衝突形成モデルでの最大の懸念事
項は，衝突の時期である．コンドリュールの形成年
代は同位体測定によって，太陽系誕生時からおおよ
そ100から500万年以内とわかっている[3- 6]．それ
より前に微惑星が形成している必要があるが，微惑
星自体の形成過程とその時期は未だに不明である．
仮に，コンドリュール形成前に微惑星ができていた
とした場合，その微惑星は内部熱源を多く持つため
高温に達しやすい(3節参照)．高温微惑星の衝突形
成モデルによく合いそうに見える一方で，やはり『分

化』してしまう可能性を持ち合わせている．分化天体
の衝突だと，形成される放出物の化学組成は『未分
化』隕石に含まれるコンドリュールとは異なってしま
うだろう．もし未分化の物質が表面を占めている状
態であれば，内部の分化によらずコンドリュールの
組成は説明可能であろう．『未分化』のままで存在で
きるような時期に形成された微惑星はどうであろう
か？一般的には太陽系形成200万年後以降に形成さ
れた微惑星は『未分化』であり(3節参照)，低温微惑
星の衝突形成モデルにあいそうである．溶融した球
形の鉄と隕石中で共存しているようなコンドリュール
の形成は形成年代も遅く[25, 26]，微惑星衝突モデ
ルと合いそうである[27, 28]．しかしながら，こちら
のモデルでは太陽系形成から200万年以前に形成さ
れたコンドリュールを説明することはどうあってもで
きない．微惑星衝突形成モデルにおいては，微惑星
の熱進化と合わせての研究が今後は欠かせなくなる
であろう．

2.2　衝撃波形成モデル

　初期太陽系星雲内にmm程度の大きさを持つ未
溶融の固体物質(以下，ダスト)が星雲ガス中を漂って
いる状況は，微惑星が形成される前の描像である．
まさにこのようなガスとダストをもつ原始惑星系円盤
をALMA望遠鏡は観測している[29, 30]．微惑星
形成後であってもその周辺には，まだ微惑星に取り
込まれていないダストが存在しうる．そのようなダス
トがコンドリュールになる前の物質(前駆物質)だとす
ると，ダストを溶かすために必要な高温に達するた
めには何が起これば良いだろうか．もし，なにかしら
の要因によって，ガス中に衝撃波が発生すればガス
はダストよりも高速で動くことになる．すると，ガス
とダストとの相対速度が大きくなるために，ガスとの
摩擦によってダストが高温になる．ダストが溶融でき
るほどの高温に達することができればコンドリュー
ルが形成される，と考えるのが衝撃波モデルである
[31]．流星はこの加熱機構に比較的近い現象である
(動く対象が逆であるが，高速で飛来するダストが地
球大気との摩擦により高温になって発光している)．
　さて，初期太陽系内でガス中に衝撃波を発生させ
る要因は何があるであろうか？これまでには二つの
説がある．一つは，円盤内で大規模な不安定性が励

初期太陽系内の二つの加熱現象: コンドリュール形成と微惑星熱進化／脇田
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起された場合には起こりうると考えている，重力不安
定などによる衝撃波モデルである[32, 33]．もう一つ
は，微惑星が円盤ガス中を高速で移動する際に生じ
る衝撃波で形成されるとする説である(その形状か
らbow shockモデルと呼ばれることが多い，図1左
下参照)[34, 35]．通常であれば，太陽の周りを円軌
道を描きながら公転運動している天体の速度は一定
であるため衝撃波は発生しない．しかしながら，木
星などの巨大ガス惑星(コア)によって，円軌道が乱
されて楕円軌道になった場合には衝撃波を発生可能
な速度にまで達することができる(例えば軌道離心
率が 0. 3– 0. 5 など [36] )．どちらの説であっても，あ
る密度を持つ円盤ガスに対してコンドリュール前駆
物質の相対速度が妥当な値を超えることができれ
ば溶融が可能となる(例えば， 10-9 g/ccだと 7 km/s 
[34, 35] )．
　コンドリュールの物質化学的証拠から，ガスの存
在下で凝縮したことが示唆されている．必ずガスに
囲まれた状況で発生する衝撃波モデルは有力そうで
ある．特に，衝撃波通過前後ではガスの密度も異な
るため冷却時間も短くなり，コンドリュールの観察結
果からわかっている冷却率を幅広い範囲で再現が
可能である[35]．同位体組成の観点からも衝撃波モ
デルは支持されている[37]．さらには，原始惑星系
円盤の観測結果などからは標準的な円盤ガスの持
続時間は数100万年とされており，コンドリュールの
形成中もまだガスが存在しているため衝撃波も発生
しそうである．不安定性によるものは円盤の初期，
bow shockは天体形成後の後期と，長期に渡ってコ
ンドリュール形成が可能になるため，衝撃波モデル
も良い説に思える．その一方で，高温に達するため
には円盤のガス密度もある程度必要であるため(前
述の10-9 g/ccは円盤内側(数 au)に相当)，円盤外
側での形成には向かない[10]．また，そもそも衝撃
波が発生するかどうかが懸念事項となる．ある限ら
れた条件下で不安定性が発生する必要があったり，
微惑星とそれを揺り動かす巨大惑星が必要であっ
たりする．前者に関しては本稿の主題を大いに超え
るので，詳しくは[38]などを参照していただきたい．
後者のコンドリュール形成に木星が関わっていたか
どうかは，未だに議論が行われている[39]．隕石の
同位体比測定からわかっている二分化の観点もあり

[40]，今後の研究の発展に期待したい．

2.3　その他のモデル

　コンドリュール形成条件となる高温加熱現象とし
て，微惑星衝突モデルと衝撃波モデルを本節では紹
介してきた．他のモデルについても簡単に紹介する．
表面がマグマオーシャン状態の微惑星であれば，そ
もそも微惑星をぶつけずとも放射による加熱で近く
にあるダストを高温にすることができるというモデ
ルがある[41]．マグマオーシャンを持つ微惑星はお
そらくガスも放出しているので，ガスの存在下でコン
ドリュールが形成されうる．その後は，放出されたガ
スの流れに乗るために高温状態の微惑星に落ちる
こともない．しかし，どれだけ長期間マグマオーシャ
ンを保持できるのか，その時期がコンドリュール形
成時期と合うかなど疑問は付きない．他にも太陽系
星雲内で発生した雷によって形成するというモデル
もある[42, 43]．そもそも雷が発生しうるかという条
件に関しては，26Alの壊変時に発生する電子が有力
な候補になるうることが示された[44]．ただし，こち
らも他のモデルと同様にコンドリュール形成前に微
惑星ができている必要がある．その一方で，国際宇
宙ステーションでは雷モデルを模擬したコンドリュー
ル形成実験が試みられているようで非常に興味深
い[45]．本稿で最後に紹介するモデルとして，微惑
星によらないモデルを紹介したい．原始惑星系円盤
内で磁気乱流を駆動源とする円盤風と呼ばれる機
構がある[46]．この円盤風によって鉛直方向に持ち
上げられている際に加熱されて，コンドリュールがで
きるというモデルがある [47]．コンドリュール形成に
必要な条件を満たしそうな起点は 1–3 au(地球から
太陽の距離が 1 au)と太陽系でも内側となるが，到
着点が外側であればうまく外側でできたであろうコ
ンドライト隕石母天体に取り込まれうるし，内側由来
の酸素同位体組成を外側でも保持できる可能性も
ある[48]．本節では著者の知りうる限りのモデルを
散発的に紹介してきた．以前は検討されていたが近
年ではあまり見かけなくなった説の行く末を知りた
い読者や，コンドリュール形成史を紐解きたい熱心
な読者には，レビュー論文として[10]や[49]などがお
薦めである．
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3. 微惑星での熱進化 

　隕石はコンドリュール以外にも多様な鉱物から構
成されているが，熱による変成を経験した鉱物を含
むこともある[1]．コンドリュールがその形成後に到
達する隕石母天体中で生じた熱は，コンドリュール
形成とは別となる初期太陽系で起こったもう一つの
加熱現象によるものである．隕石内の鉱物の多様性
は，飛来元である天体や隕石母天体の形成進化過
程や場所にもよる．水質変質や熱変成によって生じ
た二次鉱物を調べることで，隕石が経験した当時の
環境を推測することが可能となる[2]．隕石母天体内
部で変成が生じたということは，何らかの原因によっ
て加熱を受けたことを意味する．本節では，隕石母
天体内での加熱過程，微惑星の熱進化に触れる．
　隕石の飛来元となった天体を推理することは難し
いが，サンプルリターンミッションにおいてはその限
りではない．はやぶさミッションによって採取された
小惑星イトカワの微粒子を分析した結果，普通コン
ドライト隕石に近いことがわかっている[50]．はやぶ
さ2ミッションによって得られた小惑星リュウグウの
微粒子は初期分析中であるが(本稿執筆2021年12
月時点)，探査機によるリモートセンシング観測結果
から炭素質コンドライト隕石に近いであろうと思わ
れている[51]．サンプルリターンミッションで対象と
なったどちらの小惑星も直径が1 km未満と小さい
上，再集積してできた小惑星(ラブルパイル天体)で
あることからも，元になった天体はより大きかったも
のと考えられる．本節では，これらの微粒子や隕石
の飛来元になった母天体の大きさを推測する試み
にも触れる．
　微惑星(隕石母天体)の主要な熱源として考えられ
ているものは，短寿命放射性核種の壊変熱である．
とある不安定な同位体元素は別の元素に壊変する
ことが知られており，そのような元素は放射性元素
と呼ばれている．壊変の際に放出されるエネルギー
(熱)が微惑星の内部加熱の要因だと考えられている
[52]．放射性元素が壊変して半分になる時間のこと
を半減期と呼ぶが，その長さに応じて短寿命と長寿
命の2種類に分類される．本節での微惑星の熱進化
が対象とする時期は初期太陽系の数100万年間であ
るため，短寿命放射性元素による加熱の方が長寿

命放射性元素の加熱よりも効く[53]．短寿命放射性
核種の中でもその存在量などから26Alによる加熱が
有力であると考えられている．なお，衝突による加熱
の痕跡も隕石中に確認されるが，局所的なものに留
まるため微惑星の熱進化としては本節では取り扱わ
ない．微惑星の形成時期や大きさに応じた熱進化過
程の違いを順に紹介していく．3.1節では一般的な
微惑星の熱進化，3.2節ではより複雑な微惑星の熱
進化，3.3節で成長を考慮した微惑星，をそれぞれ
取り扱う(図1右側参照)．

3.1　微惑星の熱進化と拡散方程式

　なにもない空間にポツンと存在する球を思い描い
て頂きたい．それが本節で扱う微惑星，初期太陽系
に存在した天体の姿である(図1)．外部からの影響を
受けず，内部からの熱源のみで温まって冷えていく．
微惑星の形成過程が未解明であり最初の形状が不
明なことから，微惑星の熱進化を考える際には球対
称の固体天体として扱うことが多い．このため，比較
的簡単な式で解くことができる．本節では岩石のみ
からできている岩石微惑星に関する熱進化について
述べる(水氷を含んだ場合は3.2節にて)．
　さて，ほんの少しだけ物理数学の話をするので，
就学していた頃を思い出して頂きたい．ここに一本の
棒があったとして，棒の真ん中の温度が両端の温度
よりも高いとする．さて，棒はどうやって冷えていく
のであろうか．棒の大きさはどのくらいですか？そも
そもの棒の物性値は何ですか？温度条件はどうなっ
ているのですか？こういった疑問が湧いてくる方は是
非，微惑星の熱進化の研究にも手をつけていただき
たい．微惑星の場合での先程の疑問に対する誰もが
納得できる答えはない．なぜなら，誰も見たことがな
いからである．今後，微惑星の熱進化の研究に触れ
る際には注意してもらいたい．ちなみに，棒の冷却
過程は拡散方程式と呼ばれる式を解くことでわかる．
　微惑星の熱源として有力な短寿命放射性核種で
ある26Alは半減期72万年で26Mgへと壊変する．こ
の際に放出されるエネルギーが全て熱に変わると仮
定することで，ようやく微惑星を温めることができ
る．先述の拡散方程式に壊変熱の加熱に関する項
を一つ加えるだけで良く，ある条件下であれば解析
的に解くこともできる[54]．前述のように微惑星が未
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知という点が問題となるため，実際には数値計算を
用いることが多い．微惑星の大きさがわからないな
ら様々に仮定して解けば良く，物性値や温度条件も
同様である(パラメータとして解く，という)．さらに
は，重要な熱源である26Alの量(初生比26Al/27Al)，
最初にどれだけの熱源を持っていたかは微惑星が
形成された時期で決まる．微惑星の大きさ以上に形
成時期が不明であるため，こちらもパラメーターとし
て数値計算で調べる必要が出てくる．
　CAIsから推定されている初期太陽系での初生比
と合わせて(CAIsは1節参照)，なぜ短寿命核種の
中でも26Alが熱源なのかという疑問にここで答えた
い[e.g . , 55]．比較としてここでは60Feをあげる．60Fe
も半減期260万年で56Feへと壊変する短寿命放射
性核種であり，壊変時の原子1個当たりのエネルギー
は26Alと同程度である．太陽系元素存在度からFe
の存在比はAlよりも10倍程度大きい．しかしなが
ら，初期太陽系での60Fe/56Feの初生比は大きく見
積もっても26Al/27Alの100分の1以下である．結果と
して，26Alの壊変熱の方が卓越するため60Feを考慮
することは少ない[55]．
　微惑星熱進化から微惑星の大きさを探った研究
はいくつかある．ここでは一例として小惑星イトカワ
の母天体に関連した研究をとりあげる[56]．彼らは
イトカワ微粒子が経験した温度と時間を再現するた
めに必要な母天体の姿を明らかにするために拡散方
程式を数値計算で解いた．イトカワ微粒子が普通コ
ンドライト隕石に近いことから，その隕石の物性値
を仮定した．800度以上1000度未満を経験しつつ，
太陽系形成から760万年後にも700度を保っていた
というイトカワ微粒子の観察結果がある．これを満
たすためには，太陽系形成から約200万年後に半径 
20 km以上の大きさでイトカワ母天体が形成されて
いたことがわかった．イトカワ母天体の大きさの最
小値にしか言及できていないのは，これ以上大きくと
も中心の温度，微惑星の最高到達温度には差は出
てこないからである4．一般的な普通コンドライト隕
石の物性値を使った場合，微惑星内部の最高到達

温度に影響が出てくる微惑星の半径は 20–30 km
である．これ以上大きい天体の熱進化で違いが出て
くる点は天体内部の冷却速度ぐらいである．大きな
天体のほうが熱を内部に維持できる期間が長くなる
というのは，同じ温度だとしても浴槽のお湯が冷えに
くくコップの中のコーヒーが冷めやすいのと同様であ
る．冷却のタイミングは微惑星の内部でも深さによっ
て異なる．このことを用いて，隕石中の二次鉱物の年
代とその形成温度を対応させることで，隕石母天体
の大きさだけではなく形成時の深さまで特定するこ
とが可能となる[57, 58]．
　太陽系形成直後に形成された微惑星の内部温度
は岩石が溶融するほどの高温に達することができ
る．このような微惑星では，溶融した物質が内部に
沈み込みコアを形成して分化すると考えられている
[59–61]．前述のように加熱の重要な鍵となるのは形
成時期であるため，微惑星の大きさが数 kmであっ
ても(部分)溶融の可能性はある[62]．早期に形成さ
れて分化した微惑星というのは，机上の空論ではな
い．鉄ニッケル合金を主成分とする鉄隕石が存在し
ているが，鉄隕石を作るためには鉄隕石母天体が
分化していたと考えられている．分析結果からは分
化した時期(鉄コア形成の時期)は太陽系形成から
70~290万年後と幅はあるものの，最も早く分化する
ためには10~30万年後頃には鉄隕石母天体が形成
されたと推測されている[60, 61]．普通コンドライト
隕石に近いイトカワ母天体の形成よりだいぶ前に，
鉄隕石母天体が形成されていたことになる．
　このように微惑星の大きさや形成時期(26Alの量)
で熱進化過程は様々に変化する．とはいえ，一次元
熱拡散方程式を解くだけであれば，もう熱進化の研
究は終わったのでは？やる意味はないのでは？実際
にそう言ってくる方もいたし，疲れたときの著者です
らそう思うこともある．そう思わない読者は是非次
節以降も読んで頂きたい．隕石との関連や微惑星の
成長過程から，もう少しだけ微惑星の熱進化ではや
るべきことが残っている，と疲れていないときの著
者は考える．

3.2　含水微惑星での熱進化

　初期太陽系で微惑星は26Alの壊変熱による加熱
で温まって冷えていく．これが微惑星の熱進化の基

4熱拡散を無視できる極限を想定すると微惑星が到達可能な温
度(最高到達温度, K)は，微惑星が形成した際の単位質量あたり
の26Alの壊変熱(J/s/kg)を比熱(J/kg/K)で割った値に時間の
項(s, ~100万年)を適切に掛けることで得ることができる．
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礎であるが，前節で取り扱わなかった熱に関する重
要な項目が二つある．一つは水氷の存在，もう一つ
が化学反応である．後者の中でも水質変質では，液
体の水と岩石の反応や液体の水からの析出によって
二次鉱物が生じる．これらは炭素質コンドライト隕
石には普遍的に見られる鉱物であり，以前は水氷を
含んでいたであろう小惑星(リュウグウやベヌーなど
のC型小惑星)との関連性を考える上では欠かせな
い．そこで本節では水氷を含む含水微惑星に関する
熱進化について述べる．
　初期太陽系のある時期に形成された同じ大きさ
(体積)の微惑星として，含水微惑星と岩石のみから
構成される岩石微惑星を考えてみる．含水微惑星で
は水氷を含むために岩石の体積が岩石微惑星に比
べて少ないため，結果として26Alの量も少なくなる
(Alを含む水氷は考えにくいため，Alは岩石にのみ
含まれると仮定している)．このために到達できる温
度は含水微惑星よりも岩石微惑星の方が高くなる．
たとえ，含水微惑星の内部で氷が融ける温度(圧力
による融点の違いを無視すれば摂氏0度)にまで達
することができたとしても，ここで氷を融かすために
熱が使われてしまう(水氷の潜熱)．氷の溶融にどの
程度の熱が使用されるかは含水微惑星に含まれて
いる水氷の量(含水量)にもよるが，総じて含水微惑
星の方が岩石微惑星よりも低い温度にまでしか達す
ることができない(図1右側参照)．
　氷と岩石は接していても反応しないが，液体の水
と岩石では化学反応が生じることがある．実例を示
すために，少しだけ炭素質コンドライト隕石中の鉱
物に触れる．コンドリュールの主成分でもある珪酸
塩鉱物は，コンドライト隕石でも主要鉱物であり石
基中にも多い．液体の水と接して水質変質を経験す
ると異なる鉱物，(鉱物の層と層の中に水分子を含
む)層状珪酸塩鉱物へと置き換わる．水質変質を経
験した炭素質コンドライト隕石中ではよく見られる
鉱物であり，水質変質の程度が大きいとコンドリュー
ルもその形状のみを残して二次鉱物に置き換わるこ
ともある[63]．さて，珪酸塩鉱物が層状珪酸塩へと
置き換わった際の化学反応を推測すると，その水質
変質は発熱反応だとわかる[55, 64, 65]．含水微惑
星内で水質変質が生じると，新たな熱源となって内
部の温度が上昇するのである．ここで注意したい点

は，すべての化学反応が温度上昇に寄与するわけで
はない．例えば，更に温度が上昇して600度近くに
達した場合には，層状珪酸塩鉱物から水が抜ける
脱水反応が生じる[66]．こちらの化学反応は吸熱反
応となるため，逆に温度上昇を妨げる役割を果たす
[55]．
　含水微惑星の熱進化では，氷の溶融のために温
度上昇が抑制される一方，液体の水によって水質変
質が生じた場合には温度上昇に貢献が得られる．温
度上昇が継続してしまうと脱水反応によって再び温
度上昇が抑制されるため，含水微惑星の熱進化は
一筋縄ではいかない．さらに付け加えると，変成を
受けた隕石中の二次鉱物は多岐にわたるため，実際
の系はさらに複雑である．そもそも実際の鉱物の大
きさ(マイクロメートルからミリメートル)と比べてもだ
いぶ大きいスケール(どんなに頑張ってもメートルま
で)でしか計算できない微惑星の熱進化では，二次
鉱物の再現には困難がつきまとう．しかしながら，二
次鉱物が生成した際の温度と時期を測定によって知
ることが可能なため，微惑星の熱進化を用いて隕石
母天体の形成時期を制約することができる．ここで
は一例として，炭素質コンドライト隕石に含まれる炭
酸塩鉱物についての研究をとりあげる[67]．放射性
同位体元素を用いた年代測定から太陽系形成から
430–570万年後に炭酸塩鉱物が形成されたこと，そ
の形成には20度~120度以上が必要なことがわかっ
た．この温度と時期を同時に達成可能な含水微惑
星は太陽系形成から300万年後に形成される必要
があることを微惑星の熱進化の計算から突き止めた
[67]．同様の研究は別の炭素質コンドライト隕石中
の二次鉱物に対しても行われている[68]．炭素質コ
ンドライト隕石母天体の形成年代を推測するという
重要な研究を行う上で，含水微惑星の熱進化はまだ
まだ欠かせない．

3.3　成長する微惑星での熱進化

　前節までは微惑星が瞬間的に形成されたという
仮定をおいた上での熱進化を紹介してきた．その理
由の一つが，熱進化で取り扱う時間スケールが数
100万年単位であるためである．もしも微惑星が初
期太陽系星雲内での不安定性によって形成された
場合には，太陽の周りを一周する程度の時間(一周
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期; 地球の場所であれば1年，木星の場所であれば
12年)で形成される[69]．熱進化の時間スケールに比
べると非常に短いため，微惑星の熱進化では形成さ
れた微惑星を考えることが多い．微惑星の形成過程
がよくわかっていないとはいえ大雑把な仮定ではあ
る．本節では，微惑星が形成しながら熱進化をした
場合はどうなるかを考慮した研究について簡単に触
れたい．
　成長過程を考慮した微惑星の熱進化であっても，
基本的には前節までと変わらず球対称な微惑星を取
り扱う．そのため，単位時間当たりの微惑星の半径
がどれだけ増加していくかが新たなパラメーターと
して加えられる(布団の中で温まろうとしている最中
に上から冷たい毛布が追加されることを想像しても
らいたい，図1右下参照)．熱進化の途中である微惑
星表面にある温度の質量(体積)と熱源(26Al)が増え
ていったとしても，半径30 km以上の大きさを持つ
微惑星では内部の最高到達温度は変わらない(3.1
節参照)．微惑星の大きさが大きいほど，その後の成
長過程は内部の温度進化には影響しなくなる．しか
しながら，初期微惑星の半径が小さかった場合に
は，成長過程を考慮することで熱進化には大きな影
響があり[70]，鉄コアの形成などの分化を考慮する
際には重要となる[62, 71]．ちなみに，鉄コア形成に
よって初期に保持していた空隙が減ったり焼結が生
じたりした場合には，微惑星の全体の大きさが縮む
ことになり，このことはその後の熱進化に影響を与え
る[58, 62]．
　成長中の微惑星表面に追加された物質に対して
は，鉄コアの有無が重要になってくる．地球の鉄コア
でのダイナモと同じ原理で磁場が発生した場合は特
にそうである．岩石の溶融が起こるほどの高温に達
した微惑星内では鉄のコアが形成されて分化が起
き，その状況によっては磁場を発生させる可能性が
ある[72–74]．微惑星の成長を考慮した場合には，そ
の成長速度に応じて鉄コアの大きさが異なるため，
磁場の強さに大きな影響がでることがわかってきた
[71]．このような天体由来磁場の痕跡を保持してい
るのは鉄隕石だけではない[75]．未分化のコアをも
たない天体由来だと考えられている(た)コンドライト
隕石でも確認されている[74, 76, 77]．もし鉄コアに
よる磁場を保持している微惑星が成長を続けてい

た場合には，降り積もった未分化の物質は磁場を記
録できるようになる[78, 79]．磁場の起源が鉄コアで
あった場合には，成長する微惑星での熱進化と隕石
から測定された磁場の強さを考慮することで，隕石
母天体の成長過程に制約を与えることができるよう
になってきた．

4. コンドリュール・微惑星から 
　 隕石・小惑星まで

　本稿ではコンドリュール形成モデルと微惑星の熱
進化モデルと，初期太陽系星雲内の二つの加熱現象
を簡単に紹介してきた．最後の本節では両者を結ぶ
ために必要な時間や形成場所の話題，隕石・小惑星
へと至る過程について触れる．もうしばらくお付き合
いいただければ幸いである．
　まずは，コンドリュール形成と隕石母天体(微惑
星)の形成時間の話から始めよう．本稿で出てきた時
間(t )に関する話を太陽系生成時=CAIs形成時を基
準にまとめると，以下のようになる(図2)．
(a) t = 0 ; CAIs形成(現在から45.67億年前)
(b) t = 10–30万年後; 分化隕石母天体形成
(c) t = 100–500万年後; コンドリュール形成期間
(d) t = 200万年後; 未分化隕石母天体形成
(e) t = 400万年後; 隕石母天体内での二次鉱物形成
コンドリュール形成に微惑星が関わっている可能性
はあるようにもみえるし，ないようにもみえる．早期
に形成された微惑星は高温になっている可能性が
高いため(3.1節)，高温(溶融)微惑星の衝突には都
合が良いようにも見える(2.1節)．その一方で，コンド
リュールは未分化の隕石から見つかっているため(未
分化隕石母天体由来)，分化している可能性をもつ
早期形成の微惑星は好ましくない可能性も残る．も
しも，微惑星の表面が未分化のままの状態であった
り，未分化物質が降り積もっている状態であったり
する場合の微惑星衝突であればコンドリュール形成
も可能である[19]．低温状態で未分化の微惑星同士
の衝突の方がコンドリュール形成には好ましい[19, 
20, 24]．
　隕石中の同位体比測定により，初期太陽系星雲が
なんらかのメカニズムで二分化されていたことが示
唆されている[40]．もし，巨大ガス惑星(コア)によっ
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て太陽系内物質が二分されていた場合には，二分さ
れた後で隕石母天体が形成されると隕石の同位体比
を説明可能である．コンドリュール形成の前までに
巨大ガス惑星のコアが形成されていた場合には，微
惑星の分化・未分化の状態に関わらず衝撃波モデル
(bow shock)によるコンドリュール形成も可能とな
る[34–36]．二分化された時期とその機構が明らか
になれば，より詳しいコンドリュール形成と微惑星形
成の描像が明らかになるであろう．
　コンドリュールが初期太陽系星雲内のなんらかの
加熱過程で形成されたとしよう．その後，未分化隕
石の母天体に取り込まれるまでには時間が空いてい
る．コンドリュールの年代測定の結果[4–7]，熱進化
計算から示された二次鉱物を形成するための隕石
母天体の形成時期[67, 68]，この二つから推測する
に少なくとも100万年間の時間が空いている[80]．さ
らには，一つのコンドライト隕石中でも幅広い年代
を示すコンドリュールが含まれることもある[26]．し

かしながら，100万年間もコンドリュールが太陽系星
雲内に留まれるのかは甚だ怪しい．原始惑星系円盤
中での1 mmサイズのダスト粒子は10万年程度の時
間で動径方向に移動する [81]．せっかく形成された
コンドリュールは動径方向に移動して，微惑星に取
り込まれる前に太陽に向かって移動していく可能性
が高い．コンドリュールの酸素同位体組成の測定結
果からは同じような組成を持つ場所で形成されて，
異なる場所で形成されたものは混ざっていないとも
示唆されている[82]．もし動径方向への移動があっ
たとしても同じ大きさの物質であれば同じような時
間スケールに動くため，どこか一か所に留める機構
があれば良いことになる．例えば，円盤での乱流が
弱かったり円盤構造が比較的平らだったりと条件に
よってはコンドリュールを太陽系星雲内に100万年間
留めておくことが可能そうである[83]．その後，コン
ドリュールは一つのダストとして振る舞って微惑星を
形成したり[69]，既存の微惑星表面に降り積もった

コンドリュール形成と微惑星熱進化の時間と場所の概要図(4節)．横軸は時間，縦軸は場所を表している(天体の大きさなどはスケール通
りではない)．

図2：

初期太陽系内の二つの加熱現象: コンドリュール形成と微惑星熱進化／脇田
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りすることになるであろう[84]．
　大雑把な時間的な視点からは，微惑星ができてコ
ンドリュールができて，それが微惑星に取り込まれ
て隕石母天体となってから小惑星へと進化していっ
た(図2)．と簡単に書けるが，ここには場所という
視点が抜けているので，少し補強を試みる．コンド
リュールと微惑星の形成場所を議論するために，こ
こでは磁場を取り上げてみる．強い磁石にクリップを
くっつけるとクリップ自体が磁石になる．これと似た
ような仕組みで，磁場の存在下では特定の鉱物(磁
鉄鉱)は磁場の情報を記憶するとができる．この情
報は残留磁化と呼ばれ，その鉱物がある温度(キュ
リー温度)付近を下回った際に獲得できる．もう一度
その温度を経験すると以前の情報は消えてしまうこ
とには注意が必要である．3.3節で述べたように，未
分化隕石であるコンドライト隕石中の鉱物でも残留
磁化を示す鉱物が発見されており[74, 76, 77]，その
強度や向きから微惑星内での磁場を発生させる鉄
コアの存在を示唆するものもある[75, 78]．その一方
で，コンドリュールの残留磁化は明確に初期太陽系
星雲内での磁場の存在を示すものと言える[85]．
　コンドリュールが残留磁化を獲得できそうな場所
と時間は，初期太陽系星雲内でコンドリュールが加
熱形成された時であろう．このことが確かめられた
上，示唆された原始太陽系星雲内の磁場の強さは
炭素質コンドライト隕石中のコンドリュールと普通コ
ンドライト隕石中のコンドリュールで同程度であっ
た[85]．普通コンドライト隕石と炭素質コンドライト
隕石は形成場所が異なっていたであろうことが同位
体組成から指摘されている[40]．もしコンドリュール
の形成年代と初期太陽系の磁場の強さ(太陽系内
ガスの散逸過程に由来)を同時に測定できれば，コ
ンドリュールはもちろんのことコンドライト隕石母天
体の形成場所も明らかにすることができる可能性が
高い．ただし，前段落で述べたようにコンドリュール
の形成時期とコンドライト隕石母天体の形成年代に
差はあるため，形成場所が同じとは限らないことに
は注意が必要であろう．とはいうものの，別のコンド
ライト隕石中で発見されたコンドリュール以外の鉱
物も，微惑星の鉄コア起源の磁場よりも初期太陽系
星雲内での磁場の存在を支持している[86]．コンド
リュールと微惑星は似たような磁場の強さの場所で

形成された可能性もあるため，半径数10 km以上の
隕石母天体の内部にまで影響を及ぼすことができる
初期太陽系の磁場の強さがわかれば，コンドリュー
ルと隕石母天体の形成場所も明らかになるかもしれ
ない．その一方で，現時点では小惑星の磁場の情報
はほとんどないため[87]，今後の探査ミッションにも
期待したい．

　本稿ではコンドリュールの形成過程や隕石母天体
の熱進化過程に関する研究を述べてきた．過去の情
報が完全ではないため仕方がないことではあるが，
どちらの過程でも様々な仮定をおいている．少しで
も仮定を減らすことができればさらなる研究の進展
が望める．コンドライト隕石は初期太陽系の情報を
持つ貴重な化石である一方で飛来元の天体が不明
であるという欠点がある．サンプルリターンミッショ
ンでは小惑星とリターンサンプルの両方の情報が得
られる重要な機会であるため，今後も継続してもら
いたい．現在分析中であるリュウグウや今後分析さ
れるであろうベヌーのサンプル分析の結果から，元
になった天体の進化過程が明らかなると著者は大い
に期待している．ただ，どちらも再集積した小惑星
にみえるため大元になった天体を探るためにはいく
つかの仮定を置く必要があるであろう．本稿で述べ
たようにコンドライト隕石は必ずしも太陽系内で最初
にできた天体から飛来しているものではなさそうで
ある．もしも，最初にできた微惑星を見つけることが
できれば，さらなる研究の発展が望めるのではなか
ろうか？そのような試みが達成されることを強く願う．
　最後に，ここまで読んでいただいた読者の方々，
本稿の執筆の声掛けをしてくださったゲストエディ
ターの奥住聡氏，初稿の確認などをしてくださった
遊星人編集長の三浦均氏，そして本稿を査読してく
ださった城野信一氏に感謝します．
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（概要） 系外惑星観測や原始惑星系円盤観測の進展に後押しされ，惑星形成理論は大きな進展を果た
し，また地球型惑星形成の理論研究も重要な進歩を遂げた．本稿ではまず，太陽系地球型惑星形成理
論モデルの構築にあたり，太陽系のどのような特徴を説明する必要があるのかを簡単に整理する．次に，
これまでの地球型惑星形成モデルでは何が説明できているのか，そして新たな惑星形成モデル(主にグラ
ンドタックモデルおよび円盤風を考慮した円盤進化モデル)で何が説明できるようになったのかを概括す
る．更に，太陽系地球型惑星と太陽系外惑星の特徴を比較し，相違点を含めた特徴を説明可能な汎惑星
形成理論の構築に向けた今後の展望についても議論する．

1. はじめに

　地球型惑星形成は太陽系形成理論において核
となる部分の一つであり，1960 –19 70 年代に太陽
系形成理論の構築が開始されたときから検討され
てきた．本格的な惑星形成N体計算が開始された 
1990–2000年代以降には，軌道進化や惑星成長が
詳細に議論できるようになり，微惑星からの地球型
惑星形成の基本的な描像が明らかになった．そして 
2010年代になると，惑星形成理論研究にいくつかの
大きな進展があった．地球型惑星形成に関連する過
去10年の重要な発展として，グランドタックモデル・
円盤風を考慮した円盤進化モデル・ペブル集積モデ
ルの提案が挙げられる．本稿では主にこれらに注目
した上で，惑星形成理論が専門でない方々に読んで
いただくことを念頭に，最新の地球型惑星形成理論
を概観したい1．

2. 太陽系地球型惑星の特徴

　太陽系地球型惑星の特徴についてまとめる．地球
型惑星形成理論の構築にあたっては，惑星形成N 
体計算によって系の特徴を再現し得るか否かが重
要な指標となる．その特徴として，軌道長半径や質
量及び個数といった基本的なものに加えて，以下の
特徴も重要視される．

(a) 軌道離心率と軌道傾斜角
　軌道離心率は軌道状態を表す重要な指標であ
る．惑星それぞれの離心率(水星=0.2, 金星=0.007, 
地球=0.02, 火星=0.1)に加え，以下の式で表される
AMD(Angular Momentum Deficit)が軌道の励
起状態を定量的に示す指標として用いられる[3]．

1.東京工業大学 地球生命研究所
ogihara@nagoya-u.jp
1.上海交通大学 李政道研究所 
1.国立天文台 科学研究部

新・地球型惑星形成論

2021年12月16日受領，査読を経て2022年1月13日受理

荻原 正博1

特集「新・惑星形成論」

1それ以前の研究については他の日本語の解説[1, 2]を参照いた
だき，それらにはほとんど立ち入らないことはご容赦いただきたい．
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ここでm, a , e , iはそれぞれ質量，軌道長半径，軌道
離心率，軌道傾斜角である．この指標は，全ての惑
星が円軌道かつ同一平面軌道を持つ場合と比較し
てどの程度系が力学的に励起されているかを表す．
太陽系地球型惑星はAMD=0.0018と小さい．

(b) 質量分布
　太陽系地球型惑星の特徴として，太陽からの距
離1 au付近に質量が集中している点がよく注目され
る．質量集中度合いを表す指標としてRMC(Radia l 
Mass Concentrat ion)が用いられる[4]．

右辺の括弧内はaについての関数であり，RMCの値
はaを変化させた上での最大値である2．太陽系地球
型惑星はRMC=89.9と大きな値をとる．一方，等質
量の惑星がa = 0. 5 − 2 auの間に等間隔で存在す
る場合(即ち，局在していない場合)には，RMCが20
以下(値は配置にも依る)とより小さくなる．RMC の
大きさにも表れていることだが，金星(0. 8地球質量)
と地球(1地球質量)と比較して水星(0.06地球質量)
と火星(0.1地球質量)の質量が小さいことを説明する
ことも必要となる．更に，水星軌道以内や火星軌道
以遠に惑星が存在しないことも質量分布の特徴であ
る．

(c) 形成年代
　月の石や隕石などの同位体分析によって，惑星の
形成年代が見積もられている．月を形成した巨大衝
突のタイミングは，W同位体分析などによりCAI形
成後およそ50–150 Myrと比較的遅かったと考えら
れている[6-8]3．またHf-W同位体分析によって，火星
の形成は2 Myr以内には完了したとされる[9]．

(d) 組成
　惑星それぞれの組成情報も惑星形成計算の成功

条件としてしばしば参照される．地球の組成として
は，水量が一つの指標になる．コアやマントル中に
海水量の数倍から数十倍の水(もしくは水素)が存
在している可能性が指摘されているが[10]，まだ統
一した見解には至っていない．従って，多くの惑星
形成計算では，少なくとも海水量程度(地球質量の
0.023%)の水が形成中もしくは形成後に地球に供給
される必要があり，また形成後の供給が海水量を
大きく上回ってはならないという制限を考える．また
マントル中の強新鉄性元素(HSE)の量も指標とな
る．現在の地殻やマントルに存在する強親鉄性元素
は，コアとマントルが分離後に地球に集積したと考
えられる．これにより，最後の巨大衝突後に生じる
後期集積で地球にもたらされる質量は地球質量の
0.1–1%程度であるとする見積もりがある[11]．他の
惑星の組成としては，水星の大きな金属コアが注目
すべき特徴である．更に，最近の惑星形成論におい
ては隕石の同位体二分性が注目されているが，こち
らは荒川氏らによる同特集記事を参照されたい．

(e) 小惑星帯
　地球型惑星形成理論では，小惑星帯の特徴を同
時に説明し得るかという点も重要視されている．最
も大きな特徴は，小惑星は質量が欠乏しているとい
う点である．地球型惑星や巨大惑星のコアをならし
て作成された太陽系最小質量円盤と比較すると，固
体面密度で1000倍程度枯渇している．このように
面密度が枯渇していて小惑星同士の散乱(viscous 
st irr ing)が効きにくいにも関わらず，小惑星の離心
率や軌道傾斜角は平均0.2程度と大きいことも謎で
ある．また，太陽に近い軌道から離れるにつれて特
定のスペクトル型が存在(ゾーニング)している．特徴
的なのは，太陽に近い軌道にS型が，離れた軌道に
は含水鉱物を含む小惑星であるC型が分布している
点である．

3. 地球型惑星形成の従来描像

　1990年代より実行されてきた惑星形成を追うN 
体計算により，およそ以下のような描像で地球型惑
星形成が進行すると考えられてきた．図1にこれの概
観を示す．

2この式が分かりづらい場合には[4]の図14も参考になる．
3CAI形成後30 Myrという見積もりもある[5]．
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(1) 1–100 km程度のサイズの微惑星が形成する．最
近では主にストリーミング不安定による微惑星
形成が支持されているが，惑星形成N体計算に
おいては微惑星の存在は仮定する．

(2) 微惑星が暴走成長/寡占成長を経て，原始惑星
まで成長する．原始惑星の質量は微惑星や原始
惑星の軌道移動が無視できる場合には孤立質
量で決まり，太陽系最小質量円盤ではおよそ火
星質量程度と考えられる．

(3) 火星質量程度まで成長した原始惑星は，周囲の
円盤ガスとの重力相互作用により，タイプI軌道
移動4を経験する．一般的には10万年程度の短
い時間スケールで内向き移動が生じ，これは太
陽系地球型惑星の軌道分布を説明する大きな障
害となる(惑星落下問題)．

(4) 原始惑星系円盤の寿命である数100万年程度で
原始惑星系円盤ガスが散逸し，次第に惑星同士
の軌道が交差する軌道不安定状態となる．この

結果，原始惑星同士が巨大衝突を起こし，同時
に月が形成される．

(5) 衝突によって惑星同士の軌道間隔が十分に(およ
そ10–20ヒル半径以上)拡がると，それ以上の衝
突が生じない安定な軌道となる．その後，残存
円盤ガスや周囲に残った微惑星からの力学的摩
擦によって軌道離心率が下げられる．また，小
惑星帯などに残った微惑星が惑星へ集積(後期
集積)する．

　以上の惑星形成プロセスを真面目にN体計算で
追うと，それぞれの段階で(大規模並列計算機を使
用しても)数週間から数ヶ月程度の計算時間を要す
る場合が多い．これが惑星形成N体計算に取り組
む一つのハードルとなる．これまでに行われたN体
計算(主に円盤散逸後の(4)と(5)の段階の計算)に
よって，従来の地球型惑星形成モデルでは2節に記
したいくつかの特徴が再現可能であることがわかっ
ている．
　(a) 小さなAMDについては，(5)軌道不安定後の
長時間進化で微惑星やガスによって離心率を減少

4火星質量程度から数倍の地球質量程度の惑星が軌道移動する
物理現象．

地球型惑星形成の概観．(1) 微惑星の形成，(2) 原始惑星の形成，(3) 原始惑星/惑星のタイプI 軌道移動，(4) 円盤散逸とともに軌道
不安定および巨大衝突，(5) 軌道の安定化および後期集積．

図1：

新・地球型惑星形成論／荻原
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させることができる[12, 13]．(b)質量分布について
は，(4)軌道不安定の前段階で原始惑星が局所的に
集中している分布が作られれば，大きなRMCや小さ
な水星や火星を説明できる[14] 5．一方で，どのよう
に局所的な分布を作るかは大きな問題である．(c)月
の形成年代については，(4)軌道不安定段階を追っ
た計算では巨大衝突は10–200 Myrの間に生じるこ
とがわかっている．従って，一定の確率で遅い月形
成衝突を説明できるとされる[15]．(d)地球の海水量
については，(5)軌道不安定後の後期集積で地球の
海水量程度の水を小惑星帯にある含水微惑星から
供給できると議論されている[16]．(e)小惑星帯の枯
渇や軌道励起については，例えば永年共鳴の移動に
よって説明できる可能性があるとされる[17, 18]．一
方で，そのような励起を達成するにはやや恣意的な
条件設定が必要とも言われている[19]．
　このように，従来の惑星形成モデルにおいても複
数の特徴の起源を説明できている．一方で，(b)質量
分布や(e)小惑星帯の特徴についてはうまく説明でき
ていない．もしくは大胆な仮定に依存している．これ
らの問題を解決することを目指した惑星形成モデル
が最近提案されており，次節からはそれらの最新モ
デルを紹介する．

4. グランドタックモデル

　グランドタックモデルとは，原始惑星系円盤ガス
が存在している段階で木星と土星が内向きに軌道
移動し，木星軌道がa = 1. 5 au程度まで近づいた後
に外向き移動へと移動の方向を転換したとする仮説
である[20]．図2に軌道移動の様子を示す．状況設
定がやや恣意的である(後述)ものの，木星の内向き
移動・土星の速い内向き移動・木星と土星の外向き
移動[21]というそれぞれの素過程は流体計算によっ
て特定の条件下で生じることが確かめられている．
太陽系最大惑星の木星がa = 1. 5 − 5. 2 auの領域
を通過することによって，現在の地球型惑星領域や
小惑星帯に大きな影響を及ぼす．
　ではグランドタックモデルを考えた場合に2節でみ
た太陽系地球型惑星の特徴は再現可能なのかをま

とめる．(a)軌道離心率やAMDが小さい点について
は，従来モデル(3節)と同様に，巨大衝突後に残った
原始惑星系円盤ガスや微惑星によって説明すること
が可能である．実際に，微惑星の力学的摩擦によっ
て小さなAMDを説明できる場合があることが示さ
れている[22]．(b)質量分布については，木星がa = 
1. 5 auまで軌道移動することによって，1.5 au以遠
に存在する原始惑星は木星に集積・内側軌道への掃
き集め・遠方への散乱のいずれかを経験し，結果と
して原始惑星の集団の外側境界は1.5 au以内となる
(図2(i i i )参照)．また原始惑星集団の内側境界が0.7 
au程度であるという仮定を加えることで，局所的な
質量分布や火星が小さいことを説明することが可能
である[20]．実際に質量集中の指標でみても，初期
の原始惑星分布を適当に仮定すれば，現在の太陽
系地球型惑星と類似のRMCが達成できる[22]．但
し，水星の正確な質量までを再現するのはやや困難
そうである[23]．(c)月や火星の形成年代について
も，従来モデルと同様におよそ説明可能である．初
期の原始惑星の分布によっては巨大衝突が早く完了
してしまう可能性も指摘されている[23] が，50 Myr
以降の遅めの巨大衝突も一定割合で生じる．また，
火星の形成年代についても計算の設定によっては達
成可能である[22]．(d)組成については，これも従来
モデルと同様だが，マントル中のHSEの量を説明す
る計算結果が得られることが示されている[24]．後
期集積の量と最後の巨大衝突のタイミングには相関
があることもわかっており，地球マントル中のHSE
の量と遅い月形成年代両方を説明できるパラメータ
が存在するようだ6．また巨大惑星の移動後に小惑
星帯付近に残った微惑星の後期集積によって，現在
の地球海水量が説明できる[25]．(e)小惑星帯の特
徴を再現することがグランドタックモデルの目的の
一つである．まず，木星が小惑星帯の領域を通過す
ることでそこにいた微惑星を散乱及び集積すること
で，質量欠乏と大きな離心率を同時に説明できる．
更に，初期の木星軌道(a = 3. 5 au)を境に内側軌道
にS型小惑星，外側軌道にC型小惑星を配置して計
算を開始するが，木星の移動によって小惑星帯で2
つの物質が適度に混ざり，またS型小惑星とC型小

5尚，(4)軌道不安定・巨大衝突段階でRMCはあまり変化しない
か，もしくは軌道散乱によってやや小さくなる．

6これらの再現が難しいという研究もある[23]．
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惑星のゾーニングも説明できる[20]．
　このようにグランドタックモデルは2節で挙げた多
くの特徴（特に質量分布と小惑星帯の特徴）を再現
可能であり，現在は有望な惑星形成モデルの一つと
して考えられている．但しこのモデルでは，特定の設
定を仮定していることに注意が必要である．まず(b)
質量分布については，原始惑星が0.7 au以内には形
成しないことを仮定することによって局所的な質量
集中が説明できているが，このような分布が達成さ
れるかどうかは明らかではない．また，原始惑星や
惑星のタイプI軌道移動については無視しており，こ
れを考えると形成した惑星は内向きに移動してしま
い，現在の1 au付近の軌道を説明することは困難で
ある．(d)組成については，巨大惑星の大規模な移動
によって物質が混ざりすぎてしまうのではないかと
いう指摘もある[26]．また，水星の組成や質量を説

明するためには，別のメカニズムが必要となる．更に
(e)小惑星帯について，グランドタックモデルの初期
条件では木星が形成した段階でS型とC型小惑星が
きれいにわかれていると仮定しているが，木星の成
長段階にも外側軌道と内側軌道の微惑星が混ざる
ことがわかっており[27, 28]，そもそも図2(i) のよう
な初期条件が達成されない可能性もある．また，グ
ランドタックモデルでは木星が形成した段階では小
惑星帯付近の固体面密度は現在よりも桁で高かった
と考えるが，この場合小惑星帯付近で微惑星は原始
惑星まで成長する可能性がある．微惑星より大きな
原始惑星は分化しやすく，リュウグウの様な始原的
なC型小惑星の存在を説明するのは難しいかもしれ
ない．
　グランドタックモデルで仮定している力学進化が
生じにくいという指摘もある．このモデルの肝である

グランドタックモデルの概観．(i) 木星がa = 3.5 auで形成する．この段階で木星の内側軌道にはS型小惑星（赤色），外側軌道にはC 
型小惑星（青色）が分布していたと考える．(ii) 土星が成長する傍らで，木星は内向きに軌道移動する．(iii) 成長が完了した土星は素早い
内向き移動を経験し，木星に追いつく．木星と土星が3:2の平均運動共鳴に捕獲された時に二つの惑星の内向き移動は終わる．この時，
木星はa = 1.5 auあたりまで移動している．(iv) 木星と土星は3:2の平均運動共鳴を保ったまま外向きに移動する．(v) 木星が現在の軌
道位置まで移動したところで移動を停止する．この後，ニースモデル(巨大惑星の軌道変化)が生じると考える場合もある．巨大惑星の移
動によって，小惑星帯の欠乏と混合が説明できる．(i)から(v)の軌道進化は50万年程度の比較的短期間で生じるが，これは図1の(2) か
ら(4)におよそ相当する．なおここでは円盤ガスの描写は省略している．

図2：
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木星と土星の外向き移動は，木星と土星が3:2の平
均運動共鳴に捕獲されることを前提としているが，
この為にはその前段階で2:1の共鳴に捕獲されない
で通過する必要がある．このような条件を達成する
にはパラメータのファインチューニングが必要かもし
れない[29]．また，このモデルでは木星と土星の軌
道移動の最中に惑星へのガス降着が殆ど生じない
と仮定している．しかし，土星が外向き移動中にガ
ス降着で成長した場合には外向き移動が抑制され
る可能性がある[30]．一方で，木星や土星の質量に
達した際にガス降着による成長が終了している為に
は，円盤ガス面密度が低い必要があり，この場合に
は巨大惑星の十分な軌道移動が実現しないとも考え
られる[31]．更に，木星や土星のコアの形成も仮定し
ているが，現在でも木星や土星のコアを素早く作る
のは簡単ではない[32] .

5. 円盤風を考慮した円盤進化モデル

　最近10年の惑星形成理論の発展として，円盤風
を考慮した円盤進化モデルも重要である．従来の原
始惑星系円盤モデルは，ガスの面密度や温度が太
陽系最小質量円盤モデルのように半径方向にべき乗
の分布で表されると考える場合が多かった(図3(a) 
灰色)．このような円盤モデルは惑星のタイプ I 軌道
移動が非常に速く，移動後の惑星の軌道分布は太
陽系や系外惑星系の軌道分布とあわないことが知
られている (惑星落下問題)．従って，太陽系地球型
惑星の軌道分布の再現を目指す研究では，軌道移動
を無視するしかなかった [33, 34]．ところで，近年の
磁気流体計算によって原始惑星系円盤から磁場を
介して円盤ガスが主に円盤鉛直方向に向けて散逸
する「磁気駆動円盤風」が発見され7，この効果を考
慮した円盤進化モデルが提案されてきた[36, 37]．
図3(a)が円盤風の効果を導入して行った円盤進化
計算結果の模式図(橙色・青色)である[36, 38]．円盤
風による質量損失及び円盤風駆動降着(円盤風が角
運動量を取り除くことによって駆動される円盤ガス
降着)が中心星に近いほど強くなるため[39, 40]，中

心星近傍ではガス面密度が従来モデルよりも桁で小
さくなり得ること，また面密度の勾配が軌道半径に
依存して変わることがポイントである．これらの影響
により，惑星形成理論において最大の問題の一つで
ある惑星落下問題を解決し，太陽系地球型惑星や
系外スーパーアース系[41]の軌道分布を無理なく説
明できる可能性がある．
　太陽系地球型惑星の形成という文脈において，鈴
木建氏らによって提案された円盤進化モデルの最大
の利点は，(b)局所集中した質量分布を説明できる点
にある．軌道半径1 au付近に圧力極大値が出現する
ような円盤の場合に，ダストや微惑星が受けるガス
抵抗による動径方向移動(図3(b))の結果，1 au付近
の局所領域に微惑星が偏在して形成/存在すること
が可能となる[42, 43] 8．また1 au以内のガス面密度
勾配が正になる場合には，正勾配の領域で原始惑星
のタイプI軌道移動は外向き移動となるため，0.1 au
付近に形成した原始惑星の外向き移動によって原始
惑星が1 au付近に局在する軌道進化も達成可能で
ある[42]．更に，面密度勾配が正にならずに平坦にな
る場合では，タイプI移動が強く抑制され，微惑星や
原始惑星の形成段階で局所的に集中した質量分布
が作られれば，その局所分布が長時間保たれる．こ
れらのメカニズムによって十分に大きなRMCが達成
可能であり[43, 44]，また水星や火星が小さいことも
説明できる．更に，グランドタックモデルでは仮定の
一つであった，水星より内側軌道に惑星が存在しな
いことも説明できるのである．
　なお，質量分布以外の特徴についても，グランド
タックモデルや従来モデルと同様に説明できる特徴
も多い．具体例として，(a)軌道離心率に関して，小さ
なAMDは微惑星や残存ガスによって離心率が下が
る．(c)形成年代についても，およそ説明可能である
ことがN体計算結果で見られている[44]．
　一方で，円盤風モデルで十分に説明されていない
特徴もある．具体的には，後期集積時に供給される
HSEの量が説明されるか，また地球への水輸送が
適切な量だけもたらされるかなどの(d)組成の特徴
や，(e)小惑星帯の諸性質の再現可能性については，

7円盤風研究で最も重要な貢献を果たした鈴木建氏による遊星
人の解説記事[35]も参照されたい．

8但し，10 km以上のサイズの微惑星は十分に動径方向移動しな
い為[42]，微惑星形成の段階か惑星のタイプI移動で局所分布を
作る方が適切かもしれない．
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これまでに検討されていない．円盤風モデルとグラ
ンドタックモデルが共存することでより多くの特徴を
再現できるモデルとなる可能性もあり，これらのモ
デルの共存可能性についても検討が必要である．ま
た，円盤風モデルでは磁気流体計算結果を元にし
ているものの，それらの計算ではパラメータ(例：磁
場強度やその分布)の設定が必要であり，実際にパ
ラメータとして設定した値がどのように時間進化する
かについてはよくわかっていない(塚本氏による同特
集記事も参照)．従って，太陽系地球型惑星の特徴を
うまく再現できるパラメータが実際に実現するかは
明らかではない．

6. その他のモデル

　これまでにグランドタックモデルと円盤風を考慮し
た円盤進化モデルについて概説した．これ以外にも
過去10年で地球型惑星形成についてのモデルはい
くつか検討されており，それらの一部にも簡単に触
れておく．

6.1　ペブル集積モデル

　ペブル集積についての研究が進展し(詳細は小
林氏による同特集記事を参照)，これを用いた系外

惑星研究は大きな注目を集めてきた．太陽系地球
型惑星の形成においてもペブル集積が取り入れら
れており，現在その中で注目に値する研究の一つが
Johansen氏らによるものである[45]．
　この研究では，金星・地球・テイア(月を形成する
巨大衝突をおこした原始惑星)・火星のもととなる原
始惑星は，スノーラインが約1.6 auに存在している
時に順々に形成したと考える．それらの原始惑星が
ペブル集積で成長しながらタイプI軌道移動で現在
の軌道まで移動したとする．従来のモデルから大き
く異なることは，テイアが地球に巨大衝突することを
仮定するものの，その他の惑星は原始惑星から現在
の惑星サイズに成長するまでに巨大衝突を経験しな
いという点である．このモデルでは金星・地球・火星
の質量と軌道位置に加え，(d)組成に関連する特徴
である「地球と火星の組成の違い」「地球の水と炭素
量の起源」が説明できると主張されている9．
　2節でみたその他の特徴については，N体計算で
十分に調べられていない為なんとも言えない．(a)小

円盤風を考慮した円盤進化モデルを導入した惑星形成理論の要点．(a) 太陽系最小質量円盤モデル(灰色)と円盤風を考慮した円盤モ
デル(橙色・青色)の比較．円盤進化計算のパラメータによっては，1 au付近で圧力/面密度極大値を取る面密度分布となる(橙色)．また1 
auより内側で面密度勾配が平坦になる場合もある(青色)．何れにせよ，従来のべき分布とは大きく異なる．(b) 円盤風を考慮した円盤中
でダスト/微惑星と原始惑星/惑星の軌道進化の概念図．太陽系最小質量円盤のようなべき分布モデルを用いた場合には，固体は一方
的に太陽に向かって落下していく．一方で，1 au付近に圧力極大値が出現する場合(橙色)には，ダストや微惑星の動径方向移動および
原始惑星や惑星のタイプI 軌道移動によって1 au付近に物質が集中し得る．1 auより内側で面密度勾配が平坦になる場合(青色)には，
原始惑星や惑星のタイプI 移動が1 au以内で強く抑制される．

図3：

9但し，詳細な同位体組成の分析に基づいた最新の研究では，地
球や火星は非炭素質グループの物質から形成したことを示唆して
おり，遠方領域から炭素質グループの物質がペブルで輸送される
モデルを否定している[46]．非炭素質グループ，炭素質グループの
定義については荒川氏らの同特集記事を参照．

新・地球型惑星形成論／荻原



38

さいAMDや(c)月の形成年代については説明可能
に思える一方で，従来モデルで考えていた(4)軌道不
安定段階を経ないため，水星や火星の高い離心率を
説明することが難しいと考えられる．また，(b)小さ
い水星の形成や(d)水星の組成については別の仮定
が必要となる．更に，(e)小惑星帯の特徴が説明可能
なのかについても今後の検討が必要である．

6.2　小惑星帯欠乏モデル

　小さな火星や小惑星帯の欠乏を説明するために，
局所的な質量分布が都合が良いと考えられている点
についてはこれまで触れてきた．この考えのもと，小
惑星帯はもともと質量が枯渇していたとするモデル
(low-mass asteroid belt model)も提唱されてい
る[47, 48]．(グランドタックモデルは，小惑星帯の枯
渇を木星の移動で説明していたが，このモデルでは
木星は現在の軌道から移動しないとする．)原始惑
星は現在の地球型惑星領域に局所的に存在すると
仮定することから，(b)小さな火星や(e)小惑星帯の
枯渇を説明できる．またこのモデルでは，a = 5. 2 au 
で木星コアがガス降着によって成長することで，木星
よりも外側軌道に存在していたC型小惑星が現在の
小惑星帯に流入し，S型とC型のゾーニングや混合も
説明できる[49]．但し細かくみると，火星の大きな離
心率や十分に高いRMCなどを全て同時に説明でき
るわけではないという指摘もある[23]．
　小さな火星や小惑星帯の枯渇を説明する別のモ
デルとして，early instabi l ity modelも提案され
ている[50]．このモデルは円盤ガス散逸後から1–5 
Myrにニースモデルで考える巨大惑星の不安定が生
じたとするものである．この不安定により小惑星帯
が力学的に影響を受け，low-mass asteroid belt 
modelに類似した小惑星帯が枯渇した状態になる．
このモデルでは，火星の成長を阻害し，また小惑星
帯の組成分布も説明できるとされる．一方で火星の
形成年代や十分高いRMCを得られるかなど，その
他の特徴の再現可能性については，詳しく検討され
る必要がある．

7. 系外惑星との比較

　太陽系形成を考える際には「太陽系は特殊なの
か」という問いに向き合う必要がある．系外惑星観
測の進展により，太陽系以外の惑星系の性質につい
て多種多様な情報が得られてきており，それらと太
陽系の特徴を比較することでこの問いへの答えを探
ることが可能になってきた．本節ではごく簡単に系
外惑星系と太陽系の特徴を比較する．
　現在の観測技術では，軌道長半径が1 au程度・
質量が1地球質量程度の惑星(即ち太陽系地球型惑
星)を観測することはできないが，系外惑星系におい
て遍く存在している固体惑星であるスーパーアースと
比較することは意味がある．スーパーアースとは質量
がおよそ1–4地球質量程度の惑星であり(それよりも
やや大きなサブネプチューンと呼ばれる惑星を含め
ても軌道の特徴はほとんど変わらない)，太陽型星の
およそ30–50%に存在すると見積もられている，系外
惑星において大多数を占める惑星である．スーパー
アースがどのような特徴を持つかについては，筆者ら
による解説記事も参照されたい[52, 53]．
　まずスーパーアース系と太陽系地球型惑星で類似
している特徴としては以下が挙げられる．(a)軌道離
心率については，スーパーアースはおよそ0.02–0.05 
程度と考えられており[54]，太陽系地球型惑星の離
心率とも合っている．また系内の惑星の相互軌道傾
斜角も太陽系と同様に小さい(∼ 0.02) [55]．(b)質量
分布については，具体的な指標で比較されたもので
はないが，スーパーアース系はコンパクトな系である
ことが多いかもしれない(Weiss et a l . 2018 の図1 
を参照[56] )．隣り合う惑星同士の軌道間隔は10–30 
ヒル半 径程度であり[56]，金星–地球–火星の値
(26–40ヒル半径)と比較しても似ている．また，大部
分のスーパーアース系は隣り合う惑星同士で平均運
動共鳴の関係を持っていない[57]．この2つの特徴
から，スーパーアース系も太陽系地球型惑星と同様
に円盤ガス散逸の段階で軌道不安定および巨大衝
突を経験している可能性が高い[58]．
　一方で，太陽系地球型惑星には無い特徴も明らか
になっている．明確な違いとして，最も内側軌道の惑
星の位置が挙げられる．太陽系には水星(a = 0. 38 
au)以内に惑星は存在しないが，多数のスーパーアー
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スがa = 0.1 au以内の近接軌道に存在している．別
の特徴として，コールドジュピターとの共存関係が
ある．ベイズ推定により，コールドジュピター(軌道
長半径がおよそ1 au以上かつ質量が0.3木星質量
以上)が存在する系には90%以上の高い確率でスー
パーアースが存在するということがわかっている[59, 
60]．一方で，太陽系にはコールドジュピター(木星) 
が存在するにも関わらず，スーパーアースが存在して
いない．
　これらの類似点および相違点を包括的に説明す
る惑星形成理論を構築する必要がある．相違点を説
明する一案として，軌道分布の違いは，スーパーアー
ス系がより早く成長したことでタイプI軌道移動の影
響をより強く受けたことで説明する案がある[61]．ま
た，円盤進化の違いによって軌道分布の違いが説明
できる可能性もある[58]．コールドジュピターとの共
存関係については，今のところ惑星の材料物質の総
量の違いによって説明するしかない[62, 63]．これら
の議論は開始されたばかりでありまだ明確な答えに
は至っていない．これらの謎を解くことが太陽系地
球型惑星とスーパーアース系の両方の形成を説明す
る惑星形成理論構築の緒になることだろう．

8. おわりに

　本稿では，太陽系地球型惑星の特徴を概観し，
それらが従来の惑星形成モデルや新たな惑星形成
モデルで説明可能かについて，現状の理解をまとめ
た．2011年に提案されたグランドタックモデルは有
望なモデルではあるものの，これだけで全ての特徴
が説明できるわけではない．また円盤風を考慮した
円盤進化モデルが提案され，これも有望そうなモデ
ルではあるが，まだ十分に惑星形成に応用されては
おらず，今後より深い検討が必要である．
　今後の地球型惑星形成研究の発展についてポイ
ントになり得ることを2点挙げておく．まずは組成に
ついての議論がより重要度を増すことになるだろう．
今後の探査や分析によって，太陽系内の物質の組成
情報が引き続き得られる．例えば，リュウグウの始
原的な特徴が明らかになってきた[64]．地球型惑星
形成モデルとしては，それらの分析結果をうまく説明
することが必須条件となる．そのために，地球化学

的アプローチと比較可能な，組成を考慮した惑星形
成N体計算の発展が必要不可欠となるだろう．組成
を考慮するためには，原始惑星系円盤の温度進化
計算を導入した惑星形成N体計算の改良が必要と
なる．また，系外惑星との比較も引き続き重要であ
る．今後も新たな系外惑星の発見が続き，またそれ
らの特徴の情報も次々に明らかになってくる．例えば
2022年中頃から開始されるJWSTのCycle 1観測
では，海王星サイズ以下の低質量惑星の特徴付けを
狙う観測提案が10個程度採択されている．系外惑
星系と太陽系の形成を同時に説明可能な惑星形成
理論の構築が，今後の大きな目標となるだろう．
　以上のような研究を行っていく上で，(筆者として
は)大々的に惑星形成モデルを提案することにも注意
していきたい．本稿で紹介したグランドタックモデル
や2000年代に提案されたニースモデルは，惑星形成
研究業界においてインパクトを持って受け止められ
た．注目を集めたことによって，否定的な研究を含め
様々な角度から検討され，それらは惑星形成理論の
進展につながった．今後は，素過程の研究の重要性
も忘れない上で，より大局的な視点で惑星形成モデ
ルの提案を行うことも目指したい．そのために筆者
がまず行うべきことは，円盤風を考慮した円盤進化
モデルを用いた惑星形成理論の確立であろう．本稿
5節で紹介した円盤進化モデルは，(モデルに内在す
るパラメータに自由度があるためでもあるが) 惑星
形成における様々な問題を解決し得る優れたモデル
である．円盤風の効果は最近数年は世界で特に注目
され始めている一方で，本稿で紹介した主に日本人
研究者が提案した円盤風を考慮した円盤進化モデ
ルが十分に認知されている状況ではまだない．この
円盤進化モデルを用いたより大局的な惑星形成理論
を組み立て，これを効果的に宣伝することを近い将
来の目標にすべきと感じている．
　本稿では言及しなかったが，地球型惑星形成研
究の肝である惑星形成N体計算も進化している．国
内でも，大規模計算機(京・富岳・アテルイ)の利用や
計算コードの開発(例：GPLUM)が進展している[65, 
66]．惑星形成N体計算コードの開発や実行は骨の
折れる作業ではあるが，これらの進展も引き続き重要
であることを付言して，本稿を閉じることにする．
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（要旨） 探査機 Cassin iおよびJunoのその場観測によって，木星および土星の大気構造や組成，内部
構造に関する理解が深化した．短周期ガス惑星の存在や直接撮像による遠方ガス惑星の発見とともに， 
Type I I型惑星移動，そして円盤不安定シナリオの再考と小石集積モデルの台頭に見られるように，木星
および土星の形成および軌道進化に対する理論も急速に進展している．そこで，本稿では，最新の観測
結果から明らかになった木星および土星の姿を紹介しながら，太陽系のガス惑星形成の現状および未解
決な諸問題を整理する．

1. 木星および土星

　太陽系最大の惑星，木星と土星．太陽系の惑星全
体の質量の90%以上を担う木星と土星は，水素およ
びヘリウムを主成分とするガス惑星である．木星には
特徴的な大赤斑・白斑が見られ，4つの巨大なガリレ
オ衛星が存在している．土星は衛星タイタンと巨大
なリング構造を持つ．異なる衛星環境や環構造を有
する木星・土星は，これまでにPioneer 10号, 11号, 
Voyager1号, ２号, Ulysses , New Horizonsのフ
ライバイ，Gali leo , Cassin i , Juno探査機によるそ
の場観測が実施されている．

1.1　大気組成

　木星および土星に代表されるガス惑星は，水素・
ヘリウム主体の外層（エンベロープ）と氷（例. H2O, 
CH4, NH3）および岩石成分（鉄やシリケイト）の中
心核（コア）から構成される．水素・ヘリウムの外層

では，対流圏界面が0.1-1bar付近に位置し1[1]，木
星・土星内部はほぼ対流層となっている．Junoおよ
びCassin i探査機による重力場情報（奇数次の重力
モーメント：J 3, J 5, J 7, J 9）から，木星および土星を特
徴づける東西方向の帯状風はおよそ105 bar，大気
の深さで3000km [3]，9000km [4]まで広がってい
ると推定されている．
　大気組成に関する情報は1-100bar付近の深さま
でに限定されるが，木星・土星の大気は原始太陽系
星雲の元素組成に比べて，重元素（H, He以外の
元素）に富むと示唆されている．Voyager IRAS，
Gal i leo Probe 質量分光計そして Junoマイクロ波
分光計のデータから，木星大気はC，N，S,  P，希
ガス(He, Neは除く)が太陽組成に比べて，およそ
2-5倍豊富である[5]．Gal i leo探査機が異常に乾燥
した領域に突入したため，H2O存在量を正確に決定
出来ていなかったが，探査機Junoのマイクロ波観
測によって，赤道域でのH2O存在度すなわちO/H

1.アストロバイオロジーセンター
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1短周期ガス惑星の場合では，対流圏界面はより深い場所まで及
んでおり，100-1000bar付近に位置しおり，それより上空は等温領
域が広がる[2]．
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比が原始太陽系星雲の元素組成に比べて約2.7倍
高いことがわかった[6]．一方，探査機による直接測
定がなく，土星の大気組成に対する理解は木星大
気に比べて乏しいが，地上からの赤外・電波観測で 
C, N, P, S は太陽組成に比べて，数倍程度多いとさ
れている2．木星大気中のH（D/H）, C（13C/12C）, N

（15N/14N）, 希ガスHe（3He/4He）, Ne（20Ne/22Ne）, 
Ar（36Ar/38Ar）, Xe（128-134,136Xe/Xe）の同位体比は
太陽組成に近い値を示している．土星に関してはH, 
C, N（上限値）の同位体比のみ決定されているが，木
星同様に太陽組成に近い値となっている[7]．

1.2　水素・ヘリウム外層と金属水素

　木星・土星の内部は超高圧（1-100Mbar）かつ高
温（数103-104 K）環境にあるため，水素およびヘリウ
ムの高圧物性（warm dense matterと呼ばれる）
が重要となる．とりわけ，水素は圧力電離して，金
属水素として振る舞う．金属水素の存在は古くから
理論的に予言されていた[8]．二段ガス銃[9,10]，爆
縮実験[11]やレーザー誘起衝撃波圧縮による高圧
実験[12]および第一原理計算に基づいた分子動力
学計算[13,14]から，水素はおよそ100GPa以上，数
1000Kで１次相転移（プラズマ相転移）し，金属化す
るとされている3．木星および土星は双極子成分が卓
越した固有磁場を有している（[16]のFig.1参照）．
ガス惑星内部では，コア中の氷成分（例. H2Oはイオ
ン水状態）もダイナモ駆動の磁場生成に寄与するが，
導電性流体の金属水素が対流運動によって，ダイナ
モを誘発することで磁場生成を担っている．現在の
木星の表面磁場強度は，Junoの観測から 2-20ガウ
ス[17]，一方の土星はCassin iの磁力計データから， 
0. 21ガウス程度と推定されている[18]．
　ガス惑星内部では，水素とヘリウムは一様混合し
ているわけではない[19]．数100GPa以上の高圧下
では，水素とヘリウムの混和状態は熱力学的に不安
定となり，相分離が起きる[20, 21]．水素・ヘリウムの
混合層が不混和状態となると，水素と分離したヘリ
ウムは液滴として沈降する．この時，Ne, Ar, Kr, Xe

といった希ガスのうち，沈降するHe液滴へNeが選
択的に溶解するため[22]，上層大気でNeの枯渇が
起きる[23]．実際，Gal i leo探査機の測定から木星
大気中のHeやNeの存在度は太陽組成に比べて低
い[24]．また，Voyager赤外分光計の観測データか
ら，土星大気でもHe存在度が太陽組成より低いと
されている[25]．
　He液滴の沈降に伴って解放される重力ポテン
シャルエネルギーはガス惑星の内部熱源候補と考え
られている[26]．ガス惑星は輻射で宇宙空間へ熱を
放出することで，時間とともに冷却していく．冷却に
伴い，ガス惑星の大気は重力収縮（ケルビン・ホルム
ヘルツ収縮）する．現在の土星はこの標準的な熱進
化モデルの予想よりも高い光度を維持しており，熱
史の矛盾を解決するアイデアとしてH/He分離が有
力視されている[27-30]．他には，土星内部の二重拡
散対流4の存在が土星の冷却を遅くした可能性も提
案されている[31]．近年，ガス惑星内部は全対流で
はなく，二重拡散対流が卓越している可能性が示唆
されており[32-34]，二重拡散対流を適用した木星お
よび土星の熱進化の検討が進んでいる[35, 36]．

1.3　木星および土星のコア

　木星および土星の重力場（重力モーメント）は，内
部の密度分布を知る手掛かりとなる[37]．低次の重
力モーメントは物質の中心集中度，すなわち中心核

（コア）の情報，そして高次項は外側の密度情報を反
映する．とりわけ，木星および土星のコア質量の決定
精度は，重力モーメントの観測精度と高圧下での水
素・ヘリウムの状態方程式（例. 温度・圧力の関数での
エントロピー，密度，自由エネルギー）の不定性に依

2天王星や海王星の大気については，CH4でのC/H比のみ決定さ
れている．
3水素の金属化は一次相転移ではなく，連続的な変化であると主
張する機械学習ベースの分子動力学計算の結果[15]もある．

4二重拡散対流とは，温度勾配的には対流不安定であるが，組成
勾配の存在によって対流安定が維持され得る状態で，組成勾配
が小さい時に生じる対流現象である．

木星のコア質量および重元素量表1：

各値の単位は地球質量．論文中で未掲載の値は − とした．前者
の2つのモデルは巨大な低密度コア，後者は従来のコアモデルの
ケースに対応．
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存している[38]．
　惑星形成理論の観点から，分厚い水素−ヘリウム
外層を獲得するためには，木星や土星深部には，重
力源となる大きなコアの存在（およそ地球質量の約10
倍）が予想されていた[39]．一方，内部構造理論から
推定される木星のコア質量は近年，二転三転してい
る．かつては，木星のコアは地球質量の8倍以下と推
定された[40]．しかし近年，1.1節で述べたJunoによ
る重力場の高精度観測と1.2節で述べた水素・ヘリ
ウムの状態方程式の理解の深化によって，地球質量
の8-17倍の大きなコア説が優勢となってきた[41,42]

（表1参照）．一方，土星のコア質量はH/He分離が
起きる圧力条件および自転周期の決定精度に依る
が，地球質量の5-20倍程度とされていた[45]．
　最近，探査機Junoでもたらされた高精度な重力
場情報によって，木星内部には最大で木星半径の半
分程度の巨大かつ低密度なコアが存在する可能性
が示唆された[46,47]（表1参照）．また，土星内部の
脈動（gモード）によって励起されたC環の波動パター
ンの解析から，土星内部でも同様に，土星半径の
60％程度の低密度なコアが存在する可能性が指摘
された[48]．

2. ガス惑星の形成モデル

　ガス惑星の形成モデルとして，コア集積モデル
（core -accret ion）と 円 盤 不 安 定 シナリオ（disk 
instabi l ity）の２つが提唱されている．前者は種と
なるコア形成からガス集積のプロセスを辿るビルド・
アップ型で，ガス惑星形成の標準シナリオとされてい
る．後者は周囲の原始惑星系円盤ガスの重力不安定

から直接，ガス惑星を作り出すシナリオで，分子雲か
ら原始星が誕生する状況と類似している．木星およ
び土星の形成シナリオとしては，前者のコア集積モ
デルが広く受け入れられてきた．

2.1　コア集積モデル

　コア集積モデルに関わるプロセスは，固体物質
（微惑星または小石／塵）の降着と原始惑星系円盤
ガス（水素・ヘリウムに富むガス）の獲得である．ガス
惑星の形成領域は中心星から遠く離れた低温環境
とされているため，岩石成分に加えて，雪線（揮発性
分子が凝縮する温度環境となる中心星からの距離）
以遠では氷成分（例. H2OやCO2）も固体材料として
利用される．潤沢な材料物質（氷と岩石）を掻き集め
ることで，コア惑星の成長は促進される．
　コア集積モデルではコアの成長に伴い，周囲の原
始惑星系円盤ガスが降着し始める．円盤ガス由来の
大気量はコア質量とともに増加する．この時，大気中
を通過する微惑星または小石／塵をガス抵抗で減
速させて効率的に捕獲することで，固体コアの成長
はさらに加速する．やがて，コア質量が臨界値（臨界
コア質量）に到達すると，周囲の円盤ガスを暴走的
に捕獲し始まる[49, 50]．この臨界コア質量は典型的
には地球質量の10倍程度とされている[39]．臨界コ
ア質量は大気の熱的構造に左右されるため，円盤ガ
スの温度や密度，固体降着に伴う加熱およびオパシ
ティに依存する[51]．暴走ガス捕獲段階では，獲得
した大気自身の重力収縮が更なる円盤ガス降着を
促し，大量の円盤ガスを獲得して分厚いエンベロー
プを持つガス惑星が誕生する．ガス惑星の最終質量
は，自身の重力の影響で形成された周囲のガス円盤
中の空隙によるガス流入の律速・停止[52]あるいは
ガス円盤自体の消失[53]に左右される．
　近年，固体 材料として小石サイズのダスト粒子

（pebble）が注目されている（詳細は小林浩氏の本特
集記事参照）．ストリーミング不安定で形成された多
数の微惑星と無数の小石が存在する状況では，ガス
抵抗の影響を受けやすい小石サイズの固体粒子は
大気を持つ微惑星に効率的に捕獲される．質量増加
した微惑星はさらに大気を獲得し，より多くの小石
を捕獲する．大気の存在が正のフィードバックをもた
らし，微惑星は短期間で暴走成長そして寡占成長を

ガス惑星の形成モデルの概念図．
(左) コア集積モデル，(右) 円盤不安定シナリオ．

図1：
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経て，大きなコアとなる．こうした形成シナリオは小
石集積（pebble accret ion）モデルと呼ばれている
[54]．

2.2　円盤不安定シナリオ

　円盤不安定シナリオでは，原始惑星系円盤のガ
スが圧力勾配や潮汐力に打ち勝ち，自己重力を介し
て，円盤ガスに生じた密度揺らぎが増幅される．や
がて，密度波による渦状腕構造が生成され，渦状腕
の高密度領域が自己重力で分裂そして崩壊すること
で，ガス塊が数千年から数万年という短期間で誕生
する[55]．円盤不安定シナリオで形成されるガス惑
星は円盤ガスの組成を反映する．この時，密度波で
掃き集められた固体微粒子がガス塊内部で合体成
長して深部へ沈降[56]し，コアを形成する[57]．沈
殿した重元素成分で形成されるコアの大きさは，材
料のもととなる微惑星および固体塵サイズに依るが，
重力崩壊で誕生するガス惑星で，地球質量の10倍以
下のコアが形成され得る．重力不安定でもコアあり
のガス惑星形成が可能であることから，円盤不安定
シナリオとコア集積モデルのハイブリッドによるガス
惑星（木星・土星）形成[58]やガス塊の潮汐剥ぎ取り
による巨大惑星形成[57]も提案されている．直接撮
像で発見されたHR8799周りの4つの遠方ガス惑星
[60,61]はコア集積モデルでは説明困難であることか
ら，円盤不安定起源説が有力と考えられている．ま
た，近年，ALMAでの原始惑星系円盤のmm波連
続光観測によって5au以遠でのギャップやリングの
多重構造が発見されており[62]，遠方惑星の存在を
示唆する証拠とされている．こうしたことから，遠方

ガス惑星の形成モデルとしての円盤不安定シナリオ
に対する理解の重要性も高まっている．

3. 木星と土星の形成シナリオ

3.1 木星および土星の巨大な低密度コア？

　木星および土星の内部構造は水素・ヘリウム主体
の外層と氷および岩石成分のコアの層構造（玉ねぎ
構造）が慣習的に仮定されてきた[63]．図2の左図は
従来のガス惑星の内部構造モデルを表している．外
側から中心に向かって，分子水素・ヘリウム層，金属
水素層，そして氷および岩石のコアとなっている．水
素の金属化付近では，H/He分離が起き，He液滴
の沈降が起きているとされている．
　従来の内部構造モデルに対して，1.3節で述べた
通り，木星・土星ともに惑星半径の50％程度まで広
がった巨大かつ低密度なコアの存在の可能性が指
摘された（図2の右図参照）．コアの低密度化は氷・岩
石成分のコア物質（例. H2Oや珪酸塩鉱物）と水素・
ヘリウム外層（とりわけ金属水素層）の大規模混合を
意味する．
　コア−水素・ヘリウム外層の構造を持ったガス惑星
内部での物質拡散によって，ガス成分の水素・ヘリ
ウムとコア物質の部分的な混合自体は起きる．超高
圧（＞100 GPa）・高温環境（＞数1000K）では，圧
力電離した水素は金属水素として振る舞う．分子動
力学計算によると，木星や土星深部の圧力・温度条
件（＞10,000 K）では，氷成分のH2O[64]や岩石成分
のMgO[63]およびSiO2（MgSiO3 → MgO + SiO2）
[66]，Fe[67]は金属水素に溶解する．金属水素と
H2O, MgO, SiO2, Feの混合は熱力学的に期待され
るが，コア表面付近の圧力と温度条件で実現される
ため，惑星半径の半分を覆う領域での熱力学的な
物質混合はあまり期待できない．コア付近での水素・
ヘリウムガスとコア物質の単純な混合だけでは，惑
星半径の50％を占める巨大な汚れたコアの起源は
説明困難といえる．
　別のアイデアとして，形成の最終段階での原始ガ
ス惑星への巨大な天体衝突によって，コア物質と水
素・ヘリウム層が力学的に大規模混合し，広範囲に
汚れたコアが誕生したというシナリオが提唱されて

木星および土星の内部構造モデル．(左) 従来の描像，(右) 
探査機Junoおよび土星の環振動の観測結果 (1.3節)に基
づいた最新の描像．

図2：
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いる[68,69]．高速かつ巨大な衝突天体を想定する
と，探査機Junoによる重力場の観測データと整合
的な木星の内部密度分布が再現され得る．しかし，
衝突起源説の懸案点として，激しい天体衝突イベン
トの発生確率自体は高くないと予想される．巨大で
低密度なコア形成を引き起こす天体衝突が木星と土
星の両方で起きる確率となると，さらに低くなる．そ
こで，他のアイデアとして，形成段階での固体物質と
ガスの共降着によって，ガスと重元素の混合した玉
ねぎ型のコア構造が形成した可能性[70]が提案され
ている．ガス惑星内部の活発な対流活動でコア表面
の組成勾配は均一化の影響を受けやすい[71,72]た
め，前述のアイデアのいずれかで誕生したとしても，
巨大な低密度なコア構造が数十億年間，維持できる
かが課題となる．
　以上から，巨大な低密度コアを持つ木星および土
星の内部構造の描像が正しいとすると，木星・土星
の形成シナリオ構築に対する大きな制約条件となる．

3.2　木星および土星の重元素リッチな大気

　木星および土星大気は太陽組成と比較して，揮発
性元素（CNOPS）や希ガス（Ar, Kr, Xe）に富んでい
る．太陽組成は水素・ヘリウム主体の原始惑星系円
盤ガス組成を反映するとみなすと，太陽組成からの
ズレは形成過程による希ガスおよび揮発性元素の
大気濃集を意味する．反応性の乏しい希ガスを取り
込むプロセスとして，氷雪線以遠での揮発性元素の
非晶質への吸着[73]，希ガスの結晶氷[74]，水氷の
クラスレート[75,76]が挙げられる．前者では大気で
の揮発性元素の均一な濃集，後者の2つでは不均一
な濃集が予想される．いずれのケースでも，木星・土
星の重元素リッチな大気を説明するためには，現在
の木星および土星軌道より遠方の低温環境（N2, Ar
の雪線以遠[77]）で形成された水氷の供給が必要と
なる．木星大気での酸素存在度が高い事実は揮発
性元素の直接的あるいは間接的供給源が氷物質と
みなす描像と整合的である．但し，探査機Junoで得
られた赤道域のO/H比 (太陽組成の約2.7倍[6] )が
木星全体の組成比を代表していると仮定すると，水
氷クラスレート起源説で期待されるH2O量よりは遥
かに少ない[73]．加えて，大気の重元素供給源の主
な担い手が（小石ではなく）氷微惑星[78]とすると，

現在の木星エンベロープの重元素量を説明するため
には，初期に固体材料が豊富な原始惑星系円盤あ
るいは，木星は初期に遠方領域で形成されて内側へ
移動した可能性を考える必要がある[79]．
　別のアイデアとしては，木星および土星の形成後
期段階では，周囲のOB型星からの遠紫外線や極端
紫外線照射による円盤ガスの光蒸発が起きていた
シナリオが提唱されている[80]．低温環境で凝縮し
た希ガスの氷粒子が内側領域で昇華し，円盤ガスに
解放されるが，光蒸発過程では水素やヘリウムの軽
元素のみが選択的に逃げ出す．その結果，木星や土
星は，重元素が残存した円盤ガスを降着することに
なったというアイデアである．最近では，フレアアッ
プしたガス円盤の影で生じた低温環境で木星や土
星が誕生することで，希ガスや揮発性元素に富む小
石（または微惑星）を獲得したとするアイデアも提案
されている[81]（詳細は大野和正氏の本特集記事参
照）．
　いずれのシナリオでも，希ガスやその他の揮発性
元素を含む氷生成と供給が重要な鍵を握る．同時
に，土星や天王星，海王星の大気での重元素汚染
が期待され，天王星および海王星では揮発性元素
のより高い濃集が予想される[82]．将来の土星（の主
に希ガス）および氷惑星の大気組成の測定は，太陽
系の巨大惑星の形成場所および形成過程に迫る貴
重な手がかりとなる．

3.3　木星および土星のその場形成と軌道移動

　最初の太陽系外惑星の発見となったペガスス座
51番星周りの惑星は，公転周期が約4.2日の短周期
ガス惑星（ホットジュピター）だった[83]．中心星近傍
でのガス惑星形成は困難なことから，ホットジュピ
ターの存在は，ガス惑星の軌道移動を示唆する結果
となった[84]．ガス惑星は自身の重力で周囲のガス
円盤に空隙を作る．その結果，中心星へ質量降着す
る円盤ガスに引き摺られながら，中心星方向へ落下
して行く[85]．これはタイプII型惑星移動（Type I I 
migrat ion）と呼ばれる．
　太陽系の木星および土星も軌道移動を経験した
かもしれないと言われている．太陽系4つの巨大惑
星が現在の位置で誕生したとすると，天王星と海王
星を作るには数億年から数十億年かかり，大気獲得
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する前に周囲のガス円盤が散逸してしまう．そこで，
２つの氷惑星が太陽に近い場所で誕生した後，何ら
かの理由で現在の位置まで移動したアイデアが提案
された．海王星の外向き移動は海王星以遠天体，と
りわけ散乱天体の軌道分布や海王星と冥王星の公
転周期が3：2平均運動共鳴の関係にある観測事実と
整合的である．
　４つの巨大惑星の軌道再配置のために考案され
たのがニース・モデルである[86]．木星・土星はほぼ
現在の位置に存在し，天王星・海王星は現在の天王
星の軌道よりも内側で誕生した状況を想定する．近
接した４つの巨大惑星の軌道は重力相互作用による
摂動で振動する．やがて，木星と土星が2：1の平均
運動共鳴の位置関係を通過する時，系は突然，力学
的に不安定な状態へ移行する．木星や土星に比べ
て，質量の小さな天王星や海王星は外側へ弾き飛ば
される．小惑星帯や海王星以遠の小天体の一部も軌
道不安定の影響で地球軌道付近まで運ばれる．こ
の出来事は海王星の外側移動および約38億年前の
月表面への小天体の大量衝突（後期重爆撃）を定性
的に再現する[87]．ただし，ニース・モデルの大前提
といえる，４つの巨大惑星の初期配置が恣意的であ
る点が大きな懸念材料となっている．
　４つの巨大惑星が狭い軌道間隔に並ぶ配置は，
グランド・タック仮説の枠組みが提案されている[88] 

（詳細は荻原正博氏の本特集記事参照）．中心星方
向へタイプII型惑星移動を開始した木星が火星軌
道付近に到達した時，後方から追いついた土星に 3：
2の平均運動共鳴で捕獲されて，現在の位置まで引
き戻されるというシナリオである．土星の外側では
天王星・海王星の形成が進行しており，木星と土星
のUターン後に 4つの巨大惑星が狭い軌道間隔で整
列することになる．木星よりも軽い土星はガス円盤
に完全な空隙を開けきれず，タイプII型惑星移動よ
りも少し速いタイプ II I型惑星移動[89]をするため，
木星に追いつく．捕獲した木星と土星の空隙が重な
り合う状態になることで，左右の円盤ガスから受け
る重力トルクの釣り合いが崩れる．その結果，木星–
土星ペアに外向きの力が働き，一緒に外側へ引き戻
される[90]．グランド・タック仮説では，木星・土星の
大移動の影響で火星移動付近の惑星の材料物質が
枯渇し，従来の京都モデルで懸念された火星の形成

を説明が付く．しかし，そもそも，木星・土星ペアが
外向き移動を開始して，現在の位置付近まで戻れる
かどうかは円盤ガスの特性（例. 粘性やスケールハイ
ト），土星の形成場所に強く依存する[91]．現実問題
として，グラッド・タック仮説で期待されるような木
星・土星の軌道進化，そしてニース・モデルでの4つの
巨大惑星の初期軌道配置が実現されるかは必ずし
も自明とはいえない．

5. まとめと展望

　最新の観測結果から，木星および土星は希ガスお
よび揮発性元素に富む大気を持ち，惑星半径の約
50%まで広がった巨大な低密度なコアを持つ可能性
のあることがわかってきた．しかし，巨大な汚れた
コアの起源については未だ謎に包まれており，水素・
ヘリウムの状態方程式次第では汚れていない高密
度コアの可能性も排除されない．木星・土星内部で
は，水素の金属化とそれに伴うダイナモ駆動の磁場
生成，そしてH/He分離が起きている．金属水素の
存在は，惑星の内部密度分布（とりわけ，コア質量推
定）に影響を及ぼすため，水素の金属化の圧力・温度
条件の決定と相転移の有無に対するさらなる実験
的かつ理論的検証が必要といえる．H/He分離は間
接的証拠として，大気中のNeの枯渇が観測されてお
り，土星の内部熱源として寄与したことは間違いな
いだろう．一方で，木星および土星内部の熱輸送機
構として，従来仮定されていた全対流ではなく，二重
拡散対流が卓越している可能性があり，木星・土星
の熱史の描像の修正が必要となっている．二重拡散
対流の理解に向けては，木星および土星内部の超
高圧・高温下での水素−ヘリウム層でのプラントル数
や組成拡散率，さらには組成分布の情報が必要不
可欠である．木星に比べて，土星の大気情報は限定
的であり，天王星・海王星に至ってはVoyager 2号
のフライバイ以降，探査機未到の惑星となっている．
２つの氷惑星の重力場計測および大気組成は4つの
巨大惑星の形成史を紐解く上で非常に貴重な情報
といえる．天王星・海王星の探査として，2020年後
半-30年代打ち上げ予定の探査機計画が複数提案
されており（例．ODINUS , OCEANUS , MUSE, 
HORUS），打ち上げからおよそ10年から15年かけて
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天王星・海王星を目指すことになる．したがって，探
査機によるその場観測による天王星・海王星の詳細
な情報が得られるのは早くて2030年後半から40年
代になるだろう．
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（概要） 惑星形成論に物質的な制約を与えるという点で，隕石学の情報は特別かつ重要である．近年，質
量分析技術の飛躍的な向上によって，原始太陽系星雲に同位体不均質性・二分性が存在していたことが
明らかになった．これは太陽系誕生後およそ100万年以内に微惑星形成領域が空間的に二分されていた
ことの証拠であると解釈されている．本稿では，太陽系の同位体不均質性・二分性の起源について，現在
どのようなシナリオが考えられているのか紹介する．また，それらを理解するために必要となるダスト粒子
の輸送プロセスおよび微惑星形成メカニズムについても議論する．

1. 隕石学と惑星形成論

　2010年代以降の原始惑星系円盤・系外 惑星の
観測，そして惑星形成理論の進展により，惑星形
成論は基礎から大きく理解が変わりつつある．例
え ば，ALMA (Atacama Large Mil l imeter/
submillimeter Array) 望遠鏡による原始惑星系円
盤の観測から，形成間もない円盤においても活発に
惑星形成が進展していることが明らかになってきた 
[1]．太陽系外の天文観測から惑星形成に関する証
拠が積み重なる一方で，我々の太陽系の過去の情報
は小天体の情報を物質科学的に研究することで明ら
かにすることができる．このような研究は隕石学と呼
ばれ，主に化学的・鉱物学的手法によって種々の隕
石を扱う．未分化な小惑星から飛来する隕石を一般
にコンドライトと呼び，mmサイズの難揮発性包有物 
(ca lcium–aluminum-rich inclusion ; CAI ) やコ

ンドルール，そしてそれらの隙間を埋めるµmサイズ
以下のダスト粒子であるマトリックスから構成されて
いる．
　実際に隕石学は，理論的研究に対して実証的な
制約を与えるという点で，これまで惑星形成論に多
くの貢献を果たしてきた．2010年以降においては，
地球外物質コレクションが目覚ましく増加したとは
言えないが，質量分析計の性能向上，隕石学者達に
よるサンプル選択の工夫や分析精度・確度向上のた
めの開発，分野横断的な議論の積み重ねによって研
究は進展し続けている．例えば，原始惑星の生き残
りと考えられる火星のハフニウム (Hf ) とタングステ
ン (W) の存在度比の精密な決定から，原始太陽系
星雲の非常に早い段階 (CAI形成後180万年程度) 
で火星 (原始惑星) が集積していたことが示された
[2]．この結果をもとに太陽系内側領域の乱流強度
および微惑星の初期サイズを推定することも試みら
れてきた [3]．また，26Al–26Mg年代測定 (半減期は
およそ70万年) やPb–Pb年代測定によってコンドラ
イト中のコンドルールの形成年代が高精度で測定さ
れ，同一のコンドライトグループに属する (同じ母天
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体に由来すると考えられる) コンドライト中のコンド
ルールの形成年代 (CAI形成後数百万年) の分布
から円盤中でのコンドルールの複数回加熱，拡散，
集積過程などが議論されている [4, 5]．1 一方，コン
ドライトの元素組成の研究からは，炭素質コンドラ
イト中のコンドルールとマトリックスの化学組成は太
陽系平均に対して相補的な値を持つことが明らかに
なった．そのため，コンドルールとマトリックス粒子
は同時期に共通の領域で形成され，円盤中で拡散
せずに隕石母天体に集積したという説が提唱されて
いる [9]．上で紹介した研究は，太陽系においてダス
ト粒子から微惑星・惑星が形成されるプロセスはお
そらく一方通行の単純なものではなく，µmサイズの
ダスト粒子，mmサイズのコンドルールから惑星に至
る様々なサイズの天体が原始太陽系星雲中で同時期
に形成されたことを示唆している．
　円盤の物理構造として特に重要なものに，おうし
座HL星まわりの円盤の観測によって発見されたリン
グ・ギャップ構造がある [10]．近年，隕石に見られる
同位体不均質の観点から，初期太陽系にも空間的な
ギャップ構造があったのではないかと多くの研究者
が考えるようになってきた．
　古くから，コンドライト中に含まれるプレソーラー
粒子が太陽系平均と大きく異なる同位体組成を持
つことが知られており，恒星内の核合成過程を反映
していると考えられている [11]．しかし，こうした微
粒子の大部分は星間空間や初期の原始太陽系星雲
中で破壊・混合を経験するため，惑星形成期には原
始太陽系星雲は大局的には均質化したと考えられ
てきた．2 ところが，2000年代から重元素に対しても
質量分析技術が飛躍的に向上したことで，惑星・衛
星・微惑星全球スケールを示す全岩試料にも地球の
同位体組成との偏差 (核合成起源の同位体異常) が

あることが明らかになった．データの集積の末，チ
タン (Ti)，クロム (Cr) 等の元素に見られる核合
成起源の同位体異常は炭素質隕石 (carbonaceous 
meteorite: CC) と普通コンドライト・火星隕石・月
隕石等を含む非炭素質隕石 (non-carbonaceous 
meteor ite : NC) を分ける指標として重要な意味を
持つことがわかった [13]．加えて，NCグループとCC
グループを分別する原因は隕石母天体が生まれた原
始太陽系星雲の空間的な不均質，二分性であると主
張されるようになり，NCグループとCCグループの隕
石母天体の形成領域は円盤のギャップ構造により空
間的に分断されていたという観点が生まれた [14]．
　同位体二分性の議論においては，まず，どのよう
な過程を経て円盤中に空間的な同位体不均質性が
生じたのかを考える必要がある．また，あるプロセス
によって同位体二分性が作られたと仮定すると，同
じプロセスによって同位体組成以外の隕石がもつ性
質も説明できる可能性がある．本稿では，太陽系誕
生時の同位体不均質性の起源 (3章)，円盤中でのダ
スト粒子の輸送過程 (4章)，同位体二分性の起源 (5
章)，原始太陽系星雲のギャップ構造と難揮発性物
質・揮発性物質の空間分布 (6章)，そして微惑星形
成領域の推定を目指した取り組み (7章) についてレ
ビューする．同位体二分性に関する一連の研究にお
いて隕石学の知見がどのように惑星形成論の発展
を加速させたのか，その経緯の一部を紹介したい．

2. 同位体二分性

2.1　Ti–Cr同位体比

　同位体二分性の「発見」のタイミングをどこに置く
かは議論が分かれる所ではあるが，この論文では
2011年のWarren氏による報告 [13] を発起点とし
たい．この論文ではTi 同位体比 (50Ti/47Ti)，Cr 同
位体比 (54Cr/52Cr) のデータを用いて，主に石質隕
石における同位体二分性の存在を主張している．こ
の論文中で用いられた値の多くは，Trinquier氏ら
の論文 [15, 16] に基づいている．これらの論文で報
告された同位体比の測定データは1990年代のもの
と比較すると非常に高精度であり，それはこの時期
に質量分析計の技術開発が大幅に進んだことに由

1Bizzarro氏らのグループによって報告されているPb–Pb年代
測定に基づくコンドルール形成年代の分布は，コンドルール形成
はCAI形成とほぼ同時に開始しその後数百万年間継続すること
を示している [6]．一方で，様 な々コンドライトグループに含まれる
コンドルールの26Al–26Mg年代の分布からは，コンドルールの形
成開始時刻とCAI形成時刻の間には100万年から200万年程度
のギャップが存在するという結果が得られており [7, 8]，Pb–Pb 
年代測定の結果とのあいだに不一致が存在する．
2例外は酸素同位体異常に代表される軽元素 (H，N，O など) の
同位体不均質性だが，これらの元素の不均質は主に分子の光解
離反応や固相・気相間の同位体分別によって説明される [12]．

原始太陽系星雲における同位体不均質性から読み解く微惑星・惑星形成史／荒川， 他
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る．加えて，CCグループは負のトレンドを持つため，
Ti–Cr同位体の不均質性は単一の物理化学過程で
は達成困難であると考えられ，同位体不均質性の起
源を探る上で議論が必要となる．5

2.2　Mo同位体比

　Ti–Crの同位体比プロットに続いて同位体二分
性の議論を飛躍的に発展させることとなったのが，
隕石全岩のMo同位体比測定である．Mo同位体は
その元素合成過程にユニークな特徴がある．Fe-
peak元素 (Cr，Fe，Ni など) 以降の原子番号の元
素を作る元素合成過程は，漸近巨星分枝星 (AGB 
星) 等で生じるsプロセス，重力崩壊型超新星爆発
や中性子星合体で生じるrプロセス，そして超新星
爆発等に由来し陽子過剰核種を生成するpプロセ
スの3種類で構成される [22, 23]．太陽系のMo同

来している．新型の質量分析計である多重検出器型
ICP-MS ( Induct ively Coupled Plasma Mass 
Spectrometer) やTIMS (Thermal Ionizat ion 
Mass Spectrometer) は高性能なイオン検出器
や光学系を備えており，同位体比の分析精度 (2σ: 
σは標準偏差) はおおまかに±50ppm程度から±
10ppmのレベルにまで向上した．3 そのため，隕石グ
ループごとの小さな差分に着目できるようになった．
　また，Warren氏の論文 [13] ではTi–Crおよび
O–Crの同位体比プロットにおいて最も明瞭に同位
体二分性が示されることが主張されているが，裏を
返せば元素の組み合わせによっては明瞭な同位体二
分性・不均質性が見られないこともこの時点で明ら
かになりつつあった．2011年までに，ストロンチウム
(Sr) [17]，ネオジム (Nd) [18]，オスミウム (Os) [19] 
等の元素について隕石全岩の高精度同位体比測定
の報告例があった．しかし，一般に元素の原子番号
が大きくなるほど同位体異常の程度が小さくなって
いく傾向にあることが後に示された [20]．実際に，
以下で紹介するモリブデン (Mo) を例外として，Sr 
以降の重い元素にはTi–Cr同位体比ほどの大きな
バリエーションは見られない．結果として，現在でも
Ti–Crの二次元プロットが最も明瞭に同位体二分性
を表すと考えられている．4

　図1には隕石全岩のTi–Cr同位体比の二次元プ
ロットを概念的に示した (論文 [13] の図1をもとに
作成した)．図中で用いられる50Ti，54Crはそれぞれ
の元素の中でも重い (質量数の大きい) 同位体であ
り，超新星爆発等によって合成されることが知られ
ている．これらの同位体に乏しい組成を示すのが
NCグループである．NCグループは，ユレライト隕石
から地球や月に向かう正のトレンドを持つ．一方，NC
グループと比較して重い同位体に富んだ組成を持つ
のがCCグループである．ここで重要なのは，NC・
CCグループ間に，これらの混合で作られ得る中間
的な同位体組成の隕石が全く存在しないことであ

3ここでは (同位体比の標準偏差/同位体比) を百万分率 (ppm: 
parts per million) で表している．
4ここで挙げたCr，Sr，Nd，Os はいずれも年代学的にも重要な元
素であるため，比較的研究が進みやすかったと考えられる．複数
の安定同位体を持つ元素は60種以上天然に存在するため，どの
元素に着目して研究するのかという選択が非常に重要である．

5同位体的に不均質な分子雲コアから原始太陽系星雲を形成す
るシナリオにおいては，50Ti と54Cr の分子雲コア内での分布が異
なれば円盤形成期のダスト粒子の移流・拡散のみでTi–Cr 同位
体のトレンドを説明可能であるという理論研究も存在する [21]．

隕石全岩のTi–Cr同位体比の二次元プロットの概念図．あ
る元素M の質量数i の同位体iMの同位体異常の大きさは
µiM = (Rmet/Rtar − 1) × 106を用いて表現できる．Rmet，
Rtar はそれぞれ隕石と標準試料における質量数i とj の同
位体の存在量比である．実際には分母となるj の核合成由
来も含んだ情報を持つ値だが，表記はされないことが多い．
ここでは50Ti/47Tiと54Cr/52Crの存在量比をプロットしてい
る．CCグループはNCグループと比較して重い同位体 (50Ti，
54Cr) に富み，また両者は異なるトレンド (直線の傾き) を持
つ．加えて，NC・CCグループ間に，これらの混合で作られ得る
中間的な同位体組成の隕石が存在しない (同位体二分性)．

図1：

日本惑星科学会誌Vol. 31, No. 1, 2022



53

位体比は3種の元素合成過程が概ねs : r : p = 2 : 
1 : 1程度の割合で寄与したと考えると説明がつき 
[24]，Mo同位体異常からそれぞれの元素合成過程
の寄与のばらつきを判別することができる．言い換
えると，3種類の異なる担体 (キャリア) の過剰およ
び欠乏をMo同位体比のプロット上で表現すること
が可能である．
　隕石のMo同位体比は多重検出器型ICP-MSによ
り測定され，TiやCrと同程度の同位体変動を示し
た [25]．この時点では，偏差の小さいNCグループ
を正確に区別するには分析精度が不足しており，二
分性らしき特徴は指摘されていなかった．しかし，
その後Allende隕石のコンドルール・マトリックスの
Mo同位体比測定において議論が進展した [26]．そ
もそも，Budde氏らによる論文 [26] ではMo同位体
比を用いて炭素質コンドライトにおけるコンドルール
とマトリックスの相補性 [9] を確かめることが主目
的であった．結果として，Mo同位体比においてコン
ドルールとマトリックスの相補性が確認された上に，
より重要ともいえる新たな知見が得られた．それは，
コンドルール・マトリックスのMo同位体比の回帰直
線が，地球や普通コンドライト等の同位体比に相当
する原点付近を通らないということである (図2)．さ
らに，Burkhardt氏らの論文 [25] で報告された炭
素質隕石全岩の同位体組成はこの回帰直線上にプ

ロットされる．この直線は「CCライン」と定義された．
また，CCラインとほぼ平行な傾きを持つ，地球や普
通コンドライトの同位体比を通る直線は「NCライン」
と定義された．
　図2にMo同位体比の二次元プロットを概念的に
示した (詳細は論文 [26] の図5と図6，および論文
[27]の図1を参照されたい)．NCラインおよびCCラ
インの傾きは，sプロセスの担体の多寡によって得ら
れる直線の傾きとよく一致しているため，NCライン
及びCCライン上での変動はsプロセス核種の不均質
性を表している．一方，NCラインとCCラインの隔た
りはrプロセス核種の不均質性を表しており，CCグ
ループがよりrプロセス核種に富む組成を持ってい
る．Ti–Cr同位体比のプロットと同様に，NCライン
とCCラインの中間に隕石のプロットが無いため，原
始太陽系星雲における微惑星形成領域の時空間的
な二分性の証拠であると考えられている．
　Budde氏らによる論文 [26] 以降も，複数の研究
グループによって高精度の同位体比測定値が報告さ
れた．特に様々な鉄隕石のMo同位体比がNCライン
およびCCライン上にプロットされたことで，Ti–Cr 
の結果では得られていなかった時間的制約も加わっ
た [14]．6鉄隕石の母天体が原始太陽系星雲中で集
積したのはCAI形成後およそ100万年以内である．
一方，コンドルールの形成年代から，炭素質コンドラ
イト母天体は鉄隕石の母天体の集積から数百万年
後に形成したと考えられている．ゆえに，原始太陽
系星雲の空間的な二分性は円盤形成後約100万年
以内に生じ，その後数百万年間維持される必要があ
る．

3. 同位体不均質の起源

　核合成起源の同位体不均質性は，太陽系の平均
とは大きく異なる同位体組成を持つプレソーラー粒
子が原始太陽系星雲中に時空間的に不均質に分布
し，微惑星に取り込まれたことに由来する [28]．で

隕石全岩のMo同位体比の二次元プロットの概念図．ここで
は95Mo/96Mo と94Mo/96Mo の存在量比をプロットしている．
CCグループの隕石とNCグループの隕石のデータはそれぞれ
NCライン，CCライン上にプロットされ，それぞれのライン上で
のばらつきはsプロセス核種の不均質性を，両ラインの隔たり
はrプロセス核種の不均質性を表している．

図2：

6Kruijer氏の論文 [14] ではMo同位体比測定に加えて，半減期
約900万年の182Hf–182W壊変系列を利用して母天体のコア・マント
ル分化年代を推定した．MoやWは親鉄元素であり，鉄隕石に高
濃度で含まれる元素である．一方でTiやCrの鉄隕石中の存在量
は低く，高精度の同位体比測定は進展していなかった．

原始太陽系星雲における同位体不均質性から読み解く微惑星・惑星形成史／荒川， 他



54

は，プレソーラー粒子の不均質な分布はどのような
イベントを反映しているのだろうか？プレソーラー粒
子は超新星やAGB星などから放出され，太陽系に取
り込まれたのち現在まで生き残ったものである．コン
ドライト中のプレソーラー粒子の存在量はごく僅か
(体積割合にして数十ppmから数百ppm程度) であ
り，これは大半のプレソーラー粒子が星間空間ある
いは初期太陽系において混合，破壊，蒸発・再凝縮
などのイベントを経験し同位体的に均質化されたた
めであると解釈されている [29]．一方で，太陽系物
質に僅かながら核合成起源の同位体不均質性が見
られることは，原始太陽系星雲スケールでの均質化
イベント後に近傍の恒星から太陽系の平均的な同位
体組成とは大きく異なる物質が注入された，あるい
は均質化イベントが不完全であったことを示唆して
いる．特に，近傍の大質量星からの物質注入は太陽
系が星団の中で誕生する際に自然に発生し得るイベ
ントである．7

3.1　初期太陽系へのプレソーラー粒子の注入

　大多数の低質量星は星団中で大質量星を含む
多数の星と一緒に形成されることが知られている 
[32]．そして，太陽系もこのような星団中で誕生した
と考えられている．この仮説を支持する証拠として，
初期太陽系において形成された隕石物質中の短寿
命核種の娘核種の過剰や太陽系外縁天体の力学的
な特徴などが挙げられる [33-35]．
　このとき，同じ母星団中の大質量星が進化しダ
スト粒子を放出することで，初期太陽系にプレソー
ラー粒子が直接注入される可能性がある．この注入

イベントのタイミングとして2つのシナリオを考えるこ
とができる (図3)．ひとつは太陽が誕生する前の分
子雲コア段階，もうひとつは原始太陽系星雲段階で
の注入である．

3.1.1　分子雲コアへの注入

　近傍での重力崩壊型超新星爆発が分子雲コアを
収縮させ，星形成をトリガーするというシナリオが古
くから提唱されている [36]．このとき，同時に超新
星由来のプレソーラー粒子が分子雲コア内部に注入
される [37]．8 一方で，超新星爆発による衝撃波は
分子雲を収縮させずむしろ破壊してしまう場合もあ
り [38]，注入イベントとして適切な超新星爆発のパ
ラメータがどのようなものであるか，またそのような
イベントの発生確率がどの程度であるか，という観
点からも同位体不均質の起源としてふさわしいかど
うか議論する必要がある．

3.1.2　原始太陽系星雲への注入

　円盤形成後に近傍超新星からプレソーラー粒子
が注入されるというシナリオも提案されている [39]．9 
注入効率は超新星から放出されるダスト粒子のサイ
ズに依存し，直径0.1–1 µm以上であれば円盤内に
取り込まれることが衝撃波中でのダスト粒子の運動
の計算から示されている [39]．10

　ところで，原始惑星系円盤のごく近傍 (0. 5 pc程
度以内，1 pcはおよそ2×105 au) で超新星爆発が発
生すると，超新星からダスト粒子が注入されるだけ
でなく輻射および衝撃波によって原始惑星系円盤が
広範囲にわたって非常に高温 (1200 K以上) に加熱
され得る [42]．もしこの加熱イベントがCAIの形成
と関係していた場合，CAIの形成年代は円盤形成の
開始時刻と必ずしも対応しない．11 これは太陽系に
おける微惑星・惑星形成のタイミングを隕石の年代
測定から解釈する際に重大な問題となり得る．

7ここで、星団中での星形成の継続時間と大質量星の寿命の大小
関係から，超新星爆発やウォルフ・ライエ星からの恒星風による
注入イベントが実現可能かどうか簡単に議論する．重力崩壊型超
新星は大質量星の寿命の最期に起こる爆発現象であり，20–100 
太陽質量の大質量星の主系列星としての寿命はおよそ1000万年
から300万年程度である [30]．つまり，原始太陽系星雲が形成直
前・直後に注入イベントを経験するためには，太陽の誕生に対し
て数百万年程度先行して同じ星団中で大質量星が形成される必
要がある．一方，星団を形成する分子雲中での星形成の継続時
間は，分子雲の自由落下時間および形成された大質量星が放出
する紫外線，恒星風による分子雲の破壊の時間スケールの和で
見積もることができる (分子雲の質量・半径などに依存するが数
百万年程度) [31]．よって，星団中での星形成の継続時間と大質
量星の寿命は同程度であり，注入イベントが実際に起きたかどう
か今後より詳細に検討する必要があるだろう．

8同様の注入イベントは超新星爆発だけでなく，AGB星やウォル
フ・ライエ星などによっても引き起こされ得る．
9分子雲コアへの注入の場合と同様に，円盤が破壊されてしまう可
能性も議論されている [40]．
10超新星から放出されるダスト粒子のサイズ分布については野沢
氏の記事 [41] などを参照されたい．
11なお，超新星からの物質注入およびCAI形成のタイミングにつ
いては三木氏らによる論文 [43] においても議論されている．
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3.1.3　直接注入イベントは存在したのか？

　CAIの同位体分析から，初期太陽系には26Al，
60Fe，10Beなど複数の短寿命核種が存在したことが
わかっている．これらの短寿命核種の起源として
は，太陽系の材料物質にもともと含まれていた，太
陽系初期に近傍の恒星から注入された，あるいは太
陽近傍での高エネルギー粒子線による核破砕反応
で形成された，などの可能性が考えられている [43, 
44]．特に，60Feは大質量星内部でのみ大量に形成さ
れるため，これは初期太陽系が近傍大質量星からの
直接的な注入イベントを経験した証拠であるとみな
されてきた．また，26Alについても，原始惑星系円盤
の太陽近傍における宇宙線による核破砕反応での
生成 [45] も議論されているが，一般的には近傍大
質量星からの供給を考えなければ初期太陽系にお
ける存在量を説明できないと考えられている．
　しかしながら，近年では26A lおよび60Feの初期
太陽系における存在量は特別な注入プロセスを必
要としないという説も提示されている [46, 47 ]．こ
れは，星団を形成する巨大分子雲はその直前の世
代の大質量星による恒星風や超新星爆発に由来す
る物質によって汚染されており，星形成領域におけ
る典型的な短寿命核種の存在量はCAIなどから
示唆される太陽系初期の存在量に匹敵し得るとい
う議論に基づいている．また，巨大分子雲 (pcス
ケール) から原始惑星系円盤 (auスケール) までを

連続的に取り扱い26A lおよび60Feの時空間的不均
質の程度を調べた研究 [48] によると，誕生直後
の原始星近傍においては1,000 auスケールで大質
量星由来の物質が均質に分布していることが明ら
かになった．これは多くの細粒CAIがほぼ同一の
26A l/27A l比 (= 5. 2 × 10−5 [49] ) を持っていたこ
とを説明する上で好都合であろう．12

　一方で，FUN CAI (CAI with fract ionat ion 
and un ident i f ied nuclear ef fects) や PLAC 
(platy hibonite crysta l) など 殆ど26Al由 来 の
26Mg の過 剰を示さない高温凝 縮物も存 在する
[50]．FUN CAIは太 陽系に26Alが注 入されるイ
ベントの直前に形成された，あるいは初期太陽系
の26Al の不均質な空間分布を反映していると一般
には解釈されており [51, 52]，前世代からの汚染に
よって短寿命核種の存在量を説明するモデルにおい
てはFUN CAIの存在を説明することが困難である
ように思われる．

3.2　熱プロセスによるプレソーラー粒子の 
　　 選択的破壊

　3.1 節では，分子雲コアまたは原始惑星系円盤ス
ケールの空間的な不均質性が隕石の同位体不均質

星団中での太陽系へのプレソーラー粒子の注入イベントの概念図．星団中では大質量星から低質量星まで多数の星が数百万年の時間ス
ケールで形成される．大質量星は寿命が短く，最期に大量の質量を周囲にばらまくことで，近傍の分子雲コア，原始惑星系円盤などに物質
が注入され得る．分子雲コアのサイズは0.1 pc程度，原始惑星系円盤のサイズは10–100 au程度である．

図3：

12また，一部の円盤では原始星形成後20万年程度の段階で，中心
星から100 au以内の領域で26Al/27Al比に2 倍程度のばらつきが
生じている．これは50Tiや54Crなどの超新星由来の核合成起源同
位体の不均質性をも説明する可能性がある．
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の起源であると仮定し，その起源を星形成環境の文
脈から議論した．しかし，隕石の同位体組成は，微
惑星が集積した場所，時刻における原始太陽系星雲
のダスト組成のみを反映するはずである．ゆえに，な
にかしらの物理・化学過程によってダスト粒子の同位
体組成が変化するならば，円盤スケールでの不均質
を仮定せずとも隕石種ごとに異なる同位体組成を持
つことを説明可能である．
　このようなプロセスとして，同位体組成に大きな異
常をもつ熱に弱い鉱物粒子が原始太陽系星雲中で
選択的に破壊された，というシナリオが検討されて
いる．13例えば，sプロセスの不均質はs核種に富むプ
レソーラーSiC粒子14が熱破壊から選択的に生き残
ることによって説明できると考えられている [53, 54]．
一方で，rプロセスの担体となるプレソーラー粒子は
特定されておらず，また，その存在自体が明確ではな

い．15 そのため，rプロセス由来の不均質に起因する
Moの同位体二分性を熱プロセスの観点から議論す
ることは現時点では困難であり，研究の進展が待た
れる．

4. 原始太陽系星雲におけるダスト 
　 輸送と同位体組成の均質化 

　3章では，太陽系が大質量星を含む星団中で誕生
したという観点から，初期太陽系の核合成起源同位
体の不均質の起源について考察した．4章では，分
子雲コア段階もしくは原始惑星系円盤段階で同位体
不均質が生じた場合に，同位体組成の動径分布にど
のような構造が形成され，時間経過とともに均質化
していくのかを説明する．

4.1　同位体的に不均質な分子雲コアから形成 
　　 される円盤の同位体組成の動径分布

　同位体組成の不均質な分子雲コアが存在した場
合，そこから形成される原始惑星系円盤の同位体組
成も時空間的に不均質になる [21, 55, 56]．原始惑
星系円盤の外側領域には初期に分子雲コアから降
着してきた物質が円盤半径の拡大に伴って輸送され
る．そのため，分子雲コアの内側領域が54Crに富ん
でいた場合，形成される原始太陽系星雲の外側領域
が54Crに富むことになり，濃度構造の反転が発生す

13熱プロセスによって同位体異常を生み出すためには，生き残っ
たダスト粒子が熱破壊された成分と空間的に分離される必要が
あるだろう．例えば，熱破壊されたダスト粒子が円盤風によって原
始太陽系星雲から取り除かれた，あるいは熱破壊されたダスト粒
子が再凝縮せずに生き残ったダスト粒子だけが微惑星へと成長
した，といったシナリオを考えることができる．
14発見されているプレソーラーSiC粒子の90％程度は低質量の
AGB星由来であり，AGB星ではsプロセスが進行することが知ら
れている．
15この問題は注目しているrプロセス核種がどのような天体イベン
トに由来するのか (重力崩壊型超新星爆発なのか中性子星合体
なのか) という問題と密接に結びついている．

同位体組成が不均質な分子雲コアから形成される円盤の概念図．本稿では分子雲コアから円盤への降着がある段階をclass 0/I，降着
が終了した後の円盤進化段階をclass IIと呼ぶ．

図4：
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る (図4)．
　図5に，不均質な分子雲コアから形成される原始
惑星系円盤の同位体組成の動径分布の計算結果を
示す．ここでは，(簡単のため) 球対称の剛体回転し
ている分子雲コアが自己重力によって収縮し，中心
星とその周りの円盤が形成される過程を計算してい
る [57, 58]．16円盤形成初期は分子雲コアの中心付
近の物質 (ガスおよびダスト粒子) が降着し，中心星
近傍にコンパクトな円盤が形成される．このとき，形
成中の原始惑星系円盤の遠心力半径以内に分子雲
コアからの降着が生じる．その後，初期に分子雲コ
アの中心から離れた場所に位置していた物質も分子
雲コアの自由落下時間以内に円盤へと降着するが，
一方で初期に円盤に降着したダスト粒子の一部は円
盤半径の拡大に伴って遠心力半径よりも遠方に輸送
されている．
　よって，分子雲コアからの降着が終了した直後に
おいて，円盤外側領域の同位体組成は母体となる分
子雲コアの内側領域の組成を反映することになる．
　ただし，形成直後の原始惑星系円盤は面密度が
高く，重力的に不安定である可能性がある．このと
き，円盤中の物質は円盤中に生じる非定常な渦状腕
によって非常に効率的に輸送され，数千年の時間ス
ケールで原始太陽系星雲は同位体的に均質化されて

しまう可能性がある [60]．これは注入された短寿命
核種が円盤中にほぼ均質に分布するという文脈でし
ばしば言及されるが，54Cr等の安定同位体の空間的
な不均質を議論する上でも重要である．

4.2　近傍超新星からの物質注入に由来する 
　　 同位体不均質とその時間進化

　今度は，原始惑星系円盤形成後に注入イベントを
経験した場合に，同位体組成の動径分布がその直
後にどのようになっているのかを考える．原始惑星
系円盤は多くの場合，中心星から離れるほど面密度
が下がる構造になっている．一方，超新星から注入
される物質は (注入されるダスト粒子のサイズによる
が) ほぼ一様な面密度で分布するとみなすことがで
きる [39]．つまり，もともとの太陽系物質と超新星等
から注入された物質の面密度比は円盤外側のほう
が高くなると期待される (図6)．17

　原始惑星系円盤におけるダスト輸送過程には，円
盤上空での輸送プロセス (アウトフロー，輻射圧，
光泳動など) および円盤内部での輸送プロセス (移

16ここで紹介する計算は古典的な円盤形成モデルに基づいてい
る．分子雲コアから原始星，原始惑星系円盤が形成される過程に
ついては本特集の塚本氏による記事 [59] に最近の描像がまとめ
られている．

17一方で，分子雲コア段階で注入イベントが発生した場合には，レ
イリー・テイラー不安定性によるフィンガー構造が発達し，局所的
な超新星物質の注入が起こると考えられている [61] . そのため，
杉浦氏らの計算においては超新星由来のダスト粒子は原始惑
星系円盤の外側領域に局所的に注入されたと仮定している [62, 
63]．このように，注入されるダスト粒子の面密度分布は注入イベン
トの詳細に強く依存するため，分子雲・星団スケールの天文学的な
制約と同位体分析等に基づく隕石学的な制約の両面から尤もら
しい注入イベントの起源天体とタイミングを推定していくことが重
要であろう．

同位体組成が不均質な分子雲コアから形成される原始惑星系円盤の面密度と同位体不均質．剛体回転する球対称な分子雲コアを初期
条件として仮定し，中心のCr 同位体組成をµ54Cr = +700, 外縁の組成をµ54Cr = −100 とした場合の結果を示している．(左) 原始惑
星系円盤のダスト面密度の時間進化．(右) 54Crの同位体不均質の時間進化．

図5：
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流，拡散，ガス抵抗による動径方向のドリフト) があ
る．以下では特に円盤内部でのダスト輸送プロセス
に注目し，同位体組成の動径分布の時間進化を議論
する．計算の詳細については著者らの論文 [64, 65] 
を参照されたい．

4.2.1　移流・拡散によるダスト輸送

　まず，ダスト粒子が十分小さく円盤ガスと力学的に
カップルしている状況を考える．このとき，(定常な)
粘性降着円盤の中心星から距離rの場所におけるガ
スの降着速度vacc は，音速cs とケプラー角速度ΩKを
用いて

と見積もることができる．よって，移流 (ガスの流れ
によってダスト粒子が運ばれる現象) によって同位
体組成が変化する時間スケールは

で与えられる．ここで，αacc は降着円盤の角運動量
輸送効率を表す無次元パラメータである [66]．ま
た，注入されたダスト粒子とガスの面密度の比に空
間的な不均質があるとき，拡散によって均質化され
る [67]．拡散によって同位体組成が変化する時間ス
ケールは

程度である．ここで，αdi f f は円盤中での乱流による

拡散の強さを表す無次元パラメータである．拡散時
間スケールはαdi f f に反比例し，αdi f f > 10−3 の場合
には隕石母天体形成領域 (太陽から10 au以内) の
同位体組成は100万年以内に均質化する．
　図7に，近傍超新星からダスト粒子が注入された
場合の原始惑星系円盤の同位体不均質とその時間
発展の計算結果を示す．注入直後のダスト粒子の
動径分布は著者らの論文 [64] で仮定したものと同
じである．円盤中での拡散が強い場合 (図7(a))，拡
散時間スケールに基づく議論から予想された通り原
始太陽系星雲の隕石母天体形成領域は200万年以
内に同位体的に均質化されていることがわかる．ま
た，拡散は弱いが角運動量輸送は効率的な場合 (図
7(b))，移流によってダスト粒子が動径方向に輸送さ
れ，結果として同位体不均質は数百万年の時間ス
ケールで解消される．18 これらの結果とは対照的に，
移流も拡散も弱い場合 (図7(c) )，円盤中の同位体不
均質は数百万年間維持される．

4.2.2　ガス抵抗による動径方向のドリフト運動

　次に，ダスト粒子が円盤中での衝突合体等によっ
て成長し，円盤ガスの力学的なカップリングが不完
全な状況を考える．このとき，ガス抵抗による動径方
向のドリフト運動がダスト粒子の輸送において重要
であることを確認する．19

18今回の計算設定においては，太陽から5–10 auより内側ではガ
スは内向きに，それより外側では外向きに流れている．そのため，
5 auより内側では外側領域からµ54Crの大きいダストが流入する
ことで同位体組成が時間変化し，また，10 auより外側では内側
領域からµ54Crの小さいダストが流入することで時間変化している．
19本論文ではダスト粒子がガスと異なる速度を持って運動するこ
とをドリフトと呼ぶ．

円盤に近傍超新星からダスト粒子が注入された場合の物質分布の概念図．図6：
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　圧力勾配が負の (通常の) 円盤中では，ダスト粒子
はガス抵抗を受けて角運動量を失い，中心星方向に
落下する．20 ここで，円盤ガスとダスト粒子の速度差
から動径方向のドリフト運動の時間スケールを求め
ると

となる．ここで，ηは円盤の圧力勾配の大きさを表す
無次元量，ストークス数Stはダスト粒子のガスとの
カップリングの程度を表す無次元量である．Stはダ
スト粒子サイズの増加関数であり，したがってダスト
粒子サイズを表す無次元量と見ることもできる．ダス
ト粒子のストークス数は，円盤中の乱流および動径
方向のドリフト運動を考慮した際の典型的なダスト
粒子間の衝突速度が限界付着速度vfragと等しくな
るように与えた [65]．我々の計算設定 (乱流強度は
αdiff = 10−4，円盤ガス面密度は最小質量円盤 [71] 
と同程度) においては，vfrag = 0.1 m s−1 のとき，
太陽から1–10 auの場所においてSt = 10−4 程度， 
vfrag = 0. 3 m s−1 のときSt = 10−3 程度である．21 ま
た，太陽から1–10 auの位置におけるダスト粒子のド
リフト運動の時間スケールは，vfrag = 0.1 m s−1 のと
き100万年から200万年程度，vfrag = 0.3 m s−1 のとき
10万年から30万年程度である．
　図8に，ダスト落下を考慮した場合の円盤の同位
体不均質とダスト面密度分布の時間進化を示す．ダ
スト粒子の限界付着速度がvfrag = 0.1 m s−1 の場
合 (図8(a))，µ54Crおよびダスト面密度の動径分布は
計算開始から100万年の範囲ではほとんど変化して
いないことがわかる．一方で，vfrag = 0. 3 m s−1 の
場合(図8(b))，µ54Crおよびダスト面密度の動径分
布は数十万年の時間スケールで大きく変化している．

20磁気駆動円盤風 [69, 70] などによって円盤内側領域の圧力勾
配が正になっている場合にはダスト粒子は外側方向にドリフト運
動することもある [65]．
21ミクロンサイズの粒子からなるダスト凝集体の限界付着速度に
ついて，室内実験と数値シミュレーションの両面から多数の研究
が行われてきたが，未だ共通の理解は得られていない．室内実験に
おいてはmm，cmサイズのダスト凝集体は0.1 m s−1 から1 m s−1程度
の衝突速度で跳ね返ることが知られている [72, 73]．一方で，数
値シミュレーションからは多孔質のダスト凝集体は衝突時に跳ね
返らず，10 m s−1 程度以下の衝突速度においては合体成長する
結果が得られている [74, 75]．

円盤に近傍超新星からダスト粒子が注入された場合の円盤の
同位体不均質とその時間発展．注入以前から円盤中に存在する
ダスト粒子のCr同位体組成をµ54Cr = −100, 超新星由来のダ
スト粒子の組成をµ54Cr = +2.5 × 106 [68]，注入する面密度を 
Σinj = 2 × 10−4 g cm−2 とした．(a)αacc = αdiff = 10−3 の場合． 
(b) αacc = 10−3 かつαdiff = 10−4 の場合．(c) αacc = αdiff = 10−4 
の場合．

図7：

原始太陽系星雲における同位体不均質性から読み解く微惑星・惑星形成史／荒川， 他
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これはダスト粒子のドリフト運動の時間スケールが
vfrag = 0. 3 m s−1 のときには100万年より十分短く，
ダスト粒子が太陽の方向に落下していることによっ
て理解できる．また，外側領域からµ54Crの値が高
いダスト粒子が落下してくるため，同じ位置において
は時間が経つとµ54Crの値は上昇する．
　以上，4.2節では同位体的に不均質な原始太陽系
星雲が時間経過とともに均質化される過程を，ダス
ト粒子の輸送プロセスに基づき議論した．ここで明
らかになった事柄は以下の2つである．

1. 円盤中の移流ないし拡散が強く，αパラメータが
10−3 程度またはそれ以上の場合，原始太陽系星
雲の隕石母天体形成領域は100万年以内に均質
化される．

2. ダスト粒子が衝突合体等によって成長しストーク
ス数が10−3 程度以上になると，円盤ガスと力学

的にデカップルする．このとき，ダスト粒子は動
径方向のドリフト運動によって中心星方向に落下
し，円盤内側領域の同位体組成は外側から落下
してきた物質によって大きく変えられてしまう．加
えて，円盤のダスト面密度が100万年以内に桁で
減少してしまい，隕石母天体を形成する材料 (ダ
スト粒子) が円盤から失われてしまう．

これらの結果はいずれもダスト粒子の移流・拡散・ド
リフト運動の時間スケールから理解することが可能
である．また，CAIの形成から数百万年後に集積し
たCCの母天体 (微惑星) が円盤中のダスト粒子から
直接形成されたと考えるのであれば，隕石グループ
毎に同位体組成が異なっていることを説明するため
には弱乱流の原始太陽系星雲において付着成長し
にくいダスト粒子から微惑星が形成されたと仮定す
る必要がある [64]．
　一方で，これらの要請が原始惑星系円盤の天文

ダスト落下を考慮した場合の円盤の同位体組成分布 (上) とダスト面密度分布 (下)．これらの計算においてはαacc = αdiff = 10−4 を仮定した．
(a) v frag = 0.1 m s−1 (St ≃ 10−4) の場合．(b) v frag = 0.3 m s−1 (St ≃ 10−3) の場合．

図8：
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観測や微惑星形成の理論・数値計算と照らし合わ
せて現実的なものであるかどうかという観点からも
隕石母天体の集積過程を検討しなければならない．
例えば，ALMA望遠鏡による原始惑星円盤の観測
から，原始惑星系円盤の赤道面でダスト粒子は0.1 
mm以上のサイズに成長していることが示唆されて
いる [76]．22 また，微惑星形成の有力なメカニズムの
ひとつであるストリーミング不安定性はある程度大
きく成長したダスト粒子を必要とし [77]，直接合体
成長による微惑星形成も (当然) ダスト粒子が円盤
中で大きく成長することを要請する．

5. 同位体二分性の起源

　隕石の同位体組成がNCグループとCCグループと
に二分されることが明らかになると [13]，次の段階
として，その原因は原始太陽系星雲の同位体組成の
時間的な不均質なのか，それとも空間的な不均質な
のか議論されるようになった．そして，Kruijer氏ら
によって鉄隕石のMo同位体比が測定され，CAI形
成後約100万年以内に母天体が形成したと考えられ
る鉄隕石にもNCグループに属するものとCCグルー
プに属するものの両方が存在することが明らかに
なった [14]．この発見は，原始太陽系星雲の空間的
な不均質が同位体二分性の起源であり，NC的な組
成を持つ物質が存在する領域 (NC領域) とCC的な
組成を持つ物質が存在する領域 (CC領域) とがコン
ドライト母天体の集積時刻 (CAI形成後数百万年) 
まで空間的に分断されていた証拠であると解釈され
るようになった．
　しかし，原始太陽系星雲の形成初期に同位体組
成の二分性があったとしても，ダスト粒子がペブル23

と呼ばれるサイズまで成長する場合には，ペブルの
中心星方向への落下によって (NC的な組成を持つ) 
内側領域に (CC的な組成を持つ) 外側領域由来の
ダスト粒子が100万年以内に混入してしまう．そのた

め，同位体組成の異なるNCとCCの領域が均質化
されずに数百万年間維持されていたことは，円盤外
側領域から内側領域へのペブルの落下が何かしら
のメカニズムで妨げられていたことを意味する．5章
では，このメカニズムの候補として現時点で提案され
ている2つのシナリオを紹介する．

5.1　惑星によって形成される原始太陽系 
　　 星雲中のガスギャップ構造

　ペブルの落下を堰き止めるメカニズムのひとつと
して，原始太陽系星雲におけるガス圧力の極大点の
形成がある [78, 79]．圧力勾配が円盤全体において
負になっている場合，ペブルは中心星方向へとドリ
フトする．しかし，円盤中にガス圧力の極大点が存
在する場合，その半径より内側において圧力勾配は
正となり，ペブルは外向きにドリフトする．そのため，
ガス圧力の極大点を持つ原始惑星系円盤において，
ペブルは極大点付近に堰き止められる．24

　原始惑星系円盤におけるガスの圧力構造の起源
として，惑星によるガスギャップの形成が現在盛ん
に議論されている [80]．原始惑星系円盤中に惑星
が存在すると，惑星重力によってガス円盤中に密
度波が励起され，惑星と円盤が重力相互作用する 
[81]．惑星と円盤のあいだで角運動量が交換される
ことで円盤ガスが惑星近傍の軌道から取り除かれ，
惑星軌道にガス面密度のギャップ構造が形成される 
[80, 82]．このとき，ギャップの外縁付近にガス圧力
の急勾配が生じ，惑星の軌道より少し外側にガスの
圧力の極大点が形成される．25

　以上の理論的背景から，同位体二分性の起源とし
て (圧力の極大の形成条件を満たす) 原始木星によ
るガスギャップ構造の形成というシナリオが提案さ
れている [14]．原始太陽系星雲に原始木星が存在
することで，地球のH2O含有量や炭素質コンドライ
ト中に豊富に存在するCAIの含有量も説明できると

22ただし円盤内側の数auスケールの領域についてはあまりよくわ
かっていない．
235章以降では，ある程度成長し，動径方向に顕著にドリフトする
ようになったダスト粒子を「ペブル」と呼ぶことにする．ペブルとい
う単語は惑星形成の研究という狭い範囲においても文脈毎に異
なる意味で用いられており，注意が必要である．

24内側領域のペブルと外側領域のペブルの混合を防ぐためには，
圧力の極大点と極小点がセットで存在することが必要である．
25圧力極大点の形成によってペブルの流入を止めるためには惑星
質量がある閾値を超えている必要があり，その値はペブル孤立質
量と呼ばれている．ペブル孤立質量はαaccおよび円盤のアスペク
ト比 (円盤ガスのスケールハイトHと軌道半径rの比) に依存し， 
αacc = 10−3 かつH/r = 5.0 × 10−2 の場合には25地球質量程
度である [82]．

原始太陽系星雲における同位体不均質性から読み解く微惑星・惑星形成史／荒川， 他
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言われている [83, 84]．CAIは高いµ50Ti，µ54Cr値， 
rプロセスに 富 むMo同 位 体 組 成を持 って いる．
そ のため，NCグル ープ に 対して 大 局 的 に高 い 
µ50Ti，µ54Cr値，rプロセスに富むMo同位体組成を
もつCCグループを説明する担体の一つと考えられ
る [16, 26] ．また，天文観測によって明らかになっ
た原始惑星系円盤のダストリング構造の普遍的な存
在は，円盤中で大きな惑星が早期に形成されること
を示唆している．

5.2　スノーラインによる微惑星形成

　ただし，太陽系において実際に原始木星によって
同位体二分性が達成されたかどうかは明らかではな
い．原始木星の集積機構および形成時間スケールに
ついては現在も理論研究が進展している途上であり
[85]，鉄隕石に同位体二分性が存在することを説明
できるほど早期に形成されたかどうかは未だ決着し
ていない．26さらに，各領域においてどのように微惑
星が形成されたのかも現時点では不明である．27

　原始木星説における課題を踏まえ，スノーライン
近傍でのペブルとガスの共進化が同位体二分性を
生み出すという新たなモデルも提案されている．28 ス
ノーラインの前後では水蒸気の発生やダスト粒子の

表面組成の変化により，複雑なガス・ペブルの面密度
進化が生じる [93]．5. 2節では，Lichtenberg氏ら
によって最近提唱されたスノーライン後方での微惑
星形成説 [94] を紹介する．このシナリオは，原始太
陽系星雲における同位体二分性の起源のみならず
微惑星の形成過程をも説明しようとしている点で新
規性がある.
　まず，スノーライン後方での微惑星形成の物理過
程 [95] について3つの段階に分けて簡単に説明する．
1. 氷ペブルがスノーラインを通過すると氷成分が昇

華し，水蒸気となる．発生した水蒸気の一部は拡
散によって再びスノーラインの外側へと輸送され
る．スノーラインの外側へ輸送された水蒸気は再
凝縮し，外側領域のペブル面密度を上昇させる．

2. 加えて，氷ダスト粒子が岩石ダスト粒子よりも付着
成長しやすいという仮定の下では，スノーライン
を通過した氷ペブルはより小さなサイズの岩石ダ
スト粒子に変化し，落下速度が下がる．29 ゆえに，
ゆっくりと落下する岩石ダスト粒子は外から高速
で落下する氷ペブルの供給によって「渋滞」し，ス
ノーラインの内側で岩石ダスト粒子の面密度が上
昇する．30

3. サイズの小さい岩石ダスト粒子はガスと力学的に
カップルしており，乱流によって拡散される．その
ため，スノーラインの内側で渋滞した岩石ダスト
粒子の一部はスノーラインの外側後方へと再分
配され，スノーラインの外側のダスト面密度をも
上昇させる．これらの物理過程の組み合わせに
よってスノーラインの外側ではペブル面密度が上
昇し，ストリーミング不安定による微惑星形成を
引き起こすと考えられている．

この 微 惑 星 形 成モデルを原 始 惑 星 系円 盤 の 形
成・進化と組み合わせることで，微惑星形成が時
空間的に異なる2つの段 階で駆 動されることが
Drążkowska氏らによって示された [101]．まず，分
子雲コアからの物質降着が続くコンパクトで重い円

26ガス降着を引き起こす大きな質量を持つ固体コア （原始惑星）
を円盤寿命以内に形成することは古典的な惑星形成論の枠組み
においては困難であると考えられている [86, 87]．この問題を解
決するために，ペブル集積という新しい固体コア集積メカニズム
が注目されている [88]．円盤形成期 （class 0/I段階）の50万年
以内にペブル集積によって10地球質量程度の固体コアを形成可
能であるという研究 [89] もあり，原始太陽系星雲中に早期に惑
星ギャップが形成される可能性がある．一方で，ダスト粒子の直
接合体成長およびその後の微惑星集積によるガス惑星の固体コ
アの形成を統一的に計算した研究 [90] においても，木星コアは
円盤形成後数十万年程度で形成され得ることが明らかになった．
ペブル集積及び微惑星集積による木星コアの形成については本
特集の小林氏による記事 [85] を参照されたい．
27原始木星より外側に位置するCC領域においては，圧力極大点
にペブルが堆積することでダスト面密度が上昇するため，重力不
安定などを経由しての微惑星形成が可能かもしれない．一方で，
NC領域の存在する内側領域には原始木星の存在に起因するダ
スト濃集構造は生じないため，直接合体成長による微惑星形成
[91]，あるいは弱乱流領域の内側境界に生じるダスト濃集領域で
の微惑星形成 [92] などを考える必要がある．
28スノーライン (雪線) とは原始惑星系円盤において氷が昇華・凝
縮する位置のことである. 本稿ではH2O氷のスノーラインに注目
する．

29岩石粒子及び氷粒子の付着力については現在も議論が続いて
いる．岩石粒子の付着力は従来考えられていたより大きく，反対
に氷粒子の付着力は小さいという報告もあり [96-98]，共通の理
解は得られていない．
30岩石ダスト面密度の上昇を利用し，スノーラインの内側で微惑星
を形成するモデルも提案されている [99, 100]．

日本惑星科学会誌Vol. 31, No. 1, 2022



63

盤を想定し，その状況下でのダスト面密度進化を考
える．この段階においては円盤半径が増加すること
に伴い，ダスト粒子もガスの流れに乗って外向きに
移流する．また，スノーライン近傍でのガスの拡散
が効率的ならば，水蒸気の再凝縮によって氷ペブル
の面密度が上昇し微惑星が形成される (class 0/ I
段階での微惑星形成)．31 その後，分子雲コアからの
降着が終了し大きな円盤が形成されると，今度はス
ノーラインよりも遠方から氷ペブルが落下するように
なる．氷ペブルがスノーラインまで落下することで上
述のメカニズムによりスノーラインの外側のペブル面
密度が上昇し，微惑星が形成される (class Ⅱ段階
での微惑星形成)．
　Lichtenberg氏らの論文 [94] ではこの2段階の
微惑星形成と分子雲コア段階における同位体不均
質を仮定し (図4)，class 0/ I段階での微惑星がNC 
グループの隕石の母天体，class Ⅱ段階で形成され
る微惑星がCCグループの隕石母天体であると議論
している．32 同位体二分性を説明する上で特に重要
なのは，class Ⅱ段階での微惑星形成が (円盤進化
に伴い遠方へ移動した) スノーライン近傍で駆動さ
れるという点である．円盤の外側領域から落下して
きたCC的なペブルがスノーラインに流れ込むこと
でCC的な微惑星を形成する際，ペブルはスノーラ
インによって「濾し取られる」．そのため，(スノーライ
ンよりも内側に位置する) NC的な微惑星の存在する
領域への，その後に円盤外側から落下するCC的な
ペブルによる汚染は抑制される．
　しかし，このスノーラインでの微惑星形成が同位
体二分性の起源であるというシナリオにも未解決な
問題が存在する．このシナリオにおいて，NC的な組
成を持つ円盤形成期に生まれる微惑星の形成は円

盤形成開始からわずか50万年程度で終了する．そ
のため，NC的な組成をもつ微惑星はclass 0/ I段階
に生まれ，豊富に存在する26Alの放射壊変熱によっ
て微惑星内部が溶融し分化天体へと進化すること
が期待される．一方で，NCグループには未分化の
天体に由来すると考えられる普通コンドライトやエ
ンスタタイトコンドライトが含まれている．33 つまり，
Lichtenberg氏らのシナリオにおいてNCグループ
に属するコンドライトの母天体がどのように形成され
たのかは謎であり，26Alの放射壊変熱によって微惑
星が分化する前に天体衝突によって破壊しその後破
片を再集積する，あるいは微惑星のサイズが十分小
さく放射壊変熱が天体内部にこもらなかった，など
の可能性を検討する必要がある．
　以上，同位体二分性の発見以降に主張された2つ
の有力視されている理論モデルを紹介した．今後，
これらのモデルで実際に同位体二分性を保つこと
が可能かどうかを様々な観点から検証する必要があ
る．また，同位体二分性から予想される原始太陽系
星雲における微惑星・惑星形成プロセスを太陽系外
の円盤，惑星系の観測と照らし合わせることも重要
である．

6. ガスギャップ構造とCAI含有量・ 
　 揮発性元素存在度の関係
　同位体二分性から示唆される原始惑星系星雲の
ギャップ構造は, 隕石に見られる様々な化学的・鉱
物学的特徴を説明する可能性がある．ここではまず，
コンドライト中に含まれるCAIの含有量について議
論する．CAIは太陽近傍で凝縮したと考えられる高
温凝縮物である．CAIの形成年代は現状発見され
ている太陽系物質のなかで最も古く (45.67億年前
[6] )，太陽系の最初期に凝縮した固体物質である．
コンドライト中のCAI含有量は炭素質コンドライト
が0.5–10 vol .%程度であり，一方で普通コンドライ
トおよびエンスタタイトコンドライトは0.1 vol .%程度
以下である [103]．CAI等の含有量の違いから，CC
グループはNCグループに比べ難揮発性元素が選
択的に濃集している．

31このモデルにおいて，class 0/I段階で形成される微惑星は集
積直後には大量の水 (氷) を含むことが期待される．これは一見
すると水に乏しい組成を持つNCグループの隕石の母天体として
不適なのではないかと思われるが，集積後の26Alの放射壊変熱
による熱進化によって脱水可能であるとLichtenberg氏らは主
張している [94]．
32さらに，このシナリオはNC，CCグループの鉄隕石の年代学的
特徴 [14] を説明可能である点も魅力的である．この論文 [94] で
は26Alの放射壊変熱を考慮した微惑星内部の熱進化計算も行
われており，NCおよびCCグループの鉄隕石の分化年代と整合的
な結果が得られている．

33このシナリオにおけるNC的な組成をもつ微惑星の集積年代は，
普通コンドライト中のコンドルールの26Al–26Mg年代 (CAI形成
から約200万年後 [8, 102] ) とも矛盾する．
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　NC・CCグループ間の含有量の差から，太陽近傍
で形成されたCAIは円盤外側領域まで輸送され，
その後CC領域においてのみ (ダスト落下等を免れ
て) 保存されていたと考えられる．CAIを円盤外側
領域に輸送するメカニズムとしては，class 0/ I段階
における円盤半径の拡大に伴うダスト粒子の外側輸
送 [104] などいくつかのモデルが提案されている．
そして，CC領域に輸送されたCAIを保存することは
原始木星が形成するギャップ構造などが存在すれ
ば可能だろう．CAIは典型的にはmmサイズであり，
圧力の極大点が存在しない円盤を仮定した場合，ペ
ブルと同様に中心星方向に100万年以内に落下して
しまう．5章で説明した通り，原始木星がギャップ構
造を形成すると円盤外側のCC領域に存在したCAI
を太陽に落下させずに円盤中に保存することができ
る．Desch氏らの論文 [84] では原始木星の存在を
3 auに仮定し，コンドライトのCAI含有量およびそ
のバリエーションを再現した．同様の物理プロセス
によって，炭素質コンドライトの揮発性元素欠乏の
パターン等の化学的特徴も説明できる可能性があ
り，今後様々な検討がなされるだろう．
　難揮発性元素の (外向きの) 輸送過程が議論され
ている一方で，Bermingham氏らは特にCC領域か
ら地球近傍への揮発性物質の輸送に着目し，ギャッ
プ構造が与える影響について議論している [105]．
原始太陽系星雲の温度構造と母天体の形成領域の
位置関係から，CC領域はNC領域よりも揮発性元
素に富むことが予想される．しかし，コンドライトグ
ループのあいだには水素や炭素などの高い揮発性
元素の存在度に明瞭な差があるとは必ずしも言えな
い. つまり，核合成起源の同位体異常の説明とは異
なり，ギャップ構造が揮発性物質の内側への輸送を
妨げたという明確な証拠は得られていない．

7. 微惑星形成領域の推定

　近年の惑星形成モデルでは，小惑星の表面組成
の違い (S型・C型) が考慮され，固体惑星の形成に
加えて小惑星の分布の再現が試みられている [106, 
107]． S型小惑星がある程度均質な表面組成をもつ
一方で，C型小惑星のスペクトル型は多様であり，類
似するものとしてX型やD型も存在する．これらの小

惑星は過去に衝突破壊を経験したと考えられるが，
大局的な空間分布は小惑星族として観測することが
出来る．現在の小惑星族分布を惑星形成モデルに
おいて再現するには，微惑星の形成場所・時刻に関
する情報が必要となる．
　本稿でこれまで議論した通り，隕石に見られる同
位体不均質性は初期太陽系に分布する微粒子の時
空間情報を表している．大局的に見れば，原始太陽
系星雲の動径方向の不均質性はダスト粒子の集積
によって誕生した微惑星に保持されていると考えら
れることができる．著者は，特にCC領域に注目し，
異なるタイプの隕石が持つCr同位体比の違いから
母天体形成領域を相対的に推定した [64]．そして，
内側から順にCV，CM，Tagish Lake，CIコンドラ
イトの母天体が3–10 au付近で形成されたという結
果を得た．この結果は，CAI含有量および難揮発性
元素の存在度から様々なコンドライトの母天体形成
領域を求めた先行研究 [84] の結果とよく一致してい
る．これらの研究以外にも，微惑星の形成領域を推
定することは多数のグループによって試みられてい
る．例えば，Tagish Lake隕石中の炭酸塩の炭素
同位体比に基づく議論 [108] や，CO2に富む液体の
水をSutter’s Mi l l隕石という炭素質コンドライト中
で発見したこと [109] に基づき，CO2やCOのスノー
ラインを用いて母天体形成領域が推定されている．
さらに，物質分析によって推定された微惑星形成領
域，時刻の情報を隕石に記録されている残留磁化
強度と比較することで，初期太陽系の磁場の動径分
布およびその起源を推定する試みもあり [110]，微
惑星形成領域の推定は惑星科学において現在最も
ホットなトピックのひとつである．
　微惑星の形成領域に関する研究は現在発展途上
である．形成領域は年代測定のように絶対値から求
められるものではなく，原始太陽系星雲の温度構造
や乱流強度の情報が不可欠である．また，C型小惑
星と炭素質コンドライトのスペクトル型の対応 [111] 
も，小惑星探査などを通して進展している途上である．
　隕石データの解釈についても，説明出来ていない
点はいくつも残されている．例えば，van Kooten
氏らの研究 [112] では，コンドルールの54Crおよび
26Alの娘核種である26Mgの同位体不均質性のトレ
ンドを説明するために，CRコンドライト等の金属鉄
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を多く含む炭素質コンドライトの母天体はCIコンド
ライト母天体よりも外側で形成されたと主張してい
る．一方で，著者が提唱した隕石全岩のCr同位体
不均質性に基づくモデルでは，CRコンドライト母天
体はCIコンドライト母天体よりも内側で形成する必
要がある．CRコンドライトに含まれるコンドルール・
CAIの含有量や軽元素 （N・O）の同位体組成を含
め，今後より多方面から検証する必要がある．

8. おわりに

　我々の惑星形成プロセスに対する理解を深める
ためには，天文観測からの制約に加え，太陽系内天
体の探査，そして隕石学に基づく物質的な証拠に基
づく議論が欠かせない．本稿では，原始太陽系星
雲中の核合成起源同位体の不均質および二分性に
ついて，どのような物理化学過程に由来すると考え
られているのかレビューした．特に，円盤の形成・進
化，ダスト粒子の輸送，そして微惑星形成に関する
物理過程について簡潔かつ丁寧に説明することを目
指した．また，同位体二分性の存在から示唆される，
原始太陽系星雲中に形成されたギャップ構造，ある
いはスノーラインでの局所的な微惑星形成プロセス
が，隕石物質のその他の特徴にどのような影響を及
ぼし得ると期待されているのかについても最近の研
究成果を紹介した．
　同位体二分性に関する一連の研究は，隕石学の新
たな知見が惑星形成の理論研究を加速させた好例
である．とはいえ，現在提唱されているシナリオは隕
石データを全て整合的に説明することには成功して
いない．また，本稿で述べた通り，太陽系が生まれた
分子雲・星団の進化を研究することで，太陽系誕生
時の同位体不均質の起源も明らかにする必要があ
る．急速に発展する各分野の知見を取り入れ続ける
ことが，今後の惑星形成論の進展に必要不可欠であ
ろう．
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（概要） ALMA望遠鏡によって，ミリ波帯での原始惑星系円盤観測が飛躍的に発展した．2014年の長基
線観測運用開始の直後は，数auスケールの高空間分解能を生かし，多数の円盤詳細構造を発見し，個々
の天体の特徴付けが行われた．ここ数年は，これに加え，高感度を生かした大規模サーベイ観測によっ
て，円盤の統計データも得られてきている．特に，比較的大きな円盤では，ダスト円盤のリング・ギャップ
構造が普遍的に存在することが明らかとなり，詳細構造と惑星形成論を結びつけられるようになってき
た．また，ダスト円盤と系外惑星系の統計的比較が可能となったことで，これまで注目されてきた進化中
後期(≳ 100万年)の円盤の質量が系外惑星系の典型的質量を下回ることが明らかとなり，惑星形成のス
タート地点の理解に疑問を投げかけている．本稿では，ALMAによって得られたダスト円盤の統計デー
タを中心に，円盤観測と惑星形成論の繋がりを概観し，今後のミリ波円盤観測の展望を述べる．

1. ミリ波で見る原始惑星系円盤

　惑星系は，恒星の周りを回る原始惑星系円盤と呼
ばれるガスとダストから成る円盤の中で形成される．
主系列星周りの系外惑星が初めて発見された1995 
年以前，惑星形成論は，唯一の惑星系だった「太陽
系」の成り立ちを理解するべく議論されてきた．しか
し，1995年の系外惑星の発見以降，惑星形成論は，
太陽系という1つの固有なシステムを理解するための
ものから，「一般的にどのような惑星が形成されるの
か」，「太陽系は宇宙の中でありふれた存在なのか，
あるいは稀有なものなのか」を理解する方向へと変
化した．特に，2009年に打ち上げられたケプラー宇
宙望遠鏡によって，太陽系に存在しない非常に短周
期で地球より重い惑星が宇宙に普遍的に存在する
ことが明らかとなり，「より一般的な惑星形成論」の
構築が試みられてきた．
　このような惑星形成論の変遷の中で，惑星形成の
舞台である原始惑星系円盤の理解も大きく変化して

きた．太陽系に基づいた古典的惑星形成論では，現
在の太陽系の固体成分を動径方向距離の冪乗(−1.5
乗) でばら撒いた「最小質量円盤モデル」が確立さ
れ，原始惑星系円盤の典型例として惑星形成論の礎
となった[1]．観測的には，ミリメートル帯の波長(以
下，ミリ波)を用いた円盤観測によって，ダスト円盤の
特徴付けが行われてきた．円盤観測は，用いる波長
によって観測できる領域が異なる．近赤外線では，
円盤表面で散乱された中心星放射を見ることになる
ため，円盤表面の構造を捉えられる．一方，ミリ波で
は，中心星放射は暗いため，ダスト円盤の熱放射を
捉えられ，より直接的にダスト円盤の情報を知ること
ができる．2010年以前は，ミリ波望遠鏡が達成して
いた空間分解能はせいぜい20au程度で，現在の海
王星軌道(∼ 30au)をようやく中心星から切り分けら
れる程度であった．ゆえに，ダスト円盤の動径分布
は，概ね冪乗分布（と円盤外側で指数関数的に減少
する包絡線をかけたもの）であると解釈されてきた
[2]．
　しかし，2014年に超高解像度イメージングを可
能とする長基線の稼働が開始した大型電波干渉計
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Atacama Large Mi l l imeter/submi l l imeter 
Array (ALMA)によって，原始惑星系円盤の描像
は大きく変わった．ALMA望遠鏡は，ミリ波・サブミ
リ波(おおよそ0.3から3mm程度)の望遠鏡で，最大
16km程度離れた複数のアンテナを組み合わせるこ
とによって，最高で0.02秒角程度の角度分解能を実
現している．太陽系から比較的近い代表的な星形成
領域であるおうし座星形成領域までの距離はおおよ
そ140pc程度であるため，0.02秒角の角度分解能は
2.8auの空間分解能に相当する．ALMAはこの高い
空間分解能によって，ダスト円盤はリングやギャップ
といった「詳細構造」を内包しており，単純な冪乗分
布ではないことを明らかにした[4]．特に，詳細構造
の大規模観測を行なったALMA Large Program

「The Disk Substructures at H igh Angular 
Resolut ion Project (DSHARP)」では，比較的
明るい(すなわち大きくてダスト量も豊富な)原始惑星
系円盤20天体を5auスケールの空間分解能で観測
し，全ての天体で詳細構造を検出している[4]．図1は
ダスト円盤の詳細構造観測の例である．詳細構造は
大きく分け「リング・ギャップ」，「円盤内側領域の穴
(inner cavity)」，「弧状構造(arcs)」，「渦状腕構
造(spira ls)」に分類される．第5章でも述べる通り，
穴構造はリング・ギャップ構造の延長であると解釈さ
れることが多い．リング・ギャップ構造は大きな円盤
では普遍的に存在するのに対し，弧状・渦状腕構造
は比較的珍しいことがわかっている．本稿では，こ

れ以降，特に断りなく「詳細構造」と述べた時はリン
グ・ギャップ構造のことを指すこととする．ALMAに
よる原始惑星系円盤観測の詳細については，武藤氏
が執筆された記事[3]も参照されたい．
　ALMAは，この高い空間分解能に加え，感度も
非常に高く，多くの天体を短時間ずつ観測する「サー
ベイ観測」でも目覚ましい成果を挙げている．Long 
らは，DSHARPが明るい天体のみに注目してい
ることを考慮し，暗い円盤も含むバイアスの少ない
サーベイ観測(空間分解能16auで32天体)を行なっ
た[6]．このサーベイから得られた重要な結論として
特に2つの点が挙げられる．第一に，空間分解能に
比べ十分大きい円盤(半径≳ 55au)の全てで詳細構
造を検出した．これはDSHARPによって示された
詳細構造の普遍性と整合的である．そして第二に，
ダスト円盤の多くは半径が50auに満たないコンパク
トなものであることが明らかとなった．Longらの観
測では，これらのコンパクト円盤で詳細構造は検出
されなかったが，それは単純に空間分解能が十分で
なかった可能性がある．実際，近年，コンパクト円盤
においても詳細構造が発見されてきている[7, 8]．次
章以降では，このような最新のミリ波ダスト円盤観
測を概観するとともに，観測の解釈および惑星形成
論との繋がりについて議論していく．

円盤ミリ波観測から制約する惑星形成論／植田

ALMAによるダスト円盤観測の例([5]より改変)．各パネルの左下の白い楕円が空間分解能，右下の白い実線が10au のスケールを表す．図1：
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2. 円盤詳細構造が示唆する遠方 
　 巨大惑星の普遍性

　第1章で述べたように，原始惑星系円盤の遠方領
域(≳ 10au)のダスト熱放射分布にはリング・ギャッ
プ構造が普遍的に存在する．この詳細構造は惑星
形成に密接に関係していると考えられ，その起源を
説明するアイデアが多数提唱されてきている．しか
し，多くの場合，いずれのアイデアに対してもそれを
決定づける証拠は得られておらず，その理解は混沌
としている．

2.1　円盤詳細構造の惑星起源説

　それらのアイデアの中で最もよく議論されている
のが，「惑星起源説」である．惑星が10地球質量程度
以上になると，円盤ガスとの重力的相互作用により，
その軌道上にガス・ダスト密度のギャップを形成す
る．ガス面密度にギャップがあると，ダストの動径方
向落下がギャップ外端で止まり，リングを形成する．
　詳細構造の惑星起源説を証明する最もストレート
な方法は，ギャップ中に存在する惑星(あるいはその
周りに形成される周惑星円盤)を観測的に検出する
ことである．この検出方法としては，惑星(と周惑星
円盤)に降着するガスが放出する水素原子の輝線や
周惑星円盤のダスト熱放射を観測する方法がある．
しかし，ギャップ中の惑星を検出することは現在の
観測精度をもってしても容易ではなく，水素原子輝
線と周惑星円盤の両方が検出されているのはPDS 
70cのたった1例のみである(図2)．水素原子輝線の
検出は他に数天体あるが，PDS70c，および同じ中
心星に付随するもう一つの惑星候補PDS 70bほど
惑星降着起源が確からしい検出例はない．ギャップ
はこれまでに50個以上も見つかっていることを考え

ると，ギャップの起源が惑星であると簡単には言え
ないことがわかるだろう．

2.2　系外惑星観測と円盤詳細構造の比較

　ここで，惑星起源説が正しいという立場を取ると，
1つの疑問が生まれてくる．「ギャップを作っている惑
星は今後，観測されている系外惑星のようになるの
か？」．もし観測されている詳細構造が惑星によるも
のだとすれば，詳細構造の分布と系外惑星の分布を
比較することで，惑星進化後期過程(ここではガス捕
獲開始後のことを指す)を観測的に制約できると期
待される．図3は，2022年1月12日時点までに検出さ
れている系外惑星(質量，軌道長半径，中心星質量
がわかっているもののみ)と，ギャップを作っている
と予想される惑星候補の質量・軌道長半径を比較し
たものである[10, 11]．惑星は，質量が重いほど幅が
広く深いギャップを開けるので，ギャップの幅・深さ
から惑星質量を推定することが可能である[12]．た
だし，ギャップの幅・深さは，惑星質量のみでなく，ガ
ス円盤の乱流強度やスケールハイト(ガス温度によっ
て決まる)にも依存することに注意が必要である．図
3を見て分かる通り，現在ALMAで検出されている
詳細構造を作っていると仮定される惑星の多くは，
これまで見つかっている系外惑星とは全く異なる．
具体的には，軌道長半径が10から100au程度，質量
が中心星の0.00001−0.001倍程度(中心星が太陽質
量とすると，0.01−1木星質量程度)で，近年多数見つ
かっている軌道長半径が数auで質量が1−10木星
質量の惑星「コールドジュピター」に比べ，小さくて遠
方に位置する．
　この系外惑星と円盤詳細構造を作る惑星候補の
質量・軌道分布の矛盾について，幾つかの要因が挙
げられる．第一に，円盤詳細構造を作る惑星候補の
質量・軌道領域は，系外惑星観測では検出困難であ
るという点である．詳細構造を作る惑星候補は，トラ
ンジット法や視線速度法で検出するには中心星から
遠すぎ，直接撮像法や重力マイクロレンズ法で検出
するには小さすぎる．言い換えると，系外惑星観測
ではこれらの惑星を検出できていないだけで，実際
は存在している可能性がある．しかし，この解釈は，
ギャップを作っている惑星候補が「これ以上質量・
軌道的に進化しない」ということを前提にしている．

PDS 70周りの原始惑星系円盤のダストギャップ中に検
出されたPDS 70c周りの周惑星円盤の熱放射．Credit: 
ALMA(ESO/NAOJ/NRAO)/Benisty et al. 2021 [9].

図2：
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実際には，これらの惑星は今後，円盤ガスを捕獲し
て質量が増加し，さらには円盤との重力相互作用に
よって軌道進化すると予想される．
　そこで次に考えられるのが，これらの惑星候補が
今後成長し，これまで検出されている系外惑星のよ
うになる可能性である．しかし，残念ながら，最新
の惑星軌道移動・ガス捕獲モデルを用いると，これ
らの惑星候補は観測されている系外惑星とは大きく
異なるものとなりそうである．図3に，円盤ギャップ
を作る惑星の理論進化曲線[13]を図示した．惑星は
円盤ガスを捕獲して質量が増加すると同時に，円盤
ガスとの重力相互作用によって円盤内側方向に移動
すると考えられている．このような理論モデルを用い
ると，円盤中の惑星候補と中心星の質量比は，軌道
長半径が数auのときに10−2(おおよそ10木星質量)，
0.1auのときに10−1(おおよそ100 木星質量)，という
とても重い惑星になってしまうことがわかる．一部の
コールドジュピターは理論曲線上に存在しているが，
ギャップは普遍的に存在しているのに対し，コールド
ジュピターの存在頻度はせいぜい10%未満であると
いうことにも注意したい[14]．
　ここで重要なのが，この理論進化曲線は，ガス面
密度に寄らないという点である．惑星のガス捕獲・軌
道進化効率はガス面密度に依存するため，惑星の質
量・軌道進化にはガス面密度由来の不定性が存在す

る．しかし，ガス捕獲効率も軌道進化効率も共にガ
ス面密度の1乗に比例するため，質量-軌道長半径曲
線はガス面密度に寄らないのである(この曲線上の
どこで進化が止まるかは面密度による)[13]．すなわ
ち，ガス円盤構造がどうであれ，この理論モデルで
は，ギャップ中の惑星候補は見つかっている系外惑
星より非常に重い惑星になりそうである．
　実は，「ギャップを作る惑星候補のその後の進化」
だけでなく，「ギャップを作る惑星候補に至るまでの
進化」でも似た問題が見受けられる．Nayakshinら
は，様々なガス捕獲モデルに基づいてガス惑星の成
長計算を行い，ギャップを作る惑星候補の質量進
化と観測されている円盤の年齢を比較した．その結
果，惑星のガス捕獲効率を1桁程度意図的に下げな
いと，惑星がガスを捕獲しすぎてしまい，円盤年齢の頃
には，ギャップから推定される質量よりも圧倒的に重く
なってしまう可能性が明らかとなった[15]．
　これらの矛盾から2つの可能性が考えられる，1つ
は，現在我々が考えているガス捕獲モデルおよび軌
道移動モデルに何らかの問題があるということであ
る．そして，もう1つの可能性は，ALMAで見つかっ
ている詳細構造は惑星起源ではないというものであ
る．次章ではこの可能性について見ていきたい．

3. 惑星工場としての円盤詳細構造

　ここまで，見つかっている円盤詳細構造について，
「惑星がギャップを空けその外端がリングとなる」と
いう考えのもと話を進めてきた．一方，惑星が詳細
構造を作るというより，むしろ，「詳細構造が惑星を
作っている」のではないかという考え方も存在する．

3.1　ダストの局所濃集による惑星形成

　ダスト円盤のリング・ギャップ構造の存在は，ダス
トの運動を理解する上で重要な手がかりとなる．動
径方向に滑らかな構造をもつ冪乗円盤中のガスは，
中心ほど高温高密度であるため，中心星からの重力
と遠心力に加え，内から外向きに圧力勾配力が働
き，ケプラー速度よりも少し遅く回転する．一方ダス
トは，このガスの中をケプラー回転しているため，円
盤ガスの向かい風を受けて角運動量を失い，中心星
方向に落下する．この落下タイムスケールは非常に短

系外惑星とギャップ中の惑星候補の軌道-質量分布の比較
([11]を基に作成)．灰色の実線は理論的に予想される軌道-
質量進化[13] を示す．視線速度法・トランジット法(ケプラー
望遠鏡)・重力マイクロレンズ法・直接撮像法の惑星検出限
界のおおよその目安[10] を実線でプロットした．

図3：
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く，円盤中のダストの大部分は100万年を待たずに
ほとんどなくなってしまうと考えられ，「ダスト落下問
題」として古くから知られている[16]．しかし，円盤ガ
スにギャップなどがあると，局所的な圧力極大地点
が形成され，ダストは向かい風を受けずに落下が停
止する．ダスト円盤中のリング・ギャップ構造は，この
ような圧力勾配力の変化によってダストの落下が止
まっている領域があることを示唆している．ダストの
落下が止まれば，その領域でダストの量が増加し，
ストリーミング不安定性やダスト円盤の重力不安定
性による微惑星形成が起こると期待される．このよ
うな背景から，円盤中のダストリングは，今まさに微惑
星形成が起きている場所であると期待されている[17]．
　また，リング構造は，微惑星形成のみならずそれ
以降の進化においても重要な役割を担っていると期
待される．円盤遠方領域(≳ 10au)では，微惑星集
積によるガス惑星コアの形成タイムスケールがガス
円盤の寿命より長くなってしまい，ガス惑星が形成さ
れないという問題が知られている．円盤リング構造
は，局所的に固体成分を濃集させることで，このコア
形成問題の解決に繋がる可能性がある．実際，原始
木星によって形成されたギャップの外端で，ダストが
堰き止められることで，そのリング内で土星のコアが
効率よく形成される可能性が指摘されている[18]．

3.2　巨大惑星以外による円盤詳細構造の形成

　しかし，この議論では，すでに形成された巨大惑
星の存在が仮定されており，「その巨大惑星はどの
ようにして出来たのか？」という疑問が自然と生まれ
る．このような文脈から，これまで，巨大惑星を仮
定せずにダストを局所濃集させる機構が多数提示
されてきている．例えば，磁場と円盤ガスの相互作
用によって生じる帯状流(zona l f low)が挙げられる
[19]．円盤動径方向に鉛直磁場の密度ムラが存在す
ると，磁束密度の高い領域では，磁気圧によってガ
スが跳ね除けられる．これによって磁束密度の高い
領域はガスの低密度領域となり，その外側に圧力極
大値を形成するのである．また，乱流の弱い円盤で
あれば，数地球質量程度の固体惑星がガス円盤と
角運動量をやり取りすることによってガス円盤にリ
ング・ギャップ構造ができる，というアイデアもある
[20]．

　これらの機構は，ダストとガス円盤の両方にリン
グ・ギャップが形成されるが，ガス構造が動径方向に
滑らかであってもダスト円盤の詳細構造が形成され
る可能性もある．例えば，円盤中の様々な分子種の
昇華線付近では，その分子の昇華や焼結によってダ
ストの物性(特に付着効率)が変化することで詳細構
造が形成される[21]．他にも，ダスト-ガス間の摩擦
がダスト円盤の重力不安定を促進する永年重力不安
定性なども挙げられる[22]．紙面の都合上，これら
の機構について詳しくは触れないが，興味のある方
は奥住氏および冨永氏の遊・星・人記事[23, 24]等を
参照してほしい．
　このように，ダスト円盤の詳細構造を説明するアイ
デアは多数存在し，各々が惑星形成に密接に関連し
ている可能性がある．これらを区別するには，ダスト
円盤だけでなくガス円盤にも構造があるか，リングと
ギャップでダストサイズが異なるか，円盤乱流構造は
どうなっているか等，多角的に分析する必要がある．

4. 惑星はいつ形成されるのか？

　これまでダスト円盤の詳細構造の起源について触
れてきた．もし詳細構造の起源が巨大惑星であるな
らば，その円盤の年齢までに巨大惑星が作られてい
ることを意味する．一方，詳細構造が惑星を作ってい
る現場ならば，寧ろその円盤の年齢が惑星形成のス
タート地点であることを示唆する．このような観点か
ら，円盤の時間進化に沿ったダスト円盤の理解が重
要である．
　原始惑星系円盤の進化は大雑把にいって，原始
星がエンベロープに埋もれたClass 0 段階(〜数万
年)，エンベロープから円盤への降着は続いている
が原始星が近赤外線で確認できるClass I 段階(〜
数十万年)，円盤への降着がなくなり星と円盤のみと
なったClass I I 段階(〜数百万年)に大別される(詳
細な分類は系のエネルギースペクトル分布によって
決まるが，本稿では割愛する)．円盤時間進化の大部
分はClass I I 段階が占めるため，これまでALMA 
で観測されてきた円盤の多くはClass I I 段階のも
のである．Class I I 段階は，星・円盤形成に伴うエ
ンベロープからのガス降着が終了し，円盤が静 と々
進化するフェーズであるため，しばしば惑星形成のス
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タート地点と考えられている．しかし，近年，惑星形
成はこのようなClass I I 段階ではなく，もっと早く
(Class 0/ I 段階)に起こっているという「早期惑星形
成仮説」が注目されている．

4.1　系外惑星系を作るのに必要な円盤質量

　早期惑星形成仮説を裏付ける証拠の一つとして，
「軽すぎるClass I I 円盤の質量」が挙げられる．図
4 は，これまで発見されてきた系外惑星系の固体質
量と，Class I I 円盤のダスト質量を比較したもので
ある．これを見ると，Class I I 円盤のダスト総質量
は，系外惑星系の固体質量より1桁弱以上小さいと
いうことがわかる[25]．この問題の1つの解釈は，円
盤固体成分の多くはClass I I 段階に入る前に微惑
星・惑星へと成長している，というものである．実際，
円盤質量のサーベイ観測をClass 0/ I 円盤にまで
広げると，平均的に，Class I 円盤では50地球質量
程度，Class 0 円盤では150地球質量程度のダスト
が存在している可能性が指摘されており，Class 0/
I 円盤の方がダスト質量という観点から惑星形成に
望ましいと考えられる[26]．このような早期惑星形成
は，Class I I 円盤で普遍的に詳細構造が見つかっ
ているという点とも整合的であると言える．
　ただし，この考えに懐疑的な意見もある．例えば，
系外惑星観測の検出バイアスが系外惑星の平均質
量の過大評価につながっているという意見がある．
図4では，これまで発見されてきた惑星の質量を比

較しているが，トランジット法や視線速度法は，質量
の大きい惑星ほど検出しやすい．特に，ホットジュピ
ターと呼ばれる非常に短周期の木星質量程度の惑
星は，検出されている惑星の多くを占めるが，観測
バイアスを考慮した存在頻度は1%未満であると考え
られている．Muldersらは，このような観測バイアス
を考慮してダスト円盤質量と系外惑星固体質量を比
較し，これらの質量は同程度である可能性を示した
[27]．しかしながら，観測バイアスを考慮しても両者
の質量はせいぜい同程度であるため，もしClass I I 
円盤から惑星を作るとなると，固体成分を100%の
効率で惑星にする必要があり，現実的であるとは言
えないだろう．特に，近年惑星形成モデルとして有力
視されているペブル集積モデルでは，ダスト質量の
大部分を中心星落下によって失うため，惑星の固体質
量の10倍以上のダスト質量が必要である．ペブル集積
については本特集の小林氏の記事を参照して欲しい．
　もう1つの解釈として，円盤の質量を大きく過小評
価している可能性も指摘されている．円盤質量の見
積もりには，円盤のミリ波フラックスが用いられる．
円盤が光学的に薄いと仮定すると，このフラックスは
ダスト総質量とダストの吸収係数の積に比例するた
め，ダストの吸収係数を仮定することで円盤質量を
求めることができる．しかし「円盤が光学的に薄い」
という仮定は，暗に円盤はある程度軽いという仮定
に対応しており論理的に矛盾をはらんでいる上，そ
の裏付けもしばしば不十分である．近年の研究に
よって，ダストの熱放射を他のダストが散乱させる

「ミリ波散乱」によって，円盤が見かけ上暗く見えるこ
とがわかってきた．この見かけ上暗く見える効果に
よって，光学的に厚いはずの円盤を光学的に薄いと
勘違いしてしまう可能性がある．実際，筆者の研究
では，ミリ波散乱を考慮することによって，TW Hya 
周りの原始惑星系円盤の10au以内のダスト面密度
が従来の予測の25倍ある可能性を示した[28]．ま
た，ダストの吸収係数は，ダストのサイズ・組成によっ
て大きく変わるため，その不定性も大きい．これらの
効果を定量的に評価するには，ミリ波帯の複数波長
(4波長以上)で高空間分解観測を行い，その波長依
存性を調べる必要がある．しかし，そのような解析
が行われた天体はごく限られている．今後，ALMA
による多波長高空間分解観測が出てくることで，よ

系外惑星系に含まれる固体総質量とClass II 円盤のダスト
総質量の比較([25]を基に作成)．実線は中央値，半透明で
塗られた領域は四分位範囲を示す．

図4：
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り現実的な円盤質量の統計的データが明らかとなっ
てくるであろう．円盤中のダストサイズおよびミリ波
の散乱については，片岡氏の次号掲載記事も是非参
照してほしい．

4.2　若い円盤での惑星形成の可能性

　また，早期惑星形成仮説を裏付けるかのように，
近年のALMA観測によって，Class 0/ I 円盤でも
詳細構造が複数見つかってきている．特に，年齢が
50万年より若いClass I 天体であるIRS 63では，
5auの空間分解能で4本のリング・ギャップ構造が検
出されている[29]．しかし，Class 0/ I 天体はClass 
I I に比べて数も少ないため，現時点でその統計的
性質は明らかでない．ALMAのCycle 7では，この
ような若い天体の詳細構造をサーベイするLarge 
Programが行われている．今後，このようなプロ
ジェクトをきっかけに，Class 0/ I 天体での惑星形
成の可能性について，統計的な議論が可能となるだ
ろう．ただし，これまで述べてきたように，発見され
ている円盤詳細構造が惑星によって形成されている
とは限らないことに注意が必要である．特に，Class 
0/ I 円盤は年齢が若いため，円盤形成時に生じた構
造がまだ粘性拡散せずに残っている可能性がある．
　このような早期惑星形成の可能性は，太陽系の隕
石からも示唆されている．太陽系の炭素質・非炭素質
コンドライトと呼ばれる2つの隕石グループは，Cr，
Ti，Moなどの同位体組成が互いに大きく異なること
が知られている．この同位体異常は，これらの隕石
の母天体が，起源の異なるダストから形成されたこと
を示しており，炭素質・非炭素質コンドライトは円盤
中の異なる領域で形成されたと予想される[30]．こ
の同位体二分性は，鉄隕石でも見つかっている．鉄
隕石はタングステン同位体組成から形成年代が推定
されており，非炭素質コンドライトと同じグループに
属する鉄隕石は円盤形成から30−180万年，炭素質
コンドライトのグループは220−280万年程度で形成
されたとみられている[31]．この隕石の年代的・空間
的分離を説明するアイデアとして，円盤形成から100
万年程度で，木星コアが円盤にギャップを開け，そ
の内と外で材料物質を分けた可能性が指摘されて
いる．太陽系隕石研究の詳細については本特集の脇
田氏・荒川氏らの記事を参照されたい．このように，

進化早期段階の円盤観測は太陽系を含めた惑星形
成を理解する上で今後より一層重要になってくるだ
ろう．

5. 観測的円盤進化仮説

　これまで見てきたように，ALMAによって個々の
円盤の特徴付けが行われただけでなく，統計的な
データも得られてきた．このような多数の観測デー
タをもとに，近年，円盤の多様な詳細構造を，1つの
時間進化モデルとしてまとめた「観測的円盤進化仮
説」が提唱されている．図5はそのような観測的円盤
進化仮説の1例をまとめたものである[32]．この仮説
は，具体的に以下の5つの段階に分けられる．(i)星
形成に伴い，動径方向になめらかな円盤が形成され
る．(ⅱ)円盤の中で，帯状流などの何らかのメカニズ
ムによってダストが動径方向に濃集し，リング・ギャッ
プ構造が形成され，惑星形成が始まる．(ⅲ)惑星が
十分な質量を持つと，ガス円盤にギャップを開け，そ
の外縁にダストが濃集し始める．(ⅳ)ギャップによっ
て円盤内側領域へのダスト供給がなくなり，穴が開
く．(ⅴ)外側円盤のダストはギャップ外縁へ濃集し，
リング状となる．この仮説は，リング・ギャップ構造
や円盤内側の穴状構造の繋がりを，シンプルなダス
ト円盤進化モデルでうまく説明している．しかし，こ
の仮説はあくまで，観測されている円盤詳細構造を

「もっともらしく」繋ぎ合わせただけにすぎないこと
に注意したい．もしこの仮説が正しいとすると，若
い円盤ほど図5の左側のような天体が多く，年老い
た円盤ほど図5の右側のような天体が多い，といっ
た特徴が出てくるはずである．今後，若い円盤の観
測が進むことによって，このような仮説の妥当性も
検証されるだろう．

6. 将来の円盤観測への期待

　これまで見てきたように，ALMAによって，惑星
形成に関して様々なことがわかってきたと同時に，新
たな謎も生まれてきた．この章では，これまでの理解
を踏まえ，今後のミリ波観測の展望を述べたい．
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6.1　円盤ガス構造の理解

　本 稿では主にダスト円盤のミリ波観測について
紹介してきた．しかしながら，原始惑星系円盤を形
作った材料である星間物質は，その質量の99%がガ
スであり，惑星形成を理解する上でガス円盤構造の
理解は欠かせない．ダスト円盤の観測によってダス
トの絶対量やサイズについて制限が与えられてきた
が，惑星形成論においては，「ダストのガスに対する
量(ダストガス比)」や「ダストの流体力学的緩和時間
(ストッピングタイム)」の方がより重要となることが多
い．すなわち，ダスト円盤の理解のみでは，惑星形成
は理解できないと言っても過言ではない．
　ガス円盤構造を理解するには，ガス分子の輝線
を観測すれば良いが，円盤ガスの大部分を占める水
素分子の輝線は非常に微弱であるため，観測するこ
とは容易ではない．このような観点から，代わりとし
てCOの同位体などが円盤ガス質量のトレーサーと
してよく用いられる．しかし，輝線観測には高い波
長分解能が要求されるため，その代償として空間
分解能や感度を失う．また，COの水素に対する存
在量は，円盤内での化学反応によって時間的・空
間的に変化するため，COの輝線から円盤質量を見
積もるには，精度の良い理論モデルが必要不可欠
である．このような課題から，ガス円盤の構造を理
解することは容易ではない．2021年にリリースされ

た ALMA Large Program 「Molecu les with 
ALMA at Planet-forming Sca les (MAPS)」の
一連の論文では，10auスケールでのガス分子分布
の特徴付けが行われた[33]．これによって，ガス分
子についてもダストと同様に多数の詳細構造が存在
していることが明らかとなった．今後は，このような
ガス分子の観測データが増え，理論モデルが整備さ
れることによって，ガス円盤の理解が深まることに期
待したい．

6.2　ngVLAが切り拓く地球型惑星形成

　ALMAによって原始惑星系円盤の理解は大きく
変化した．しかし，現在のALMAの空間分解能は
高々数au程度であり，多くの観測は中心星から10 
au以遠の円盤遠方領域に着目しているということを
忘れてはならない．太陽系の地球型惑星や木星形成
の観点からは，より高解像度で円盤内側領域を観測
することが必要不可欠である．円盤内側領域を観測
する上で，空間分解能と同時に課題となるのが円盤
の光学的厚みである．原始惑星系円盤は，内側ほど
ダスト量が多く，光学的に厚いと考えられる．もし，
円盤鉛直方向の光学的厚みが１を超えると，我々は
惑星形成が起きていると考えられる円盤赤道面を見
ることができない．実際，最小質量円盤モデルをもと
に，ALMAの波長(0. 87mm; Band 7)での光学的
厚みを計算すると，15au程度で光学的厚みが1を超

ダスト円盤の構造進化の観測的解釈の例([32]より改変)．この解釈はあくまで複数の円盤観測を仮説に沿って並べただけであり，円盤
の年齢などと整合性を保っているものではないことに注意したい．

図5：
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え，地球軌道に至っては光学的厚みが50程度となっ
てしまう(図6)．この空間分解能と光学的厚みの問
題を克服し，地球型惑星形成現場の直接観測に期
待がかかるのが，next generat ion Very Large 
Array (ngVLA)である．ngVLAは，現在運用され
ているKarl G . Jansky Very Large Array を拡
張し，2030年代から運用開始予定の次世代大型干
渉計である．ngVLAの観測波長はALMAよりも長
い3mmから10cmで，空間分解能は(同じ波長で見
た時に)ALMAの10倍ほど良い．図6を見ると分かる
通り，この長い観測波長と高い空間分解能によって，
ngVLAでは地球軌道の赤道面を空間分解して観測
できると期待されている．
　このngVLAの優れた性能を実演して見せたの
が，図7である．図7は，原始太陽系円盤の中に存
在する原始木星・土星・天王星・海王星がngVLAで
どのように見えるか模擬観測したものである[34]．
ngVLAによって，巨大ガス惑星が作るリング・ギャッ
プ構造に加え，複数の局所的ダスト熱放射が検出さ
れていることがわかる．この局所的ダスト熱放射は，
原始太陽と巨大惑星のラグランジュ点に捕獲された
ダストを示している．このように，ngVLAは，中心星
のごく近傍を高分解能で観測でき，太陽系形成過程
の解明に繋がると期待されている．

7. まとめ

　本稿では，ALMAを中心とした原始惑星系円盤
ミリ波観測について概観し，今後のミリ波観測の展
望を議論した. ALMAの運用が開始してから数年
は，観測しやすい明るく大きな天体の観測が中心と
なり，個々の詳細構造の特徴付けが行われてきた．
詳細構造から，中心星から10au以遠に，海王星か
ら木星質量程度の惑星が普遍的に存在することが
示唆されるが，それらの惑星に惑星質量・軌道進化
の理論モデルを当てはめると，これまで見つかって
きている系外惑星とは異なる特徴を示すことが明ら
かとなってきている．この矛盾の原因として，(1)詳細
構造はそもそも惑星起源ではない，(2)惑星進化モデ
ルに何らかの間違いがある，(3)観測バイアスのため
系外惑星観測では検出されていない，などが考えら
れる．(3)については，今後の系外惑星観測の検出精
度の向上を待つことになるが，(1) , (2)については，観
測・理論的研究によって理解を深めていくことが重
要となるであろう．
　近年は，個々の特徴付けだけでなく，大規模サー
ベイ観測によって，円盤の統計的性質が明らかと
なってきた．どうやら，(空間分解能に比べて)ある程
度大きい円盤にはリング・ギャップ構造がほぼ必ず存
在するというのは間違いないようである．しかし，円
盤の大多数は半径50au以下のコンパクトなものであ
るということも同時に明らかとなった．これまでの観
測の多くは比較的大きな円盤に集中してきたが，現
在のALMAの高い空間分解能を用いれば，コンパ
クト円盤の詳細構造も今後続々と明らかになってく
ると期待される．

最小質量円盤をALMAおよびngVLAで観測した時の円盤
の光学的厚み(実線)．ダストサイズは100μmを仮定した．
破線はALMAおよびngVLAの空間分解能の目安を示す
(天体までの距離として140pcを仮定)．参考として現在の地
球・木星・土星・海王星軌道をマークで示している．

図6：

太陽系巨大惑星(木星，土星，天王星，海王星)形成現場の
ngVLA 模擬観測イメージ([34]より引用)．

図7：
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　円盤の大多数はコンパクトであるということは，そ
の質量も小さい可能性を示唆する．円盤質量のサー
ベイ観測から，Class I I 円盤のダスト質量は系外惑
星系を作るのに不十分であることがわかった．これ
は，より早期のClass 0/ I 段階での惑星形成の可
能性を示唆している．このような観点から進化早期
段階の円盤観測は急務であると言える．円盤進化早
期段階での惑星形成は，太陽系の隕石試料からも
示唆されており，系外惑星系のみならず太陽系の形
成を理解する上でも重要である．
　以上のように，ALMAによるミリ波観測によって，
ダスト円盤の理解は大きく進展した．しかしながら，
原始惑星系円盤の質量の大部分はガスであり，ダス
トおよび惑星の進化は，ガスの存在量に強く依存す
る．ガス円盤構造の理解は，観測的にも理論的にも
非常に複雑である．ALMAによって今後ガス円盤
の観測データが増えることで，理論モデルが発展し，
ガス円盤の理解が深まることを期待したい．
　2030年代にはngVLAの運用が予定されている．
ngVLAはALMAより長い(サブ)センチメートルの
波長で，ALMAの10倍近い分解能で円盤を観測で
きると期待される．この長い波長と高分解能によっ
て，これまでALMAでは見ることができなかった，

「地球型惑星形成領域の赤道面」を直接観測できる
だろう．一方で熱放射の弱い円盤遠方領域の探索に
は短波長のALMAが威力を発揮する．今後はこの
ような，ALMAと他の望遠鏡を組み合わせた多波
長分析も重要になってくるであろう．
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（要旨） 彗星や隕⽯の起源であるカイパーベルト天体は，太陽系内で惑星が形成された名残であると考え
られており，太陽系の成り⽴ちを調べる上で重要な研究対象である．このため，隕⽯の分析や彗星のガス
成分の観測，近年では，はやぶさ2によるリュウグウやOSIRIS -RExによるベンヌの調査，ロゼッタによ
る67P 彗星の直接調査など様々な研究が⾏われてきた．この塵・岩⽯で形成される天体群の起源は「デブ
リ（残骸）円盤」として知られている．デブリ円盤は，太陽系外の若い恒星周りで発⾒された，主に塵（サ
イズがマイクロメートルからミリメートル程度の固体微粒⼦）や岩⽯（サイズがメートルからキロメートル程
度の⼤きな固体で，塵が集積し形成されたもの）から構成される円盤である．数10-数100天⽂単位（au）
の半径を持つリング状構造をしたものが多く⾒つかっており，塵の空間分布や既に円盤内で形成された
惑星の探査などの研究がなされてきた．しかし近年，デブリ円盤にはほとんどないと考えられてきた「ガ
ス成分」が多くのデブリ円盤で検出され，その起源が注⽬されている．2013年からは，Atacama Large 
Mil l imeter/submil l imeter Array（ALMA）望遠鏡による観測結果が続 と々出版され，ガスの検出
が報告されたデブリ円盤はこれまでに20天体にのぼる．本稿は，近年のデブリ円盤の観測研究の進展に
ついて，これまでの研究を振り返り，解説する．

2. 研究の背景

　原始惑星系円盤とデブリ円盤を区別する指標とし
て，典型的に原始惑星系円盤の寿命は数Myr程度
と考えられていることを考慮し，ここでは中⼼星の年
齢が10Myr以上の天体に対してデブリ円盤と呼ぶ．

2.1　デブリ円盤とは

　⽣まれたばかりの星（原始星）は，周囲のガスを取
り込んで成⻑し，太陽のような主系列星へと進化す
る．それと同時に，原始星の周りでは，惑星系のも
ととなるガスと塵からなる円盤（原始惑星系円盤）が
成⻑する．その円盤内で塵の合体成⻑や微惑星形

成が起き，円盤のガス成分は，惑星系の形成が完了
すると消失すると考えられてきた（図1参照）．形成し
たばかりの惑星系では，惑星などの天体ができる際
に残った塵や，微惑星や惑星の衝突によって⽣じた
岩⽯や氷からなる破⽚が円盤状に漂っている. この
塵・岩⽯群は「デブリ円盤」と呼ばれ，惑星系形成の
最終段階に⾒られることから，カイパーベルト天体
の起源として注⽬されている．太陽系の最縁部にあ
る「オールトの雲」などもその名残である可能性が⽰
唆されている [1]．これらからデブリ円盤は，惑星形
成時の太陽系の姿であるとも⾔えるであろう．デブリ
円盤は，⾮軸対称な構造が観測されているものも多
く，惑星から重⼒の影響が要因であると考えられて
おり，このことからも，すでに惑星形成が完了した状
態であるという理解がされている．

1.東京電機大学 理工学部 理学系
aya.higuchi@mail .dendai .ac.jp

デブリ円盤に付随するガスの起源 
– その解明へ向けて
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2.2　なぜガスが存在するのか？

　太陽系形成論の古典的標準モデル（京都モデル）
の枠組みの中では，惑星形成が完了し，残骸のみの
デブリ円盤の状態になると，これまで原始惑星系円
盤に付随していたガス成分はすでに散逸することが
⼀般的な認識であった．つまり，⻑らくデブリ円盤
にはガス成分は存在しないと考えられてきた．とこ
ろが15年ほど前から，⼀酸化炭素（CO），炭素イオ
ン（C+），酸素原⼦（O）がガスとして存在しているこ
とが明らかになり，このガスの起源が惑星系形成過
程との関連で⼤きな問題として提起されてきた．な
ぜなら，ガスがいつまで残存し，どのように散逸する
かで，形成される惑星系の形態が決まるからである．
これまでの研究で，その起源について2つの考え⽅
が提⽰されてきた．⼀つは，惑星系のもとになったガ
ス成分が残存しているという「残存説」であり，もう
⼀つは，⼀度原始惑星系円盤のガスが消失した後，
残存した塵や岩⽯，また彗星からガス成分が新たに
供給されているという「供給説」である．原始惑星系
円盤内のガスの主成分は，中⼼星の形成時のガスの
主成分である⽔素分⼦（H2）であるのに対し，彗星
などから放出されるガスの主成分は⽔（H2O）やCO
などの⽔素分⼦よりも重い分⼦である. 両者は，塵
とガスの空間分布の⽐較や，ガスの主成分が⽔素分

⼦であるか否かで判別できると考えられている．塵
とガスの空間分布がよく⼀致している場合は，供給
説と整合的ではあるが，4章で議論するように，塵か
らのガスの供給率については未だに理解されていな
い．⼀⽅，ガスの主成分を調べようとしても，⽔素分
⼦は電波領域には放射を出さず，直接観測ができな
い．そのことがガスの起源の理解の障害になってい
る．このような理由のため，ガスの起源については，
決着がついていないのが現状である．我々はこれら
の問題を乗り越えるために，塵とガスの空間分布の
⽐較に加えて，ガスの化学組成を調べることが有効
と考え，特にCOが光解離して⽣成する中性炭素原
⼦（C）に着⽬した．Cがガス中の化学反応でCOに戻
るには，⽔素分⼦の介在が必要なので，CとCOの両
⽅を観測することで，⽔素分⼦の量を間接的に⾒積
もることを提案してきた（図2参照）．しかし，炭素原
⼦の周波数帯は，地球⼤気の影響で透過率が悪い
帯域であるため，地上からの観測は⼤変難しく，その
⼿法がなかなか浸透していないのが現実であった．

3. 観測研究の進展

　近年のデブリ円盤の観測事実は，これまでの我々
のデブリ円盤への認識を⼤きく変えるものである．
現在ガスが検出されているデブリ円盤の割合は，観

デブリ円盤に付随するガスの起源 – その解明へ向けて／樋⼝

星・惑星形成過程の模式図．分⼦雲の中で分⼦雲コアと呼ばれる⾼密度な領域が形成され，その中で原始星が⽣まれる．原始星の周りに
はガスと塵からなる原始惑星系円盤が形成され，円盤内部で塵が衝突合体し惑星が⽣まれ，その後ガス成分は消失し惑星系が完成する．
デブリ円盤はこの最終段階に相当する（イラスト：⽊下真⼀郎）．

図1：
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星間空間での⼀酸化炭素分⼦ガスの化学反応の経路．⼀酸化炭素分⼦（CO）は紫外線によって解離されて，炭素原⼦（C），炭素原⼦イオン
（C+）になる．⽔素分⼦がたくさんあれば（ピンクの⽮印の反応が進めば），炭素原⼦イオンが⼀酸化炭素分⼦に再び戻ることが分かる．
Credit：理化学研究所 （⼀部改訂）

図2：

左：49 Ceti における⼀酸化炭素分⼦ガス（上）と炭素原⼦ガス（下）のスペクトル強度．
右：β Pic における⼀酸化炭素分⼦ガス（上）と炭素原⼦ガス（下）のスペクトル強度．
ガスの運動速度（km/s）を横軸としたときの，ガススペクトルの形状（ガスの運動の様⼦）を⽐較したもので，ともにASTEによって得られ
たもの．上段の⼀酸化炭素ガスのスペクトルにはALMA望遠鏡による観測データ（⾚線）も含む．運動速度の視線⽅向成分とは，観測す
る天体が地球に対してどのように運動しているかを⽰す．⾚の点線は中⼼速度で，それに対して遠ざかる⽅向（中⼼速度より速度が⼤きい），
近づいてくる⽅向（中⼼速度より速度が⼩さい）に動いていることを⽰す．
Credit：理化学研究所

図3：
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測された天体のうち，およそ15%である（[2]を参考
に導出）．もちろん中⼼星の年齢の⾒積もりの誤差
が⼤きく，原始惑星系円盤に近い可能性があるこ
とも⽰唆されているが，ガスが検出されたデブリ円
盤のスペクトルエネルギー分布（Spectra l Energy 
Distr ibut ion , 以後SED）1を調べると，典型的なデ
ブリ円盤と同じである2．これらから，多くの研究者
が，なぜガスが存在するのかという疑問に対して答
えを得るため，観測研究を続けている．ここでは，こ
れまでのデブリ円盤周りのガス探査の歴史を振り返
り，ALMA望遠鏡の稼働で⼀気に進展したガスの
研究について概観する．以下のように，デブリ円盤か
らのガスの検出は，最初は単⼀鏡による観測によっ
て始まり，その後は⼲渉計を⽤いて，ガス成分を空間
分解する試みがなされてきた．参考のために，ここで
紹介する典型的な単⼀鏡の空間分解能は1000au，
⼲渉計の空間分解能は10au，また円盤のサイズは
100auである．

3.1　単⼀鏡による観測

　デブリ円盤に付随するガスの存在が⽰唆されてき
たのは，そもそもは可視光の吸収線（カルシウム・ナ
トリウムなど）[3] や遠⾚外線領域の酸素原⼦や炭
素イオンの輝線による観測 [4] からであった．電波
領域の観測が始まったのは，ZuckermanやDent
らによって⾏われた，IRAM 30m望遠鏡やJames 
Clerk Maxwel l Telescope（JCMT） と い う
単⼀鏡の望遠鏡による観測がきっかけであった．
Zuckermanらの観測 [5] が報告されたのは1995
年で，まだ原始惑星系円盤やデブリ円盤という区別
なしに，星周円盤のガスをサーベイするという観測
が⾏われていた時期であった．それにより，くじら座
49番星（以後，49 Cet i）でCOのスペクトル線の検
出が報告されたのである．その後DentらがJCMT
を⽤いたサーベイ観測を⾏い [6]，近年では，Moór
らが IRAM30m望 遠 鏡やAtacama Pathf inder 
Experiment (APEX) を ⽤ い て，HD21997 や
HD131835 からのCOのスペクトル 線を検 出した 
[7] ．
　 また⽇本 の望 遠 鏡 では， ⻑らくこのような観
測 は ⾏ わ れてこな か った が， 我 々はAtacama 

左：ALMA 望遠鏡が捉えた49 Ceti のデブリ円盤における塵とガスの分布．塵を⾚⾊，⼀酸化炭素分⼦を緑⾊，炭素原⼦を⻘⾊で表⽰．
右：49 Ceti の想像図．星を取り巻く塵円盤があり，そのまわりを⼤量のガスが取り囲んでいる様⼦を表す．
Credit: ALMA (ESO/NAOJ/NRAO)

図4：

1電磁波の強度を波⻑（周波数）の関数として表したもの．
2原始惑星系円盤のスペクトルエネルギー分布は中⼼星からの放
射に加え⾚外線領域に超過が⾒られる．⼀⽅デブリ円盤では，中
⼼星からの放射と円盤成分の放射の2 つの成分が分かれて⾒ら
れるようなスペクトルエネルギー分布を⽰す．

デブリ円盤に付随するガスの起源 – その解明へ向けて／樋⼝
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Submillimeter Telescope Experiment (ASTE)
を⽤いて，49 Cet iと，がか座β星（以後，β Pic）
からのCのスペクトル線の初検出に成功した [8]（図
3 参照） ．49 Cet i とβ Pic は，いわゆるデブリ
円盤としては，よく研究されている天体であったが，
これまでにCのスペクトル線の検出は報告されてい
なかった．Kral らの論⽂ [9] でもAPEXを⽤い
てβ Pic からのCのスペクトル線を検出しようと数
時間程度の観測は実⾏されたようであるが，検出
には⾄らず，輝線強度の上限値を報告するのみで
あった．ASTEやAPEXには，ALMA 望 遠 鏡と
同じBand8の受信機（周波数：385 – 500 GHz）が
搭載されており，我々のCのスペクトル線の検出は，
ALMA望遠鏡での観測を⾏うための準備段階の結
果となったのである．これらの観測を⾏なった2016
年には，49Cet iとβ Picの2天体において，ALMA
望遠鏡でCOの空間分布はすでに導出されていた

（49 Cet i：図4参照，β Pic：図5参照）ため，たとえ
Cのスペクトル線が検出されなかったとしても，どれ
くらいの観測時間で，どの程度の上限値が得られる
かといった参考資料になるため，あえて挑戦したと
いう経緯もある．単⼀鏡の観測は，⼤変シンプルで
観測⼿法としては容易であるが，観測の空間分解能
が悪く，また感度も良くないため，ガス成分を検出す
るには，1天体に対してかなりの観測時間を要する．
例えば，我々が⾏ったCとCOの観測について⾔え
ば，そもそもCに関しては，それが地球の⼤気の透
過率が良くない周波数帯であることもあって，2天体
で2輝線の総観測時間は100時間以上を要した．ま
たCOの観測に関しても注意点がある．我々が観測
した，49 Cet iやβ Picのように，孤⽴した天体であ
ればあまり影響はないが，近くに分⼦雲などがある
天体に関しては，円盤に付随するガス成分のみを検
出したい場合，近くの分⼦雲の影響を考慮して観測
をしないと，分⼦雲からのCOを引っ掛けてしまい，
どこからの放射なのかの区別がつかなくなってしま
う．以上の困難を克服するには，⼲渉計を⽤いて，⾼
感度・⾼分解能の観測を⾏うことが必須であった．

3.2　ALMA 望遠鏡の稼働により

　2011年からALMA望遠鏡が初期運⽤に⼊り，デ
ブリ円盤のガス成分を⾼感度・⾼分解能で観測で

きる時代に突⼊した．もちろんこれまでに，既存の
⼲渉計，例えばSubmil l imeter Array（SMA）や
Combined Array for Research in Mil l imeter-
wave Astronomy（CARMA）でも観測は⾏われ
てきた [10] ．しかし，デブリ円盤のガス成分は原始
惑星系円盤のものと⽐べて希薄であるため，そもそ
もの放射⾃体が微弱であり，⾼品質な画像を得るこ
とが困難であった．そのため，デブリ円盤の研究を
⾏ってきた⼈々にとって，ALMA望遠鏡は頼みの綱
だったのである．実際，2013年からKóspá lやMoór
らによってHD21997 からの塵やCO，そしてCOの
希少同位体である13CO・ C18Oといった分⼦輝線の
検出・空間分解された画像が報告され [11，12]，そ
の後もβ Pic や49 Cet i，HD 32297 などからCO
の空間分布の報告がなされてきた[13-15]．その結
果，現在ではガスが付随するデブリ円盤は20天体
にまで増えてきた [2]．これらは，ALMA望遠鏡の
性能を最⼤限に活かすことができたおかげで，デブ
リ円盤の観測研究が進んだ⼤きな成果と⾔えよう．
また，これまではCOの観測が主に⾏われてきたが，
我々はCのスペクトル線観測も⾏い，初めて49 Cet i 
に付随するCの空間分布を得ることに成功し（[16] ，
図4参照），さらに炭素原⼦の希少同位体（13C）のス
ペクトル線の初検出にも成功した [17]．さらに，β 
PicやHD131835といった天体でも，Cの空間分布が
得られるようになってきた [18-20]．
　また付随するガスの性質についても，これまでの
常識を覆す結果が出始めている．電波観測から導出
されるデブリ円盤に付随するガスの温度は10K程度 
[11，21] であり，円盤に付随するガスの温度としては
かなり低温であるという結果が明らかになってきた
のである．星が⽣まれる現場である分⼦雲は，10K
という低温な環境であることは知られているが，原
始惑星系円盤など，すでに星が⽣まれている環境で
あれば，中⼼星の影響で，ガスの温度は20-50K程
度になっていることが考えられている ．実際デブリ
円盤のSEDから導出される塵の温度は，60-100K
程度である [4] ．この結果は，ガスと塵の温度が⼀
致せず，両者が局所熱平衡状態にはないことを⽰唆
している．塵が成⻑していることによって光電効果
による加熱の効率が下がり，周囲のガスが温まりに
くくなっているのであろうという解釈もされてはいる

日本惑星科学会誌Vol. 31, No. 1, 2022
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が [21] 3，これはまだ議論の段階である．以上から，
原始惑星系円盤で⾏われているような議論と同様の
解釈ができないところも難しいところではある．我々
の結果でも，デブリ円盤のガスの温度が低すぎる件
について議論しており，COが放射を出す機構につい
て再検討しなければいけないのではとの提案をして

いる [21]．分⼦の回転スペクトルの放射が起こるの
は，分⼦がその周辺に存在する分⼦と衝突し回転励
起され，励起状態から基底状態へ戻るためである．
⼀般に原始惑星系円盤などでは，COはガスの主成
分であるH2との衝突によって，回転励起される．し
かし，デブリ円盤では⽔素分⼦が少ない可能性が
あるため，同様なメカニズムをもとにした解析はでき
ない．つまりCOやC，そして電⼦など，⼀般的には
H2よりも⼗分少ないと考えられている相⼿との衝突
を考えて，スペクトル線強度を解析しなければなら

3円盤内に⼩さい塵が多く存在すると，中⼼星や星間紫外線によ
る光電効果でガスの加熱効率が良く，温まりやすい．デブリ円盤
では⼩さい塵の量が原始惑星系円盤よりも少なく，光電効果によ
るガスの加熱が効きにくいという解釈．

上：βPicを取り巻く円盤の⼀酸化炭素の強度分布．
下：速度構造を⼿掛かりに構築した円盤内の⼀酸化炭素の分布の⿃瞰図．⼀酸化炭素分⼦の⼤きなかたまりが2時⽅向に⾒える．
Credit: ALMA (ESO/NAOJ/NRAO) and NASA’s Goddard Space Flight Center/F. Reddy

図5：

デブリ円盤に付随するガスの起源 – その解明へ向けて／樋⼝



84

ないのである．このことが，電波領域の分⼦観測に
よるデブリ円盤研究の難しさの⼀つとして浮かび上
がってきた [21]．このようにALMA望遠鏡による
観測の進展で，デブリ円盤のガスの研究は⼤きく発
展し，これまでの固定観念や先⼊観を⼤きく覆すこ
とになった．なぜデブリ円盤にガス成分が存在する
のか，そしてそのガスの性質の特殊性に対する議論
は，さらに⽩熱することになるのである．

4. ガスの起源は何か

　ここで問題になるのは，このガス成分はどうして
存在するのか，そしてガスの成分がどのようなもので
あるかということである．これまでの惑星形成モデ
ルであれば，すでに散逸してしまっているはずのガ
スがなぜ検出できるのか．しかも，13CO，C18O，13Cな
どの希少同位体のスペクトル線まで検出されている
ということは，主同位体のスペクトル線は光学的に
厚いこと（つまり飽和していること）を意味する．もし
主同位体のスペクトル線が光学的に薄いと仮定して
ガスの量を求めていた場合，それよりもずっと多いガ
ス成分が存在していることになる．β Picなどの⾮

軸対称な構造をしている天体と，HD21997などの空
間的に対称な構造をしている天体では，対称な天体
の⽅がガス質量は⼤きい傾向があるが，その要因は
明らかではない．ここ数年の観測の進展にもかかわ
らず，このガスの起源についての議論は，いまだに解
決されておらず，さらに混沌としてきている状態であ
る．これを明らかにするとともに，ガスや塵の存在量
⽐を調べることは，デブリ円盤の起源のみならず，惑
星⼤気の起源の理解において極めて重要である．ま
た，ガスの起源はガスの組成とも関連していることも
重要である．もし塵からの昇華ガスが起源だとする
と，ガスの組成は系外彗星の組成を反映しているこ
とになるからである．

4.1　原始惑星系円盤からの残存ガス（残存説）

　まず，ガスが検出される原因として⼤変シンプル
な考え⽅であるが，原始惑星系円盤からの⽣き残り
であることが考えられる．これまでの理論研究では，
惑星系が形成されるとすぐにガス成分が散逸してし
まうという考え⽅が⼀般的で，⻑い間ガス成分を保
持することは難しいと⾔われてきた．近年では，仲
⾕らの計算 [22] により，⻑期間ガス成分を保持す

ALMA望遠鏡により得られたHD 21997のデブリ円盤の画像（”左：塵の分布，中央：⼀酸化炭素の積分強度図，右：⼀酸化炭素の平均速
度図，”）．左の画像は，星の周りに分布する塵の円盤，真ん中の画像は⼀酸化炭素からの放出を⽰しており，ガスは塵よりも星の近くにあ
ることを⽰す．右の画像はガスの速度を⽰す． ⾚⾊は遠ざかる成分，⻘⾊は近づいてくる成分を表し，これはガスが中⼼星の周りを回転し
ていることを⽰す．
Credit: Á. Kóspál (ESA) and A. Moór (Konkoly Observatory)

図6：
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るメカニズムも提案されているが，まだ⼀般的では
ない．ALMA望遠鏡によって得られたCOの観測
結果を⾒ると，例えば49 Cet iやHD21997，そして
HD32297では，そのガスの空間分布や円盤の広が
り，運動の様⼦は原始惑星系円盤のそれとよく似て
いる （HD21997：図6参照） ．もちろん，ガスや塵
の質量は原始惑星系円盤より1桁は少ないため，時
間進化によって減少していったという解釈は⾃然で
ある．⼀⽅，β Picのガスは，⽐較的⾮軸対称に分
布しているため（図5参照），これと⽐較すると，49 
Cet iなどのガスの分布は，これまでのデブリ円盤と
はまったく違う描像である．

4.2　塵からの昇華ガス（供給説）

　⼀⽅，惑星形成に使われなかった塵の残骸や破
⽚から，COが昇華してくるという説が，デブリ円盤
では⻑年提唱されてきた．2次ガス・脱ガスと⾔われ
ているメカニズムである．例えば，Dentらによって
報告されたALMA望遠鏡によるβ Picの観測結果 

（図5参照） では，COと塵の分布の⽐較から供給説
を提唱している．β Pic周りのガスの⾮軸対称性が
⾼いことは，円盤内での特定の領域で，微惑星の衝
突が起こった結果か，または連続的に衝突が起きて
いる状況のいずれかを⽰唆しているとの解釈である 
[13]．このような微惑星同⼠の衝突による脱ガスは，
デブリ円盤ガスの起源の⼀つとして考えられている
が [23，24]，現場を捉えた観測はなく，デブリ円盤
のモニター観測を⾏うなどの継続的な観測が必要だ
と思われる．
　彗星からのガスの放出も⼀つのメカニズムとして
考えられている [25，26]．基本的には，ヘールボップ
彗星からガスが放出される様⼦をモニター観測した
研究 [27] がベースとしてなっており，これらの現象
がデブリ円盤でも起きているという考え⽅，つまり2
次ガスを⽀持する研究者の⽅が世界的に⾒て多いよ
うに⾒受けられる．実際に観測されるガス総量を説
明するには，ヘールボップ彗星が1年間に800個到来
すれば説明可能との⾒積もりを⾏っている（[13]の結
果から⾒積もられた値）．このような環境が常にデブ
リ円盤内で再現可能なのか，その辺りの疑問はまだ
未解決である．⼀⽅，HD 21997などのガスが豊富な
天体とβ Picのガスの総量を⽐較すると，1桁以上質

量が違うため，ヘールボップ彗星が年に6000個以上
到来する必要がある（[11]の結果から⾒積もられた
値）．そうすると，他のデブリ円盤のガスの質量を全
て説明するのは難しいと思われる．実際にデブリ円
盤のモニター観測により，ガスの放出が観測された
というような事実はまだ報告されていない．ガス中に
放出された分⼦の寿命は，紫外線に暴露された場合
は1000年未満と短いため [2]，検出が難しいことも
追い討ちをかけていると⾔えよう．
　近年では，MoórやKóspá lらが「ハイブリッド円
盤」という概念を導⼊し [11] ，原始惑星系円盤から
の残存ガスと，塵からの供給ガスの両⽅の影響で，
ガスが検出されているのではと解釈している．いず
れにしろ，ガス成分が検出されているのは事実であ
り，残存説・供給説ともに，タイムスケールやそのメ
カニズムの現実性など，理論的な観点からの検証が
益々求められる．

5. 今後の展開

　ALMA望遠鏡の観測が進んだ結果，デブリ円
盤のガスの組成の調査が可能になりつつある．実
際にKlusmeyerらの観測では，49 Cet iにおいて，
CO以外の分⼦の観測（CN， HCN， HCO+， SiO， 
CH3OH）を実⾏している[28] ．残念ながら彼らの
観測では，確実な検出は報告されていないが，今後
空間分解能を⾼くし，積分時間を⻑くするなどの観
測条件を向上させることで，このような分⼦輝線の
検出は可能になるかもしれない．⼀⽅，4章で述べ
たように，デブリ円盤では光解離のタイムスケール
が短いことが，分⼦輝線の検出を難しくしている⼀
つの要因である．よってこれらの影響を受けない，
酸素原⼦や炭素イオンの⾼感度観測も検討しなけ
ればいけない．これまでに酸素原⼦や炭素イオンは
検出されている天体もあるが，成層圏⾚外線天⽂台

（The Stratospheric Observatory for Infrared 
Astronomy ，SOFIA） や James Webb Space 
Telescope（JWST）による観測により，その検出確
率の向上も期待される．
　炭素原⼦の同位体種（13C）のスペクトル線までが
検出されるような環境は，これまでに分⼦雲など，光
学的に厚い領域では議論されてきたが，デブリ円盤
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のような環境では検討されてこなかった．ここ10年
余りで，観測は⼀気に進展しており，さらなる研究の
発展には先⼊観を捨てた様々なアプローチで向き合
うことがますます重要であろう．

6. 終わりに

　ALMA望遠鏡が稼働してはや10年．デブリ円盤
に対するガスの観測研究は⼤きく進展した．もはや
ガスの存在を疑う⼈はおらず，多くのデブリ円盤でガ
スが付随しているという描像は当たり前になってき
た．そのうちのいくつかの天体では，希少同位体種
のスペクトル線が検出されたこともあり，従来の認識
のような希薄なガス成分ではないと，認識を改める
必要が出てきた．これまでは原始惑星系円盤とデブ
リ円盤は，全く別物だという認識があったが，今後
はさらに原始惑星系円盤の延⻑線上であると考慮
した議論と，かつ，まったく別物という観点の2⽅向
から考えなければいけない．なぜなら，2次的なガス
供給の現場を観測で捉えることは⼤変難しく，その
存在を証明することは困難ではあるが，これらの存
在を否定することも難しいからである．微惑星同⼠
の衝突脱ガスや塵からの昇華の影響がどれくらい効
くのか，またその効率はどれくらいなのか，今後は太
陽系内の⼩惑星，隕⽯，彗星の研究を⾏なっている
研究者を交えて，統計的な議論を進めていかなけれ
ばならない．これらの問題は，我々が⾏っている観
測天⽂学のみでは解決できず，太陽系内の探査との
連携が必須であり，観測天⽂学と物質科学の融合
が⼤変重要な観点になるだろう．特に，はやぶさ2 に
よるリュウグウやOSIRIS -RExによるベンヌの成分
分析から何かヒントが得られるのか，彗星からのガ
スの放出機構がデブリ円盤で⾒つかっているガスを
再現できるほどの効果があるのか．もし，リュウグウ
やベンヌから有機分⼦を含めた様々な分⼦が⾒つか
れば，デブリ円盤と太陽系⼩天体とを繋ぐ⼤きなヒ
ントになるのであろう．このように，デブリ円盤の観
測結果を考慮した惑星系形成シナリオを構築するに
は，多様な観点からこれらの事実を⾒つめ直すこと
が必要である．そういった意味では，今後の天⽂学
と惑星科学の橋渡しとしても，デブリ円盤は重要な
役割を担っていると⾔えるだろう．
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（要旨） 金星探査機「あかつき」の観測データを最大限に活用するために，我々の研究グループでは金星
大気の全球的な流れを地球シミュレータ上で計算する数値モデル「AFES -Venus」と，局所アンサンブル
カルマンフィルタを用いて観測データをAFES -Venusへと同化するデータ同化システム「ALEDAS -V」
を開発してきました．前回[1]からの進展として，AFES -Venusでは，超長時間積分による静止状態か
らのスーパーローテーションの再現，超高解像度計算による熱潮汐波からの大気重力波の自発的な放
射の発見，雲物理過程の導入，低安定度層などの温度構造の再現，加熱や安定度の改良によるケルビ
ン波や熱潮汐波の現実的な再現，などに成功しました．また，ALEDAS -Vでは，「あかつき」やVenus 
Expressの紫外画像で得られた水平風を同化し，金星大気初の現実的かつ時空間的に偏りのないデー
タセットの公開への準備が進めているほか，仮想的な観測データを同化することにより観測の「有効性」
を検証するための観測システムシミュレーション実験なども実施しています．これらの成果を簡単に紹介
し，今後の展望についての報告をしたいと思います．

1. はじめに

　2015年12月に金星周回軌道に投入された金星探
査機「あかつき」により，たくさんの興味深い観測成
果が得られていることは，本シリーズのこれまでの記
事でもよくご存知のことと思います．金星大気シミュ
レーションは，九州大学の山本勝さんの一連の研究
[2, 3等]をはじめとして，日本ではいくつかのグルー
プで行われています．数値モデルも複数存在し，国
内で相互比較ができるという，世界的に見てかなり
活発な状況にあります．そのような中，我々の研究グ
ループでは，あかつきが金星に到着する前から，金
星大気の全球的な流れを地球シミュレータ上で計算
する数値モデル「AFES -Venus」を開発してきまし

た[4]．AFES -Venusは，放射による加熱・冷却の
過程を簡単化し，雲や化学物質等を含まない力学モ
デルですが，観測と整合的な大気の静的安定度を
導入し，これまでよりも高い解像度での計算を行う
ことで，スーパーローテーションを含めた現実的な金
星大気の循環を再現・維持することに成功してきま
した[5]．さらに，あかつきの観測データを最大限に
活用すべく，局所アンサンブルカルマンフィルタを用
いて観測データを取り入れ，AFES -Venusの計算
結果を修正する，金星大気初のデータ同化システム

「ALEDAS -V」の開発も進めており[6]，試行実験を
続けています．本記事では，前回の樫村さんの報告
[1]以降に得られた，AFES -VenusとALEDAS -V
の成果について簡単に紹介するとともに，今後の試
みについても解説したいと思います．より詳しい研究
成果については，参考文献に記載した各論文をご参
照いただけると幸いです．

1.慶應義塾大学 法学部 日吉物理学教室
2.慶應義塾大学 自然科学研究教育センター
3.京都産業大学 理学部
nori@phys-h.keio.ac.jp

一番星へ行こう！日本の金星探査機の挑戦 その49
〜金星大気初のデータ同化への挑戦：あかつき観
測と数値計算の融合〜
杉本 憲彦 1,2，藤澤 由貴子2，安藤 紘基3，高木 征弘3，
AFES-Venusチーム，ALEDAS-Vチーム
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2. AFES-VenusとALEDAS-V

　地球の気象や気候など，惑星全体の大気の流
れを計 算する数値モデルが，大 気 大 循環モデル
(GCM: Genera l Circulat ion Model)です．通常
の大気大循環モデルは，大気の運動，熱力学，状態
方程式を計算する「力学」部分と，太陽放射や赤外放
射などの放射伝達や，雲の凝結や化学物質の組成変
化などを計算する「物理」部分からなります．AFES -
Venusは，地球シミュレータ向けに最適化された
地 球 の 大 気 大 循 環 モデルAFES(Atmospheric 
GCM For the Earth Simulator) [7]の力学部分
を基に，諸定数を金星版に変更したものです．物
理部分の多くを簡略化し，簡易的な太陽放射と赤
外放射を計算することで，高分解能長時間計算に
挑んできました．基本実験では，初期に理想的な
スーパーローテーションを仮定し，それにバランス
した(雲層の低安定度層を含む)温度場を導入しま
した．これにより，超長時間の数値計算を必要と
する助走計算を行うことなく，現実的なスーパー
ローテーションが再現・維持することができ[5]，周
極低温緯度帯(コールドカラー) [ 8]や熱潮汐波 [9]
など，観測と整合的な現象を得ることができまし
た．地球シミュレータを駆使した高い空間解像度
の計算では，あかつき近赤外カメラ( I R 2)で観測
された惑星規模の筋状構造の再現にも成功して
います[10]．
　観測と数値モデルの結果を見比べ，モデルの結果
を修正する手法がデータ同化です．観測データは時
空間的にまばらにしか存在しませんが，データ同化
を行うことで，観測と整合的かつ時空間的に均質な
データセットの生成が可能になります．地球大気で
は，AFESでアンサンブル予報を行い，その予報誤
差と観測誤差を見 比べて，局所アンサンブルカルマ
ンフィルタ(LETKF; Local Ensemble Transform 
Kalman Filter)によってデータ同 化 するシステム
が開発されており，既に再解 析データ(ALERA; 
AFES -LETKF exper imenta l reana lys is of 
atmospheric data)も公開されています．これを
AFES-Venusを使って金星化したのがALEDAS-
V(AFES -LETKF Data Assimi lat ion System 

for Venus)です．これまで，モデルの出力で作成し
た疑似観測データや，欧州の金星探査機「Venus 
Express」の観測データを用いた同化テスト実験に
より，ALEDAS -Vが動作することを確認していま
す[6]．

3. 主要な成果

3.1　子午面循環によるスーパーローテーション 
　　 の再現

　AFES -Venusによる中解像度(128×64×60)の
数値シミュレーションを，3000地球年というこれま
でにない超長時間積分することで，静止状態からの
スーパーローテーションの再現に成功しました[11]．
これまで，現実的な太陽加熱を用いて，子午面循環
による地表からの角運動量の供給で，スーパーロー
テーションを再現した例はありません．本研究では，
熱潮汐波を励起させる太陽加熱の日変化成分を除
き，子午面循環のみを駆動する太陽加熱の設定で実
験を行いました．その結果，鉛直渦粘性をある程度
小さく(0.02 m2/s以下に)した場合（従来は地球の成
層圏での値が用いられてきました）のみ，超長時間積
分によって高速のスーパーローテーションが発現しま
した．このため，これ以降のAFES -Venusの実験
設定では，鉛直渦粘性を小さくする工夫が取り入れ
られています．

3.2　簡略化した雲モデルの導入と解析

　金星の硫酸雲に対する大気運動の影響を調査す
るため，簡略化した雲物理過程をAFES -Venusに
導入しました．ここでは，水蒸気と硫酸蒸気の生成・
輸送過程と両者の凝結による硫酸雲の生成などを
取り入れています[12]．その結果，地上望遠鏡や探
査機による赤外観測で示された雲量や水蒸気混合
比の緯度分布を再現しました．また，硫酸雲が短周
期の擾乱によって極域で活発に生成される可能性を
指摘しました(図1)．さらに，赤道域で観測される大
規模な雲量の周期的な変化も再現し，雲層下部の赤
道ケルビン波に伴う温度変化で生じることがわかり
ました[13]．

一番星へ行こう！日本の金星探査機の挑戦 その49〜金星大気初のデータ同化への挑戦：あかつき観測と数値計算の融合〜／杉本，他
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3.3　熱潮汐波からの自発的な重力波放射 
　　 の発見

　金星大気における小規模重力波の振る舞いを調
べるために, 世界最高解像度(1920×960×260)の
数値実験を実施しました．熱潮汐波の有無による
小規模重力波の発生の違いを検討するために，太
陽加熱の設定を変更した2種類の実験を実施しまし
た．その結果，熱潮汐波から重力波が自発的に放射
されることを初めて発見し，スーパーローテーション
の運動量の再分配を担っていることがわかりました
(図2)．また，地球と同じように，ジェット出口での励
起メカニズムが働いていることがわかりました[14]．
あかつき電波掩蔽観測からも，雲層上部において重
力波の存在が示唆されていますが，熱潮汐波から自
発的に放射された重力波の可能性があります．

3.4　雲層下部の温度構造の調査

　Venus Expressとあかつきの電波掩蔽観測か
ら，低安定度層が極域で高度42 km程度まで深く広
がっていることが示されています[15]．この傾向は，
AFES -Venusの数値実験でも再現されており，観

測との比較やその成因の調査を行いました．その結
果，大気大循環と波動による力学的な寄与が，この
低安定度層の生成・維持に重要であることが示唆さ
れました[16] .

3.5　加熱や成層度を変化させた感度実験

　AFES -Venusでは雲層上端で観測される約4日
周期のケルビン波がうまく再現できていませんでし
た．また，あかつきの中間赤外カメラ(LIR)画像から
得られる熱潮汐波の位相にも大きなずれが存在して
います．これらの波はスーパーローテーションの再現
や構造の維持に重要な働きを持つと考えられている
ため，その再現性を高めるために，加熱分布や成層
度を変更した感度実験を行いました．その結果，雲
層上端に4日周期のケルビン波に相当する波が再現
され，ロスビー波とケルビン波の結合によってもたら
されるシアー不安定で励起されることが明らかにな
りました[17]．また，熱潮汐波についても，観測とよ
り整合的な位相構造を持つ再現結果が得られつつ
あります[18]．

AFES-Venusで再現された雲分布の様子[12]．鉛直積算した雲密度の水平分布を示しています．図1：
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3.6　衛星観測で得られた風速のデータ同化

　ALEDAS -Vを用いて，Venus Express の紫外
カメラ(UV)画像の雲追跡によって導出された雲頂
高度での風速データを同化しました．その結果，熱
潮汐波の位相構造が改善され，全球の風速場も修
正されました[19]．次に，赤道域かつ，より観測頻度

が高い，あかつきのいくつかの観測期間について，
UV画像から得られる雲追跡風の同化を行いまし
た．その結果，熱潮汐波の位相構造が改善されただ
けでなく，全球の風速や温度場も大きく修正されまし
た[20] (図3)．この結果はモデルが表現できていな
い構造を考察する上で大きな手掛かりを提供する，
データ同化の大きな成果であると思っています．ま

AFES-Venusの超高解像度計算で得られた金星大気重力波の様子[14]．鉛直速度をトーン，ジオポテンシャル偏差を等値線(間隔は
1000[m2/s2])で示しています．(a)は高度70 kmでの水平分布，(b)は赤道での東西鉛直分布を示しています．

図2：

ALEDAS-Vによって，あかつき紫外線観測画像から得られた水平風をデータ同化して得られた東西平均場の南北鉛直分布の様子[20]．
(a)はデータ同化なし，(b)がデータ同化ありの結果で，東西風をトーン [m/s]，温度を等値線[K]で示しています．

図3：

一番星へ行こう！日本の金星探査機の挑戦 その49〜金星大気初のデータ同化への挑戦：あかつき観測と数値計算の融合〜／杉本，他



92

た，ケルビン波やコールドカラーの再現性も高くなっ
ていることがわかりました．現在，この世界初の金
星客観解析の公開を目標に，データの整備を行って
います．

3.7　観測システムシミュレーション実験 
　　 (OSSE)

　ALEDAS -Vでは，観測データをモデルの出力
から仮想的に作成し，それらを観測データとして同
化した際に，どれくらいの改善がもたらされるかを
調べる，観測システムシミュレーション実験(OSSE; 
Observ ing System Simulat ion Exper iment)
を行うことができます．まず，今後の金星探査で有
望視されている小型衛星間の電波掩蔽観測を想定
したOSSEを行いました．その結果，2-3機の極軌道
の小型衛星を配置できれば，コールドカラーの再現
が可能なことを発見しました[21]．現在，さらに実軌
道へ拡張[22]したOSSEとその解析を行っています
[23]．また，UV画像で得られる雲追跡風のOSSE
を行い，データ同化でケルビン波やロスビー波を再
現するために必要な観測条件を調べました．その結
果，高度70 kmでの水平風速が6時間毎に存在すれ
ば，ケルビン波が再現可能[24]であることがわかり
ました．現在，再現されたケルビン波がスーパーロー
テーションにもたらす，加速・減速効果の定量化[25]
とロスビー波への拡張実験を行っています．

4. おわりに

　ここまで，簡単にAFES -VenusとALEDAS -V
の最新の成果を紹介しました．金星大気中の放射
伝達モデルや硫酸蒸気の生成・輸送・凝結過程のモ
デル開発も現在進行中です．また，あかつきの観測
データを同化した，金星客観解析データでの個々
の現象の解析も進みつつあります．あかつきの観測
データが大量に蓄積されており，データ解析も進行
しています．AFES -Venusのモデル開発と相互に
連携することで，更なる研究の進展が期待できるで
しょう．一方で，今後の金星探査計画の検討のため
には，ALEDAS -Vのデータ同化を用いたOSSEの
実施が必要不可欠になってくると考えています．我々
AFES -Venus，ALEDAS -V両チームは，あかつき

の観測とより密接に連携しながら，金星大気モデル
とデータ同化システムの精緻化をはかり，これからも
金星大気の謎に挑んでいきたいと考えています．
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1. はじめに

　学会への参加というのは研究者にとって重要な議
論・交流の場です．特に若手研究者や学生にとって
は関連分野の知見を広げるだけでなく，研究テーマ
や将来の進路を考えるための貴重な機会になってき
ました．しかし2020年以降，新型コロナウイルス感
染症の蔓延によって日本惑星科学会秋季講演会や
日本地球惑星科学連合大会などはすべてオンライン
での開催を余儀なくされました．特に現在の大学院
生には，対面での学会・研究会に参加した経験がな
かったり，研究室外での同世代との交流機会を失っ
た学生も多くいるだろうと思われます．そこで惑星科
学系の若手研究者や学生同士が集まって，知識や
情報を交換する機会を作ろうと考え，太陽系天体若
手研究会を開催しました．本研究会は，太陽系内の
惑星・衛星・小天体や，その形成進化を対象とした分
野の若手研究会としては初めて開催されたものです．
　本研究会は，惑星科学会のみならず，太陽系に関
連した幅広い研究分野の学生が集まる若手研究会
を作りたいという声から始まりました．近い分野では
天文系の「天文・天体物理若手夏の学校」や，地球科
学系の地球惑星科学NYSが主催する「地球惑星科
学学生と若手の会」，地球電磁気・地球惑星圏学会

の「宇宙地球惑星科学若手会夏の学校」等々があり
ます．これら研究会の隙間を埋めるような，太陽系
の形成過程から惑星や衛星，小天体の科学までを広
く包括する分野の若手研究会があってもよいのでは
ないか．そう考えた前田と于が構想を立ち上げたこと
で，学会の懇親会などの場で意気投合した他のメン
バーも世話人に合流し，実施する運びとなりました．
　世話人の多くは研究会を主催した経験がなく，運
営は試行錯誤の連続でした．一口に太陽系天体と
いっても関連する分野は多様なため，どのような周
知を行えばどのくらいの参加者が集まるのか，講演
数は何件ぐらい集まるのか，どのようなスケジュール
を作ればスムーズに進行するのか，といったカンもな
かったので，最初の頃は今から考えると無茶と思え
るようなパターンでも想定して準備を進めておりまし
た．結果的には発表20 件・参加登録90 人という大
盛況になり，参加者同士和気あいあいと意見交換す
るのにちょうどよい規模の研究会を実施できたと思
います．

2. 実施概要

　本研究会は2021年11月11日−12日にかけて実施
されました．現状を鑑みてオンライン形式とし，発表
は各セッションの口頭発表と質疑はZoomを，文字
ベースでの議論やスライドの公開にはSlackを利用
しました．また，懇親会や交流のためのツールとしては
SpatialChatというビデオチャットツールを用いました．
　参加は発表・聴講いずれも無料であり，90人もの方
に参加登録していただきました．講演中も20～50人
程度は常時参加されており，大盛況でした（図1）．発

太陽系天体若手研究会2021 (SSBW2021) 
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表件数は18件＋招待講演2件で，2日間で議論を深
めながら落ち着いて進めることができました．
　発表形式は口頭発表15分＋質疑応答5分，もしく
はライトニングトーク5分のいずれかを選択できるよ
うにしました．セッションの各テーマの最後に30分
の議論タイムを設置したところ，積極的な意見交換
が行われており、とても良い試みだったと思います．
なお，月と小惑星のセッションは発表者が5名を超え
たため，二つのセッションに分割しました．
　参加者の身分について，参加申請時点で統計を
取った内訳を図2に示します．若手では学部生からポ
スドク・助教の方まで，さらにはシニア研究者の方もお
られるなど，幅広い方々にご参加いただけました．

3. 研究会の内容と雰囲気

　発表は太陽系円盤，月，小惑星，衛星の各セッ
ションがそれぞれ3−7件と，アウトリーチセッション
の発表が1件といった内容で，バランスのよいテーマ
構成で実施できました．招待講演には，カナリア天
体物理研究所，東京大学の巽瑛理氏と宇宙科学研
究所の深井稜汰氏にお願いいたしました．
　巽氏には探査機はやぶさ2による小惑星リュウグ
ウの最新の研究結果をお話いただきました．探査機
ならではの高空間分解された表面スペクトルや明る
い岩塊(bright boulder) に関するテーマに加えて，
メインベルト小惑星のスペクトル型調査によるリュウ
グウの起源族推定といった最新の研究をご紹介い
ただき，非常に興味深い内容でした．
　深井氏には小惑星の分類を通じた太陽系の形成
について，ご講演頂きました． 新たな隕石試料の分
析手法を通じて，「隕石がどこでできたのか」，「どの
ように混ざるのか」，「小惑星の今の分布はどうであ
るか」，この3つを関連づけて太陽系形成論に迫って
ゆくという，広い視点を持った研究紹介が印象的で
した．お二方にはこの場をお借りして深く感謝の意
を表します．
　このように，当初の目的通り太陽系天体に関連する
テーマを幅広くカバーした研究会を開催できました．
　また，発表後の質問対応枠とは別に，各セッショ
ンの最後に30分の議論タイムを設置してみました．
これによって参加者の皆様同士で積極的な意見交

換を行っていただくことができました．具体例を挙げ
ますと，月セッションの後の議論タイムで月表層の地
質と月内部進化を紐づける研究手法についての議論
であるとか，太陽系形成理論の話題から水星や金星
隕石は発見されないのかどうかといった議論がなさ
れておりました．このような交流を通じて参加者同士
お互いの分野への理解も進んだのではないかと思い
ます．さらに，1日目終了後のオンライン懇親会には
20名程度の方々にご参加いただきました．この研究
会によって，自由闊達な研究交流・意見交換の場を
提供できたことを嬉しく思います．

4. 総括

　開催に当たって，反省点や課題点がいくつか浮か
びました．本会の総括として，また今後同様の研究
会を主催する上での教訓として，以下にまとめます．
　まず，規模感をどうするかという点です．十分な
交流や議論の時間を取りながら研究会を2日程度で
実施するのであれば，今回くらいの規模がちょうど
よかったといえるのでしょうか．実施後アンケートに
は，本研究会の規模がちょうどよかったという声と，
中堅やシニアの研究者も加えて大規模化してはとい
う意見の両方が見受けられました．一方で，若手同
士の交流の機会を重視すると，むやみな規模拡大は
経験の少ない学部生や修士学生の参加を萎縮させ
ないかという懸念もあります．「より高度な学びが得
られるような雰囲気」と「初心者が安心して発言でき
る雰囲気」のバランスをどのように取るか，若手研究
会を主催していく上で難しい課題だろうと思いました．
　世話人の経験の少なさも反省点で，特に役割分担
を決めていなかったことは要改善点として挙げられ
ました．メンバーがそれぞれ思いついた順に準備作
業をこなすような形になってしまったことで準備不足
を招き，タイムキーパーや写真撮影などのタイミング
で手間取るなど，参加者の方々にお見苦しいところ
を見せてしまいました．スムーズな運営のために発足
当初より適切に作業を割り振って作業を分散・可視
化させるべきでした．
　このようにつたない司会進行となってしまいました
ことをお詫びいたします．開催準備に際しては，2021
年2月の「惑星系形成若手研究会」の世話人の一人で
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ある九州大学理学府の古賀駿大氏にノウハウの共
有やアドバイスを頂きました．特に，本研究会の形式
等については大変参考にさせて頂きました．この場
をお借りして，参加・ご協力いただきましたすべての
皆様に，深く感謝いたします．この会の実施によっ
て，新たな研究の芽が生まれたり，研究の世界に足
を踏み入れたばかりの学生の琴線に触れる何かを
提供できたのであれば幸いです．
　また，世話人一同，できれば今後も定期的に開催
したいと考えておりますので，是非ともご理解・ご協
力いただけましたら幸甚に存じます．お手伝いいただ
ける世話人も随時募集しております．また，開催につき
ましてのご意見やご指摘等も大歓迎です．忌憚ない意
見をぜひお寄せください．よろしくお願いいたします．

5. タイムテーブルとプログラム

研究会のタイムテーブル

11/11(木)
10:30 – 10:40 開会の挨拶
10:40 – 11:40 円盤セッション
11:40 – 12:10 円盤議論タイム
12:10 – 13:10 昼休み
13:10 – 13:50 月セッション1
14:05 – 14:50 月セッション2
14:50 – 15: 20 月議論タイム・記念写真撮影
15:30 – 15:50 アウトリーチセッション
16:00 – 17: 00 招待講演　『太陽系における小惑星
リュウグウとは』巽 瑛理(Instituto de Astrofísica 
de Canarias， 東京大学)
18:00 – 20: 00 オンライン懇親会

11/12(金)
10: 00 – 11: 00 小惑星セッション1
11:10 – 12: 00 小惑星セッション2
12:00 – 12:30 小惑星議論タイム
12:30 – 13:30 昼休み
13:30 – 14:30 招待講演　『小惑星ができた場所と，
地球の材料』深井 稜汰(宇宙科学研究所地球外物
質研究グループ)
14:40 – 15: 25 衛星セッション
15:25 – 15:55 衛星議論タイム
15:55 – 16: 00 閉会の挨拶

研究会のプログラム

11/11
⃝ 円盤セッション
10:40–11:00 『H2O スノーライン以遠に影構造を
持つ原始惑星系円盤の赤道面化学構造』野津 翔太
(理化学研究所開拓研究本部坂井星・惑星形成研究室)
11:00–11:20『原始惑星系円盤における分子ガス
同位体比の新しい測定手法とそのTW Hya 円盤の
12CO/ 13CO 比への応用』
吉田 有宏(総合研究大学院大学物理科学研究科天
文科学専攻)

参加者集合写真（zoom画面スクリーンショットを連結，名前
は塗りつぶした）．

図1：

参加申し込み時点での参加者身分内訳（google フォームの
統計より作図）．

図2：
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11:20–11:40 『夜空のフラウンホーファー線観測に
よる黄道光の絶対輝度測定』
繁澤 政樹(関西学院大学大学院理工学研究科物理
学専攻)
⃝ 月セッション1
13:10–13:30 『ARTEMIS による昼側月面から
放出されるAuger電子と光電子ビームの観測』
加藤 正久(京都大学大学院理学研究科地球惑星科
学専攻)
13:30–13:50 『月の内部熱進化を駆動するマグマ
の生成・移動とそれに伴う放射性元素，化学組成変
遷の効果』
于 賢洋(東京大学総合文化研究科宇宙地球部会)
⃝ 月セッション2
14:05–14:25 『衝突数値計算を用いた月線状重力
異常の構造・形成年代と月膨張史への制約』
西山 学(東京大学理学系研究科地球惑星科学専攻)
14:25–14:45 『月極域氷探査のための鉱物種と粒
径が異なる着氷鉱物粉体の近赤外分光観測』
荒木 亮太郎(大阪大学理学研究科宇宙地球科学専
攻惑星物質学グループ)
14:45–14:50『隕石衝突時の震動による月のボル
ダー崩れと斜面の崩壊過程』
池田 あやめ(名古屋大学環境学研究科)
⃝ アウトリーチセッション
15:30–15:50 『宇宙科学分野における学生・PD主
体のアウトリーチ活動と中学・高校生との相互的なコ
ミュニケーション』
于 賢洋(東京大学総合文化研究科宇宙地球部会)
⃝ 招待講演1
16:00–17:00 『太陽系における小惑星リュウグウと
は』
巽 瑛理(Instituto de Astrofísica de Canarias，
東京大学)

11/12
⃝ 小惑星セッション1 
10:00–10:20 『ダスト集合体の圧縮強度で探る彗
星・小惑星形成過程』
辰馬 未沙子(東京大学/国立天文台)
10:20–10:40 『すばる望 遠 鏡 Hyper Suprime-
Camで得た表面カラーの異なるメインベルト小惑星

のサイズ分布比較』
前田 夏穂(神戸大学理学研究科惑星学専攻)
10:40–11:00 『即時多色同時撮像観測による微小
地球接近小惑星の特徴づけ』
紅山 仁(東京大学)
⃝ 小惑星セッション2
11:10–11:30 『小惑星Ryuguの軌道と自転の進化』
金丸 仁明(宇宙航空研究開発機構・宇宙科学研究所)
11:30–11:50 『希薄大気保持天体の大気分布と表
面組成分布の関係性』
鈴木 雄大(東京大学大学院理学系研究科地球惑星
科学専攻)
11:50–11:55『小惑星の熱履歴の制約を目指した炭素
質コンドライト隕石の加熱脱水の反応速度論的研究』
鄭 夢妍(横浜国立大学理工学府)
11:55–12:00 『対地速度の異なる流星群における
放射点の離散度調査』
土屋 智恵(国立天文台／多摩六都科学館)
⃝ 招待講演2
13:30–14:30 『小惑星ができた場所と，地球の材料』
深井 稜汰(宇宙科学研究所地球外物質研究グループ)
⃝ 衛星セッション
14:40–15:00 『MMX MEGANEで得られる化
学組成データの多変量解析による火星衛星Phobos
の形成仮説の制約』
平田 佳織(東京大学理学系研究科地球惑星科学専攻)
15:00–15:20 『土星系リングの擾乱』
池谷 蓮(神戸大学大学院理学研究科惑星学専攻)
15:20–15:25 『太陽系外縁における衛星形成と潮
汐進化：高い離心率をもつGonggong － Xiangl iu 
系の起源について』
荒川 創太(国立天文台科学研究部)

太陽系天体若手研究会2021 (SSBW2021) 開催報告／荒木，他

TOPへ↑
《目次へ
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1. はじめに

　2021年11月24日から26日にかけて，第17回「天
体の衝突物理の解明」が開催された．新型コロナウ
イルス感染症の流行により，昨年度に引き続きオンラ
インでの開催となり，口頭発表にはZoom，ポスター
発表および懇親会にはRemoが用いられた．今年度
のテーマは「小天体進化における圧密過程の役割」
で，高田智史氏(東京農工大学)，中村昭子氏(神戸大
学)，荒川創太氏(国立天文台)，松本恵氏(東北大学)
を迎え，ご講演頂いた．研究会には延べ60名以上の
研究者と学生が参加し(図1)，招待講演を含めて17
件の口頭発表と6件のポスター発表が行われた．講
演時間は招待講演が60分，一般講演が30分と一般
的な学会よりも長い時間に設定されており，じっくり
と研究内容を聴けることが本研究会の特徴である．
また，講演中に随時質疑応答が行える点も特徴と
なっている．
　本稿では講演の概要と研究会の様子をごく簡単
に紹介する．各講演内容についてはあくまで筆者
の理解の範囲内でまとめているが，より詳細な講
演内容を知りたいという方は，研究会のwebペー
ジ 　(http: //www. impact-res .org/impact21/
index .html)にて公開されている要旨やスライドを
参照して頂きたい．

2. 講演概要

以下に研究会のプログラムを示す(敬称略)．
＜口頭講演＞

■11月24日(水)
吉田雄城 (東京大)

「分子動力学で探るダストモノマー間相互作用」 長
谷川幸彦 (東京大)

「低質量比のダストアグリゲイト間衝突による成長と
破壊」
辰馬未沙子 (東京大/国立天文台)

「ダスト集合体の圧縮強度で探る彗星・小惑星形成
過程」
高田智史 (東京農工大)

「粉体粒子の変形とレオロジー」【招待講演】
中村昭子 (神戸大)

「塵・レゴリス模擬物の圧密実験」【招待講演】

■11月25日(木)
荒川創太 (国立天文台)

「ダストアグリゲイトの熱物性と密度進化」【招待講演】
松本恵 (東北大)

「隕石中の氷の痕跡とその母天体進化」【招待講演】
塩本純平 (神戸大)

「タギシュ・レイク隕石微小片及び模擬物(UTPS -
TB)の衝突破壊実験」
大野遼 (千葉工大)

「事前加熱玄武岩を用いた衝撃回収実験」
豊田優佳里 (神戸大)

「土星リング粒子を模擬した多孔質氷球の低速度衝突

「天体の衝突物理の解明(ⅩⅦ)～小天体進化に
おける圧密過程の役割～」参加報告

木内 真人1

1．宇宙航空研究開発機構 宇宙科学研究所
kiuchi.masato@jaxa.jp
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実験：反発係数に対する空隙率及び複数回衝突の影響」
鈴木宏二郎 (東京大)

「準静的圧縮試験による砂の塑性ガス状態方程式モ
デルと衝突現象への応用」
黒崎健二 (名古屋大)

「衝突シミュレーションから探る天体の自転軸変動と
大気流出量」
黒澤耕介 (千葉工大)

「天体衝突時に発生する高速放出物の特徴」

■11月26日(金)
前田夏穂 (神戸大)

「すばる望遠鏡Hyper Suprime-Camで得たC型/
S型like小惑星のサイズ分布の比較」
野村啓太 (神戸大)

「10km/s越高速度衝突による微小クレーター形成
実験」
木内真人 ( ISAS/JAXA)

「模擬低重力下での高速度衝突クレーター形成実験II」
中澤風音 (東工大)

「放出物カーテン内でのパターン形成 -クラスター分析
による粒子クラスターの追跡と解析モデルの作成-」

＜ポスター講演＞

江口裕樹 (神戸大)
「熱進化した氷微惑星を模擬した圧密標的上のク
レーター形成実験」
山口祐香理 (神戸大)

「蛇紋岩・氷標的からの高速度エジェクタの観察」 
黒澤耕介 (千葉工大)

「天体衝突時に隕石のK-Ar同位体時計が初期化さ
れる条件」
黒澤耕介 (千葉工大) 

「iSALE users group in Japanの現状報告2021」
岡本尚也 (千葉工大)

「DESTINY+搭載カメラTCAPとMCAPの地 上
光学校正計画」
金丸仁明 ( ISAS/JAXA)

「Yarkovsky効果を考慮した小惑星Ryuguの軌道
進化」

2.1　招待講演

　研究会初日の後半から2日目の前半にかけて，今
年度のテーマである「小天体進化における圧密進化
の役割」に関連した4件の招待講演が行われた．
　高田智史氏は，粉体粒子の変形や破砕が粉体系
のレオロジーに与える影響について講演された．破
砕する粉体粒子のモデルを構成し，衝突や剪断力を
加えるミュレーションを行った結果，剪断率により破
砕の様式が異なることが示された．また，粒径分布
が冪分布を持つときのレオロジーについて調べた結
果，応力や粘性率も冪分布を持つことがわかった．
ただし，粘性率については現実の系との対応がつい
ておらず，今後の研究が必要であるということだっ
た．また，溶媒中の粉体のレオロジーに関するシミュ
レーション結果についても紹介された．変形や破砕
を伴う言わば現実的な粉体の物理に関して大変勉
強になる内容であった．
　中村昭子氏は，塵やレゴリスの圧密に関する実験
的研究について講演された．小天体構成粒子を模擬
した実験試料の紹介や粉体層の静的な圧縮試験の
手法について解説が行われた．球シリカ粒子の圧縮
試験より，単分散と多分散で結果が似ていることが
示された．また，実験結果を応用してCVコンドライ
ト母天体の内部充填率構造の推定が行われた．講
演後半では粒子層の引張り強度の測定結果につい
て紹介され，球状粒子では引張り強度が数値シミュ
レーション結果と調和的であることが示された．ま
た，これまでの実験で用いられている不規則形状粒
子は，サイズや強度・表面状態などが隕石構成粒子
を模擬できていないという問題点が今後の課題とし

「天体の衝突物理の解明(ⅩⅦ)～小天体進化における圧密過程の役割～」参加報告／木内

研究会の集合写真(Zoom画面のスクリーンショット)．図1：
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て挙げられた．実験的手法による粉体の扱いの難し
さを改めて感じた一方，まだまだ手付かずの領域で
あるという可能性も感じられた．
　荒川創太氏は，ダストアグリゲイトの熱物性と密
度進化について講演された．まず原始惑星系円盤中
でのダストアグリゲイトの初期密度進化についてのレ
ビューが行われ，構成粒子が同一粒径である場合と
サイズ分布がある場合でアグリゲイトの成長様式が
異なることが示された．次に，ダストアグリゲイトと
微惑星の熱伝導率についてのレビューが行われ，粉
体の熱伝導率の数値シミュレーション結果と実験結
果についてそれぞれ解説された．最後に，焼結によ
る微惑星の密度進化についてのレビューが行われ，

「加圧焼結」による圧密の役割について詳しく解説さ
れた．個人的に，微惑星の進化の過程について非常
にわかりやすいレビューを聴くことができて大変あ
りがたかった．
　松本恵氏は，隕石の分析から得られた氷の痕跡と
隕石⺟天体の進化の過程について講演された．最も
始原的な炭素質コンドライトであるAcfer094隕石
の内部を放射光X線CTによって観察した結果， ⾮
常に多孔質な岩相(UPL)を発見した．また，さらな
る観察により，UPL中の空隙にはもともと氷が存在
していたことを示した．この結果から，Acfer094隕
石の母天体が雪線の外側から内側へ移動すること
によって形成されたというモデルが提案された．分
析より得られる直接的な証拠から導かれる形成モデ
ルには，やはり説得力を感じた．また，分析手法を細
かく解説して頂けたのは，分野外の者にとっても非
常に興味深く聴くことができた．

2.2　一般口頭講演

　例年通り一般講演では，招待講演のテーマに限ら
ず，天体の衝突現象に関する様々な分野の発表が行
われた．以下では大まかな分野ごとにそれぞれ簡単
に紹介する．

(1)数値計算・理論研究
　今回の研究会のテーマと密接に関わる内容とし
て，ダストに関する数値計算の結果を示した講演が
以下のように行われた．吉田氏は，モノマー衝突の
分子動力学計算を行い，サイズや衝突速度，温度の

影響を観察した．衝突速度を大きくするとモノマー
が変形しやすくなり，この変形がJKR理論と室内
実験の結果のズレの要因の一つであると考察して
いる．長谷川氏は，質量比を持つダストアグリゲイト
の斜め衝突に関してN体コードを用いた計算を行っ
た．高質量比の場合，等質量比の場合と比べて臨界
衝突破壊速度は小さくなるという結果を示した．辰
馬氏は，ダスト付着N体計算により，ダスト集合体の
高密度領域の圧縮強度を求めた．得られた圧縮強
度より，彗星の形成はダストの直接付着成長で説明
できる一方，小惑星の形成は直接付着成長では説明
できないことを示した．
　天体衝突に関する数値計算や衝突放出物に関す
る計算についても講演が行われた．黒崎氏は，原始
惑星の巨大衝突による自転軸の傾斜角度の変動量
に関して，標準SPH法を用いた衝突計算を行った．
計算結果から，天王星の自転軸傾斜角が巨大衝突
によってどのように形成されるかの検討を行った．黒
澤氏は，非常に高い空間解像度を持つ3次元数値衝
突計算の解析から，斜め衝突時の高速度放出物の
方向分布を求められるかについて検討を行った．高
速度放出物分布は球面調和関数展開を利用するこ
とで表現できる可能性を示した．

(2)室内実験
　今回の研究会では実験に関する講演が最も多
かったが，実験に加えて数値計算も行い比較検討し
ている発表もいくつか見られた．
　「衝突実験による物性理解」という枠組みでは以
下の講演が行われた．塩本氏は，タギシュ・レイク
隕石の微小片とその模擬物の衝突破壊実験を行い，
普通コンドライトや炭素質コンドライトよりも壊れに
くい可能性があることを示した．これは，D型小惑
星の衝突進化の理解につながるデータであると考え
られる．大野氏は，隕石の衝突変成履歴の理解を目
的として，事前加熱した玄武岩に対する衝撃回収実
験を行った．結果，常温での実験よりも溶融している
組織が見られ，また数値計算によって到達温度と圧
力の推定を行った．豊田氏は，土星リング粒子を模
擬した多孔質氷球の低速度衝突実験を行った．多
孔質氷球の反発係数は氷球の場合と異なり，衝突速
度の増加とともに反発係数は下がり続けること，1 回
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目の衝突においては空隙率が大きいほど反発係数
は低くなるのに対し，複数回衝突において空隙率依
存性が見られないことを示した．また，実験結果よ
り，土星リング粒子の空隙率を推定した．
　「クレーター形成・放出物」という枠組みでは以下
の講演が行われた．野村氏は，10 km/sを越える高
速度衝突による微小クレーター形成実験を行った．
斜め衝突時に放出される高速度破片を弾丸として扱
うことで上記のような高速度衝突を可能としている．
実験結果より，微小クレーター形状からインパクタ
の情報が得られるか検討を行った．木内は，強い固
着力を持つ粉体層に対して模擬低重力下で高速度
衝突実験を行い，重力支配域から強度支配域への
遷移条件を制約した．また，実験で得られたクレー
ター直径の内部摩擦角依存性と空隙率依存性が数
値計算の結果と異なることを示した．中澤氏は，衝
突放出物のカーテンのパターン形成メカニズムを調
べるため，衝突実験と数値計算をそれぞれ行った．
実験結果から，パターンの形成がカーテン膨張のタ
イムスケールで起こっていることを示した．また，数
値計算から解析モデルを構築し，形成するクラス
ターの最終サイズ等が予測可能であることを示した．
　粉体の圧縮実験に関する講演も行われた．鈴木
氏は，衝突によって生じる砂の挙動をマクロな流体
学的モデル(CNE)で記述できるか確かめるため，粉
体の準静的圧縮実験を行った．結果，CNE流体モ
デルは粉体の圧縮モデルとしてある程度汎用性を持
つことを示した．

(3)観測
　観測分野では今回は1件のみの講演だった．前田
氏は，すばる望遠鏡搭載の広視野撮像装置 (Hyper 
Suprime-Cam) による観測で得た．3472個の小
惑星データを用いて，直径0.4 - 5 kmの範囲でS型
likeのカラーを持つ小惑星とC型likeのカラーを持
つ小惑星のサイズ分布の比較を行った．S型小惑星
とC型小惑星のサイズ分布の形状は，上記の直径の
範囲においてよく一致し，組成の違いが衝突破壊強
度にほとんど影響しないことを示した．

2.3　ポスター講演

研究会2日目の夕方にRemoを用いたポスター講演

が開催された．前年度に引き続き，学生のポスター講
演については2分間のフラッシュトークが行われた．
ポスター講演数は全6件と例年に比べ少なく，全体
的にやや寂しい雰囲気ではあったが，各講演者の周
りには人が集まり(画面上だが)，熱心に議論が繰り
広げられていた．オンライン開催のポスター発表では
発表資料をボード内に収める必要がないので，口頭発
表と大差ない情報量が提供されているように感じた．

3. おわりに

　今回は「小天体進化における圧密過程の役割」と
いうテーマで，4人の招待講師を招いて開催された．
筆者は本研究会の世話人としてテーマ選びにも参加
したが，招待講師の皆様には理論・実験・分析の見地
から興味深くわかりやすい講演をして頂き，一聴講
者として非常に満足しました．お忙しい中，招待講演
を引き受けてくださったことを感謝いたします．一般
講演でも様々な分野の方々に参加して頂き，初めて
参加される方も少なくなかった．本研究会は必ずしも

「衝突」を専門とされていない方でも気軽に参加可能
であるので，興味を抱いた方はぜひ次の機会に参加
してみて頂きたいと思う．
　昨年度に引き続きオンライン開催となったが，オン
ライン環境に皆さん随分慣れたのか，非常にスムー
ズに進行された．質疑応答も全講演を通じて活発に
行われたが，一方で対面での開催ではもっと熱量が
多かったようにも感じる．また，懇親会では世話人
がRemoの扱いに不慣れであったこともありシステ
ムが落ちてしまい，ご迷惑をおかけした．上記の問
題点については今後の課題とするが，やはり次回は
実際に顔を合わせて議論できることを願って本報告
記事を締めさせて頂きます．

謝辞

　Remoをご用意頂いた北海道大学の鎌田俊一氏，
Zoomをご用意頂いた名古屋大学の黒崎健二氏にこ
の場を借りて感謝申し上げます．また，本稿執筆の
機会と集合写真は宇宙航空研究開発機構の嶌生有
理氏から頂きました．重ねて感謝申し上げます．

「天体の衝突物理の解明(ⅩⅦ)～小天体進化における圧密過程の役割～」参加報告／木内

TOPへ↑
《目次へ
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2022年2月4日までに，賛助会員として本学会にご協力下さった団体は以下の通りです．社名等を掲載し，敬意と感
謝の意を表します．(五十音順)
・Harris Geospat ia l 株式会社
・株式会社ナックイメージテクノロジー
・株式会社ノビテック

◇日本惑星科学会賛助会員名簿

JSPS Information

◇日本惑星科学会賛助会員名簿

日本惑星科学会誌Vol. 31, No. 1, 2022
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編集後記

　特集「新・惑星形成論」はいかがでしたでしょうか．
特集の紹介文でも少し触れましたが，この特集は惑星
形成論を専門としない皆さん，あるいは学生の皆さん
に読んでもらうことを目指しました．詳しくない分野の
ことについて勉強するときに，母国語で書かれた文章
があるのはやはり便利ですよね．私も普段から，自分の
専門でない分野の事柄を勉強するときに，よく皆さん
の書いた遊星人の記事を読ませてもらっています．自
分の研究室に入ってきた卒研生に研究テーマを紹介す
るときにも，遊星人の記事（あるいは他の国内学会誌）
をよく紹介します．最近は機械翻訳サービスの性能が
すごいので，「母国語で書かれた文章があるのは便利」
という私の考えはちょっと古いかもしれません．とにか

く，この特集の記事に限らず，遊星人の記事が多くの人
の役に立つと良いなあと常日頃から思っています．そん
なこともあって，いま私が委員長を務めている学会広
報専門委員会では，2021年6月に学会公式Twitter ア
カウント (https : //twitter.com/wakusei_ jp) を立
ち上げ，遊星人記事の情報 (タイトル，著者名，pdfリン
ク) を自動配信しています．初めは2004年以降の論文
に限って情報発信していたのですが，いまは創刊号か
ら現在に至るまでの論文を発信しています（広報委員の

「中の人」が手でデータを打ち込みました！！）．学会員
の皆さんもぜひ活用していただければと思います．

（奥住「新・惑星形成論」特集ゲストエディター）
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