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1 はじめに

　惑星形成過程の初期の原始惑星系円盤にはサブミ
クロンサイズ程度の固体微粒子（ダスト）が含まれ
ており，ダスト集積を経て惑星が形成される．この
途中でできる数キロメートル程度の天体を微惑星と
よぶ．微惑星が形成されると，微惑星間の衝突・合
体を繰り返し，原始惑星とよばれる天体が形成され
る．原始惑星間の大規模衝突を経て地球型惑星が形
成されたり，巨大ガス惑星のコアが形成されたと考
えられている．しかし，微惑星の形成過程は現在も
解明されていない．
　古典的には，原始惑星系円盤とよばれるガス円盤
に含まれるダストが赤道面に沈殿してできる高密度
ダスト層で重力不安定が発生し，微惑星が形成され
ると考えられていた．しかし，乱流によってダスト
が巻き上げられるため重力不安定の発生条件が満た
されないことが指摘されている [1]．そのため，現
在ではストリーミング不安定など別のメカニズムに
よる微惑星形成が検討されている [2]．
　力学的な不安定ではなくダストの付着成長だけに

よる微惑星形成の可能性も指摘されている．付着成
長によって，密度が10−5 g cm−3 程度まで低下する．
その結果，成長が速くなり，付着成長だけで十分
に成長できる [3]．低密度のダストは，質量が 1011 g 
を超えると，自己重力によって圧縮されて密度が上
昇する [4]．最終的には 0.1 − 1.0 g cm − 3 まで圧縮
されて微惑星が形成されると考えられている．
　本稿では，この付着成長によってできる低密度の
ダストの圧縮過程に着目し，この段階におけるダス
ト円盤の重力不安定の可能性を議論する．この成長
段階を詳細に調べ実際に何が発生するのかを明らか
にすることは微惑星形成過程を理解する上で重要で
ある．また，もし重力不安定が起きた場合は，そう
でない場合と比較して微惑星の質量分布や形成時間
に違いが出るはずである．その後の微惑星系の進化
を考える上でも形成過程を正確に理解する必要がある．
　古典的な議論は，数センチメートルのダストの沈
殿に伴う高密度層形成による不安定であった．本
稿では，そのような初期段階とは違い1011 g 以上
と質量の大きなダスト群の円盤に対する重力不安
定 を 考 え る．Michikoshi and Kokubo (2016) , 
(2017) ,Tasuuma et a l . (2018) などで本稿で紹介
するモデルの詳細が述べられている[5-7]．また，本
稿で紹介するモデルの枠組みは一般的であるため
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大質量ブラックホール周りの惑星形成にも応用され
ている[8] 本稿では，これらの中でも最も単純なモ
デルであるMichikoshi and Kokubo (2016) によ
る構成に従い説明をする[5]．

2 円盤とダストのモデル

2.1　重力不安定の条件

　ダストは十分に大きくなり，低密度となった状
態を想定する．ガスからの抵抗力が無視できるた
め，ダスト粒子で構成される円盤の重力不安定とし
て考える．その場合の円盤の重力不安定の条件は，
Toomre の Q 値という無次元量で表される [9]．無
衝突粒子系における Q 値は

である．ここで G は万有引力定数，vx は，動径方
向のダストの速度分散，Σd はダストの面密度，Ω
は公転の角速度である．y 軸は公転する方向，z 軸
は円盤に対して垂直向きにとる．
　軸対称モードに対しては Q < 1 が不安定条件で
あるが，非軸対称な摂動については Q > 1 におい
ても，密度揺らぎが成長する [10]．しかし，Q 値が
大きいほど，その密度揺らぎの成長率が小さくなる．
数値シミュレーションでは，1 ≲ Q ≲ 2 が満たされる
場合，惑星環でみられるような自己重力ウェイク構造
が形成されて，速やかに微惑星に対応する重力で束縛
された構造が形成されることがある [11]．従って，こ
こでは，Q ≲ Qcrit = 2 を重力不安定条件としておく．
　最小質量円盤モデルなどの密度分布を仮定すれば
Σd の値が与えられる (2.2 節 )．また，原始惑星系
円盤内におけるダストの運動に関する素過程を考慮
すると vx が計算される (2.4 節 )．以上より，Q を計
算し，不安定であるかどうかを判定することができ
る．以下では，具体的な円盤モデルとダストの速度
分散の計算方法を説明する．

2.2　原始惑星系円盤モデル

　最小質量円盤モデルを標準モデルとして仮定する

[12]．つまり，質量 M* の中心星から距離 a の位置
のガスの面密度を

とする．ただし fg は無次元パラメータで最小質量
円盤モデルには 1 が対応する．ダストの面密度は
ガスの面密度に比例するとして，

とする．fd はガスに対するダストの質量比で，雪線
より外側の領域を想定し，fd = 0.018 を採用する [12]

2.3　低密度ダスト

　ダストのサイズ分布は考えず，全て同じ大きさと
して取り扱う．質量 md，半径 rd のダストが，密度
ρ0 = 1g cm − 3 で半径 r0 = 0.1 μ m のモノマーで構
成されているとする．ダストの形状が球である場合，
ダストの平均内部密度は と定義
される．

2.4　ダストの速度分散

　ダストの速度分布は等方であると考えて速度分散
と仮定する．等方であ

るという仮定は自明ではないが，非等方性を考慮し
たより詳細なモデルと比較しても結果は大きく変わ
らない [6]．
　ダストの速度分散 v2 は，さまざまな要因によっ
て変化する．今回のモデルで考慮したのは
• ダスト間の2 体重力相互作用によるランダム速度

の増加
• ダスト間の非弾性衝突によるランダム速度の減少
• ガスからの抵抗力によるランダム速度の減少と増加
• 乱流ガスからの重力によるランダム速度の増加
である．これらを足し合わせて，速度分散の時間変
化に関する方程式は

のように記述される．以下，各項の意味を説明する．
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2.4.1　二体相互作用

　ダスト間の重力による相互作用によって平均的に
は速度分散は増加する．その増加のタイムスケール
は，およそチャンドラセカールの二体緩和の時間ス
ケールに等しい [13]．具体的には以下の式

を採用した．ここで，  はダストの典型
的相対速度 ,  はダス
トの空間個数密度， ，

 はヒル半径である．
　ダスト間の衝突では，非弾性衝突によって運動エ
ネルギーが失われて，結果として速度分散は減少す
る．ダストは衝突の結果，合体して１つになるとす
ると，速度分散の変化は

となる．幾何断面積による衝突と重力フォーカシン
グによる衝突率の増加を考慮した式となっている．
ここで  はダストの脱出速度，
Ccol 衝突時の運動エネルギーの変化の割合であり， 
Ccol = 1/2 を採用した [14]．

2.4.2　ガスとの相互作用

　ガスからの抵抗力によって，速度分散の減少と増
加のどちらの可能性もある．まず，１つ目としてガ
スの平均的な速度との差によって，速度分散が減少
する効果が考えられる．速度分散が減少すると典型
的タイムスケールは，制動時間で決まり 1，

と表される．制動時間 ts は

である．ρg は赤道面上のガスの空間密度であり， 
，cs は音速である．音速は温

度 T で決まり  である．  はボル
ツマン定数，mg = 3.9 × 10 − 24 g は平均分子量であ
る．温度 T は T = T1(a/au) − 3/7 K とし，T1 = 120
を採用した [15]．u はガスに対するダストの相対速
度の大きさであるが，ガスの圧力勾配を考慮した
典型的な相対速度の大きさは 
である．ここでη は無次元化された圧力勾配であ
り，  
である．CD は無次元係数であり，平均自由行程長
よりも十分に大きなダストでは，レイノルズ数の
関数である．特に今回検討する重要なパラメータ
領域ではほぼ定数とみなしてよく CD ≃ 0.5 程度と
なる．計算に用いた具体的な式は Michikoshi and 
Kokubo(2016) で詳しく述べている [5]．
　ガスからの抵抗力の 2 つ目の効果は，乱流によっ
て，ランダムな方向の力を受けることによる速度分
散の上昇である．その速度分散の変化は乱流の速度
分散によって決まっており，

と与えられる [16]．  であり，  は
ストークス数である 2．なお，  は 1 を採用をした
[16, 17]．  は乱流によるランダムな速度成分であ
り，無次元量  によって，  で与えられ
る．
　また，3 つ目として，磁気回転不安定乱流による
ガスの密度場の揺らぎからの重力の作用によって，
ダストの速度分散が上昇する効果が考えられる．そ
れは

と与えられる [18]．ここでは Cturb = 0.031 を採用し
た．

2.4.3 定常解

　これらの速度分散の変化の式を，式 (4) に代入す
1制動時間とは、ダストがガスに対して相対運動している場合、抵
抗力によってダストがガスに対して停止するまでの典型的な時間
尺度である。

1ストークス数はガスからの抵抗力の効果を表す無次元量であり，
ストークス数が大きいほどガスからの抵抗力の効果が弱い．
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ると，速度分散の時間進化を解くことができる．衝
突が重要な状況下では速度分散の変化のタイムス
ケールとダストの質量進化のタイムスケールが近く
なるため，厳密には緩和時間を考慮した非平衡効果
を検討しなくてはいけない．
　ダストの衝突による質量進化が効率的な場合，非
平衡性は重要になる可能性がある．しかし，非平衡
性を考慮した解析を幅広いパラメータにおいて行っ
た結果，Q 値の最小値には最大でも 10% 程度の差
しかないことが明らかとなった．よって，Q 値に
よる重力不安定の発生条件を議論する限り，平衡性
を仮定しても結果は変わらない [6]．従って，以下
では，定常解，つまり式 (4) の右辺を 0 とおくこと
によって速度分散の定常値を求め，それより Q を
計算する．一般に解析解はないため，数値的に解を
求めた．

3 重力不安定の発生

3.1　ダストの進化

　モデルパラメータは，中心星からの距離 a， ダス
トの質量 md と密度ρint， 最小質量円盤モデルで規
格化されたガスの量 fg， 乱流の強さに対応する α で
ある．その他の量は，2 章で述べた量を用いる．
　まずは，標準的なパラメータとして，中心星から
の距離 a = 5 au，乱流の強さの α = 10 − 3，ガスの
量 fg = 1 の場合を考える．残るパラメータは，ダ
ストの質量 md と密度ρint であるので，この 2 つの
パラメータの関数として Q 値を求めてプロットし
た結果が，図 1 である．幅広いパラメータ領域に
おいて，Q < 2 が満たされることがわかる．従って，
標準的パラメータにおいては，質量が 1018g 以上ま
で成長する前に重力不安定条件が満たされる．
　付着成長の最終段階における自己重力によるダス
トの圧縮過程が調べられており，質量を与えた時に
実現される密度が求められている [4]．この自己重
力による静的圧縮における質量・密度関係の進化を
図 1 に合わせてプロットした．この圧縮による進
化過程はモノマーサイズや密度，転がりエネルギー
などで決まる [4]．質量が増加するに連れて圧縮さ
れて密度が高まっていくため，この線の左下から右

上に進化していく．モノマーサイズ 0.1μm とした
標準的なパラメータでは，Q < 1 となるため，軸対
称モードに対しても不安定となる．

3.2　重力不安定条件が満たされる円盤の 
　　 パラメータ

　3.1 節では，標準的なパラメータにおいて，重力
不安定条件が満たされることを議論した．ここでは，
パラメータに対する依存性を議論する．
　まず，図 2 は，乱流の強さに相当する α を変え
た場合での重力不安定の領域 Q = 2 を図示したも
のである．乱流が強い α = 10 − 2 の場合は，重力不
安定の領域が狭く，静的な重力収縮による進化では，
重力不安定条件が満たされない．この場合は，重力
不安定が発生することなく，微惑星が形成される．
一方で α = 10 − 3 では，重力不安定領域が広くなり，
重力不安定が発生することがわかる．乱流は，主に
粒子のランダム速度の増加に寄与する．従って，α

が大きい場合は，安定化に働くため，重力不安定が
発生しにくくなる．
　次に図 3 は，円盤の最小質量円盤モデルに対す
る相対的な質量を表す fg を変えた場合での重力不
安定の発生するダストのパラメータ領域を図示した
ものである．fg が大きくなるほど，重力不安定領域
が広くなり，重力不安定がより発生しやすくなる傾
向である．
　実際に重力不安定が発生するかどうかは，これら

a = 5 au, α = 10−3, 最小円盤質量モデル(fg = 1) における
ダスト質量md とダスト密度ρint で決まるQ 値．Q = 1, 2, 4 
をそれぞれ示している．矢印と点線では，自己重力による静
的圧縮によるダストの質量・密度の進化を示している[4]．

図1：
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のパラメータの兼ね合いによって決まる．図 4 に，
乱流の強さ α とガスの質量 fg が与えられた時，ダ
ストの質量・密度が静的圧縮によって進化した場合，
重力不安定の条件が満たされるかどうかを示した．
乱流が弱く円盤の質量が大きいほど重力不安定が発
生しやすいことがわかる．最小質量円盤モデルにお
いては，α ≲ 7 × 10 − 3 であれば，重力不安定条件
が満たされる．
　ダストの質量・密度の変化はモノマーサイズなど
のパラメータに依存する [4]．従って，厳密に言え
ば重力不安定が発生するかどうかの条件もこれらに
依存する．ところが，図 1 の場合では，Q < 2 とな
る領域が，10 − 6 g cm − 3 以下から 1 g cm − 3 以上
の範囲まで横切るように広がる．このような場合は，
質量・密度がどのように変化をしても，質量が増加
すれば，必ず Q < 2 が満たされる．つまり，モノマー
の性質には依存しない．
　このように Q < 2 となる領域が広範囲に広がる
条件を，速度分散を決定する方程式の近似解を求め
ることによって，求めることができる．
　それは，乱流強度 α が，円盤のパラメータで決
まる臨界値 αcr 未満であるという条件

で表される．実際の円盤モデルを用いて書き換える
と

となる．結果は図に合わせて書いているが，2 倍
程度の誤差以内で概ね数値計算の結果と一致して
いる．導出や近似の適応可能範囲の詳しい議論は，
Mihchikoshi and Kokubo (2016), (2017) で述べてあ
る [5, 6]．

4 重力不安定後の進化

4.1　重力不安定の発生

　ここまでは，重力不安定の条件が満たされるかど

うかのみを議論したが，以下では，その条件の妥当
性とその後の進化について述べる．線形安定性解析
では Q < 1 は軸対称モードが不安定である．また，
1 ≲ Q ≲ 2 では，スイング増幅によって構造形成
が引き起こされる．スイング増幅とは，スパイラル
アームのような公転方向波数が 0 ではない構造に
対して発生する，重力不安定と関連する現象である．
N 体シミュレーションや解析モデルなどでその性
質が詳細に調べられており，差動回転による構造の
回転とエピサイクル振動数が近い場合，密度が動的
タイムスケールで増加する [19]．初期の安定状態か

規格化されたガスの質量をfg = 1, 2, 4 と変えて，それぞれ
Q = 2 となる領域を，ダスト質量md とダスト密度ρint をパ
ラメータとして表示した．その他のパラメータは標準モデルと
同じa = 5 au, α = 10−3 である．

図3：

乱流の強さをα = 10−4, 10−3, 10−2 と変えてそれぞれQ = 2  
となる領域をダスト質量md とダスト密度ρint をパラメータとして 
表示した．その他のパラメータは標準モデルと同じa = 5 au, 
f g = 1 である．

図2：
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ら徐々に Q が減少していくことを考えると Q < 1
を満たすよりも先に 1 ≲ Q ≲ 2 が満たされる，つ
まりスイング増幅が先に発生するだろう．
　無衝突粒子系におけるシミュレーションでは， 
1 ≲ Q ≲ 2 が満たされると，スイング増幅により
非定常な生成・消失を繰り返す渦状腕を形成するが，
重力的に束縛された構造は形成されない．しかし，
衝突を考慮した N 体シミュレーションでは，最終
的に重力的に束縛された構造，つまり微惑星ができ
ることもある [11]．よって，微惑星が形成されるた
めには，重力不安定の条件 Q ≲ 2 に加えてなんら
かの物理的条件が加われば，微惑星が形成される可
能性が考えられるが，現段階では明らかではない．
　もし，1 ≲ Q ≲ 2 においてスイング増幅による
構造形成が起きるものの微惑星が形成されない場合
は，より条件の厳しい Q < 1 を考える必要がある
可能性がある．この場合は，式 (11) に示すように，
臨界的 α は Q2

crit に比例するため，α はさらに 1/4
倍小さい必要がある．標準的パラメータで言えば 
α ≲ 2 × 10 − 3 であれば，Q < 1 の意味で重力不安
定になる．

4.2　重力不安定で形成される微惑星

　重力不安定が発生しなくてもダストの質量の増加

に伴い自己重力による静的圧縮が起きるため，最終
的には密度が十分に高い微惑星が形成されるものと
考えられる [4]．重力不安定が発生した場合の惑星
形成の進化過程への影響としては，そのタイムス
ケールと微惑星の初期質量が考えられる．
　重力不安定が発生した場合の進化タイムケール
は，円盤系の動的タイムスケール，すなわちケプラー
時間程度で進む．これは，通常の合体成長のタイム
スケールと比べて何桁も速い [5, 6]．
　また，重力不安定で形成される構造の質量は，重
力不安定波長λcr で決まる質量程度であると予想さ
れる．つまり

である．微惑星形成後は，重力相互作用する微惑星
系の成長する段階となるが，その後の進化の初期条
件となる質量が決められる．

5 おわりに

　本稿では，ダストの合体成長の最終段階において
発生する可能性があるダスト円盤の重力不安定につ
いて紹介した．付着成長のみでダスト質量が増加し
た場合，最終段階では自己重力による静的圧縮の段
階に入る．この時，広いパラメータ領域で重力不安
定の指標である Q が十分に小さくなり，重力不安
定が発生することがわかった．最小質量円盤モデル
においては，乱流強度に対応する α が 7 × 10 − 3 以
下であれば重力不安定条件が満たされる．この乱流
強度の臨界値は，円盤の質量に比例して大きくなる．
つまり，円盤質量が最小質量円盤モデルよりも大き
い場合は，より重力不安定が発生しやすいといえる．
重力不安定によって微惑星が形成される場合は，そ
の形成時間は短くケプラー時間の数倍程度であり，
微惑星の質量は重力不安定波長で決まるものと考え
らえる．
　今回紹介したモデルは単純なモデルであったが，
速度分散の非定常性や非等方速度分布を考慮して，
より一般の円盤モデルに拡張した検証はすでに行っ
ている [6]．その結果，今回考えたモデルでも大部
分のパラメータ領域において良い取り扱いであるこ

重力不安定条件が満たされるパラメータ領域を規格化され
たガスの量fg と乱流の強さα で示した．三角で示したパラ
メータは，重力不安定条件を満たすパラメータ領域が存在す
るが，質量・密度の進化を考慮すると条件Q < 2 が満たされ
ないケース．円で示したパラメータは，質量・密度の進化を考
慮しても不安定条件Q < 2 が満たされるケースである．

図4：

低密度ダストからなるダスト層の重力不安定と微惑星形成／道越，小久保
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とがわかっている．また，今回示した結果は，雪線
より外側の領域，つまり氷ダストの領域を対象にし
てパラメータを検討した．一方で，雪線より内側の
シリケイトダストの領域についても，同様の議論に
よって，乱流の強さやダストガス比によっては，重
力不安定が可能なパラメータが存在することもわ
かっている [7]．
　最後に今後の展望と課題を述べる．まず 4.1 節で
述べたように，重力不安定条件のより詳細な検証が
必要である．Q < 2 が満たされる場合，スイング増
幅によってなんらかの構造はできると考えられる
が，重力的に束縛された微惑星が直ちにできるかど
うかは検討する必要があるだろう．また，粒子の合
体成長・破壊などを考慮した粒子のサイズ分布との
共進化，ダストの質量分布の空間的移動の効果など
といった他の物理プロセスとの相互作用などは，今
回の研究では取り扱ってはいない．
　また，重力不安定を経由せずに形成された場合の
微惑星との性質の違いや，彗星や小惑星の観測・実
験的研究から示唆される性質との比較を行う必要が
ある．例えば，今回の解析では，一様なダストアグ
リゲートから微惑星が形成されると考えた．しかし，
最近の観測によって彗星は階層的な内部構造をもつ
ことが示唆されている [20]．重力不安定で形成され
る微惑星がこれらと適合するか，重力不安定後の形
成過程のシミュレーションなどで検証していく必要
がある．
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