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1 現在の太陽系と原始惑星系円盤からデブリ円盤
1.1 現在の太陽系と原始惑星系円盤の観測

我々の太陽系は 8つの惑星を有するだけでなく，準惑星 (6個)，衛星 (173個)，小惑星 (約
65万個)1，彗星（約 3千個）といった様々なサイズの天体からなる．惑星をはじめとするこ
れらの固体天体は，分子雲が収縮し星になる際にできる，ダストとガスからなる円盤 (原始
惑星系円盤)の中で形成されたと考えられている．実際にいくつかの若い星の周囲では，原
始惑星系円盤が観測されている．また惑星系形成の最終段階に当たる，惑星などの天体がで
きる際に残った塵や，岩石同士の衝突でまき散らされた塵でできた円盤 (デブリ円盤)も観
測されている 2．また近年では，ALMA電波望遠鏡が原始惑星系円盤を高解像度で観測する
ことに成功するなど，今まさに惑星形成の現場が見えるようになってきている．

図 1. 観測された原始惑星系円盤 (HH-30)及びデブリ円盤 (がか座 β星)．画像は http://w.astro.

berkeley.edu/~kalas/disksite/pages/gallery.htmlより転載．

1.2 塵から惑星へ：色々なサイズでの衝突

惑星形成過程の中で，固体同士の衝突は非常に重要な素過程である．例えば微惑星を形成
過程を知るには，ダスト粒子同士が衝突により付着できるのかどうかを調べなければならな
い．そのためには，ダスト 1粒子に作用するÅのスケールの物理を理解する必要がある．ま
た，現存の小惑星や衛星，惑星の形状や組成などを説明するには，それぞれのサイズスケー
ルでの衝突によって起こることを明らかにする必要がある．合体だけでなく衝突による破壊
現象も，小惑星帯の天体などを説明する上で重要である．太陽系の起源，ひいては系外惑星
系の形成過程を解明するため，様々なサイズの天体の衝突シミュレーションが行われている．

1.3 古典的太陽系形成モデル

惑星形成は，0.1µmのダスト 3が 105kmサイズにまで成長する過程である．その詳しい形
成過程は未だに明らかになっていないが，代表的な太陽系形成モデルは以下の通りである．
まず原始惑星系円盤内のダストが赤道面に沈殿し，ダスト層が十分な密度に達すると重力

不安定により kmサイズの微惑星が形成される．微惑星同士が衝突合体を繰り返すことで火
1小惑星のサイズの下限は厳密に定められていない．大まかには，天文観測による発見は小惑星，探査機によ

る発見は星間塵と分類される．
2原始惑星系円盤とデブリ円盤の見え方の違い:原始惑星系円盤は小さなダストが大量に存在するため赤道面

付近が真っ暗に見え，デブリ円盤は破片が多く存在する場所が明るく見える．
3星間塵の放射をもとにした推定．

http://w.astro.berkeley.edu/~kalas/disksite/pages/gallery.html
http://w.astro.berkeley.edu/~kalas/disksite/pages/gallery.html
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星程度の大きさの原始惑星に成長し，さらに原始惑星同士が合体して惑星が形成される．ダ
ストの組成は温度によって異なり，中心星に近い部分は高温のため岩石質，円盤外側には氷
でできたダストが存在する．そのため円盤内側は地球のような岩石惑星，外側では天王星，
海王星のような氷惑星が形成される．固体の総量は円盤外側ほど多いため，円盤ガスを取り
込めるほど大きな質量の惑星ができ，木星，土星のような巨大ガス惑星が形成される．一方
成長のタイムスケールは大まかに固体の面密度とケプラー周期に比例する．そのため天王星
と海王星の形成はガス散逸後となり，ガスの流入はほとんどなく，また円盤外縁部では成長
しきれなかった微惑星がカイパーベルト天体となって残る．
この一連のシナリオは，大筋では太陽系の特徴をうまく説明しており，また系外惑星の起

源を考える上で十分参考にできる．しかし随所に物理的な困難があり，部分的な見直しを迫
られている．例えば，円盤内で容易に発生する乱流によってダストの沈殿が妨げられ，自己
重力不安定は起こりにくいと指摘されている (Weidenschilling, 1980)．よって自己重力不安
定を介さず，ダストの直接合体成長により微惑星を形成するというシナリオが有力視されて
いる．直接合体成長による微惑星形成にも様々な困難があるが，近年の研究でその解決策が
明らかになった．本セミナーでは最新の研究成果を踏まえて，合体成長による惑星形成理論
について説明する．

図 2. 古典的な太陽系形成モデルの概念図．

1.4 最小質量円盤モデル（林モデル）

惑星形成を議論する上で，原始惑星系円盤のモデルとして最小質量円盤モデル (MMSN)

がよく用いられる．Hayashi (1981)により提示されたモデルなので林モデルとも呼ばれる．
このモデルは，現在の太陽系の天体の固体の推定量をすりつぶして分布させ，そこに散逸し
てしまったと考えられるガスを，太陽組成を基にした推定値 (固体の 100倍)加えたもので
ある．
定常降着円盤を仮定すると，ガスの面密度は

Σg = 1.7× 103
( r

1AU

)−3/2
g/cm2 (1)

のようなべき分布になる．同様に固体の面密度を

Σs =

{
7.1
(

r
1AU

)−3/2
g/cm2 (r < 2.7AU)

30
(

r
1AU

)−3/2
g/cm2 (r > 2.7AU)

(2)
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とする．ここで r = 2.7AUはスノーラインと呼ばれる水が凝結する位置であり，スノーラ
イン外側は氷の分だけ固体量が増える表式となっている．また光学的に薄い円盤を仮定し，
中心星輻射とダストの熱放射の釣り合いを考えると，円盤の温度が

T = 280
( r

1AU

)−1/2
K (3)

のように得られる．ダストのスケールハイトは hs =
√
2csΩKより得られる．

hs = 4.7× 10−2
( r

1AU

)5/4
AU (4)

2 ダストから微惑星へ
2.1 ガスの公転速度

ダストが微惑星に成長するまでの過程では，ダストとガスとの相互作用が重要となる．ま
ず初めに，原始惑星系円盤の中でのガスの運動を理解する．
質量M∗の中心星を原点に置く円柱座標 (r, ϕ, z)を考える．ガスは中心星からの重力と自

身の圧力勾配力を受けるため，動径方向の運動方程式は

∂Vr

∂t
+ Vr

∂Vr

∂r
+ Vz

∂Vr

∂z
−

V 2
ϕ

r
= −GM∗

r2
− 1

ρg

dP

dr
(5)

となる．ここで，Vr, Vϕ, Vz はガスの速度成分，P は圧力，ρg は密度，Gは重力定数であ
る．定常状態 (∂/∂t = 0)で公転運動が卓越している (Vr ≪ Vϕ)時，ガスの公転角速度を
Ωg(= Vϕ/r)，ケプラー角速度を ΩKとすると

rΩ2
g = rΩ2

K +
1

ρg

dP

dr
(6)

のように書きかえることができる．ここで

η = −1

2

(
cs

rΩK

)2 d lnP

d ln r
(7)

とおくとガスの角速度は

Ωg = ΩK(1− 2η)1/2 ≃ ΩK(1− η) (8)

となる．なおこの導出には音速 csと p = ρgcsを用いた．通常円盤内側の方が圧力は高いた
め ηは正であり，ガスの角速度はケプラー回転よりも ηだけ遅いことがわかる．ガスは中心
星重力に逆らう方向に圧力勾配力を受けるため，釣り合うための遠心力が小さく，ケプラー
回転よりも遅い角速度で運動する．

2.2 ガス抵抗

次に，ダストの運動を理解する．ガスの公転速度がケプラー回転よりも遅いため，固体天
体はガスからの摩擦抵抗を受けて運動することになる．ダストに対するガスの振る舞いはダ
ストのサイズによって変化するため，以下ではダストのサイズに応じたガスの抵抗力 fDを
導く．ガスはミクロでは熱速度 vth = (

√
8/π)csで運動しながら，全体としてはダストとの

相対速度 uで流れている．半径 s，質量m = (4π/3)ρss
3のダスト 1個に対し，密度 ρg，平

均自由行程 λmfpのガスが直線的に流入する状況を，ダスト静止系で考える．
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Epstein則 (λmfp > s)

ダストのサイズがガスの平均自由行程より小さい時，ガス分子は熱速度 vthでダストの周
りを飛び回る粒子として扱うことができる（自由分子流）．このときガスはミクロな分子の
速度 vthでダストの幾何断面積に飛び込むため，単位時間あたりにダストに流入するガスの
体積は πs2vthに比例する．ガス分子は uの流れに乗りながら vthで等方的に運動しているた
め，単位質量のガスが与える平均的な運動量は< vth+u >∼ uとなる．s < λmfp, u ≪ vth，
マクスウェル分布を仮定し衝突頻度を考慮すると，単位時間あたりのダストへの運動量輸送，
すなわちガス抵抗力は以下の式で表せる．

fD =
4

3
πs2ρgvthu (9)

Stokes則 (λmfp < s, Re < 10)

ダストがガスの平均自由行程より大きくレイノルズ数Reが小さい時，ガスは粘性流体と
して振る舞う．粘性流体中に物体があるとき周囲の流体は物体と一緒に運動しようとするた
め，抵抗を受ける断面積が実効的に厚くなり，粘性境界層の厚み s/

√
Reで決まるようにな

る．ガスはダストに対しマクロな流体速度 uで流入し，単位質量あたりのガスの運動量は u

なので，ガス抵抗力は π(s/
√
Re)2ρgu

2に比例する．ダストの形状が球形であると仮定して
粘性流体中の球に働く力を厳密に計算し 4，粘性係数 µと，Re = 2ρgsu/µの関係を用いる
と，下式が得られる．

fD = 6πµsu (10)

Newton則 (Re > 103)

ダストがさらに大きくなり流れのレイノルズ数が十分大きくなると，ガスの振る舞いは非
粘性流体的となる．抵抗を受ける断面積は幾何断面積に戻り，抵抗力は

fD = 0.25πs2ρgu
2 (11)

となる．係数の 0.25は経験的に求められた数値である．

図 3. ガス抵抗則の概念図．固体天体が成長するにつれて，ガスの振る舞いが自由粒子的，粘性流体
的，非粘性流体的と変化していく．

4導出は Landau & Lifshitz Fluid Mechanics §20 参照
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2.3 ガス抵抗を受けた固体の運動

ガスから抵抗力を受ける時のダストの運動を理解する．円柱座標系において固体の運動方
程式の r, ϕ, z成分はそれぞれ

dvr
dt

−
v2ϕ
r

= −GM∗
r2

− Fdrag
vr
u

(12)

dvϕ
dt

+
vϕvr
r

= −Fdrag
vϕ − rΩg

u
(13)

dvz
dt

= −GM∗
r3

z − Fdrag
vz
u

(14)

のように書ける．ただし，Fdrag ≡ fD/mは単位質量あたりのダストが受ける抵抗力である．
また，ガスがダストから受ける抵抗力の反作用は無視し，z ≪ rを仮定している．ここで
v′ϕ(= vϕ − vK), vr, vz ≪ vKとして 2次以上の微小量を無視し，軸対称と定常状態を仮定す
る．さらにダストの運動がガスの運動に馴染むまでのタイムスケール 5を表す ts = u/Fdrag

を用いると，上式は

−2v′ϕΩK = −vr
ts

(15)

1

2
ΩKvr = −

v′ϕ + ηvK

ts
(16)

Ω2
Kz = −vz

ts
(17)

となり，これを解くと固体の速度が

vr = − 2ηvKΩKts
1 + (ΩKts)2

(18)

v′ϕ = − ηvK
1 + (ΩKts)2

(19)

vz = −Ω2
Ktsz (20)

のように得られる (Adachi et al., 1976, Weidenschilling, 1977)．固体天体が中心星まで落下
するタイムスケール tdrift = r/|vr|は図 4のようになる．固体が小さい時は抵抗を強く受け
るため，ガスと一体となって運動する．一方で大きくなるとガスの抵抗を受けにくくなり，
落下しにくくなる．そのため中間サイズの天体が最も落下しやすく，50cm程度の大きさの
天体はわずか 100年で中心星に落下してしまう．落下速度が最大となるのは ΩKts = 1の時
である．無次元量ΩKtsはストークス数と呼ばれ，ガス抵抗の強さを表す指標として用いら
れる．
固体天体が成長するタイムスケールが落下のタイムスケールより短くなければ，天体は微

惑星サイズまで成長することができず速やかに中心星に落下してしまう．

5制動時間，stopping time と呼ぶ．
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図 4. 1AUにおける固体天体の落下時間．

2.4 円盤中での天体の相対速度

天体の成長のタイムスケールは天体同士の衝突速度，すなわち相対速度に大きく依存す
る．天体の相対速度 vrelを生む要素として，ダストの動径方向の速さ，方位角方向の速さ，
鉛直方向の速さ，ブラウン運動，乱流の 5つが考えられる．各要素における相対速度をそれ
ぞれ∆vr, ∆vϕ, ∆vz, ∆vB, ∆vtとすると，vrelはそれらの二乗和で与えられる．

vrel =
√

(∆vr)2 + (∆vϕ)2 + (∆vz)2 + (∆vB)2 + (∆vt)2 (21)

ダストの動径成分の相対速度は式 (18)より∆vr = |vr(ts,1)− vr(ts,2)|のように求める．こ
こで，ts,1, ts,2は衝突する 2つのダストの制動時間である．方位角成分，鉛直成分の相対速
度も同様にして求める．ただし鉛直方向の速度は，ΩKts ≫ 1のときは式 (20)の終端速度，
ΩKts ≫ 1のときは鉛直方向の振動速度の最大値 vz = −ΩKzとなるよう

vz = −
Ω2
Ktsz

1 + ΩKts
(22)

を用いる (Brauer et al., 2008)．
ブラウン運動による相対速度∆vBは以下の式で与えられる．

∆vB =

√
8(m1 +m2)kBT

πm1m2
(23)

原始惑星系円盤内では様々な要因でガスの渦が生じ，乱流状態になっている．渦の平均速度
は乱流の強さを表す無次元パラメータαを用いて，vg =

√
αDcsである．乱流は Kolmogorov

則に従っており，渦同士が衝突して次々と小さなスケールの渦に分割されていき，最終的
には粘性によってエネルギーが散逸する．最大の渦の寿命 6 はおよそケプラー周期程度で
tL = Ω−1

K ，最小の渦の寿命は tη = tL/
√
Retである．ここでRet = Dg/νは乱流のレイノル

ズ数であり，ガスの拡散係数はDg = v2gtL，ガス分子の動粘性係数は ν = vthλmfp/2で与え
られる．

6turnover time と呼ぶ．
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乱流中のダストの速度 vtは，任意の渦の turnover time を tkとして全ての渦からの寄与
を足し合わせることで求めることができ，

vt =
v2g
tL

∫ tL

tη

dtk

[
1−

(
ts,1

ts,1 + tk

)2
]

(24)

となる．ダストは自身の制動時間と同程度の turnover time の渦に最も影響を受けるため，
乱流中のダストの相対速度はそれぞれの tsの極限で次のように近似解が得られる (Ormel &

Cuzzi, 2007)．

∆vt ≃


vgRe

1/4
t ΩK|ts,1 − ts,2| (ts,1, ts,2 ≪ tη)

vg
√

ΩKts,1 (tη ≪ ts,1 ≪ tL)

vg

√
(1 + ΩKts,1)

−1 + (1 + ΩKts,2)
−1 (ts,1, ts,2 ≫ tL)

(25)

第 1式はどちらのダストも小さいサイズの渦の回転に馴染んでいる場合，第 2式は中間サイ
ズの渦に影響を受ける場合，第 3式は大きな渦に弾かれて加速度を得る場合を表している．
以上より各ダストサイズに対するダストの衝突速度 vrelは図 5のようになる．ダストのサ

イズが小さい a ∼ 10−4まではブラウンの寄与が大きく，その後は乱流の影響が大きいこと
がわかる．衝突速度は ΩKts = 1となる 50cm程度の大きさの時に最大となり，このとき式
(25)より∆vt ≃ vg =

√
αDcsである．α = 10−3の時ダストの最大衝突速度はおよそ 20 m/s

となり，ダストが衝突時に合体成長するためには，このような高速度衝突であっても大規模
な破壊が起こらないことが必要である．

図 5. 天体の相対速度．vB などは本文中の∆vB に対応している．

2.5 成長時間と落下時間

ダストが中心星に落下するよりも早く成長できるかどうかを調べるため，成長のタイム
スケールと落下のタイムスケールを比較する．ダストの半径を s，質量をm，衝突断面積を
σcolとすると，ダストの成長率（単位時間当たりに得る質量）は

dm

dt
= mnσcolvrel =

Σs

2hs
πs2vrel (26)
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のように見積れる．ただし n, Σs, hsはそれぞれダストの空間個数密度，面密度，スケール
ハイトである．よって成長のタイムスケールは

tgrow =
m

ṁ
=

4ρss

3Σs

2hs
vrel

(27)

のように書ける．一方落下のタイムスケールは式 (18)より

tdrift =
r

|vr|
=

1 + (ΩKts)
2

2ηΩ2
Kts

(28)

である．
ここで，ダストのスケールハイトとして沈殿と拡散の平衡解 (Youdin & Lithwick, 2007)

hs = hg

(
1 +

ΩKts
α

1 + 2ΩKts
1 + ΩKts

)−1/2

(29)

を用いると，落下のタイムスケールが最も短くなるΩKts = 1の時は hs ≃
√
αcs/ΩKとなる．

また，ΩKts = 1の時ダスト同士の相対速度は vrel ≃
√
αcsとなる．よって落下が最も深刻に

なる時の tgrowと tdriftの比は

tgrow
tdrift

≃ 8

3
η
sρs
Σs

≃ 0.2

(
Σs,1AU

7.1 g/cm2

)−1 ( s

100 cm

)( ρs
3 g/cm3

)( r

1AU

)2
(30)

となる．Okuzumi et al. (2012)のシミュレーションによると，深刻な落下を免れて成長する
条件は tgrow/tdrift ≤ 1/30であるので，典型的な Σs, s, ρsでは成長は難しいことがわかる．

2.6 落下バリア

図 6は，ダストの成長と中心星落下を同時に解いたシミュレーション結果である．はじめ
時間とともに天体は成長するが，t = 104yrでΩKts = 1のサイズに達するとそれ以上成長し
ないことがわかる．これは成長よりも落下が卓越し，そのサイズに達した天体が全て中心星
に落下してしまうからである．この問題は「ダストの中心星落下問題」として知られ，長年
の間微惑星を形成する上での大きな困難の一つとされてきた (Adachi et al., 1976)．
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図 6. 固体天体の質量分布の時間進化．縦軸は天体の質量，横軸は中心星からの距離であり，色の濃
淡はある質量の天体の面密度を示している．ただし，ρs = 1.4 g/cm2 である．点線は ΩKts = 0.1と
なる天体の質量である．図は Okuzumi et al. (2012)より転載．

2.7 ダストの直接合体成長

ダストの直接合体成長による微惑星形成には，2つの大きな問題点があった．一つは 2.5

節で述べたダストの中心星落下問題である．もう一つはダストが衝突時に合体できずに破
壊される，衝突破壊問題である．2.4節で述べたようにダストの衝突速度は最大で約 20m/s，
時速にすると 72km/hにも達する．通常の感覚では，このような高速度衝突で物体が合体で
きるとは考えにくい．しかし近年の研究で，ダストの内部構造の進化を考慮することで，こ
れらの問題を解決できることが明らかになった．
以前の微惑星形成のシミュレーションでは，ダストが初期の内部密度を保ってコンパクト

な球構造のまま成長することを仮定していた．しかし実際にはダストは成長の過程で，図 7

のような空隙率の高いアグリゲイト構造になる．このアグリゲイト構造によってダストが合
体しやすくなり，また内部密度が低くなることで中心星落下問題を回避できるのである．
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図 7. ダストアグリゲイトの衝突合体による内部構造の進化．図は Suyama et al. (2008)より転載．

2.8 構成粒子間の相互作用モデル

ダストが衝突時に付着できるかどうかは，ダストアグリゲイトを構成する粒子一つ一つに
働く力を全て計算しなければらならい．アグリゲイト構成粒子の運動は，図 8に示す 4つの
相互作用でコントロールされている．アグリゲイトは衝突時のエネルギーをモノマーの転が
り運動によって吸収するため，大規模な圧縮や破壊が起こりにくい．

図 8. ダストアグリゲイトを構成する粒子間に働く力のモデル．引っ張り，滑り，転がり，ねじれの
4つの運動が作用する．図は Dominik & Tielens (1977), Wada et al. (2007)より転載．

2.9 臨界衝突速度

どれだけの速度で衝突すると，ダストアグリゲイトが破壊されるかを計算する．ダストの
衝突時のエネルギーが構成粒子を切り離すのに必要なエネルギーを上回ると，アグリゲイト
は破壊される．モノマー同士はミクロな分子間力で付着しており，半径 s0のモノマーを切
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り離すのに必要なエネルギーEbreakは，表面エネルギー γ，ヤング率 Y，ポアソン比 νを用
いて

Ebreak = 23[γ5s40(1− ν2)2/Y 2]1/3 (31)

と表せる (Johnson et al., 1971)．
Wada et al. (2013)の 3Dシミュレーションによると，これ以上の速度で衝突したら破壊

されるという臨界衝突速度はおよそ

vcol,crit = 20
√

Ebreak/m (32)

で与えられる．構成粒子がシリケイトだと vcol,crit ≃ 6m/s，氷だと vcol,crit ≃ 80m/sとなる．
氷の方がシリケイトより付着しやすいのは，より表面が柔らかい，つまり付着エネルギーが
大きいからである．ダスト同士の最大衝突速度は α = 10−3ではおよそ 20m/sなので，ダス
トの衝突破壊問題はシリケイトダストでは深刻であるが，氷ダストでは問題とならない．

図 9. 衝突速度に対する，衝突後の最大破片の大きさ．Nproj, Ntarget, N̄large はそれぞれ衝突体，比
衝突体，衝突後の最大破片の質量であり，f̄ = (N̄large −Ntarget)/Nprjc) > 0であれば合体成長でき
たことを示す．線の種類ごとに衝突する 2物体の質量比が異なるが，結果は大きく変わらない．図は
Wada et al. (2013)より転載．

2.10 アグリゲイトの成長

成長に伴ってダストが低密度な構造になることを考慮して図 6と同様のシミュレーション
を行うと，図 10のようになる．図 6では ΩKts = 0.1を超えて質量の大きい天体は形成さ
れなかった．しかし低密度なダストは，中心星落下が最も素早くなる ΩKts = 1の質量に達
しても落下が卓越することなく，成長できている．また，アグリゲイトの内部密度はおよそ
10−5g/cm3まで低くなることもわかる．
このように，氷で表面を覆われたダストアグリゲイトであれば，衝突破壊問題と中心星落

下問題を克服して直接合体成長による微惑星形成が可能となる．
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図 10. 多孔ダストモデルによる天体の成長（左）と内部密度の進化（右）．縦軸は天体の質量，横軸
は中心星からの距離であり，色の濃淡はそれぞれある質量の天体の面密度 (左)と内部密度（右）を
示している．点線は ΩKts = 1となる天体の質量である．図は Okuzumi et al. (2012)より転載．

2.11 なぜ成長できたのか？

2.5節で述べたように，落下が最も深刻になる時の tgrowと tdriftの比は

tgrow
tdrift

≃ 0.2

(
Σs,1AU

7.1 g/cm2

)−1( ρss

300 g/cm2

)( r

1AU

)2
(33)

のように書ける．成長条件 tgrow/tdrift ≤ 1/30を満たすには，固体の面密度を増やすか，ρss

を小さくする必要がある．よって，2.2節で求めたガス抵抗則ごとに ρssの依存性を調べる．
Epstein則では制動時間が

t(Ep)s =
mu

fD
=

ρss

ρgvth
(34)

なので，ΩKts = 1の時

ρss|(Ep) =
ρgvth
ΩK

= 1400
( r

1AU

)−3/2
g cm−2 (35)

となり，成長条件を満たせず必ず中心星落下が卓越する．
次に Stokes則 では

t(St)s =
4ρss

2

9ρgvthλmfp
(36)

なので，ΩKts = 1の時

ρss|(St) =

√
9ρgρsvthλmfp

4ΩK
≃ 78

(
ρs

1g/cm−3

)1/2 ( r

1AU

)5/8
g cm−2 (37)

のように，ρsに依存する形となる．すなわち，中心星落下が深刻となるΩKts = 1になる前
にガス抵抗則が Stokes則になり，ρs ≤ 10−3g/cm3であれば成長条件を満たすことができる．
Epstein則から Stokes則に切り替わるのは s > λmfpとなった時である．質量に対する断

面積が大きい低密度アグリゲイトはガス抵抗を受けやすいため tsが小さくなり，結果とし
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てΩKts = 1となる半径 sが大きくなる．よって，ダストの内部密度が小さいとΩKts = 1に
なる前に s > λmfpを満たすことができ，成長のタイムスケールを短縮することができるの
である．図??はOkuzumi et al. (2012)によて調べられた，衝突合体するダストアグリゲイ
トの内部密度の変化である．衝突の過程で 10−5 g cm−3という非常に低い密度まで達するこ
とがわかる．

図 11. ダストアグリゲイトの平均質量に対する，平均内部密度．図はOkuzumi et al. (2012)より転
載．

2.12 その他の微惑星形成シナリオ

これまではダストの直接合体成長による微惑星形成を考えてきたが，そのほかにも微惑星
形成のシナリオがいくつか研究されている．

• 円盤赤道面へのダストの沈殿による重力不安定 (Goldreich & Ward, 1973)．しかしダ
スト層とガス層の速度差が生む乱流によって，ダストが沈殿することは困難だとされ
ている (Weidenschilling, 1980)．

• 自己重力安定な円盤でも発生する，永年重力不安定 (Michikoshi et al., 2010, Takeuchi

& Ida, 2012)．

• 中心星に向かって落下してきたダストが，一部の密度の高いダスト群に濃集して起こ
る，ストリーミング不安定 (e.g. Johansen et al., 2007)．ただし，ダストの濃集には
cm-mサイズの天体と比較的高いダストガス比が必要であることや，最終的に形成さ
れる天体の大きさが惑星形成に十分でない，といった問題がある．

2.13 乱流の起源と観測

乱流の起源として，磁気乱流不安定性 (Balbus & Hawley, 1998)が考えられている．実際
の乱流の強さを HL Tauの観測から推定すると，円盤の厚さからは α ∼ 10−4(Pinte et al.,

2016)，円盤の降着率からは α ∼ 10−2(Beck et al., 2010)と見積もられており，やはり不定
性が大きい．



14

3 秩序成長と暴走成長
3.1 衝突成長の仕方

衝突確率，すなわち式 (26)の成長率と質量の比の質量依存性によって，衝突成長のモー
ドが変化する．衝突確率に次のような質量依存性があると仮定する．

ṁ

m
=

Σs

2mhs
σcolvrel = Amp (38)

ここで，A, pは定数とする．これを時間積分すると，pの値によって質量の時間依存性が以
下のように得られる．

m = (|p|At+m
|p|
0 )1/|p| (p < 0) (39)

m = m0 exp(At) (p = 0) (40)

m = (m−p
0 − pAt)−1/p (p > 0) (41)

p > 0の時天体の質量は有限の時間で発散し，この時の成長のモードを暴走成長と呼ぶ．暴
走成長が始まると，少数の質量の大きな微惑星が周りを取り残して急速に成長し，原始惑星
が形成される．一方 p < 0時の成長のモードは秩序成長と呼ばれ，同じような質量の天体が
系の大部分を占め，足並みをそろえて成長する．
成長のモードがどのようになるかを決める上で，ある質量の天体の面密度Σs(m)，衝突断

面積 σcol，相対速度 vrelの質量依存性が重要となる．

図 12. 秩序成長と暴走成長の概念図．

3.2 ダストの成長

式 (38)の質量依存性を調べ，ダストの成長のモードについて明らかにする．ダストがガ
スの運動とよく馴染んでいる ΩKts ≤ 1の時，vrel ≃ cs

√
αtsΩK, hs ≃ hg

√
α/tsΩKなので

ṁ

m
=

Σs

2

σcol
m

tsΩ
2
K (42)

となる．2.2節から，ガス抵抗がEpstein抵抗則に従う時 tsの質量依存性は t
(Ep)
s ∝ m/πs2 ∝

m1/3であるので，p = 0の秩序的な成長が起こる．一方 Stokes則に入ると，t
(St)
s ∝ m/s ∝

m2/3より p > 0となり，暴走成長が始まる 7．
7ここでの暴走成長は，一般的な原始惑星形成過程の暴走成長とは異なることに注意する．
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この一連のダストの成長は図 13のようになる．ΩKts ≤ 1の時，Epstein則の領域ではダ
ストの平均質量は exp (At)に比例して成長し，s > λmfpとなり Stokes則に入ると急速に成
長する．そして，ΩKts ≫ 1になると式 (25)より vrel ≃ cs

√
α/ΩKtsとなり，p < 0の秩序成

長に戻る．

図 13. 多孔ダストの平均質量の時間進化．右側の軸は質量に対応する半径を示している．図はOkuzumi
et al. (2012)より転載．

3.3 重力フォーカシングと重力散乱

次にダストが成長しΩKts ≫ 1となった時の，式 (38)の質量依存性を調べていく．天体の
質量が大きくなると重力相互作用が無視できなくなり，相手を引き寄せる重力フォーカシン
グや散乱の効果が大きくなる．
まず重力フォーカシングの効果を考慮した衝突断面積を導く．図 14のように，質量m，

半径 sの天体に，別の天体が速度 vrel，インパクトパラメータ bで入射し，最近接時の速度
が v′relとなる状況を考える．エネルギー保存より

− Gm

s
+

1

2
v′2rel =

1

2
v2rel (43)

であり，また角運動量保存より
sv′rel = bvrel (44)

であるので，2天体の衝突断面積 σcolは

σcol = πb2

= πs2
(
1 +

2Gm

sv2rel

)
= πs2

(
1 +

v2esc
v2rel

)
(45)

となる．ただし，vescは脱出速度である．このように，重力で相手を引き寄せることができ
るほど天体が大きくなると，衝突断面積は幾何断面積よりも実効的に大きくなる．
次に，図 15のように，質量m1の天体 1が質量m2の天体 2に重力散乱され，進行方向

を 90度変える時の散乱断面積を導く．天体 1は距離 bsca離れた天体 2のそばを横切る時に，
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天体 2の重力 ∼ Gm1m2/b
2
scaを bsca/vrel程度のタイムスケールの間受ける．その時受ける

力積が初期の運動量m1vrel程度の時 90度散乱が起こり，

bsca
vrel

Gm1m2

b2sca
∼ m1vrel (46)

より散乱断面積が

σsca ∼ πb2sca

= πs2
(
Gm2

sv2rel

)2

∼ πs2
(
vesc
vrel

)4

(47)

のように求まる．

図 14. 重力フォーカシングの概念図． 図 15. 90度散乱の概念図．

3.4 微惑星の成長に重要な軌道要素

図 16の左のように，中心となる天体Bの周りの赤い楕円上を天体が運動している状況を
考える．この時の天体の軌道は，軌道要素と呼ばれる量で決定づけられる．中でも天体の成
長を調べる上で重要となるのが，軌道長半径 a，離心率 e，そして軌道傾斜角 iの 3つであ
る．a, eは青い平面内における軌道の形状を決定し，iはその軌道が赤道面（緑）からどれ
だけ傾いているかを示す．これらの量を用いると，天体のスケールハイトが hs ∼ ia，ラン
ダム速度の鉛直成分が vran,⊥ ≈ ivK，平行成分が vran,∥ ≈ evKと表せる．
これまでは中心星からの距離として rを用いてきたが，以降では軌道の進化を考慮すると

いう意味を込めて，代わりに軌道長半径 aを用いる．
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図 16. 軌道要素と軌道の関係．左図は https://commons.wikimedia.org/wiki/File:

Bahnelemente.svgより転載．

3.5 衝突確率

2天体の衝突確率について詳しく考える．式 (38)に示した衝突確率のうち，σcolvrel/hsの
部分に注目して議論する．
まず図 17の (a)のように，天体のスケールハイト hsがインパクトパラメータ bより十分

大きい場合を考える．一般に，相対速度 vrelは天体のランダム速度 vran =
√
e2 + i2vKと同

程度と考えることができる．加えて式 (45)の衝突断面積と hs = iaを用いると，

σcolvrel
hs

= πs2
(
1 +

2Gm

s(e2 + i2)v2K

) √
e2 + i2vK

ia
(48)

が得られる．
式 (48)はランダム速度が非常に小さい e2 + i2 ≈ 0の場合に，衝突断面積が無限大に発散

してしまう．しかし実際には，それは起こらない．ランダム速度が非常に小さい場合，天体
1と軌道超半径がほとんど同じ天体 2はホースシュー軌道を描き，天体 1に近接できない．
そのため 2つの天体が近接遭遇する場合は，ホースシュー軌道を描く場合に比べて 2天体の
軌道長半径の差が大きくなる．この時の相対速度はケプラー軌道のずれで生じる速度差∆vK

に起因し，以下のように見積もることができる．2天体の軌道長半径がそれぞれ a, a+ bの
時，それらの角速度の差は

∆ΩK = ΩK(a)− ΩK(a+ b)

=

√
Gm

a3

[
1−

(
1 +

b

a

)−3/2
]

≈ 3

2

b

a
ΩK(a) (49)

となる．∆vK = a∆ΩKであり，ホースシュー軌道にならない最小のインパクトパラメータ
bはヒル半径 rH程度なので，∆vK ∼ rHΩKを得る．よって e2 + i2 ≃ 0の場合は，式 (48)の
代わりに

σcolvrel
hs

≈ πs2
(
1 +

2Gm

sr2HΩ
2
K

)
rHΩK

ia
(50)

https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Bahnelemente.svg
https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Bahnelemente.svg
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を得る．
次に図 17の (b)のように，天体のスケールハイト hsがインパクトパラメータ bより小さ

い場合を考える．このような状況では，衝突断面積として式 (45)を用いると衝突確率を過
大評価してしまう，この時の衝突断面積を高さ 2hs，幅 2

√
σcol/πの長方形と考えると，

σcolvrel
hs

∼ s

√
1 +

2Gm

sr2HΩ
2
K

× hs ×
rHΩK

hs
(51)

となる．ただし hsが小さいことから i ≈ 0を仮定し，vrel ∼ rHΩKを用いた．

図 17. 天体のスケールハイト hs とインパクトパラメータ bの大小関係の概念図．

より正確な衝突確率 Pcolが，Inaba et al. (2001)で求められている．Pcolは無次元量であ
り，成長率は

dm1

dt
=

∫
dm2m2ns(m2)r

2
H,12Pcol,12ΩK (52)

≈
∫

dm2m2ns(m2)
σcol,12vrel,12

2hs,12

となる．ただし，2天体のヒル半径は

rH,12 =

(
m1 +m2

3M∗

)1/3

a (53)

である．2天体の半径，離心率，軌道傾斜角の平均量をそれぞれ

s̃12 =
s1 + s2
rH,12

, ẽ12 =
e21 + e22
r2H,12/a

2
, ĩ12 =

i21 + i22
r2H,12/a

2
(54)

のように無次元化することで，衝突確率が

Pcol,12 =



s̃212
2π

(
17 +

36

s̃12ẽ212

)
ẽ = 2̃i ≫ 1

s̃212
4πi

(
17 +

230

s̃12

)
0.2 <∼ ẽ, ĩ <∼ 2

11
√
s̃12 ẽ, ĩ ≪ 1

(55)

のように得られる 8．

8詳しくは Inaba et al. (2001)を参照．
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3.6 重力相互作用

微惑星同士の重力相互作用よって，微惑星のランダム速度，すなわち離心率と軌道傾斜角
が時間進化する．重力相互作用には，力学的摩擦 9とViscus Stirringと呼ばれる 2つ異なる
効果がある．力学的摩擦は，エネルギー等分配（m1v

2
1 = m2v

2
2）に向かうようにランダム速

度が変化する効果である．また Viscus Stirringは，ランダム速度が上昇し続ける効果であ
る．それらの効果による離心率の上昇率を表す無次元量をそれぞれ PDF, PVSとし，軌道傾
斜角に関しても同様にQDF, QVSとすると，式 (54)と同様にして以下のように離心率と軌
道傾斜角の時間変化を記述することができる (e.g. Ohtsuki et al., 2002)．

de21
dt

=

∫
dm2ns(m2)r

2
H,12

×

[(
m2

m1 +m2

)2 (rH,12

a

)2
PVS,12 +

m2e
2
2 −m1e

2
1

e21 + e22

m2

(m1 +m2)2
PDF,12

]
ΩK

(56)

di21
dt

=

∫
dm2ns(m2)r

2
H,12

×

[(
m2

m1 +m2

)2 (rH,12

a

)2
QVS,12 +

m2i
2
2 −m1i

2
1

i21 + i22

m2

(m1 +m2)2
QDF,12

]
ΩK

(57)

式 (56)は簡単には次のように理解することができる．衝突時に相対速度分のエネルギー
をランダムエネルギーとして獲得すると考えれば，成長率と同様に

dv2ran
dt

=
Σs

2mhs
σVSv

3
rel (58)

と書ける．ここで σVSは式 (47)の 90度散乱断面積 σsca程度である．これを PVS, nsを用い
て書き直すと，σVSvrel/hs ≈ r2HPVSΩKより式 (56)の右辺第一項と似た表式が得られる．

3.7 微惑星の成長

以上のことを踏まえて，衝突確率の質量依存性から微惑星の成長のモードを明らかにす
る．式 (38)は，vrel ∼

√
e2 + i2vKと hs ∼ iaを用いて

ṁ

m
=

Σs

2mia
σcol
√
e2 + i2vK ≈ ΣsσcolΩK (59)

と表せる．Σsの質量依存性を無視すると，衝突確率の質量依存性は σcolのみで決まる．
式 (45)，(47)に示したように，衝突断面積と散乱断面積はそれぞれ

σcol = πs2
(
1 +

v2esc
v2rel

)
, σsca ∼ πs2

(
vesc
vrel

)4

である．vrel ≫ vescの時は，ṁ/m ∝ s2/m ∝ m−1/3より p < 0となるので，秩序成長が起
こる．一方 vrel ≪ vescの時，σcol ≪ σscaなので衝突が起こるまでに十分に力学的摩擦が効
く．そのためエネルギー等分配 (mv2rel/2 = const)が成り立ち，vrel ∝ m−1/2となる．よっ
て ṁ/m ∝ s2v2esc/mv2rel ∝ m4/3となり，p > 0なので暴走成長が起こる．

9Dynamical Friction．
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図 18は，合体成長に伴う微惑星の最大質量の時間進化を示している．微惑星が小さい
うちは vrel ≫ vesc であるため，ṁ ∝ m2/3 よりm ∝ t3 で成長する．微惑星が大きくなり
vrel

<∼ vescとなって重力フォーカシングが効き始めると，暴走成長が始まり最大質量の増加
が急激になる．
ここで，図 18の fdは乱流の強さを表すパラメータであり，乱流が強いほど暴走成長が開

始する時間が遅いことが読み取れる．これは乱流によってできるガスの密度のムラから摂動
を受け，微惑星の離心率が上昇し vrelが大きくなるためである．暴走成長の始まりや離心率
の上昇については，5章で詳しく述べる．

図 18. 5.2AUにおける，微惑星の最大質量の時間進化．fd は乱流の強さを表すパラメータである．
図は Kobayashi et al. (2016)より転載．

4 天体の成長とサイズ分布
4.1 合体成長とサイズ分布

図 19は微惑星の合体成長と動径移動，離心率，軌道傾斜角の進化を同時に解くことで得
られた，サイズ分布のスナップショットである．縦軸の値が大きいほど，そのサイズの天体
が多数存在することを表す．2.6 × 106年までは，サイズ分布が相似形のまま右側にシフト
している．これは系の様々なサイズの天体が足並みを揃えて成長する，秩序成長が起こって
いることを意味する．しかし 8.6× 106年を見ると，サイズの大きい天体の分布のべきが変
化している．これは，サイズの大きい天体が小さい天体を取り残して急速に成長する，暴走
成長が起こり始めていることを表す．1.1× 107年後には，3000km付近にもう一つのピーク
ができているが，これは暴走成長の末形成された原始惑星である．
8.6× 106年から 1.1× 107年にかけてサイズ分布のピークが変動していないが，このピー

クの天体サイズは暴走成長開始半径，すなわち vrel
<∼ vescとなる半径 (≡ srun)を示している．

srun程度のサイズの天体は系の質量の大部分を占め続けるため，srunによってその後の原始
惑星形成が特徴付けられる．具体的には，srunが小さいと原始惑星の周りの微惑星が破壊さ
れやすくなり，中心星落下によって速やかに失われるので，形成される原始惑星の質量が小
さくなる．一方 srunが大きいと周囲の微惑星の個数密度が減少するので，原始惑星の形成
に時間がかかる．暴走成長開始半径については，5章で詳しく調べる．
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図 19. 5AUにおける天体のサイズ分布の時間進化．天体の初期サイズは 1kmで，1MMSN，α =
3× 10−3 の値を用い，破壊は考慮していない．図は Kobayashi et al. (2016)より転載．

4.2 サイズ分布進化方程式

衝突合体・破壊を繰り返す天体群のサイズ分布の進化は，次の方程式を解くことで得ら
れる．
∂mns(m)

∂t
=

∫ ∞

0
dm1

∫ ∞

0
dm2ns(m1)ns(m2)K(m1, m2)m1g(m, m1, m2)

−mns(m)

∫ ∞

0
dm2ns(m2)K(m1, m2)

(60)

ここで ns(m)は質量mの天体の柱の個数密度，K(m1, m2)は 2天体の衝突確率を決める関
数，g(m, m2, m2)は衝突結果を決める関数である．左辺は単位時間あたりの質量mの天体
の柱密度の変化を示し，右辺第 1項は質量m1, m2の 2天体の衝突合体・破壊によって ns(m)

が増加する効果，第 2項は質量mの天体が他と衝突して質量が変化し，n(m)が減少する効
果を表している．
g(m, m2, m2)は，衝突によってできる質量mの天体の総質量をm1で規格化した量であ

り，次のように書ける．

m1g(m, m1, m2) = (m1 −me,1)δ(m−m1+me,1 −m2 +me,2)

+m1gf (m,m1,m2)
(61)

me,1, me,2はそれぞれm1, m2の天体から出る破片の質量である．右辺第 1項は，2天体が
合体して質量mの天体が形成された時に，mの質量ビンが得る質量である．ただし，1回
の衝突でmの質量ビンが得る質量のうちm1からの寄与のみをカウントしている 10．破壊
が起こらず完全合体した時にはme,1 = 0であり，m1全てをmの質量ビンが獲得すること
になる．第 2項は，衝突によってできる質量mの破片の総質量である．gf もm1で規格化
されている．

4.3 質量フラックス

質量フラックス F (m)は
∂mns(m)

∂t
=

∂

∂m
F (m) (62)

10式 (60)の右辺第 1項を見ると，m1 と m2 の組み合わせが重複している．合体天体のうち m1 の寄与のみ
を計上することで，mの質量ビンが得る質量のダブルカウントを避けている．
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より式 (60)の右辺をmについて積分することで

F (m) =

∫ ∞

0
dm1

∫ ∞

0
dm2ns(m1)ns(m2)K(m1, m2)m1f(m,m1,m2)

−
∫ m

0
dm1

∫ ∞

0
dm2m1ns(m1)ns(m2)K(m1, m2)

(63)

のように書ける．ただし，

∂

∂m
f(m, m1, m2) = g(m, m1, m2) (64)

となる関数 f(m)を導入した．ここで，衝突の結果が質量比のみに依存する，すなわち

f(m, m1, m2) = f(
m1

m
,
m2

m1
) (65)

と仮定し，m1 = mx, m2 = m1y = mxy, ns(m) = Am−α, K(m1, m2) = B(y)mβ と置
くと，

F (m) = m3−2α+βA2

×
[∫ ∞

0
dx

∫ ∞

0
dy x2−2α+βy−αB(y)f(x, y)−

∫ 1

0
dx

∫ ∞

0
dy x2−2α+βy−αB(y)

] (66)

のようにフラックスの質量依存性が得られる．
定常状態ではフラックスの質量依存性がないため，3−2α+β = 0のとき定常解となる 11．

衝突確率を表す関数K(m1, m2)の質量依存性 βがわかれば，αが求まり天体のサイズ分布
の形が決まる．例えば，重力フォーカシングが効いていない時は β = 2/3なので α = 11/6，
効いている時は β = 7/3なので α = 8/3となる．合体成長が起こっている時も，破壊が卓越
している時も，式 (66)によってサイズ分布のべきを求めることができる．小惑星帯は天体
の衝突破壊の繰り返しで形成されたので，小惑星帯の天体のサイズ分布のべきも式 (66)で
記述することができる．

4.4 衝突カスケード

図 20は天体が衝突時に破壊する場合の，サイズ分布のスナップショットである．大きい天
体から小さい天体が次々と生まれていき，初期のサイズ分布が時間とともに定常解に収束し
ていくことがわかる．この時のサイズ分布のべきは β = 2/3, α = 11/6より得られる，m1/6

に比例している 12．定常状態に達した後，mサイズ程度にまで小さくなった天体が中心星
に落下して失われるため，サイズ分布のべきを保ったまま天体の総面密度が時間とともに減
少する．
定常状態ではどの質量においてもフラックスは一定で，最上流からの流出量によって下流

のフラックスが決まるため，F (m) = F (mmax)である．よって，天体の面密度の時間発展が

dΣ

dt
=

∫
∂mns

∂t
dm = F (mmax) (67)

11上流が変化するタイムスケールが下流の変化のタイムスケールより十分遅い場合，定常状態となる．
12横軸に質量の対数を取っているので，縦軸は

∫
mnsdm =

∫
m2nsd(logm)より，m2ns が面密度の次元と

なる．
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のように決まる．
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図 20. 天体のサイズ分布のスナップショット．横軸は最大天体の質量で規格化した天体質量，縦軸は
それぞれの質量の天体の面密度である．

4.5 天体のサイズ分布と円盤の明るさ

天体のサイズ分布から円盤の明るさと質量の関係を求めることができるので，サイズ分布
は円盤の観測において重要である．光学的に薄い円盤における熱輻射は

Fν =
1

D2

∫ ∫
πs2Bν(T )Qabs,νns(m, a)2πadadm (68)

であり，円盤内の固体の総質量は

Mdisk =

∫ ∫
mns(m, a)2πadadm (69)

といったように，どちらも ns(m)によって決定づけられる．

5 暴走成長開始半径
4.1節で述べたように暴走成長開始半径 srunは，その後形成される原始惑星の特徴を決め

るため非常に重要である．この章では，srunの解析的な導出方法を説明し，またシミュレー
ションとの比較によってその妥当性を確かめる．なお，本章の内容はKobayashi et al. (2016)

に詳しく記されている．
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5.1 基礎方程式

次の式は，式 (60)に天体の動径方向の移動を加えた合体成長方程式である．

∂mns(m, a)

∂t
=
m

2

∫ ∞

0
dm1

∫ ∞

0
dm2 ns(m1, a)ns(m2, a)K(m1,m2)δ(m−m1 −m2 +me)

−mns(m)

∫ ∞

0
dm2 ns(m2, a)K(m,m2)

+
∂

∂m

∫ ∞

0
dm1

∫ ∞

0
dm2 ns(m1, a)ns(m2, a)K(m1,m2)Ψ(m,m1,m2)

− 1

a

∂

∂a
[amns(m, a)vr(m, a)] (70)

ただしここでは，式 (60)に現れる衝突結果を決める関数 gを用いていない．右辺第 1項，第
2項は衝突合体によるnsの増減を表し，第 3項は衝突破壊で生じた破片の質量分布を決める．
ここでは天体 1と天体 2の破片を区別せず，破片の総質量をme = me,1 +me,2としている．
また，Ψ(m,m1,m2)は破片の積算質量である．第 4項は動径方向の移動による ns(m, a)の
変化を示し，vrは式 (18)で求めた動径移動速度である．衝突確率を決める関数K(m1, m2)

は 3.5節の Pcolを用いて

K(m1, m2) = (hm1,m2a)
2⟨Pcol(m1, m2)⟩ΩK ∼ σcolvrel

hs
(71)

のように書ける．ただし hm1,m2 = [(m1 +m2)/3M∗]
1/3であり，hm1,m2a = rH1,2である．

衝突による微惑星の質量分布の変化だけでなく，ランダム速度 vran =
√
e2 + i2，すなわ

ち離心率と軌道傾斜角の時間進化も計算する必要がある．離心率と軌道傾斜角は，天体間の
重力相互作用，ガス抵抗，衝突ダンピング，そして乱流による巻き上げによって摂動を受け，

de2

dt
=

de2

dt

∣∣∣∣
grav

+
de2

dt

∣∣∣∣
drag

+
de2

dt

∣∣∣∣
coll

+
de2

dt

∣∣∣∣
turb

(72)

di2

dt
=

di2

dt

∣∣∣∣
grav

+
di2

dt

∣∣∣∣
drag

+
di2

dt

∣∣∣∣
coll

+
di2

dt

∣∣∣∣
turb

(73)

のように書ける．各成分の詳しい表式については 5.3節で述べる．

5.2 数値シミュレーションの妥当性

ダストは惑星に到るまで，質量にしておよそ 40桁にわたって衝突合体成長する．また，衝
突破壊によって非常に数多くの破片が生み出される．よって粒子一つ一つの情報を追う N

体シミュレーションでは，一連の天体の成長を追うことは不可能である．そのため，式 (70)

のような合体成長方程式を解いて天体の質量分布を求めることで惑星形成過程を調べる，統
計的手法が広く用いられる．ここでは式 (70)の数値シミュレーションの妥当性を，解析解
との比較によって確かめる．
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合体成長の妥当性

まず 2天体が衝突時に完全合体するような理想的な状況を考える．すなわち，

∂mns(m, a)

∂t
=
m

2

∫ ∞

0
dm1

∫ ∞

0
dm2 ns(m1, a)ns(m2, a)K(m1,m2)δ(m−m1 −m2 +me)

−mns(m)

∫ ∞

0
dm2 ns(m2, a)K(m,m2) (74)

を解く．衝突確率が
Pcol(m1, m2) =

m1 +m2

m0ns(m0)t=0
= 1 (75)

のように与えられるとき，式 (74)は解析的に解くことができる．
図 21は式 (74)の数値解と解析解の比較である．数値解は，40桁を超えても解析解を精密

に再現することができていることがわかる．

図 21. 合体成長方程式の，数値計算（青）と解析解（赤）の比較．tは無次元化した時間である．

破壊の妥当性

破壊のモデルに関しても，以下のようにその正確さが確かめられている．
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図 22. 破壊なしの場合の天体の質量分布の時間進化の数値解（実線）(Kobayashi et al., 2010)と N
体シミュレーション (赤破線)(Inaba et al., 2001)．

図 23. 破壊を考慮した場合の天体の面密度の時間進化（実線）．解析解をよく再現している（赤線）．
図は (Kobayashi & Tanaka, 2010)より転載．

5.3 衝突ダンピングと乱流による巻き上げ

天体の成長に伴う離心率，軌道傾斜角は式 (72), (73)に示したように，様々な要因による
摂動を受けて時間進化する．それぞれの項の定性は以下の通りである．まず質量の小さな天
体は大きな天体に散乱されることで離心率が上昇し，大きな天体は小さな天体の群れの中を
通過することで離心率が減少する．あるいはガス抵抗や衝突によるブレーキによって，離心
率が減少する．またガスが乱流状態にあると，ガス抵抗やガスの密度ムラとの重力相互作用
によって天体が巻き上げられ，離心率が増加する．図 19のシミュレーションは，これらす
べての効果を考慮して計算されている．
重力相互作用の効果は，原始惑星サイズの大きな天体が現れるまでは無視できる．またガ

ス抵抗によるブレーキや巻き上げは，微惑星サイズの天体に対しては効かない．よって暴走
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成長が開始するまでは，乱流によって生じるガスの密度ムラによる巻き上げ 13と，衝突に
よる離心率の減少 14の 2つの効果のみで，離心率の進化をよく説明することができる．
まず密度ムラによる巻き上げの効果は

de2

dt

∣∣∣∣
dfs

= fd

(
Σga

2

M∗

)2

ΩK (76)

のように与えられ，ガスの面密度の 2乗に比例して大きくなる (Ormel & Okuzumi, 2013)．
fdはMRI乱流の強さを表すパラメータであり，乱流の αを用いて

fd =
0.94Lα

(1 + 4.5hres,0/hs)
(77)

のように与えられる (Okuzumi & Hirose, 2011)．Lは 1のオーダーのファクター，hres,0は
MRIの影響を受けず乱流状態にない赤道面付近の領域の厚みである．
次に，合体後の天体の離心率 e12は合体前のそれぞれの離心率 e1, e2を用いて

e212 =

(
m1

m1 +m2

)2

e21 +

(
m2

m1 +m2

)2

e22 (78)

のように計算できる (Ohtsuki, 1992)．秩序成長では系の大半が同じ程度のサイズなので，1回
の衝突で離心率は1/

√
2になると考えて良い．正確な衝突確率は (Σs/m)(hm,ma)2⟨Pcol(m, m)⟩ΩK

であるが，evK ≫ vescかつe ≫ iの時，無次元パラメータCcolを用いて (hm,ma)2⟨Pcol(m, m)⟩ ≈
Ccols

2e/iと書ける (Inaba et al., 2001)．よって衝突ダンピングによる離心率の時間進化は

de2

dt

∣∣∣∣
coll

= −Ccol
e3

2i

s2Σs

m
ΩK (79)

のとなる．
以上より，暴走成長開始までの離心率の時間変化は

de2

dt
= fd

(
Σga

2

M∗

)2

ΩK − Ccol
e3

2i

s2Σs

m
ΩK (80)

となる．衝突ダンピングと合体成長のタイムスケールが同じため，式 (80)は定常状態にな
らない．上式と成長率

4πs2ρs
ds

dt
=

Ccol

ϵ
s2ΣsΩK (81)

より離心率と天体サイズの関係が

de2

ds
=

4πfdϵ

Ccol

(
Σga

2

M∗

)(
σs
Σs

)
− 3e2

2s
(82)

のように得られ，これを解くと離心率の解析解が次のように導ける．

ecol =
8πϵfdρss

5CcolΣs

(
Σga

2

M∗

)2
[
1−

(
s

s(t=0)

)−5/2
]
+ e(t=0)

(
s

s(t=0)

)−3/2

(83)

ただし ϵ = i/eであり，s(t=0), e(t=0)はそれぞれ初期の微惑星半径と離心率である．
13density fluctuation stirring
14collisional damping
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図 24は式 (83)の解析解と，式 (70)と (72)を正確に解いた数値シミュレーションの結果
を比較したものである．evK

>∼ vescのうちは，以上の解析がシミュレーションの結果をよく
再現していることがわかる．evK < vescとなると重力相互作用の影響が強くなるため，離心
率は ecolよりも大きくなる．

図 24. 質量で重み付けした，平均半径と平均離心率の関係．rpは本文中の sを表す．黒実線は数値シ
ミュレーションによる結果，青点線は ecol，赤破線は vesc/vKである．初期条件は s(t=0), fd ≃ 3×10−4

である．

5.4 暴走成長開始半径

以上を踏まえて，暴走成長開始半径を解析的に求める．ξ1 ∼ 1として暴走成長開始半径
srunを evK = ξ1vescの時の天体の半径と定義すると，式 (83)より

srun,c =
3ϵfdΣ

2
ga

3

5ξ21CcolΣsM∗

≈ 100

(
ξ1
1.5

)−2( fd
10−3

)( a

5.2AU

)3( Σs

2.5 g cm−2

)−1( Σg

140 g cm−2

)2(M∗
M⊙

)−1

km

(84)

が得られる．すなわち乱流が強いとランダム速度が大きくなり暴走成長開始が遅れるため，
srun,cは fdの増加関数となる．
図 25は，乱流の強さと暴走成長開始半径を示したものである．実線と破線は順に，天体

の内部密度 ρs = 1g cm−3, 0.1 g cm−3に対する srun,cである．そして，黒丸と白抜きの四角
はそれぞれの内部密度に対するシミュレーションで得られた，暴走成長開始時における質量
で重み付けした微惑星の平均半径 s̄である．なお，fdが大きくなると解析解のべきが変化す
るのは，衝突ダンピングよりもガス抵抗による離心率の減少が効くようになるからである．
ここでは記していないが，Kobayashi et al. (2016)ではガス抵抗と乱流巻き上げの 2つを考
慮した場合の暴走成長開始半径も解析的に見積もられている．
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形成される惑星の大きさは暴走成長開始半径によって決定づけられるため，以上の解析に
よって，太陽系を形成するのに必要な円盤の初期条件を推測することができる．

図 25. 乱流の強さと暴走成長開始半径の関係．黒丸及び四角は暴走成長開始時における質量で重み
付けした微惑星の平均半径であり，実線と破線は式 (84)による暴走成長開始半径の解析解である．
天体の内部密度は 0.1gcm−3, 1gcm−3，hres,0 = hとしている．また xg, xsはガスト固体の量を表す
ファクターであり，xg = xs = 1は 1MMSN，xg = xs = 10は 10MMSNを示す．
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