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惑星形成理論への招待
奥住　聡 

(名古屋大学 大学院理学研究科)　



概要
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 第一部： 標準的惑星系形成論概論 (~20分)

• 地球を作るとは、質量40桁にわたって固体を成長させることである
• 前期過程：微惑星形成（分子間力による固体集積）
• 後期過程：原始惑星＆ガス惑星コア形成（重力集積）

 第二部： 惑星形成の問題 (~30分)

• 形成過程随所に未解決問題がある
• 特に、ダスト/微惑星の付着成長に対する乱流の問題について、
素過程の解説と講演者の研究の紹介を行う

 第三部： 惑星形成理論への招待 (~5分)



そのまえに、講演者自己紹介
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奥住 聡（おくずみ さとし）
 京都大学 人間・環境学研究科 相関環境学専攻 博士 (2010年3月)

 現在、名古屋大学 理学研究科 物理Ta研究室  学振SPD (2010年4月より) 

 専門：惑星形成理論、特に固体成長の素過程の研究
　　　  （ダスト衝突成長、ダストを含む円盤電荷化学、ダストを含む磁気流体力学）

 夏の学校の実績
  SS2005:  相対論・宇宙論分科会   ポスターアワード受賞
  SS2006:  相対論・宇宙論分科会　ポスター
  SS2007:  事務局（会場係末端、招待講演者送迎。 奈良で鹿を轢きかけた）
  SS2009:  惑星分科会　口頭発表
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第１部
標準的惑星形成シナリオ
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◆: 小惑星
 – : 衛星
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塵粒子(ダスト) = 天文学者にとっての「固体」

ダストから惑星まで、質量にして40桁にわたるギャップ！
このギャップを埋めることが惑星形成論の1つの大目標
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ダスト (0.1 !m)

微惑星 (>~10km)

惑星(10,000km)

標準的惑星形成シナリオ

ガス99%, 固体(塵)1%

惑星系形成標準モデル（コア集積モデル）



(1) 合体成長段階 (μm ! cm; 質量~15桁)

　ダスト粒子が衝突付着を通じて塊へと
　成長。徐々にガス抵抗を失う。

(2) 沈澱段階 (~cm)

　ダスト塊が中心星重力の影響で赤道面
　に濃集、ダスト層を形成。

(3) 重力不安定段階 (>cm ! km; 質量~15桁)

　ダスト層が自己重力によって分裂収縮。
　kmサイズの固体天体（微惑星）となる。

(A) 重力不安定説

(B) 直接合体成長説

(京都モデル, Goldreich & Ward 1973)

(Weidenschilling など)

重力不安定を経由せずに、衝突合体のみを通じてkmサイズにまで成長。

前期過程：微惑星形成 (質量~30桁)



微惑星形成の「壁」
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直接合体成長説の問題点：
 中心星落下の「壁」　

- ガスから受ける向かい風により、ダ
ストが軌道角運動量を失う。
- 落下より速く成長すれば問題無し。
  (Okuzumi et al. 2012)　
　

 衝突破壊の「壁」 　
- 巨視的(>cm)ダスト塊が衝突して壊れ
る。特に乱流があると深刻。

重力不安定説の問題点：
 ダスト層巻き上げの「壁」

- ガス乱流がダストの沈澱を妨害。
-  沈殿自体も乱流を作る(KH不安定)
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Figure 4. Two-dimensional nonlinear evolution of Kelvin–Helmholtz instability
with no Coriolis force and no horizontal shear. In this simulation, Σd/Σg = 0.01
and η0VK0/cs0 = 0.1. The initial dust scale height is Hd/Hg = 0.01,
corresponding to a peak local dust-to-gas ratio in the midplane of µ

†
0 = 1 and a

minimum Richardson number of Rimin = 0.0675. The first column illustrates
the evolution of the local dust-to-gas ratio µ (deep red = 1, deep blue = 0);
the second column shows the evolution of the radial component of vorticity ωx

(red = vorticity that points into the page, blue = vorticity that points out of the
page). The times corresponding to each frame, in units of the orbital period, are
3.8, 4.5, 5.1, 5.7, 15.3.
(A color version of this figure is available in the online journal.)

0.3, 0.4, 0.5, 0.6 in units of Ω−1
K0. Note that the vertical scale of

each plot is a factor of 2.2 larger than the corresponding ones in
Figure 2, and the horizontal scale is a factor of 2 larger.

Gomez & Ostriker (2005) were the first to note that settled
dust layers are more unstable when the Coriolis force is included.
Instability occurs for thicker layers and for a much larger
range of wavenumbers. In the case where there is no Coriolis
force, the range of unstable wavenumbers for a given ratio
of Hd/Hg is relatively narrow. In contrast, when the Coriolis
force is included, we find that instability occurs for very large

wavenumbers, with no apparent upper limit. However, these
large wavenumber (small wavelength) eigenmodes are the ones
which will be most affected by the inclusion of horizontal shear.
Note that the contours in Figure 5 get increasingly jagged as
the growth rate gets closer to zero. This is purely a limitation of
the numerical algorithm and is not physical. Our algorithm has
difficulty simultaneously resolving both the thickness of the dust
layer and the very small wavelength features associated with the
instability. Increased resolution certainly helps, but becomes
prohibitively expensive time wise if one seeks to explore wide
range of parameter space.

Figure 6 shows the two-dimensional nonlinear evolution of
Kelvin–Helmholtz instability with Coriolis force but still no
horizontal shear. This simulation is exactly the same as the one
in Figure 4, except that the Coriolis force is included. As before
Σd/Σg = 0.01, η0VK0/cs0 = 0.1, Hd/Hg = 0.01, µ

†
0 = 1,

and Rimin = 0.0675. Perturbations were added to the the local
dust-to-gas ratio with the same prescription as in the previous
section. The linear stability analysis above predicts that the most
unstable eigenmode has a wavelength of λc = 8.0Hd and an e-
folding time of te = 0.28torb. The first column illustrates the
evolution of the local dust-to-gas ratio µ (deep red = 1, deep
blue = 0); the second column shows the evolution of the radial
component of vorticity ωx (red = vorticity that points into the
page, blue = vorticity that points out of the page). The times
corresponding to each frame, in units of the orbital period, are
1.9, 2.2, 2.5, 2.9, 7.6. Waves appear on the dust layer as with the
case with no Coriolis force, but no large-scale vortices develop.
Again, the agreement between the observed wavelength and
the theoretically predicted one is excellent. The vorticity has
more power at the smallest spatial scales. The nonlinear mixing,
however, is still very efficient, and the dust is completely re-
mixed with the gas throughout the entire computational domain.
As before, the dust cannot resettle because of the perfect-
coupling assumption. The turbulence decays away, leaving a
laminar, well-mixed flow.

We also simulate a thick dust layer that would have been
unambiguously stable if there was no Coriolis force. Figure 7
shows the two-dimensional nonlinear evolution for the case
Σd/Σg = 0.01, η0VK0/cs0 = 0.1, Hd/Hg = 0.04, µ

†
0 =

0.25, and Rimin = 1.25. The linear stability analysis above
predicts that the most unstable eigenmode has a wavelength of
λc = 3.2Hd and an e-folding time of te = 1.8torb. The times
corresponding to each frame, in units of the orbital period,
are 3.2, 3.8, 4.5, 5.1, 7.6. The instability sets in at a very
small wavelength, fully consistent with the value determined
in the linear stability analysis in Figure 5. The fact that the
Coriolis force appears to be destabilizing was first recognized
by Gomez & Ostriker (2005), who found that the dust layers
were unstable for Richardson numbers up to approximately 5,
in contrast to the classical Kelvin–Helmholtz instability with a
critical Richardson number of around 0.25 (especially see their
Figure 9). In the next section, we explore the effect of horizontal
shear on the evolution of the instability of such thick layers.

4. THREE-DIMENSIONAL SIMULATIONS WITH RADIAL
SHEAR

We present a series of fully three-dimensional simulations
of settled dust layers with the Coriolis force and differential
rotation; Table 1 contains a listing of parameters for these
simulations. Dust layers in equilibrium were initialized accord-
ing to Equations (13) and (19), and then perturbations were
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m, r

M, R

重力相互作用する２体の衝突断面積は、
幾何断面積より (1+!)倍 だけ大きい。 →

!v!

!v! : (遠方での) 相対速度

： 脱出速度

重力集中因子

 固体サイズが十分大きく (R,r ≫ 1m) 、重力散乱以外の相対速度駆動源
がなければ、!>1 になる（重力集積）

「!≫1」かつ「"v! が R の増加とともに増えない」とき、
    大きい微惑星は小さい微惑星よりも速く成長する（暴走成長）

後期過程：微惑星の重力集積 (質量~10桁)



暴走・寡占成長モデル
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(Kokubo & Ida 98, 00, 02)

(Kokubo & Ida 00)

#d: 固体の円盤面密度

 暴走成長段階
成長すればするほど重力集中因子が増大。
! 大きい微惑星が他を引き離して成長。
このような天体を原始惑星と呼ぶ。

 寡占成長段階
原始惑星が微惑星の離心率を上げ始める。
! 集中因子の増加が止まる ! 暴走成長終了。
原始惑星の最終質量（孤立質量）は、
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 #dとして林モデル (Hayashi 81)を採用。

Miso(岩石)~0.1M⊕

Miso(氷+岩石)~ 10M⊕
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Miso(岩石)

Miso(氷+岩石)

 金・地 :  Miso~0.1M金,地

" ガス円盤散逸後の原始惑星衝突に
よって最終質量に至った（巨大衝突）

 水・火 : Miso~M水, 火

" 原始惑星の生き残り？

 木・土  Miso ~ 5–10M⊕

" “原始惑星がガス惑星の核(コア)に
なった”（コア集積モデル）
(しかし実際の木星が固体コアを持つかは不明）

 天・海  Miso ~ M天, 海

" 原始惑星の生き残り？
（しかし予想される形成時間はかなり長い）

寡占成長モデルに基づく太陽系形成

おお、太陽系の起源を説明しているように見える
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第２部
標準的惑星形成シナリオの困難

特に
固体の衝突破壊問題について



惑星形成は, 実は, 壁(barrier)だらけである
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 微惑星形成 

 惑星(系)形成 

静電反発の壁 
(Okuzumi 09; 

Okuzumi et al. 11ab)

跳ね返りの壁？ 
(Zsom et al. 10,11;     
vs. Wada et al. 11)

中心星落下の壁
衝突破壊の壁(ダストver.)

(Brauer et al. 08)

乱流巻き上げの壁

惑星移動の壁
(e.g., Tanaka et al. 02)

衝突破壊の壁(微惑星ver.)
(Ida et al. 08)

(私のD論) 私の研究対象
第２部の内容



固体塊の成長と破壊
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● 前期過程にしろ後期過程にしろ、固体を成長させなければならない。
● 「固体が成長する」とは？　基本的には、付着エネルギーを下回る衝
突エネルギーで衝突すること。

● 付着エネルギー： 分子間力と自己重力で決まる。
　　! 固体粒子の接触力学、粒子塊の構造力学

● 衝突エネルギー： 固体の相対速度で決まる。
　　! 円盤のガスおよび固体のダイナミクス
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0.3!m

固体微粒子の付着 (Johnson, Kendall, & Roberts 71; Chokshi et al. 93)

r
a

 微粒子が接触すると、分子間力(引力)と
弾性力(斥力)で決まる広さの吸着面を形成。

 結合エネルギー (JKR理論)

"  : 表面吸着エネルギー [erg/cm2]
Y*: 実効ヤング率 [dyn/cm2]

吸着面半径

 速度換算:

vbreak ! 10 m/s (r/0.1"m)–5/6 
vbreak ! 1 m/s (r/0.1"m)–5/6 

●  氷
● 岩石

(参考: 10m/s = 36km/h)



微粒子塊の衝突実験

Wada et al. (2009)

● 実験 (Blum & Wurm 00; Guettler et al. 10, ...) 
● N体 (Dominik & Tielens 97; Wada et al. 07,08,09, ...)

微粒子の「塊」は、どのくらいの速度の衝突に耐えられるか？
　! 塊どうしを衝突させて、最大破片の質量を調べる。

70m/s, ice

(Wada et al. 2009)

←ドイツが頑張っている
←日本が頑張っている
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微粒子塊の衝突N体実験（世界初の）
(Dominik & Tielens, 1997)
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(Wada et al. 2009)微粒子塊の衝突N体実験（最先端の）



微粒子塊の臨界破壊速度
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 ダスト塊の臨界破壊速度（最新値） 
(Wada et al. 2009) 

(等サイズ衝突、微粒子半径0.1!m, 空隙率90%の場合)

 現状での大まかな結論: 
「衝突エネルギーが ≲ 10Ebreak であれば、
付着優勢（最大破片はもとの塊より大きい）」
 ⬅ 内部構造の再編成によって、10Ebreakくらいの
エネルギーを散逸できることを意味。

net growth

disruption
60-70m/s

Wada et al. (2009)

   岩石:  ! 4-7 m/s 
    氷:    ! 40-70 m/s



衝突破壊速度 vs 固体半径
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注：束縛強度は、まだ広いパラメータ範囲では明らかになっていない。
（例えば、衝突サイズ比依存性、構成粒子サイズ分布、構成粒子形状,）

!v
 =

 v e
sc

!v ~ 50 m/s

!v
 ~ 

3v
es

c
(重
力束
縛)

!v ~ 5 m/s



原始惑星系円盤での固体の相対速度
 固体の相対速度の主な駆動機構
‣ ブラウン運動：  !mサイズの微粒子のみ重要。≪ 1 m/s
‣ 赤道面沈殿：     cmサイズくらいまで重要。    ≲ 1 m/s
‣ 中心星落下：     mサイズくらいまで重要。     ≲  25-50 m/s
‣ 重力散乱：　　 kmサイズくらいから重要。     ≲ vesc

‣ 円盤乱流                       

Blum (2004)



乱流による固体のランダム運動の駆動
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(1) 速度分散駆動

"vgas

!v

摩擦力が揺らぐ ! ランダム力を受ける

(2) 密度分散駆動

!v

"#gas

重力場が揺らぐ ! ランダム力を受ける

● 比較的小さい(<10m)固体に効く ● 大きい(>10m)固体に効く

(Volk et al. 80; Ormel & Cuzzi 07; and more) (Nelson 05; Ogihara et al. 07; and more)



ガス乱流によるダスト衝突速度の誘起
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ダストサイズ 

ダ
ス
ト
衝
突
速
度
／
乱
流
速
度

~1m~1cm~0.1mm

● ダストの摩擦制動時間と、乱流渦の運動
時間（~ケプラー時間）の比で決まる。

Ormel & Cuzzi (2007)

ダストが成長し続けるためには、(臨界破壊速度)>(ガス乱流速度)

● 時間比が１(ダストサイズ ~ 1m)のとき、
衝突速度は最大になり、このとき

 (衝突速度) ! (ガス乱流速度)



最小質量円盤, 5AU

速
度
分
散
駆
動密度

分散
駆動
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強い乱流下での固体成長

(R~1m)
(R~1km)壁
壁 !v ~ "vgas

!vgas  = 0.1cs ,  !!gas = 0.1!gas の場合 ("=10-2に相当)

帰結1:
R~1m, 1kmに成長の壁

帰結2:
R~1000kmまで微惑星の
暴走成長が起こらない

(固体がシリケイトだと、  

この効果はより強烈に効く)

(その分、惑星形成が遅れる)

原始惑星形成シナリオに重大な影響
(Ida et al. 08; Nelson & Gressel 10)



磁気回転不安定性(MRI)

 MRIは強い乱流をつくる。

 MRIの発動条件
(1) 円盤が(強すぎない)磁場に貫かれている
(2) 円盤ガスが十分に電離している

MRI =「磁化した差動回転円盤は不安定である」
(Balbus & Hawley 1991; Chandrasekhar 1961; Velikov 1959)

 MRIのメカニズム： 

 磁気張力を通じた、流体素片間の角運動量
交換 （cf. バネで連結された２質点）

では、現実的な乱流強度は？→素過程から決めるしかない。
ここでは、例として磁気回転不安定性（MRI）を取り上げる。

磁力線 !"#!

!$#!

!%#!

藤井悠里 修論



MRI駆動の磁気乱流

Flock et al. (2011)

 MRIは強い乱流をつくる。

 MRIは円盤ガスの乱流を引き起こす。
  （局所計算 Hawley et al. 95; 成層計算 Miller & Stone 00; 大局計算: Flock et al. 11）

 十分に電離しているとき(理想MHD)、
　円盤赤道面でのガスの速度分散は

（円盤を貫く磁場が強いとき、“>”となる）

十分発達したMRI乱流は困る

T~300K なら、!vgas !100m/s
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 MRIは低電離度領域で安定化される。
  「デッドゾーン」(Gammie 1996)

© 廣瀬重信さん

 ガスの電離度は、ダストの総表面積に
   反比例 (微小ダストは電離度を下げる) 

    (Sano et al. 2000)

ダスト 磁気乱流
衝突破壊の誘起

安定化

本研究の目的：
ダストの成長/破壊とデッドゾーンの
進化を無矛盾に取り扱う理論モデル

の確立

上層部
(高電離度)

赤道面
(低電離度)

中心星の
方向
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ダストとMRI乱流の進化を同時に直接計算するのは、一般に困難。

【我々の方針】
異なる時間スケールごとに（２段階に分けて）モデル化。

! Step 1: 固定デッドゾーンを持つ円盤内での乱流の準定常状態のモデル化
　（空間3次元局所成層MHD計算; Okuzumi & Hirose 2011）
! Step 2: デッドゾーンとダストサイズ分布の同時進化シミュレーション
  　(鉛直1次元-質量1次元 ダスト衝突進化統計計算; Okuzumi & Hirose 2012)

ダストの衝突時間
(~デッドゾーンの進化時間)

 ~ 100-1000 orbital period

MRI乱流の運動時間
~ 1 orbital period



Step 1:  MHD計算に基づく乱流の経験モデル化
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! 3次元・局所・等温・成層構造入り・オーム抵抗入りMHD計算
! オーム抵抗(電離度)分布、鉛直磁束強度の異なる17通りのモデル
! ガス速度分散、密度分散、乱流ストレスなどの経験予測公式を導出

Okuzumi & Hirose (2011)

乱流生成領域分布
(左図は磁気ストレス分布)

⬇
鉛直積分したストレス $core

実際のガスランダム運動分布
(左図は運動エネルギー揺らぎ分布)

⬇
速度分散、密度分散の赤道面値

"vg,mid,  "#g,mid
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ストが拡散することは良く知られているが，このよ
うな音波も拡散を引き起こすのかどうかは不明であり，
それどころか逆に赤道面への集積を促す可能性まで指
摘されていた[9]．
　そこで我々は，活性領域に挟まれたデッドゾーン中
でのダストの沈殿の様子を数値流体シミュレーション
上で調べてみた．具体的には，ガスの乱流構造が準
定常的になった段階で，ダスト流体（摩擦を受けなが
ら運動する，圧力ゼロの流体）をガス密度に比例する
密度分布で“注入”し，その後の時間進化をシミュレ
ートした．図5は，大きなデッドゾーンを含む円盤モ
デル（図4の（c））を用いた計算の例で，制動時間τが 
0.001ΩK

－1であるようなダストの沈殿による赤道面密
度の時間進化を表している．ここで，制動時間とは摩
擦抵抗で終端速度に達するまでの時間で，ダスト粒子
が受けるガス摩擦がどれだけ弱いかを表す量である． 
τは一般にダスト粒子のサイズが大きいほど長くな
り， τ = 0.001ΩK

－1 はミリメートルないしセンチメー
トル程度のサイズのコンパクトなダスト球に対応する．
実線は，数値流体シミュレーションから得られた結果
で，比較のため，鉛直方向全域で乱流が無い円盤（層
流円盤）での時間発展を点線で示してある．層流円盤
では，ダストの沈殿によって赤道面密度は単調に増加
する．一方，活性領域を含む円盤では，赤道面密度の
増加は時間が経つと次第に鈍くなり，最終的には一定
の密度で落ち着いてしまうことがわかる．
　この結果は，上層の活動領域から伝搬してくる音波

が拡散を引き起こしていることを示唆する．このこと
をより明確に示すため，我々は移流拡散方程式による
比較を試みた．ここで言う移流拡散方程式とは，以下
のような空間 1次元の偏微分方程式である[17]． 

　　　　

図 4 数値流体シミュレーションから得られた，異なる電離度構造を持つ円盤におけるエネルギー密度揺らぎ
（上パネル）および速度分散（下パネル）の垂直構造．左から順に，(a)デッドゾーンを持たない円盤，(b)小
さなデッドゾーンをもつ円盤，(c)大きなデッドゾーンを持つ円盤に対する結果を表す．デッドゾーンは灰色
の領域で示してある．上パネルにおいて，実線とは破線はそれぞれ運動エネルギー密度と磁気エネルギー密
度のの揺らぎ 〈ρδv2/2〉，〈δB2/8π〉を ρ0c

2
s/2で規格化したものを表す（ρ0 は初期の赤道面のガス密度，cs

は音速）．下パネルの実線は，ガスの速度分散 〈δv2〉を c2
s で規格化したものである．

層領域のデッドゾーンが多少広くなっても，依然と
して高層領域では強い音波が作られているのである．
3.2 デッドゾーン内部におけるダストの拡散
このような円盤上層部から赤道面へ向かう音波が
存在すること自体は，先行研究でも認識されていた
[9]．ただ，この音波がデッドゾーン中のダストの運
動に対してどのような影響を及ぼすかは，これまで
に十分に理解されていたわけではない．例えば，乱
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が，このような音波も拡散を引き起こすのかどうか
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ここで，ρd と ρg はそれぞれダストとガスの密度，
Vz = −Ω2

Kτz は層流円盤におけるのダストの速度の
z成分，そしてDは鉛直方向の拡散係数である．磁気
回転不安定性のつくる乱流中では，拡散係数はガスの
鉛直方向の速度分散 〈δv2

z〉 を用いて D ∼ 〈δv2
z〉/ΩK

でよく表されることが知られている [18]．我々の計
算では，デッドゾーンの内側においてもこの関係が
成り立つと仮定し，数値流体シミュレーションから
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※5. シミュレーションの結果より，〈δv2z〉～～〈δv2〉/3 であるこ
とがわかっている．
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擦抵抗で終端速度に達するまでの時間で，ダスト粒子
が受けるガス摩擦がどれだけ弱いかを表す量である． 
τは一般にダスト粒子のサイズが大きいほど長くな
り， τ = 0.001ΩK

－1 はミリメートルないしセンチメー
トル程度のサイズのコンパクトなダスト球に対応する．
実線は，数値流体シミュレーションから得られた結果
で，比較のため，鉛直方向全域で乱流が無い円盤（層
流円盤）での時間発展を点線で示してある．層流円盤
では，ダストの沈殿によって赤道面密度は単調に増加
する．一方，活性領域を含む円盤では，赤道面密度の
増加は時間が経つと次第に鈍くなり，最終的には一定
の密度で落ち着いてしまうことがわかる．
　この結果は，上層の活動領域から伝搬してくる音波

が拡散を引き起こしていることを示唆する．このこと
をより明確に示すため，我々は移流拡散方程式による
比較を試みた．ここで言う移流拡散方程式とは，以下
のような空間 1次元の偏微分方程式である[17]． 

　　　　

図 4 数値流体シミュレーションから得られた，異なる電離度構造を持つ円盤におけるエネルギー密度揺らぎ
（上パネル）および速度分散（下パネル）の垂直構造．左から順に，(a)デッドゾーンを持たない円盤，(b)小
さなデッドゾーンをもつ円盤，(c)大きなデッドゾーンを持つ円盤に対する結果を表す．デッドゾーンは灰色
の領域で示してある．上パネルにおいて，実線とは破線はそれぞれ運動エネルギー密度と磁気エネルギー密
度のの揺らぎ 〈ρδv2/2〉，〈δB2/8π〉を ρ0c

2
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層領域のデッドゾーンが多少広くなっても，依然と
して高層領域では強い音波が作られているのである．
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化をシミュレートした．図 5は，大きなデッドゾー
ンを含む円盤モデル（図 4の (c)）を用いた計算の例
で，制動時間 τ が 0.001Ω−1
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鉛直方向全域で乱流が無い円盤（層流円盤）での時
間発展を点線で示してある．層流円盤では，ダスト
の沈殿によって赤道面密度は単調に増加する．一方，
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で落ち着いてしまうことがわかる．
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ここで，ρd と ρg はそれぞれダストとガスの密度，
Vz = −Ω2

Kτz は層流円盤におけるのダストの速度の
z成分，そしてDは鉛直方向の拡散係数である．磁気
回転不安定性のつくる乱流中では，拡散係数はガスの
鉛直方向の速度分散 〈δv2

z〉 を用いて D ∼ 〈δv2
z〉/ΩK

でよく表されることが知られている [18]．我々の計
算では，デッドゾーンの内側においてもこの関係が
成り立つと仮定し，数値流体シミュレーションから
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 （1）

ここで，ρdとρgはそれぞれダストとガスの密度， Vz 
= －Ω2

Kτzは層流円盤におけるのダストの速度の z
成分，そしてDは鉛直方向の拡散係数である．磁気回
転不安定性のつくる乱流中では，拡散係数はガスの鉛
直方向の速度分散〈δv2z〉を用いて D ～〈δv2z〉/ΩKで
よく表されることが知られている[18]．我々の計算で
は，デッドゾーンの内側においてもこの関係が成り立
つと仮定し，数値流体シミュレーションから得られた
速度分散の鉛直分布を用いて※5移流拡散方程式の時
間発展を数値的に求めた．図5の破線は， D=0.5〈δv2z〉/
ΩKとしたときの計算結果である．移流拡散モデルが
数値流体シミュレーションの結果を見事に再現してい
るのがわかる（実際，このモデルは赤道面のみならず
鉛直方向全体にわたってダストの密度分布の進化をよ
く再現している）．このように，活性領域の磁気乱流
がデッドゾーンでのダストの拡散を引き起こすことが
明確に示された．
　デッドゾーンの内部でもダストの拡散が起こるとい
う事実は，微惑星形成の重力不安定シナリオに対して

v B cs
s v cs

※5. シミュレーションの結果より，〈δv2z〉～～〈δv2〉/3 であるこ
とがわかっている．
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デッドゾーン

赤道面からの距離 [h] 

ダストのサイズ/鉛直分布
  ! 電離度（オーム抵抗）の鉛直分布
  ! デッドゾーンサイズ h!, hres

あと ⟨Bz⟩ を指定すれば ⟨!vg2⟩ がわかる

• #z-1 = ⟨Bz⟩2 / 4$Pmid  (磁束強度の指標)
• h#, hres : デッドゾーンの「厚み」

    (~磁気レイノルズ数が1となる高さ）

        $z = 3%105

速度分散分布の経験公式

Step 1:  MHD計算に基づく乱流の経験モデル化
Okuzumi & Hirose (2011)



Step 2: ダストの合体成長/破壊シミュレーション

34

 ダストの鉛直サイズ分布関数 nd (m, z) の時間発展を解く

• !Vz (m, z) 　　　　  : 沈殿速度 
• "V (m', m'', z, ⟨!vg2⟩) : 衝突速度 (乱流の効果入り; Ormel & Cuzzi 07 )
• Dz (m, z, ⟨!vg2⟩)          : 鉛直拡散係数 (Youdin & Lithwick 07)

• " (m', m'', "V)　　    : 衝突結果を決める関数↓

 各時刻の乱流強度⟨!vg2⟩をダスト分布(電離度分布)から決める

"V  >10m/s で小規模破壊,  > 60m/s で大規模破壊 (氷ダスト, Wada+09)
 （簡単のため、破片粒子はすべて0.1!m粒子と仮定）

宇宙線による電離 + ダストによる荷電粒子捕獲 ! 電離度分布 (解析解: Okuzumi 09)
! オーム抵抗分布 ! デッドゾーンの厚み ! 乱流速度分散分布

+

+ +

+

+

- -

-

+

- デ
ッ
ド
ゾ
ー
ン
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Run 1：デッドゾーンなし
✓ 鉛直磁束 ⟨Bz⟩ = 6mG  ( ⇔ !z0 = 50,000 ) の場合

 乱流のランダム速度 > 大規模破壊速度 
 10cmより大きなダスト塊は形成されない（衝突破壊の壁） 

鉛直/サイズ分布

←@赤道面成長破壊
拡散

沈殿 ←@上層部

分布のスライス
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Run 2：デッドゾーンあり、破片生成あり

 破壊によって生じる微小ダストが広いデッドゾーンを維持
 赤道面乱流速度  40 m/s " 大きなダスト塊は成長し続ける
 質量→大きいダストが支配，断面積→小さいダストが支配  
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 ダスト成長 ! 電離度上昇 ! 乱流速度分散上昇 ! ダスト成長停止

高速度衝突で「破壊」でなく「跳ね返り」を仮定した場合 

Run 3：デッドゾーンあり、破片生成なし

↓デッドゾーン



デッドゾーンを考慮した原始惑星形成
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Bz=10mG, デ
ッド
ゾー
ンな
し

Bz=
10

mG, 塵
/固
体 = 10

%
Bz=

1m
G, 塵

/固
体 = 

0.0
1%

Okuzumi & Hirose (2012)
Okuzumi & Ormel, in prep.

● 円盤を貫く磁場の強度 Bz

● 微小な塵の量

鍵となる物理量

特に、Bz 依存性が大きい。
Bz の量は、円盤形成の過程で、あ
る程度決まってしまう可能性（磁
場が分子雲コア由来だから）。

! 惑星形成の運命が、初期条
件（星形成・円盤形成過程）
に依存している可能性を示唆

体系的な局所3次元MHD計算から乱流強度を経験公式化し(Okuzumi & Hirose 2011),

デッドゾーンがある場合の固体の相対速度をさまざまな環境下で調べた。



第二部のまとめ
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 固体の付着強度の現状の理解
　● 岩石 (シリケイト)：  衝突速度 < 5m/s なら成長可。
　● 氷                        ：                 < 50m/s なら成長可。 

 原始惑星系円盤のダストの運動
　● 強い乱流があると、固体成長が大きく阻害される。
　● 磁気流体不安定(MRI)は強い乱流の生成候補。
　● 低電離度の効果を考えると、ダスト成長が可能になりうる。
　● 岩石ダストの成長は、乱流が無くても阻害される（未解決！）
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第３部
惑星形成理論への招待



惑星形成理論における人手不足
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 第２部で話した各素過程の解明だけでも人手不足：
! 微粒子塊の衝突・構造力学
• 衝突強度のN体計算 ... 世界で１人（和田浩二さん＠千葉工大）
• 構造力学のN体計算（空隙率進化、静的圧縮強度） 片岡章雅さん
• 衝突・構造力学の微惑星形成への応用（統計計算）： 私、片岡章雅さん＠天文台
• 内部構造進化を考慮した円盤オパシティ進化： 片岡さん、私

　複数の重要な課題を、圧倒的に少ない人数で掛け持ち（もう手一杯）
 

# 円盤乱流中での固体のダイナミクス（拡散、相対速度をちゃんと調べるとか）
• MRI乱流のシミュレーション中で ... 欧州では何人か。日本はいまゼロ。

　     ! 私はMHD計算の専門家（廣瀬重信さん＠JAMSTEC）にお願いしてやってもらった。

• 重力不安定乱流中： 世界的にゼロ（私が知らないだけか？）
• 非オーム抵抗の効果、熱構造の効果： 日本ではゼロ。 

　 シミュレーションで欲しい情報がたくさんあるのに、する人がいない



私は途中から惑星形成に参入した
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 修士の研究：一応、ブラックホール物理
　SS2005(M1):  流体とラバール管を用いたブラックホール物理の検証
　SS2006(M2):  音響ブラックホールのリングダウン重力波
 - 物理として面白かった（勉強になった）が、「重箱の隅」感は否めなかった。

 ブラックホールから惑星形成論への降着
 - M1かM2のときに、指導教員に「惑星形成やらんか」と言われる。
 - はじめはかなり乗り気でなかった（数値相対論がやりたかった）が、周りに
やっている人が少なかったので、思い切ってやってみることに。



「素朴な疑問」からの新規参入
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「ダストの成長に静電気は効かないのか？」という素人疑問

Okuzumi (2009) [37 cites]

「原始惑星系円盤は電離環境なので、ダス
トは負に偏って帯電し、成長は阻害される」

という単純明快な結論。
後に外国で“Charge barrier”と命名される。

当時の業界の専門家なら誰でも計算し
て示せる内容だったが、どういうわけ

か誰もやっていなかった。



まとめ
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 第一部： 標準的惑星系形成論概論
● 地球を作るとは、質量40桁にわたって固体を成長させることである
• 前期過程：微惑星形成（分子間力による固体集積）
• 後期過程：原始惑星＆ガス惑星コア形成（重力集積）

 第二部： 惑星形成の問題
• 形成過程随所に未解決問題がある
• 特に、強い乱流は惑星形成シナリオを大きく変えうる。

 第三部： 惑星形成理論への招待
• 「素朴な疑問」からの微惑星形成への新規参入も可能。


