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1. 太陽風が音速に達する臨界点の位置を太陽半径・天文単位 (au) の 

2つの単位でそれぞれ求めよ(有効数字1桁)．

　̶ (6)v
dv
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s
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−
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esc

2R2

(6)の右辺 = 0 となる臨界点  は   — (7) 

 を代入 

  — (8) 

太陽半径の 6倍 = 0.03 au
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2. (余裕のある人は) 太陽風の速度分布を記述する(6)式を導出せよ．

流体力学の基礎方程式 

質量保存の式　 　̶ (1) 

運動量保存の式　 　̶ (2) 

(1), (2)に定常 , 球対称 , 理想気体(等温)を仮定すると 

運動量保存の式　 　̶ (3) 

質量保存の式　 　̶ (4) 

(3), (4)と理想気体の状態方程式　 　̶ (5) を連立
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(5)を(3)を代入して  を消去 

  ̶ (9) 

(4)より  を(9)に代入 

整理すると(6)を得る
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4.2 惑星系形成の標準モデル



標準モデルとその限界
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惑星形成の標準モデル (今回) 
太陽系の惑星の分布をもとにつくられた初期条件からの惑星形成 
大きな仮定：原始惑星系円盤内の物体の軌道半径は時間進化しない 
素過程の中にはうまく機能しないものもあるが，大枠では太陽系の惑星の分布を再現できる 

標準モデルからのアップデート (次回) 
系外惑星の分布を説明する必要 
上述の仮定をはずす 
標準モデルが破綻している部分を考えなおす



原始惑星系円盤
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Figure 3. A gallery of 240 GHz (1.25 mm) continuum emission images for the disks in the DSHARP sample. Beam sizes and 10 au

scalebars are shown in the lower left and right corners of each panel, respectively. All images are shown with an asinh stretch to reduce

the dynamic range (accentuate fainter details without over-saturating the bright emission peaks). For more quantitative details regarding

the image dimensions and intensity scales, see Huang et al. (2018a) and Kurtovic et al. (2018).

アルマ望遠鏡で撮影された原始惑星系円盤(ダスト放射光) 
Andrews et al. (2018) Astrophys. J.



原始惑星系円盤の温度 (光学的に薄い円盤)

7

軌道半径：  
半径：

r
R

光度：  [エネルギー/時間]L*

ダストのエネルギー収支 

加熱率   ̶ (1) 

冷却率   ̶ (2)   

 (シュテファン=ボルツマン定数) 

(1)=(2) より，   ̶ (3)．　簡単なのでよく使われるモデル

·Q* = πR2 ⋅
L*

4πr2

·Qd = 4πR2 ⋅ σSBT4(r)

σSB = 5.67 × 10−8 W m−2 K−4

T ≃ 280( L*

L⊙ )
1
4

( r
1 au )

− 1
2

K



原始惑星系円盤の質量分布
最小質量円盤モデル (Minimum Mass Solar Nebula Model) 

別名：林モデル とも呼ばれる 
太陽系の固体物質(惑星)を滑らかに分布 
太陽元素組成にもとづきガスを加える

ダスト面密度

ガス面密度

スノーライン 2.7 au
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ガス面密度 

 

ダスト面密度 

 

Σg = 1.7 × 104 ( r
1 au )

− 3
2

kg m−2

Σd = 71 ( r
1 au )

− 3
2

kg m−2 (r < 2.7 au)

Σd = 300 ( r
1 au )

− 3
2

kg m−2 (r > 2.7 au)

面密度： 
単位表面積辺りの質量 

Σ ≡ ∫
∞

−∞
ρdz

z



円盤の回転
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重力 遠心力

圧力勾配力

r

z
角速度 Ω(r)

 方向の力の釣り合いを考える 

  ̶ (1)   ( : 圧力， : 密度) 

圧力勾配力は他2項と比べて十分小さいため，これを無視すると 

  ̶ (2)   ケプラー角速度 

→ 円盤は差動回転している 

※ 実際には圧力勾配力により，  はわずかに  より小さい (ダスト運動に影響，後述)
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原始惑星系円盤の厚み
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重力の  成分z

 方向の圧力勾配力z

r

z  方向の力の釣り合いを考える 

  ̶ (1) 

ここでは  とした 

状態方程式   ̶ (2) より，  

  ̶ (3) 

音速  は  に依存しない(等温)として，(3)を解くと 

  ̶ (4)   

 は 円盤のスケールハイト．
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原始惑星系円盤の厚み
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光学的に薄いモデル   ̶ (1) を仮定し， 

太陽の物理量を代入すると， 

  ̶ (2)．

T ≃ 280( L*

L⊙ )
1
4

( r
1 au )

− 1
2

K

H(r)
r

= 0.047( r
1 au )

1
4

z

r
H(r)

円盤は幾何学的に薄い (r >> H) 
円盤はフレアアップしている (H/r は r の増加関数)



微惑星の形成
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http://taurus.astr.tohoku.ac.jp/~hidekazu/naiyou.html

ダスト(~0.1µm)が多数合体 
微惑星(~数km)が形成 

未解決の謎 (後述) 
• ガス抵抗で恒星へと落下 
• そもそも付着しない？



微惑星の合体成長
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微惑星(~数km)が多数合体して 
より大きな天体を形成

微惑星の暴走成長の数値シミュレーション 
渡部他 編 日本評論社『太陽系と惑星』

他の微惑星より大きい微惑星は 
重力の効果でより早く成長

秩序的成長 (ダスト→微惑星)

暴走的成長 (微惑星→原始惑星)

22 第 1章 太陽系の構造

(a) (b)

図 1-7．重力多体シミュレーションによる、(a)暴走成長と、(b)寡占的成長の様子。円
の大きさが天体の半径に対応している。日本評論社 シリーズ現代の天文学『太陽系と惑
星』の図を改変。

1.5.5 巨大ガス惑星の形成
巨大ガス惑星の特徴は、エンベロープと呼ばれる大量の水素・ヘリウムガスの存在である。
標準シナリオでは、固体の原始惑星 (コア)が重力的に円盤ガスを捕獲して、巨大ガス惑星が
形成されたと考えられている (コア集積モデル)。原始惑星が円盤ガスの大気をまとうために
は、ガス分子の熱運動を重力によって抑えこむ必要がある。より物理的には、円盤ガスのエ
ンタルピーと惑星から受ける重力ポテンシャルの和が負である場合に、惑星は円盤ガスの大
気をまとうことができる。すなわち、

γ

γ − 1
kBT

mg
<

GM

R
. (1.32)

ここで γは円盤ガスの比熱比である。惑星質量が大きいほど重力ポテンシャルが大きくなる
ため、大気を保持しやすい。5.2 AUでの温度 120 Kでは、10−2 MEarth以上の場合にこの条
件が満たされる。
数値シミュレーションによって得られた円盤ガス捕獲過程の質量の進化を図 1-8に示した。
コア質量が大きくなるほどエンベロープ質量が大きくなるが、コア質量がある値に達した時
に一気にエンベロープ質量が増加する。これはエンベロープの自己重力によって暴走的な円
盤ガス捕獲が起こることを示している。このような暴走的なガス捕獲が起こるコア質量は、
エンベロープの自己重力が有効になる時、すなわちエンベロープの質量がコア質量と同程度
になる時である。この質量はおおよそ 10倍の地球質量程度であることが知られている。
木星や土星は上述のような暴走的ガス捕獲を通じて形成された。一方で、天王星や海王星
は円盤ガス捕獲がはじまる頃には円盤ガスの量がすでに少なかったと考えることができる。



秩序的成長と暴走的成長
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粒子同士の衝突合体での粒子Aの質量変化は、

   ̶ (1)dM
dt

= πR2
c vρ

2粒子間の重力相互作用を考えた 
衝突断面積  を求めるRc

粒子A 
速度  
質量 , 半径  
衝突断面積半径 

v
M R

Rc

Rc

粒子(質量 )の 
空間質量密度 

m
ρ

Rc

   ̶ (2) 

  ̶ (3)

1
2

mv2 =
1
2

mv′ 2 −
GMm

R

mRcv = mRv′ 

(2), (3) より

  ̶ (4)Rc = R 1 +
2GM
Rv2



秩序的成長と暴走的成長
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(4)を(1)に代入して， 

  ̶ (5) 

粒子の物質密度を一定とすると、 ． 
したがって  は粒子が成長するほど大きくなる． 

i)  のとき 

  ̶ (6) → 大きい粒子ほどゆっくり成長 (秩序的) 

i)  のとき 

  ̶ (7) → 大きい粒子ほどはやく成長 (暴走的) 

→ 多数の微惑星(~km)から，少数の原始惑星(~103km)へと成長．

dM
dt

= πR2(1 +
2GM
Rv2 )ρv

M ∝ R3

2GM/Rv2

1 ≫ 2GM/Rv2

tgrowth ≡
M

dM/dt
∝ R1

1 ≪ 2GM/Rv2

tgrowth ≡
M

dM/dt
∝ R−1



原始惑星の形成
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寡占的成長
暴走的成長が進行すると， 
惑星は縄張り(ヒル半径の約10倍) 
の中の微惑星を食い尽くして 
成長が止まる

22 第 1章 太陽系の構造

(a) (b)

図 1-7．重力多体シミュレーションによる、(a)暴走成長と、(b)寡占的成長の様子。円
の大きさが天体の半径に対応している。日本評論社 シリーズ現代の天文学『太陽系と惑
星』の図を改変。

1.5.5 巨大ガス惑星の形成
巨大ガス惑星の特徴は、エンベロープと呼ばれる大量の水素・ヘリウムガスの存在である。
標準シナリオでは、固体の原始惑星 (コア)が重力的に円盤ガスを捕獲して、巨大ガス惑星が
形成されたと考えられている (コア集積モデル)。原始惑星が円盤ガスの大気をまとうために
は、ガス分子の熱運動を重力によって抑えこむ必要がある。より物理的には、円盤ガスのエ
ンタルピーと惑星から受ける重力ポテンシャルの和が負である場合に、惑星は円盤ガスの大
気をまとうことができる。すなわち、

γ

γ − 1
kBT

mg
<

GM

R
. (1.32)

ここで γは円盤ガスの比熱比である。惑星質量が大きいほど重力ポテンシャルが大きくなる
ため、大気を保持しやすい。5.2 AUでの温度 120 Kでは、10−2 MEarth以上の場合にこの条
件が満たされる。
数値シミュレーションによって得られた円盤ガス捕獲過程の質量の進化を図 1-8に示した。
コア質量が大きくなるほどエンベロープ質量が大きくなるが、コア質量がある値に達した時
に一気にエンベロープ質量が増加する。これはエンベロープの自己重力によって暴走的な円
盤ガス捕獲が起こることを示している。このような暴走的なガス捕獲が起こるコア質量は、
エンベロープの自己重力が有効になる時、すなわちエンベロープの質量がコア質量と同程度
になる時である。この質量はおおよそ 10倍の地球質量程度であることが知られている。
木星や土星は上述のような暴走的ガス捕獲を通じて形成された。一方で、天王星や海王星
は円盤ガス捕獲がはじまる頃には円盤ガスの量がすでに少なかったと考えることができる。

Image Credit: Alan Brandon/Nature

孤立質量
寡占的成長終了時の質量 
MMSNモデル，1 au では地球質量の約0.1倍  
(~火星質量，次ページ)

原始惑星の寡占的成長の数値シミュレーション 
渡部他 編 日本評論社『太陽系と惑星』



孤立質量の見積もり
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軌道半径  の位置における孤立質量  は 
原始惑星の重力的縄張りに含まれていた固体物質の質量の総和に等しい 

  ̶ (1) 
ここで、 

ヒル半径   ̶ (2),  

 ̶ (3) (シミュレーションから見積もり) 

  ̶ (4) とおく．  : 1 au での固体物質面密度 

(1), (2)を  について解き、(3), (4)を代入すると、 

 (< スノーライン) ̶ (5) 

MMSNモデルでは，  より，

r Miso(r)

Miso = 2πr × fRH × Σd

RH ≡ r( Miso

3M⊙ )
1
3

f ∼ 10

Σd = Σd,1 au( r
1 au )

−γ

Σd,1 au

Miso

Miso = 0.09M⊕( Σd,1 au

Σd,1 au, MMSN )( r
1 au )

3
2 (2−γ)

γ = 3/2 Miso ∝ r
3
4

原始惑星系円盤 (face-on view)

半径 , 幅  の円環r fRH



最小質量円盤における孤立質量
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軌道半径 [AU]

孤
立
質
量
 [地
球
=1
]

H2Oスノーライン

岩石惑星 
水星・火星：孤立質量とよく一致 
金星・地球：さらに成長する必要 

巨大ガス惑星(木星・土星) 
孤立質量の天体がガス集積の核となる(後述) 

巨大氷惑星(天王星・海王星) 
孤立質量とよく一致 

孤立質量は円盤質量やその動径分布に依存 
(軽い円盤→小さい孤立質量)



大気の形成
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ヒル半径：固体コア重力＝恒星重力(潮汐力)となる半径 

 ̶ (1) 

ボンディ半径：固体コア重力＝ガス熱エネルギーとなる半径 

 ̶ (2) 

 の時，大気をまとう 

一次大気：円盤ガスの捕獲 (巨大ガス惑星) 
二次大気：脱ガス成分 (岩石惑星)

RHill = r( Mcore

3M⊙ )
1
3

RBondi =
GMcore

c2
s

Rcore < min(RBondi, Rcore)

月 
↓

地球 
↓

一次大気

二次大気



暴走的ガス捕獲による巨大ガス惑星形成
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1. コア成長

2. ガス捕獲開始

4. 静水圧平衡の破れ 
(暴走的ガス捕獲)

3. 静水圧平衡での 
ガス捕獲

生駒他 (2007) プラズマ・核融合学会誌

固体コアが成長すると，ガスエンベロープ質量が急速に増加 
コア質量  (臨界コア質量)に達すると，静水圧平衡が破れ，暴走的ガス捕獲∼ 10 M⊕

「原始惑星系円盤」と呼ばれる（図２）．原始惑星系円盤（以
後，単に「円盤」と呼ぶ）は中心の恒星と同じ組成を持つ

だろう．太陽の場合は，質量にして９８％が水素とヘリウム

で，残りの２％が酸素などの重元素である．このわずかな

重元素が円盤内で固体となり，地球のような岩石惑星，さ

らには（もし存在すれば）木星のコアを作ったと考えられ

る．具体的には，小惑星や彗星の存在が示唆するように，

この重元素が「微惑星」と呼ばれる半径数 kmの固体魂とな

り，それが衝突・合体を繰り返し，原始惑星となったと考

えられている（図２）．
一方，木星の大部分を占める「エンベロープ」と呼ばれ

るガス部分はどのように形成されたのか．その起源が円盤

ガスであることは容易に想像できるだろう．問題は，集積

の仕方である．これまでに，その集積プロセスに関し

て，２つのモデルが提案されている．一つは，円盤ガスに

もともと存在する密度揺らぎが自己重力によってコンパク

トに集まるというモデルである．これは「円盤不安定モデ

ル」と呼ばれ，恒星形成のプロセスと類似している．もう

一つは，重元素がまず先に集積し，それが核（コア）となっ

て重力的に円盤ガスを集める―というモデルである．これ

は「コア集積モデル」と呼ばれる．

コア集積モデルについて，もう少し詳しく述べる（図２
参照）．木星が存在するような太陽から遠い領域は 100 K

程度と低温である．そこでは，シリケイトや鉄だけでなく，

酸素と水素が結合してできたH２Oも凝結し，固体となっ

た．それらが衝突・合体を繰り返すことで，固体の原始惑

星が形成される（これが現在のコアに相当する）．その原始

惑星は円盤ガスに埋まっており，それが重力的に円盤ガス

を集めた．問題は円盤ガス獲得のタイミングである．図３
に，円盤ガスの集積過程の数値計算結果を示した．図から

わかるように，円盤ガスの獲得はコアの成長とともに徐々

に起こるのではない．コアの質量がある臨界値を超える

と，暴走的に起こるのである．逆に言うと，コアはある臨

界値（「臨界コア質量」と呼ばれる）より大きくなければな

らないのである．

この暴走的な過程は次のように理解することができる．

原始エンベロープの中では，コアの重力をガスの圧力で支

えている（静水圧平衡状態）．その圧力を維持するには熱の

供給が必要である．臨界コアより小さいコアに束縛されて

いる比較的希薄な原始エンベロープは，微惑星が解放する

運動エネルギーを熱源として温まっている．その後，コア

が成長し原始エンベロープの質量が増大すると，エンベ

ロープの深部も重力源となり上層部をひきつける．これを

原始エンベロープの「自己重力」という．原始エンベロー

プの自己重力が卓越すると，もはや微惑星によって供給さ

れるエネルギーだけでは不十分になり，原始エンベロープ

は収縮をはじめ，それ自体の重力エネルギーの解放によっ

て静水圧平衡状態を保とうとする．しかし，収縮の結果，

原始エンベロープ深部の密度はさらに上昇する．その結

果，さらなる自己重力の増大によって原始エンベロープが

収縮し，さらに円盤ガスを獲得する．このような正の

フィードバックによって，暴走的な円盤ガス捕獲が起こる

のである．

それでは，木星の形成プロセスとして，円盤不安定モデ

ルとコア集積モデルのどちらが正しいのだろうか．答えは

後者である―と多くの惑星物理学者は信じている．その理

由としては，太陽系に固体惑星とガス惑星が存在するとい

う事実を後者は自然と説明できるという少々稚拙なものか

ら，円盤不安定モデルが要求する初期条件―具体的には，

円盤の密度が高く，かつ温度が低い―が非現実であるとい

う少し物理的なものまで様々ある．しかし，決定的な証拠

ではない．では，この問題の解決のためには，何を知る必

要があるだろうか．それが，中心コアが存在するか否か，

また，その質量である．

質量 1.8986112（１５）×１０２７kg
赤道半径（1 bar） 7.1492（４）×１０７m
極半径（1 bar） 6.6854（１０）×１０７m
J２（1 bar） 1.4697（１）×１０－２

J４（1 bar） －5.84（５）×１０－４

J６（1 bar） 0.31（２０）×１０－４

表１ 木星の物理特性（観測値）．

文献［１］を参考にした．括弧内の数字は，最後の１桁あるいは２桁
の観測誤差を示している．

図２ コア集積モデルに基づいた木星型惑星（巨大ガス惑星）の形
成過程の概念図．

図３ コア集積モデルに基づいた木星型惑星形成の数値シミュ
レーション結果．

Journal of Plasma and Fusion Research Vol.84, No.2 February 2008

９４

木星の集積計算
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惑星，コア，エンベロープ質量を  とおく 
 ̶ (1) 

(1)式は  について極大値を持つ (図)． 
→ 臨界コア質量  

 の時，静水圧平衡を維持できず暴走的ガス捕獲

Mt, Mc, Menv

Mc = Mt − Menv(Mt)

Mc(Mt)

Mc,crit

Mc > Mc,crit

Mizuno (1980) Prog. Theor. Phys.

円盤の木星軌道での天体総質量とコア質量の関係 
 : ダスト量を表す枯渇パラメータ (不透明度に影響)f

臨界コア質量 Mc,crit



円盤ガス捕獲大気の基礎方程式
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静水圧平衡の式   ̶ (1) 

質量保存の式   ̶ (2) 

状態方程式   ̶ (3) 

エネルギー輸送(拡散近似)の式   ̶ (4) 

境界条件  
 at ,  

 at 

dp
dr

= − ρ
GMr

r2

dMr

dr
= 4πr2ρ

p =
ρkBT

m̄
dT
dr

= −
3κρ

16σSBT3

L
4πr2

p = pnebula, T = Tnebula r = RBondi

Mr = Mcore r = Rcore

r

RBondi

Rcore



エンベロープ質量とコア質量の関係

23

 と近似し，(1)と(4)より， ． ̶ (5) 

(5)を  から  まで積分すると， ．̶ (6) 

惑星が十分大きいとき，  となるため，(6)は， ．̶ (7) 

(7)と状態方程式(3)より， ．̶ (8) 

(8)を(4)に代入して積分すると， ．̶ (9) (  を用いた) 

最後に，(2), (8), (9)より， ． ̶ (10) 

∴  となり，  は極大値をもつ．→ 臨界コア質量が存在！ 
Stevenson (1982) Planet. Space. Sci. をもとにした

Mr ≃ Mtot
dp
dT

=
64πσSBGMtot

3κL
T3

r = Rcore r = r p(r) − pnebula =
16πσSBGMtot

3κL
(T4(r) − T4

nebula)

p ≫ pnebula, T ≫ Tnebula p =
16πσSBGMtot

3κL
T4

ρ =
16πσSBm̄GMtot

3kBκL
T3

T =
m̄GMtot

4kB

1
r

RBondi ≫ r

Menv = ∫
RBondi

Rcore

4πr2ρdr = ln( RBondi

Rcore ) ⋅
π2σSB

3κL
⋅ (m̄GMtot

kB )
4

Menv ∝ M4
tot Mcore = Mtot − Menv(Mtot)



規則衛星の形成過程 

8 
Jupiter and Galilean satellites 

周惑星円盤 

惑星 

中心星 

原始惑星系円盤 

原始惑星系円盤中における 
ガス惑星形成 

ガス降着 
周惑星円盤 
規則衛星 

周惑星円盤の形成
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Tanigawa et al. (2012) 
https://www.cps-jp.org/~mosir/pub/2012/2012-08-22/01_tanigawa/pub-web/01_tanigawa.pdf

木星と4個のガリレオ衛星

 に達すると，円盤に穴(溝)が開く 
→ 角運動量保存から周惑星円盤形成 
規則衛星の形成

RHill ∼ H



原始惑星系円盤の進化
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Protoplanetary Disks 53

Figure 7: The evolution of a typical disk. (a) Early in its evolution, the disk loses
mass through accretion onto the star and FUV photoevaporation of the outer
disk. (b) At the same time, grains grow into larger bodies that settle to the
mid-plane of the disk. (c) As the disk mass and accretion rate decrease, EUV-
induced photoevaporation becomes important, the outer disk is no longer able
to resupply the inner disk with material, and the inner disk drains on a viscous
timescale (∼ 105 yr). An inner hole is formed and the disk quickly dissipates from
the inside out. (d) Once the remaining gas photoevaporates, the small grains are
removed by radiation pressure and Poynting-Robertson drag. Only large grains,
planetesimals, and/or planets are left (i.e., a debris disk).

Williams & Cieza (2011) Anu. Rev. Astron. Astrophys.

惑星形成と並行して，円盤の質量・構造も変化 

中心星への質量降着 
円盤質量の大部分をこれで失われる 
角運動量を失うメカニズム 
“粘性”降着 
差動回転 → 粘性による角運動量輸送 
粘性源：自己重力不安定，磁気回転不安定 
円盤風  

(see e.g, Laughlin & Bodenheimer 1994; Balbus & Hawley 1991; Suzuki et al. 2016) 

光蒸発 
短波長の光が円盤上空を加熱 → ガス流出 
円盤が軽くなると影響しはじめる 

(see e.g, Owen et al. 2010)
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No. 2, 2001 HAISCH, LADA, & LADA L155

Fig. 1.—JHKL excess/disk fraction as a function of mean cluster age. Ver-
tical error bars represent the statistical errors in our derived excess/disk!N
fractions. For all star-forming regions except NGC 2024 and NGC 2362, the
horizontal error bars represent the error in the mean of the individual source
ages derived from a single set of PMS tracks. The age error for NGC 2362
was adopted from the literature. Our estimate of the overall systematic un-
certainty introduced in using different PMS tracks is plotted in the upper right
corner and is adopted for NGC 2024. The decline in the disk fraction as a
function of age suggests a disk lifetime of 6 Myr.

isochrone fitting as discussed earlier. For comparison we also
plot excess fractions in Taurus and Chamaeleon I (open trian-
gles), derived from similar JHKL observations in the literature
(i.e., Kenyon & Hartmann 1995; Kenyon & Gómez 2001). The
ages for Taurus and Cha I were obtained from Palla & Stahler
(2000). NGC 1960 is not included in the figure since our ob-
servations of this cluster extend only to greater than 1 M, stars,
whereas in the other clusters we are complete to ≤1.0 M,.
The dot-dashed line in Figure 1 represents a least-squares

fit to the data obtained in our L-band survey (filled triangles).
Vertical error bars represent the statistical errors in our!N
derived excess/disk fractions. Horizontal error bars show rep-
resentative errors of our adopted ages. The error bars for the
ages of the Trapezium, Taurus, IC 348, Cha I, and NGC 2264
represent the error in the mean of the individual source ages
derived from a single set of PMS tracks. In order to estimate
the overall systematic uncertainty introduced in using different
PMS tracks, we calculated the mean age and the standard de-
viation of the mean age for NGC 2264 ( Myr) from2.6! 1.2
five different PMS models (Park et al. 2000; Palla & Stahler
2000). This latter quantity illustrates the likely systematic un-
certainty introduced by the overall uncertainties in the PMS
models. This is plotted in Figure 1. For stars with M,M ≤ 1
and ages ≤5 Myr, the overall uncertainty in the ages for all
regions is likely within about 1–1.2 Myr. The plotted error for
NGC 2024 reflects this uncertainty. The age error for NGC
2362 was adopted from the literature (Balona & Laney 1996).

5. DISCUSSION

We have completed the first sensitive L-band survey of a
sample of young clusters that span a sufficient range in age

(0.3–30 Myr) to enable a meaningful determination of the time-
scale for disk evolution within them. Clusters appear to be
characterized by a very high initial disk frequency (≥80%),
which then sharply decreases with cluster age. One-half the
disks in a cluster population are lost in only about 3 Myr, and
the timescale for essentially all the stars to lose their disks
appears to be about 6 Myr.
The precise value of this latter timescale to some extent

depends on the derived parameters for the NGC 2362 cluster.
Our quoted timescale of 6 Myr could be somewhat of a lower
limit for two reasons. First, it is possible that a slightly higher
disk fraction for NGC 2362 could be obtained with deeper L-
band observations that better sample the cluster population
below 1 M,. Our earlier observations of IC 348 and the Tra-
pezium cluster show that the disk lifetime appears to be a
function of stellar mass (HLL01), with higher mass stars losing
their disks faster than lower mass stars. However, we note that
much deeper JHK observations (Alves et al. 2001) that sample
the cluster membership down to the hydrogen-burning limit
yield a JHK disk fraction of essentially 0%, giving us confi-
dence in the very low disk fraction derived from our present
L-band observations. Second, the age of NGC 2362 is depen-
dent on the turnoff age assigned to only one star, the O star
t CMa. This star is a multiple system, and its luminosity as-
signment on the H-R diagram is somewhat uncertain (van Leeu-
wen & van Genderen 1997). Correction for multiplicity would
lead to a slightly older age. However, the quoted 1 Myr error
in its age likely reflects the magnitude of this uncertainty (Bal-
ona & Laney 1996). On the other hand, if, for example, the
errors were twice as large as quoted, the cluster could have an
age between 3 and 7 Myr. The corresponding age and the
overall disk lifetime derived from a least-squares fit to the data
would be between 4 and 8 Myr. Even if the timescale for all
disks to be lost was as large as 8 Myr, our survey data would
still require that one-half the stars lose their disks on a timescale
less than 4 Myr. Finally, an even older age for NGC 2362
would likely indicate that the decrease in disk fraction with
time does not follow a single linear fit; that is, after a rapid
decline during which most stars lost their disks, the disk fraction
in clusters would decrease more slowly, with a small number
of stars (∼10%) retaining their disks for times comparable to
the cluster age. On the other hand, we estimate the dynamical
age of the S310 H ii region, which surrounds and is excited
by t CMa, to be ∼ yr for pc and6r /v ∼ 5# 10 r p 50H ii H iiexp

km s!1 (e.g., Lada & Reid 1978; Jonas, Baart, &v p 10exp
Nicolson 1998). This is consistent with the turnoff age of the
cluster derived from the H-R diagram and supports our estimate
of ∼6 Myr for the overall disk lifetime.
We point out that our L-band observations directly measure

the excess caused by the presence of small (micron-sized), hot
(∼900 K) dust grains in the inner regions of the circumstellar
disk and these observations are sensitive to very small amounts
(∼1020 g) of dust. We expect that, if there is gas in the disk,
turbulent motions will always keep significant amounts of small
dust particles mixed with the gas (Ruden 1999); thus, dust
should remain a good tracer of gas in the disks as they evolve
to form planets. Indeed, recent observations of H2 in older
debris disks appear to confirm this assertion (Thi et al. 2001).
Consequently, stars that did not show infrared excesses are
likely to be significantly devoid of gas as well as dust. There
is also evidence that the presence of dust in the inner disk
regions is linked with the presence of dust in the outer disk
regions (i.e., AU) where most planet formation is likelyr 1 1
to occur. Earlier, HLL01 noted a strong correlation between

星団に属する(=同じ年齢の)星のうち， 
円盤を保持する(赤外超過のある)割合を観測的に求める 
→ 円盤の典型的な持続時間  (※分散大)≃ 3 Myr

可視光

可視光 + 赤外超過

星

星 + 円盤 (ダスト熱放射)

Image credit: NASA/JPL-Caltech/T. Pyle (SSC)
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Haisch et al. (2001) Astrophys, J. Lett.
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• 孤立質量に達した原始惑星どうしが長
い時間(~107年)をかけて軌道交差 

• 火星質量の天体が複数衝突合体し、地
球や金星を形成 

• 地球の月の起源 
• 火星や水星は原始惑星の生き残り？

Credit: Southwest Research Institute

巨大衝突の数値シミュレーション
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岩石惑星 
巨大衝突,  
原始惑星の生き残り

巨大ガス惑星 
暴走的ガス捕獲

巨大氷惑星 
暴走的ガス捕獲前に 
円盤ガスが消失



まとめ
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惑星形成の標準モデル 
円盤内の物質移動を考えず，太陽系の惑星の再現を目指したモデル 
ダストから微惑星への秩序的成長，原始惑星への暴走的・寡占的成長 → 孤立質量 
H2Oスノーライン以遠では水が氷として存在し，大きな惑星ができる 
臨界コア質量  まで成長した原始惑星は暴走的ガス捕獲 

典型的な原始惑星系円盤の寿命 ． 
天王星・海王星は成長に時間がかかり，巨大ガス惑星とならなかった？

( ≃ 10 M⊕)

≃ 3 Myr



レポート課題
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微惑星(Figure 1)の成長方程式， 

  — (1) 

において右辺括弧内の第1項と第2項の大小が入れ替わる天体半径  が秩序的成長と暴走的成
長の境界である．微惑星の物質密度  とし，微惑星間の相対速度  を 1 au に

おいて円軌道で太陽を公転する速度の1%とする．この時，  を求めよ(有効数字1桁)．太陽
質量 ，  を用いてもよい．

dM
dt

= πR2(1 +
2GM
Ru2 )ρv

Rcrit

ρp = 3 × 103 kg/m3 u

Rcrit

M⊙ = 2.0 × 1030 kg 1 au = 1.5 × 1011 m

粒子A 
速度  
質量 , 半径 ,  
密度 

v
M R
ρp

粒子(質量 )の 
空間質量密度 

m
ρ

Figure 1. 微惑星の合体成長


