
ダストの成長・内部密度進化に伴う
原始惑星系円盤のミリ波放射進化
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原始惑星系円盤でのダスト成長進化
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 ダスト成長 ➡ 惑星形成の第一歩

Dullemond & Dominik (2005)

ダスト(≲µm)

微惑星(≳km)

惑星

 ダスト進化 ➡ 円盤オパシティ進化
無破壊ダスト成長による

SED進化
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 ダスト成長 ➡ 惑星形成の第一歩

Dullemond & Dominik (2005)

ダスト(≲µm)

微惑星(≳km)

惑星

 ダスト進化 ➡ 円盤オパシティ進化
無破壊ダスト成長による

SED進化

ALMAの本格運用

ダスト熱放射の空間構造が
高感度・高解像度で解明可能に

解釈の提供
理論のテスト



λ=1.3mm

Isella et al. (2012)

原始惑星系円盤LkCa 15のミリ波撮像

観測側の最近の進展：「ミリ波遷移円盤」
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30AU

● ミリ波放射（冷たいダストの熱放射）が内側で欠損している円盤が数
多く見つかっている (e.g., Pietu et al. 06;  Isella et al. 10; Andrews et al. 10)

「惑星の存在」説の想像図

● 起源は諸説（ダスト成長、惑星の存在、ガス降着＋光蒸発、あるいは
その組み合わせ？）
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数値衝突実験 ➡「合体とともに、充填率≪1の低密度アグリゲイトへと進化」

理論側の最近の進展：ダストの低内部密度化

Suyama, Wada, & Tanaka (2008)
Suyama, Wada, Tanaka, & Okuzumi (2012) 構成粒子数

Fig. 5.—Density evolution of growing aggregates in the simulations for various impact velocities and critical rolling displacements. We set vimp ¼ 0:27, 0.54, 1.1, 2.2,
and 4.4 m s"1 and !crit ¼ 2, 8, 168. The solid lines show the densities of the resultant aggregates in our simulations, and the dashed lines indicate the densities of BCCA
clusters. Filled circles indicate the critical number of particles Ncrit to start compression, as estimated from eq. (17) with b ¼ 0:5.

Fig. 6.—Average number of particles in spheres of radii r, N̄in, inside resultant aggregates withN > Ncrit. Left, Case of vimp ¼ 0:54m s"1 and !crit ¼ 2 8; right, case of
resultant aggregates formed by collisions with vimp ¼ 2:2 m s"1 and !crit ¼ 8 8. The dotted lines, dashed lines, and solid lines represent aggregates with N ¼ 4096, 8192,
and 16384, respectively. Since the vertical axis is N̄in divided by (r/r1)

2:5, the horizontal slope indicates N̄in / r 2:5, which means that the compressed aggregates have the
fractal dimension of 2.5. The filled circles show the scale of the radius of gyration. In the range of 4r1 < r < rg, N̄in is approximately proportional to r2:5 for all aggregates,
which indicates that the aggregates have the fractal dimension of 2.5.
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Eimp ~ Eroll

惑星形成に対する影響は？　観測にどう反映されるか？

低密度化 

従来のダストモデルの仮定： ダスト粒子は「コンパクト」(充填率 > 0.1)



惑星形成におけるダスト低密度化の重要性
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コンパクトモデル

(Okuzumi, Tanaka, Kobayashi, & Wada 2012, ApJ, 752, 106)
➡ 微惑星形成における「中心星落下問題」が解決
低密度化 ➡ 惑星形成領域 (≲10-30AU) で急速成長

密度進化モデル



ダストアグリゲイトの密度進化
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RAPID COAGULATION OF POROUS DUST AGGREGATES OUTSIDE THE SONW LINE 9
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Thus, the impact energy is proportional to the mass. We define
the rolling mass mroll by the condition Eimp = Eroll. Using
Equation (22), the rolling mass is evaluated as
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where we have used that Eroll = (πa0/2)Froll (see Sec-
tion 2.3.1). Using the relations a ≈ (m/m0)1/2a0 and ρint ≈
(m/m0)−1/2ρ0 for d f ≈ 2 aggregates, the corresponding radius
and internal density are found to be

aroll ∼ 1 cm
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, (24)

ρint,roll ∼ 10−5 g cm−3
(
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. (25)

The triangles in Figure 8 mark the rolling mass at r = 5 AU
and 20 AU predicted by Equation (23). The analytic predic-
tion well explains when the decrease in ρint terminates.

The density evolution is more complicated at m > mroll,
where collisional compression is no longer negligible (i.e.,
Eimp > Eroll). At r = 5 AU, the internal density is approx-
imately constant until the stopping time reaches Ωts = 1, and
then decreases as ρint ∝ m−1/5. At r = 20 AU, by contrast, the
density is kept nearly constant until m ∼ 102 g (a ∼ 102 cm),
and then decreases as ρint ∝ m−1/8.

As we will show below, the density histories mentioned
above can be directly derived from the porosity change recipe
we adopted. Let us assume again that aggregates grow mainly
through collisions with similar-sized ones (m1 ≈ m2 and
V1 ≈ V2). In this case, the evolution of ρint at Eimp ' Eroll
is approximately given by Equation (13). Furthermore, we
neglect the term (2V5/6

1 )−4 in Equation (13) assuming that the
impact energy is sufficiently large (which is true as long as
Ωts < 1; see below). Under these assumptions, the internal
density of aggregates after collision, ρint = 2m1/V1+2, is ap-
proximately given by

ρint ≈
(

3
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)3/2( Eimp

N1+2bEroll

)3/10

N−1/5
1+2 ρ0, (26)

where N1+2 = 2m1/m0. Since the impact energy Eimp ≈
m1(∆v)2/4 is proportional to N1+2(∆v)2, Equation (26) implies
that

ρint ∝ (∆v)3/5m−1/5, (27)

where we have dropped the subscript for mass for clarity.
Equation (27) gives the relation between ρint and m if we
know how the impact velocity depends on them. Explicitly,
if ∆v ∝ mβργint, Equation (27) leads to

ρint ∝ m(3β−1)/(5−3γ). (28)

Figure 8. Temporal evolution of the weighted average mass 〈m〉m and the
internal density ρint(〈m〉m) at orbital radii r = 5 AU (upper panel) and 20 AU
(lower panel). Shown at the top of the panels is the aggregate radius a(〈m〉m)
at each orbital radius. The triangles, circles, diamonds, and square mark the
sizes at which Eimp = Eroll, a = λmfp, ts = tη, and Ωts = 1, respectively. At
r = 20 AU, dust growth stalls due to the radial drift barrier (cross symbol)
before reaching Ωts = 1.

In our simulation, the main source of the relative velocity
is turbulence. The turbulence-driven velocity depends on ts
as ∆vt ∝ ts at ts * tη and ∆vt ∝

√
ts at tη * ts * tL(= Ω−1)

(see Equation (19)). As found from Equation (4), the stopping
time depends on ρint and m as ts ∝ m/A ∝ m/a2 ∝ m1/3ρ2/3

int in
the Epstein regime (a * λmfp) and as ts ∝ ma/A ∝ m2/3ρ1/3

int
in the Stokes regime (a ' λmfp) . Using these relations with
Equation (28), we find four regimes for density evolution,

ρint ∝




m0, a * λmfp and ts * tη,
m1/4, a ' λmfp and ts * tη,
m−1/8, a * λmfp and tη * ts * tL,
m0, a ' λmfp and tη * ts * tL.

(29)

The circles, diamonds, and square in Figure 8 mark the size
at which a = λmfp (i.e., t(Ep)

s ∼ t(St)
s ), ts = tη, and Ωts = 1,

respectively. At r = 5 AU, the sizes at which a = λmfp and
ts = tη nearly overlap, and hence only two velocity regimes
ts = t(Ep)

s * tη and tη * ts = t(St)
s * tL are effectively relevant.

For both cases, Equation (29) predicts flat density evolution.
At r = 20 AU, there is a stage in which ts ' tη and a *
λmfp, for which Equation (29) predicts ρint ∝ m−1/8. There
predictions are in agreement with what we see in Figure 8.

フラクタル成長 衝突圧縮

Okuzumi et al. (2012)

10-5 g/cc !!
注：実際は、空気抵抗などに
よる静的圧縮で、より高密度
になる (Kataoka, Tanaka, 

Okuzumi, & Wada, in prep.)



今回の研究の目的と方法
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 ダスト成長・密度進化の大局的統計シミュレーション (Okuzumi et al. 2012) 

　　➡ ダストサイズ/空隙率の空間分布の時間発展データを作成

 有効媒質理論 (固体+真空) を用いた Mie散乱計算 (Miyake & Nakagawa 1993) 

　　➡ 高空隙率ダストのミリ波オパシティκλ (λ = 1mm,3mm) を算出
meff : アグリゲイトの実効複素屈折率
mmat : 構成物質の複素屈折率
 f : アグリゲイトの充填率

“Maxwell–Garnett Rule”

● Σd (t,r,M) : 軌道半径 r, 質量 M をもつダストの面密度
●  f (t,r,M) : 軌道半径 r, 質量 M をもつダストの充填率

● 充填率（内部密度）の衝突進化 ⬅ 数値衝突実験に基づく公式 (Suyama et al. 2012)

Q1.  ダストの急速成長がミリ波でどのように見えるか？
Q2. 「ダスト低密度化説」の観測的検証は可能か？

➡ 数値シミュレーションに基づき検討

● 完全合体（破壊, 静電反発などは無視）。中心星落下は考慮。



ダストサイズの動径分布
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成長しながら落下しつづける
(いわゆる“radial drift barrier”)

円盤内側で落下が止まる

コンパクトモデル 密度進化モデル



円盤ミリ波光学的厚みの空間分布 @ 1Myr
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(t=0)
(t=0)

円盤内側で平坦な光学的厚み
⬅ 円盤外縁からのダストの落下を反映

円盤内側で光学的厚みの減少
⬅ 内側でのダストの急速な成長を反映

コンパクトモデル 密度進化モデル
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円盤内側で平坦なミリ波放射
⬅ 円盤外縁からのダストの落下を反映

円盤内側でミリ波放射の減少
⬅ 内側でのダストの急速な成長を反映

1Myr

0 yr
0.1Myr

0.3Myr

0 yr

1Myr

0.1Myr
0.3Myr

コンパクトモデル 密度進化モデル

光学的厚みの空間分布:  時間進化



オパシティ指数の空間分布 @ 1Myr
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λ=1–3mm におけるオパシティ指数:  

β1–3mm > βISM のピークの出現 ピーク不出現

βISM βISM

（光学的に薄い円盤 ➡ スペクトル指数 α から測定可能: β1–3mm =  α1–3mm – 2）

β1–3mm = ln(κ1mm/κ3mm)/ln3

コンパクトモデル 密度進化モデル



オパシティ指数の空間分布:  時間進化
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コンパクト球 高空隙率アグリゲイト

0.1Myr

1Myr

0.3MyrβISM

0.1Myr

0.3Myr

1Myr

β1–3mm ~ 3 のピークの出現 β1–3mm ~ 3 のピークなし

βISM



βのピークの出現 / 非出現の起源
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オパシティの増幅 → βの増幅
 (see, e.g., Ricci et al. 2010a)

0.3

充填率=1

10-4

neff ≈ 3 for 充填率 =1
neff ≈ 1 for 充填率≪1neff = Re(meff)

充填率=1

10-4
0.3

高屈折率 → x~1でオパシティが増幅
  (see, e.g., Miyake & Nakagawa 1993)

βのピークは、放射体の実効屈折率（充填率）を反映
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ダスト成長で「ミリ波遷移円盤」を説明できるか

本当であれば、最近の理論的認識を覆す：
 ●「ダスト成長だけではミリ波遷移円盤は説明できない」(Birnstiel et al. 2012b)

 ●「円盤ガスの欠損（惑星によるギャップなど）が必要」(Pinilla et al. 2012b)

「ダスト成長+低密度化は、円盤内側においてミリ波放射の欠損をもたらす」

LkCa 15, λ=1.3mm

28AU
Isella et al. (2012)

ミリ波撮像の例(CARMA)

➡ “ミリ波遷移円盤” の１つの説明？

本研究の理論計算の例

定量的によく類似（だがedgeがわずかに滑らか）
より体系的に比較検討する必要(価値)あり



まとめ
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 内部密度進化を考慮したダスト進化計算から、原始惑星円盤の
ミリ波オパシティの進化の予測を行った。

 従来の「コンパクトダスト成長」と定性的に異なる振る舞いを発見

（1） 円盤内側でのミリ波光学的厚みの減少
　　　（⬅ 低内部密度ダストの急速成長に由来）
（2） ミリ波オパシティ指数 β のピークの不存在
　　　（⬅ 低内部密度ダストの低い実効屈折率に由来）

 今後の発展（観測との関連）
（1）➡ ミリ波遷移円盤との関連が期待
（2）➡ ダスト低密度化説の観測的検証のための重要な指標



オパシティ指数の空間分布
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コンパクト球 高空隙率アグリゲイト

0.1Myr

1Myr

0.3Myr

β1–3mm = ln(κ1mm/κ3mm)/ln3

βISM

0.1Myr

0.3Myr

1Myr

β1–3mm ~ 3 のピークの出現 β1–3mm ~ 3 のピークなし

βISM


