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近年，太陽系以外に存在する惑星の検出が急激に増えています．その中には今まさに形成の途上
にあると考えられている惑星が少数ながら存在し，惑星形成を理解する上で非常に重要な手がかり
となっています．特に最近では，一部の形成途中の惑星からHαと呼ばれる水素の輝線が観測され
ました．この輝線は木星のような巨大ガス惑星の質量成長と関連していると考えられ，惑星形成の
観点から特に注目すべき観測結果と言えます．本稿ではこの輝線の由来と，輝線の強度が惑星形成
の過程とどのように関係しているかを紹介・議論します．

1. 惑星形成と系外惑星観測

惑星がどうやってできたのかを知るためにどう
すれば良いでしょうか．その最も有効な方法は，

「形成途中の惑星を観測する」ことでしょう．し
かし残念ながら，我々の太陽系は形成から数十億
年が経過した“古い”惑星系です．もちろん惑星
の形成過程に関する多くの情報が残されています
が，失われた，あるいは復元が難しい情報も多く
あります．しかし現在，観測可能な惑星は太陽系
の中に限りません．太陽系外惑星という，新たな
情報源があります．太陽系外には太陽系に比べて
非常に若い天体も多く，中には今まさに形成途中
であると考えられる天体も観測されています．た
だし，太陽系外惑星は遠方に存在するため観測自
体が困難であり，取得可能な観測量も限られま
す．そのため「観測された情報から即座に惑星形
成過程がわかる」というわけにはいきません．以
下では，特に巨大ガス惑星の形成情報を含むと期
待される「Hα輝線」について，そしてこの観測
量から惑星形成の何が制約できるのかについて，
紹介・議論しています．

2. 巨大ガス惑星の形成過程とその観
測

2.1 巨大ガス惑星の観測
恒星が重力収縮によって形成する際，角運動量
の大きいガスが恒星周りに円盤を作ることは，理
論的にも観測的にもよく知られています [1]．こ
れは原始惑星系円盤と呼ばれ，惑星はこのガス円
盤の中で形成されると考えられています [2]．木
星・土星のような巨大ガス惑星は，原始惑星系円
盤同様，主に水素ガスで構成されています．つま
りこれらの惑星は，原始惑星系円盤ガスを重力的
に集めて（あるいはガスが集まって [3]）できた
惑星と言えます．

形成中の惑星を観測するモチベーションについ
て，最初に述べました．原始惑星系円盤に“埋もれ
て”いる巨大ガス惑星は，既にいくつか発見されて
います（e.g., HD 100546[4], HD 169142[5]）．これ
らの惑星は，周囲の原始惑星系円盤ガスを重力的
に獲得可能であるので，「形成中の惑星」と言え
ます．これらの若い惑星は，多くの場合赤外波長
の直接撮像法を使って観測されています．しかし
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現在までに3 天体だけ，Hαと呼ばれる水素の輝
線波長で観測された天体があります（LkCa 15b 
[6]，PDS 70b [7]，and PDS 70c [8]）．Hαは水素
のバルマーαとも呼ばれ，単原子水素の電子状態
が主量子数 3から2へ自然遷移する際に放射され
る輝線です．すなわち，Hαの放射には電子準位
が励起された水素が必要なのです．ところが単原
子水素の基底状態と励起状態のエネルギー差は
10 eV 以上であり，温度に換算すると1 万 Kを超
えます．もちろん千K程度でも一部の水素は励起
されますが，観測可能なほどの強度でHα輝線を
放射するには数万Kの高温ガスが必要です．形成
途中，あるいは非常に若い惑星は数千K程度の温
度になり得ると考えられており [9]，実際に赤外
波長域の観測がこれを支持していますが [10]，そ
の程度の温度では観測されたHαを説明できませ
ん．
2.2 集積衝撃波とHα超過光

上述の惑星において観測されたHα放射の問題
点を整理しますと，1）Hαを放射するのに必要な
数万 Kの温度を達成するのが難しい， 2）赤外放
射は数千 Kを示唆しているので，Hαの放射が示
唆する温度と矛盾して見える，の2点になります．
ガス惑星への集積衝撃波を考えることで，この
二つを同時に解決することができます．

巨大ガス惑星へ集積するガスは，惑星重力に
よって加速されます．例えば木星の自由落下速度

（無限遠から惑星表面へ自由落下した時の速度）
はおよそ59.5 km/sです．この速度は音速を大き
く超えているため，集積ガスは惑星表面に衝撃波
面を形成することになります．この衝撃波による
加熱でガスは高温に（例えば先ほどの木星の例だ
とおよそ14 万 Kに）なります．この程度の温度
があれば水素は十分に励起することができるの
で，一つ目の問題は解決できそうです．しかし，
この高温は衝撃波加熱による一時的なものなの
で，長く維持することはできず，即座に冷却して
数千K程度の温度（惑星の平衡温度）に落ち着き

ます．この冷却が十分に早く，高温ガスの分布が
空間的・光学的に薄いならば，この高温ガスの奥
の数千Kのガスが赤外波長で観測されることにな
ります．つまりこの衝撃波加熱を受けた高温ガス
が1）水素輝線では光学的に厚く，2）赤外光で
は光学的に薄ければ， 観測と整合的になります．

3. 衝撃波加熱ガスの水素輝線放射モ
デル

惑星由来の水素輝線が集積ガスの衝撃波加熱に
よって放射されているとすると，水素輝線強度と
いう観測量は惑星へ集積しているガスの速度や密
度と強い相関があるはずです．そこで我々は，衝
撃波加熱を受けたガスがどのような水素輝線放射
を行うか，定量的な数値モデルを構築しました
[11]．このモデルを用いて観測された水素輝線を
解釈することで，惑星へのガス集積過程を制約で
きると期待されます．
このモデルで扱う必要がある物理過程は， 1）

水素輝線の放射輸送，2）単原子水素の冷却・脱
励起 [12]を含む化学反応 [13]，3）ガスの冷却と
それに伴う流体力学 [14, 15]，の三つです．これ
らの全ての時間発展を（平衡状態のような仮定を
おかずに）計算する必要があります．以下にその
理由を簡単に説明します．
3.1 非平衡系の時間進化計算

上でも述べたように，衝撃波加熱を受けたガス
は「急激に温度が上がり，その後急速に下がる」
という特徴があります．例えば多くの場合，衝撃
波加熱を受ける前の水素は分子状態であることが
期待されます．衝撃波加熱を受けるとガス温度は
数十万Kにまで上昇し，水素分子は不安定になっ
て解離反応が急速に進行します．その後，水素原
子：水素分子比は温度・密度で決まる平衡状態に
近づきます．しかし前述のように温度は急激に低
下しているため，解離・再結合よりも温度変化の
方が早い場合にはこの化学反応は平衡状態を達成
することができません．
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水素分子の平衡状態からのズレに関しては，水
素輝線には直接影響しないので無視しても良いの
ですが，問題は単原子水素の励起状態（電子準位
分布）です．水素輝線の放射輸送計算には，放
射・吸収源である励起水素の空間分布が必要で
す．可能ならば計算コスト省略のために電子準位
分布を温度や密度で決まる（例えばボルツマン分
布のような）関数で表現したいところです．しか
し実は，この流体の冷却は，水素が励起する際に
熱エネルギーを準位エネルギーに変えることに
よって起こっています（ちなみに系のエネルギー
損失は，この準位エネルギーが輝線の光子に変換
されて系の外へ放出されることで起こります）．
したがって水素の励起と温度変化の時間スケール
は同じということになります．これでは平衡状態
に到達しようがありません．
3.2 モデルの仮定

次に，モデルの内容と仮定を簡単に紹介しま
す．

衝撃波加熱されたガスが惑星表面の温度まで冷
却するまでの時間は非常に短くなります．その空
間的な長さスケールは，惑星半径に比べると十分
に小さくなります．したがって惑星の曲率などは
無視できると考え，一次元平行平板を仮定しまし
た．衝撃波に流入するのは太陽組成のガスとし，
水素のみ分子の状態で，他の元素は単原子状態を
仮定しました．衝撃波加熱後の温度は分子構造を
破壊するのに十分な高温なので基本的には単原子
状態を仮定しておいて問題ないのですが，水素分
子だけは量が多く，その解離冷却が無視できない
ため，このように仮定しています．
また，衝撃波加熱は断熱的，瞬間的に起こると

仮定しました．本稿で扱っているのは衝撃波加熱
ではなく，あくまでも衝撃波加熱後の冷却ガスで
す．ただしこの領域は持続時間が非常に短いた
め，“衝撃波”領域の一部として定義される場合
もあります．今回は，衝撃波を「断熱加熱が完了
するまで」と定義し，ガスの温度が低下する領域

は（いわゆるZeldovich spikeの時間後面側も含
めて）“衝撃波後面”と定義しています．
3.3 モデルの入力と出力
モデルの詳細な説明は省略しますが，このモデ
ルの入力値と出力値を確認しておきます．このモ
デルは衝撃波前面のガスの速度 v0と数密度 n0を

入力値として用いて，Hα輝線のフラックスとス
ペクトルを出力するものになっています．スペク
トル形状は流速によるドップラーシフト，熱ドッ
プラー広がり， 自然幅，自己吸収と誘導放射など
を含む放射輸送計算によって推定されています

（図1）．モデルの詳細と衝撃波加熱を受けたガス
の流体構造やそこで進行する物理過程について
は，本稿では省略します．興味のある方は出版論
文を参照してください [11]．

4. 観測との比較

それでは，我々の衝撃波加熱ガスのモデルから
得られたHα放射がどの程度観測と一致するのか，
観測値を用いてモデルから何が言えるのか，紹介
します．今回は実際の観測結果と我々のモデル
を，PDS 70bという惑星を例にして比較していき
ます．どのような条件であればモデルと観測の結
果が一致するのかを確認することで，PDS 70bが
どのような状態にあるのかを推定していきます
[16]．
4.1 スペクトル形状
まずはPDS 70bのHαスペクトルの形状を比較

します．図1で細い実線で示したものが，MUSE/
VLT装置で観測されたスペクトルになります[8]．
一方黒の滑らかな線は，我々のモデルから推定さ
れたスペクトル形状となります．ご覧のように，
観測されたスペクトルの波長分解能はそれほど高
くありません（R＝2500）．そこで同等の分解能
のフィルターをかけた場合に得られるモデルスペ
クトルを，青の矩形で示しました．この図を作る
際に用いたモデル入力（v0, n0）は，観測スペク
トル形状と最もよく一致する場合を選んでいま
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す．次に，どのようにしてこのパラメータを選ん
だのかを説明します．

Ha�ert, et al. [8]では，Hαのスペクトル形状を
代表する指標として，Hα輝線の10％幅，50％幅
と名付けられた二つの値が示されています．これ
は，スペクトルのピークに対して輝線強度がそれ
ぞれ10％, 50％になる位置での波長の全幅となっ
ています．50％幅は，Full Width at Half Maxi-
mum（FWHM）と呼ばれる値と同一のものです．
輝線の幅の単位としては，波長によらないスペク

トル形状の情報として扱うために，どのような速
度のドップラーシフトがこの波長幅に対応するか
を示す速度の次元で表すことが一般的です．図1
で示したPDS 70bのHαに対しては，10％と50％
幅はそれぞれ 224±24 km/sと 123±13 km/sと
なっています．この値を使うことで，モデルの出
力と観測結果を，定量的に比較します．その結果
が，図2に示されています．モデルの入力値であ
る（v0, n0）によって，これらの幅は変化します．
その中で，観測で求められた 10％幅（黒）と
50％幅（青）を再現できるパラメータを繋いだ
ものが，等高線として示されています．薄い色の
ついた領域は，観測の不定性に対応しています．
10％, 50％の幅に対して（v0, n0）への依存性が異
なるため，二本の等高線が引かれることになりま
す．この二本の交点（不定性を含めるなら重複領
域）が，PDS 70bのスペクトル形状と整合的なパ
ラメータである，ということができます．図にも
示したように，この交点はv0＝145 km/s, n0＝6× 
1013 cm－3となりました．
4.2 惑星質量と質量成長率の推定
これで観測されたHαのスペクトル形状が，ど
のようなパラメータの衝撃波から放射されるのか
を推定することができました．しかしこれだけで
は十分とは言えません．我々が知りたかったこと
は，衝撃波の構造そのものではなく，そこにどの
ような惑星があって，どのように成長している
か，です．そこで次に，これらのパラメータ

（v0, n0）を用いて惑星質量と質量成長率を推定し
ます．
まずは質量を推定するために，衝撃波に流入す
るガスは無限遠から惑星表面へ自由落下したと仮
定します．この時惑星の質量はv0を用いて

R vM
G

2
P 0

P 2＝   （1）

と表されます．RPは惑星半径，Gは万有引力定
数です．また集積中のガス惑星は現在の木星より

図1　Hαのモデルスペクトルと観測データ．

図2 観測されたPDS 70bのHαスペクトルの幅と整
合的な，モデル入力パラメータの範囲（黒：
10％全幅，青： 50％全幅）．
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も高温であるため [17]，惑星の半径は木星半径の
2 倍（2RJ）であると仮定します．値を代入する
と，v0＝145 km/sに対応する惑星質量は

( )RM M
R
P

P J
J

12
2＝   （2）

と推定できます．ただしMJは木星質量です．
次に質量成長率を推定します．単位面積当たり
の質量フラックスは，水素原子一つ当たりの平均
質量をμとするとμn0v0なので，衝撃波が存在する
領域の面積との積をとることで，単位時間当たり
の質量成長率を得ることができます．これまで
Hαのスペクトル形状の解釈という形で話をして
きましたが，この形状は面積に依存しません．そ
こで放射領域の面積を求めるために，放射強度の
情報を用います．図1のスペクトルを波長方向に
積分した値として，LHα＝（1.6±0.4）×10－7 L·と

いう値が観測によって得られています [8]．ここ
でL·は太陽の単位時間当たりの放射エネルギー

（太陽光度）を表します．一方，我々のモデルに
（v0, n0）＝（145 km/s, 6×1013 cm－3）という値を
入力して得られる放射強度は，単位時間・単位面
積当たり4.8×108 erg s－1 cm－2なので [11]，推定
される面積は2.5×10－2 R2

Jとなります．最終的に
推定される惑星の質量成長率は，惑星表面のうち
衝撃波に覆われている領域の比率を ffとして表記
すると，

( )  
 
 

M μn v πR f
fRM

R

2
P 0 0 P f

2
8 1 fP

J 4
J

4

4 10 yr
2 510



－ －
－

＝

＝
 
 

 （3）
となります．
4.3 推定された値の評価

以上で観測されたHαスペクトル形状と強度か
ら， 原始惑星系円盤内の惑星PDS 70bの質量と質
量成長率を推定できました．次に，これらの値が
どのような意味を持つか，どの程度現実的なの

か，評価していきます．
この天体 PDS 70bは，Hαだけでなく赤外波長

でも観測が行われています．この観測では衝撃波
以外の比較的低温度（～103 K）の惑星光球面が
見えています [10]．赤外放射の強度から惑星質量
を推定した場合，温度・惑星半径などの不定性を
含めて2から17 MJという推定値が得られていま
す [18]．少なくとも，Hαから求められた値と矛
盾はしていません．

惑星の質量成長率に関しては，同じくHαの観
測量を用いて推定されています [19]．ただしこの
モデルは本稿のものとは質的にかなり異なるの
で，次の章（§ 5）で扱いたいと思います．ここ
では純粋に，推定された質量集積率の値が持つ意
味を議論します．この惑星の主星であるPDS 70
の年齢は5.4±1.0 Myrと推定されており [18]， 惑
星の年齢はこれよりも若いはずです．現在の質量
を12 MJとすると，最低でも2×10－6 MJ yr－1の速
度で成長した時期がなければ，この質量に到達す
ることはできません．つまり，現在のPDS 70bは
その質量成長をほぼ完了した状態であると考えら
れます．実際にPDS 70の原始惑星系円盤には大
きな穴が空いており，ガス惑星集積に伴う枯渇に
よるものであると考えると整合的です [20]．

惑星周辺の物質が集積によって枯渇していると
すると，現在惑星へ集積しているガスは原始惑星
系円盤の外側から供給されていると考えられま
す．この場合惑星のガス集積率は，原始惑星系円
盤の動径方向の質量フラックスと関係するはずで
す．ところで，この惑星の主星であるPDS 70の
質 量 成 長 率も，Hα 輝 線を用いてṀ*＝5.5×
10－8±0.4 MJ yr－1と推定されています [8]．またこ
れまでPDS 70bにしか触れてきませんでしたが，
この惑星より遠方，原始惑星系円盤のギャップの
外側境界付近にPDS 70cと名付けられたもう一つ
の惑星が発見されています．この惑星もHαで観
測されており，その質量集積率は本稿のモデルに
よって1×10－8 MJ yr－1と推定されます [16]．こ
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の2惑星のガス集積率を合計すると恒星へのガス
集積率と近い値になっています．仮にこの値（～
5×10－8 MJ

 yr－1）が現在の原始惑星系円盤の動径
方向の質量フラックスだとすると，1）2 惑星は
円盤外側から供給されるガスをほぼ全てフィルタ
リングし，2） 結 果として原 始 惑 星 系 円 盤に
ギャップが生じているが，3）ギャップの内側に
はまだ恒星へ落下するガスが残っている，という
描像が考えられます．この描像はPDS 70の原始
惑星系円盤に巨大なギャップが存在し，二つの惑
星はその中にあり，ギャップの内側には小さな

（～数 AU）円盤が観測されている [20]という事
実と整合的です．もちろん，このようなガスの流
れに関する議論を展開するには，原始惑星系円盤
の詳細なモデル化が必要です．しかしこのような
観測が，原始惑星系円盤の構造や巨大ガス惑星の
形成を議論するための足場となり得る，というこ
とは言えるでしょう．

5. 本稿とは別のHα放射モデル

本稿では惑星表面に生じる衝撃波をモデル化
し，観測されたHαの輝線を説明してきました．
しかしこのモデル以外にも，大別して衝撃波加熱
されたガス以外からの放射モデル，惑星表面以外
での衝撃波加熱を考えるモデルが存在します． 
ここではこれらについて簡単に紹介し，本モデル
との相違点を議論します．
5.1 恒星の磁気圏降着モデル
まず，本稿で扱った衝撃波加熱ガスとは異なる

放射モデルを紹介します．こちらのモデルはもと
もと恒星へのガス降着に伴う水素輝線のモデルと
して構築されたものです．このようなガス集積に
伴って短波長放射（Hαや紫外線など）で通常よ
りも明るく見える恒星はT-Tauri 型星と呼ばれて
おり，古くから知られています [21]．恒星の場合
もHαのエネルギー源はガスの集積による重力エ
ネルギーの解放であると考えられており，紫外線
観測で推定されたガス集積率とHαの強度には相

関があることも知られています [22]．これらの天
体においても集積に伴う恒星表面の衝撃波とそこ
からの放射光はモデル化されています[23]．しか
しここでモデル化されているのはHαのような輝
線ではなく，主に紫外や可視領域の連続放射で
す．そもそも，Hαのような水素の輝線は，衝撃
波加熱されたガスからは放射されないとされてい
ます．これは恒星の自由落下速度が速く，衝撃波
後面の温度が高過ぎるため（≫105 K）です．こ
のような高温では水素がほぼ全てイオン化してし
まい，単原子水素が残りません．したがって質量
の大きい恒星表面の衝撃波からはHαは放射され
ず，このような天体に対して本稿で構築したよう
なモデルを適用することはできません．
そこで恒星では衝撃波加熱以外でHαを放射す

る機構が研究されてきました．恒星で観測される
Hαの重要な特徴として，その輝線幅が非常に広
い（ドップラー速度に換算して100 km/s 以上）
というものがあります [24]．しかしこの輝線幅を
熱ドップラー広がりで説明しようとすると，その
温度は非常に高くなってしまいます（≫105 K）．
先ほど述べたように温度が高過ぎると水素はイオ
ン化してしまいHαを放射できないので，Hαの輝
線幅が広過ぎることは問題でした．この輝線幅の
広さを説明するために考えられたのが，恒星へ自
由落下するガスがHαを放射する，というモデル
です [25]．恒星へ自由落下するガスは，初めはほ
ぼ静止した状態から始まり，恒星近傍では自由落
下速度（＞100 km/s）まで加速します（図 3）．

図3　磁気圏降着の概念図．
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この速度分布を持つガス全体を観測すると，ドッ
プラーシフトしたスペクトルと重ね合わせによっ
て輝線幅が広く見えます．このように，輝線の幅
を熱速度ではなく流速の分布に由来すると考える
ことで，輝線の広がりを説明したのです．このよ
うなモデルはHα放射の磁気圏降着モデルと呼ば
れています．降着ガスが磁場によって作られた原
始惑星系円盤の内を磁場に沿って降着していくと
考えられているためです [26]．
このモデルを惑星へ適用し，観測されたHαの
スペクトルから惑星の質量集積率を推定すると，
質量集積率は10－8 MJ

 yr－1となります [19]．この
値は本稿の見積もりと桁で一致しています．ただ
し，輝線の放射プロセスもスペクトルが広がるプ
ロセスも異なっているため，偶然の一致であると
考えられます．実際に別の天体を対象とした場
合，異なる質量成長率が推定されます．
5.2 恒星におけるHα強度と質量集積率
ガスを集積する恒星の観測では，紫外線の強度
からガス集積率を求めるのが最も確実だとされて
います [22]．しかし紫外線は星間物質による吸収
や散乱を受けやすく，近傍の恒星でしか観測でき
ません．一方でHαは比較的遠方の恒星でも観測
可能です．そこで遠方の恒星のガス集積率を推定
するために，近傍の恒星を使って恒星の質量集積
率とHα強度の関係のフィッティング式が作られ
ました [27]．惑星からのHα輝線が観測された時
点では惑星を特別に対象とした輝線放射の研究は
なかったため，この関係式は惑星に対しても適用
されました [7]．

PDS 70bのHα観測 [8]に対して恒星で得られた
関 係 式 [28]を適 用した場 合， 質 量 集 積 率は
4 ×10－11 MJ

 yr－1と推定されます．この値と本稿
モデルで推定した値には，3 桁という大きな差が
あります．しかしこの値は，§ 5.1で取り上げた
推定 [19]や赤外放射に基づいた推定 [29]とも一
致しません．少なくとも，このような恒星を対象
としたモデルを外挿して惑星に適用できるかどう

かは自明ではない，と言えるでしょう．
§ 5.1でも取り上げたように恒星表面の集積衝

撃波からはHαを放射することは困難です．しか
し本稿で取り上げたように，惑星では衝撃波加熱
はHαの有力な放射機構です．集積衝撃波のこの
ような質的な違いを考えると，恒星で求められた
質量集積率とHα強度の関係式は，惑星に対して
は適用すべきでないと言えるでしょう．しかしこ
れは，磁気圏降着流からの放射を否定することに
はなりません．自由落下途中のガスと，衝撃波加
熱を受けたガスの両方からHαが放射されている
可能性はあります．ただし磁気圏降着流をどのよ
うに加熱するかは，恒星の場合であっても詳しく
わかっていません [30]．少なくとも放射加熱では
熱源として不足するため [31]，恒星の強い磁場と
電離した降着ガスの相互作用によって起こると考
えられています．このような加熱は惑星への降着
流でも起こり得るのか，熱源として十分なのか，
詳細な検討が必要であると言えます．
5.3 周惑星円盤表面の衝撃波

本稿では惑星の表面に形成される衝撃波からの
放射について検討してきました．しかしHαを放
射できる強度の衝撃波は，惑星表面以外にも存在
できます．

図4は惑星周辺のガスの流れを回転方向に平均
化して，模式的に表したものです [16, 32]．惑星
へと流入するガスは，惑星重力圏に近づくと惑星
との速度差に由来する弱い衝撃波を通過した後，
周惑星円盤を形成しながら惑星へと落下します．
ガスを集積している段階において，惑星と周惑星
円盤は原始惑星系円盤に埋もれています．周惑星
系円盤の厚みは原始惑星系円盤に比べて非常に薄
いため，原始惑星系円盤の高々度から周惑星円盤
の表面へ，鉛直方向に落下するガスの流れが存在
します．高々度の方が円盤の中心面よりもガスが
流入しやすいため，惑星へ集積するガスのほとん
どはこのように周惑星円盤表面への落下を経験し
ます [32]．この時重力ポテンシャルが深い場所，
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つまり惑星の近傍へ落下するガスは，惑星の自由
落下速度に近い速度に到達し，円盤表面に非常に
強い衝撃波を形成します．この衝撃波も，条件に
よっては水素の輝線を放射するのに十分な高温ま
でガスを加熱することができます [33]．
このような衝撃波に対して本稿の輝線放射モデ
ルを適用した場合，推定される質量集積率は数桁
大きくなります [11]．これは，円盤表面で速度に
分布があることに由来します．確かに円盤の内側
ではHαを放射するのに十分な速度でガスが落下
するのですが，円盤外側へ行くほどその速度は遅
くなっていきます．惑星へ集積するガスの大部分
は円盤の外側で周惑星円盤へと落下するために
[32]，集積ガスのうちごく一部しかHαの放射へ
寄与できないのです．したがってもし惑星へ集積
するガスが惑星表面で衝撃波を形成するのなら
ば，周惑星円盤表面の衝撃波からのHαは無視で
きます．
ただし，惑星表面に強い衝撃波が形成されるか
どうかは自明ではありません．周惑星円盤と惑星
表面が連続していた場合，惑星表面に衝撃波は形
成されません．惑星表面の衝撃波面を考える際，
§ 5.1で示したような磁気圏降着モデルを念頭に
おいています．周惑星円盤のガスはケプラー回転
円盤であり，その回転速度は内側へ行くほど速く

なります．惑星が強い磁場を持ち，周惑星円盤の
ガスがある程度電離している場合，惑星よりも早
く回転するガスは磁場との相互作用で角運動量を
失い，惑星へ落下します．このようにしてできた
円盤のギャップの中を，周惑星円盤から惑星表面
へ落下するガスが存在すれば， 惑星表面の衝撃波
こそがHα放射の主要な放射機構となります．天
体の放射フラックスと磁場強度の関係から若いガ
ス惑星の磁場を推定した場合 [34]，このような
ギャップを十分作ることができるという見積もり
は行われています [35]．しかし現在のところ，原
始惑星の磁場や周惑星円盤内側のギャップについ
て，直接的な観測や詳細な数値モデル化はまだ行
われていません．このような周惑星円盤内側の
ギャップの有無は衛星の形成などにも大きな影響
があるため [36]，より詳細な研究が期待されま
す．

6. 将来観測への期待

惑星からの水素輝線放射観測が可能になったの
は，ここ数年のことです．現在も新しい観測装置
の開発計画 [37, 38]や現行装置でのサーベイ観測
が行われており，観測天体は今後増加していくと
期待されます．現在は検出天体が少ないので個別
の天体に関する議論しか行えませんが，今後天体
の数が増えればより統計的な議論も可能になりま
す．これにより，ガス惑星の形成に関する一般的
な知見が得られると期待しています．
また，Hαスペクトルを検出したMUSE/VLT装

置はHβを観測波長に含んでいるなど [39]， Hα以
外の水素輝線が検出されることも期待できます．
§ 4.2での惑星質量・質量集積率の見積もりにお
いて，現在は惑星半径を仮定しています．また，
使用しているHαの強度は恒星の可視光と同等の
吸収散乱を受けているとして算出しています． 
しかし惑星は原始惑星系円盤に （密度が薄くなっ
ているギャップの中とはいえ）埋没しており，惑
星へ集積するガスが視線を遮る可能性もありま

図4　惑星周辺のガスの流れと衝撃波［11, 32］．
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す．このような物質が想定以上の減光源になって
いる可能性もあるため，これを不定量として組み
込んだモデル化が望ましいと言えます[7]．また，
§ 5で述べたような競合モデルの存在も一種の不
定性と言えるでしょう．Hα以外の輝線を観測す
ることによって束縛条件を増やし，これらの不定
性を減らしていくことでガス惑星の形成をより正
確に制約し，惑星形成への理解を深めていくこと
ができると考えています．
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Origin of Hydrogen Lines from Proto- 
Gas-Giants
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China

Abstract: Recent observations have found many exo-
planets, including ones that are undergoing formation. 
�e newly forming exoplanets are crucial to under-
standing how planets form. �ese days, Hα detections 
from a few of such exoplanets were reported. Hα is re-
lated to, and thus tell us about, the mass growth of 
protoplanets to be gas giants such as Jupiter. In this ar-
ticle, I will show and discuss the possible origins of the 
Hα emission and how it relates to planet formation.
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