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• 微惑星形成
• 1st stage: dust particleがdense clumpに集積する。

by streaming instability or dust trapping in pressure maxima
• 2nd stage: clumpが重力収縮する

• 円盤内の乱流
• ダストの分布を決める。
• これまでstreaming instabilityは，外的要因による乱流がない理想化された環境下でよく調べられてきた。

• 外的乱流はSI不安定を安定化させると，線形理論(Umurhan+2020)や，forced turbulence (Gole+2020)で
は言われているが，現実的な乱流ではまだわからない。

今回の研究
• PPDの10auより外側を考える。-> 場合によってはMRIとVSIが共存 (Cui & Bai 2022)
• この研究は，磁場無視する。VSIが重要な場合にフォーカス



登場する不安定性
• Vertical shear instability (Urpin & Brandenburg 1998)

• 冷却が速く，鉛直方向の浮力による安定化が効かない場合に起こる。
• 鉛直方向にバイアスした流れができる(いわゆる乱流とは言い難い)。
• 3次元では，方位角方向のzonal flowにより，

Rossby wave instabilityが発生し渦が形成される。

• Streaming instability (Youdin & Goodman 2005)
• 圧力が高い方向に動径移動するダストとガス２成分で線形不安定となる。
• 非線形段階では，強いダストの集積がおこる (Johansen & Youdin 2007)
• 2次元の研究では，SIだけに比べて，VSIとSIが共存する方が，

よりダストクランピングが起こる (Schafer+2020)

• Rossby Wave Instability (Lovelace+1999)
• 強い動径方向の圧力変化がある場合に起こりうる。
• 非線形では，逆回転する複数の渦構造ができ，密度波を立てて動径移動する(Ono+2018)。
• ダストが渦の中心に向かって集積する。

• Kelvin-Helmholtz Instability (Sekiya 1998)
• 赤道面にダストが沈殿すると，ガスの回転速度が少し速くなる。それにより鉛直方向のシアーができKH不安定性が発生
• Richardson数で判定できる。

Pfeil and Klahr (2021)

Johansen+2007



• 問題設定
• Athena++ code + multi-fluid dust module (Huang and Bai 2022)。磁場無し
• 1<r<3, -0.4 < θ-pi/2 < 0.4, 0 < Φ < pi
• local isothermal EOS: 𝑃𝑃 = 𝑐𝑐s2 𝑅𝑅 𝜌𝜌
• ストークス数がSt=ts ΩK=0.1の単一サイズダスト
• refinement level: 3

• VSI乱流が飽和する最初の300周までは一様グリッドで計算 (ダストは始めから入れる)：3D-FBモデル
• 300-400周で，薄いダスト層を分解するために段階的にlevelをあげていく。：3D-FIsモデル

• VSIによる非等方な流れが生じる
• Breathing modeが発達。

赤道面でvzが0になるモード
• ダストがないと，corrugation mode (赤道面でvz

が有限)へ遷移するが，ダストをいれ，反作用を入れ
ると，breathing modeが支配的

• VSIで生まれるzonal flow(方位角方向に)がRWIを駆
動。その結果，多数の渦が生成し，そこ
でダストがトラップ。 𝜌𝜌d

𝜌𝜌g
> 100のクランプが赤道に形成



• levelをあげるとRaynoldsストレスが上昇。
• ダストのクランピングは，AMRのレベルを上げると急激に進む。• SI不安定性が分解され，ダストクランプが生成• 数値的に収束がまだみられない。

ダスト集積は解像度に強く依存

• VSIによるzonal flowは，圧力勾配を逆転するほどでは
ない SI不安定性も起こっているはず。



Kelvin-Helmholtz不安定性

• 白等値線：ダスト to ガス質量比が1
• 方位各方向で平均したRiは>>0.1
• 最小値は0.1を下回り，

rho_d/rho_g=1の領域に沿っているよう。
• 不安定条件を満たす領域では，クランピングが

おこっていない。
• 実際，KHIで，clumpが解体している様子が見えたそう

まとめ
• VSIが大局的な乱流を支配

VSIによる方位各方向のzonal flow → RWIが起こる
ただし，局所的な圧力バンプを生じない → SIが起こる
RWIとSIによってダストのクランピングが起こる

• 多数の渦ができてダストがトラップされるが，Roche密度を
超えるクランプを持つのは1%-2%の渦

• 分解能をあげると，より高密度なクランプが形成され，
収束が見られない。

• dust層は，KHIによる影響をうけ，ガスとダストの境界層に
波状の構造を形成。クランプを破壊することもある。

→ VSI乱流が支配的であれば，乱流はダストクランピングにポ
ジティブに働く
一方，MRIが重要なら，クランピングはMRI乱流が作る局所
的な圧力バンプ付近でしかおこらない (Xu & Bai 2022)



• TSAS (Tiny-scale atomic structure)
• 系外コンパクト源およびパルサーを背景光としたHI吸収の時間空間変動によって，10-1000 auの構造が見つかってい

る (e.g., Stanimirovic+2010)
• TSASは，奥行きが天球面上の長さと同程度だとすると，密度が10^4 cm^3で，圧力が10^6 cm^-3 K!
• 通常のHIガスは熱平衡な二相が共存 (Field+1969)

CNM: 7-70 cm^-3, 60-260 K. WNM: 0.2-0.9 cm^-3, 5000-8300 K

• TSASの起源
• HI cloudlet? 通常のCNMの密度だとすると，かなり長細い必要があるので考えづらい
• auスケールへの乱流カスケード？

HI opacity fluctuationが，spatial scaleと冪的な関係にあるはず (Deshpande 2000)

→ パルサー(PSR J1644-4559)を背景光としてHI吸収を1.2年で19回測定。
Murriyang, CSIRO’s Parkes Radio Telescope



• 光学的厚みの測定

• Pulserまでの距離 4.1kpc
• Kinematic distanceで導出。
• 最も遠いHI吸収成分の速度と，(HI吸収がない領域の)輝度温度35Kを超える最も近い放

射成分の速度

• Pulserと雲の相対速度と観測時間間隔  長さスケール
• 観測間の時間間隔を長さスケールに変換するのに必要
• しかしこのパルサーでの観測例はない

• 特異速度と雲の速度差の下限値𝑣𝑣Low,Transverse
relative ~50.5 km s−1

• パルサーが太陽系と同じ速度で動いている 

• 特異速度とHIの速度差の上限値𝑣𝑣Up,Transverse
relative ~787 km s−1

• Lower+(2021)によって与えられた上限

• 長さスケールの上限と下限 (𝑑𝑑comp: HIまでの距離)

• Δ𝐿𝐿Low = 𝑣𝑣Low,Transver𝑠𝑠𝑠𝑠
relative 𝑑𝑑compΔ𝑡𝑡 𝐷𝐷PSR−1 ∼ 0.03au − 11 au

• Δ𝐿𝐿Up = 𝑣𝑣Up,Transver𝑠𝑠𝑠𝑠
relative 𝑑𝑑compΔ𝑡𝑡 𝐷𝐷PSR−1 ∼ 0.4 au − 175 au

観測者

Pulser offの時の放射

Pulser onの時の
吸収

パルサー



• Gaussian分割
• 得られた光学的厚みのスペクトラム

を19epochそれぞれで複数の
Gaussian関数でfitting



1 − 𝑒𝑒−𝜏𝜏スペクトルの時間変動
• Gaussian分割したうち12成分は

1.2年の間に安定に存在

• SNRが5を超えて有意な変動が，
v=[-59.3, -57.6]km/s
に存在

• 左図の灰色領域
• Epoch1と15の間，そしてEpoch1と

17の間で大きな変動が観測
• この速度域の場合，長さスケールは
Δ𝐿𝐿Low = 10.5 ± 0.8 au − 10.6 ± 0.8 ± 0.8 au
Δ𝐿𝐿Up = 163.8 ± 12.3 au − 165.3 ± 12.7 au

Epoch1と15の比較 Epoch1と17の比較



見つかった２つのTSASの性質
• 密度

• pulster offでの放射と，吸収で求めた𝜏𝜏を使って，スピン温度を推定 (WNMの割合はいろいろ振る)
• 7.4 ± 2.8 K から 437.4 ± 1.3 Kで19回の観測の間でおおよそ安定。11個のCNMを同定 (3.8 × 1018～1.4 × 1021 cm^-2) 。

• 天球面上のサイズと奥行サイズが同じとすると，
cloud 1 [1.3, 20.2] and [0.8, 13.02]x10^4 cm^-3 
cloud 2 [0.2, 2.9] and [0.1, 1.8]x10^7 cm^-3

• 典型的なCNMの密度だとすると，アスペクト比が1000-5000。これはあり得ないのではないか。

• 2つのTSAS cloudletの速度分散
• 100倍の密度・圧力上昇を引き起こすには，マッハ数10の乱流が必要。

しかし，検出されたTSASでは，1 km s^-1で，transonic。
• もしTSASが，過渡的にできた微小な高圧cloudletなら，非常に短寿命で，すぐに膨張。



光学的厚み 構造関数の冪 以下の二つの量の相関
• Δ𝜏𝜏int = Δ𝜏𝜏𝜏𝜏𝜏𝜏

• 13 Gaussian成分のそれぞれで，
19 epochの171ペアを作って測定

• dv: velocity resolution 0.1km/s
• Δ𝐿𝐿

• それぞれのHI雲までの距離は
kinematic distancで測定。

opacity power spectrumの冪は
𝛼𝛼 ∼ 4.1 ± 0.4

電子柱密度のpower spectrumの
指数11/3 (Armstrong+1995)に
近い
→ TSASの起源は乱流と関係？



まとめ
• TSAS事象を含むCNMの光学的厚みパワースペクトラムが，遷・亜音速
乱流と整合的

• 過去の研究で出された冪は半分くらい(𝛼𝛼 ∼ 2 − 3) (超音速乱流で不連続面ができ
るために，密度の冪がゆるくなる？)。理由不明

• 具体的なTSAS形成機構は不明
• 遷音速乱流で本当にTSASができるのか？
• 断熱ではないので，冷却によって音波が小スケール(CNM密度では<10^4au)で減

衰する (Silsbee+2021)
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