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バースト降着下での初期宇宙超大質量星形成過程計算
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Abstract

宇宙初期超巨大ブラックホールの形成を説明する有力モデルである、direct collapse理論で考えられている

超大質量星形成過程について、現実的な降着史を考えた星進化の計算は詳細に行われていない。本研究では、

現実的な降着史として、降着円盤が重力不安定になるときに起きるバースト降着を考え、進化過程で星から

の紫外線によるフィードバックによって、星へのガス降着が抑制されないかどうかを解明する目的で、星進

化の 1次元数値計算を行った。0.1M⊙/yrの一定降着率の場合は星はフィードバックを受けずに進化できる

ことが知られているが、本研究の計算により、平均降着率が 0.1M⊙/yrの場合にも、星の進化過程で多量の

紫外線が出てフィードバックが起きる可能性があることが示された。

1 Introduction

近年の可視光・赤外光観測から、赤方偏移 z ∼ 6で

質量が∼ 109M⊙の超巨大ブラックホール（SMBH）

が約 20個存在していることが示された。この SMBH

形成過程はいまだ明らかにされておらず、その解明

が現代天文学の課題の一つとなっている。

従来の SMBH形成理論では、z ≳ 25で形成され

た 100M⊙程度の BHが SMBHの種となり、これが

降着・BH合体を繰り返して、z ∼ 6までに SMBH

になると考えられていた。しかしこの理論の問題の

一つとして、通常考えられる最速の降着率であるエ

ディントン降着で BHの成長時間を見積もると、質

量を 109M⊙ まで増やすためには z ∼ 6での宇宙年

齢程度の時間が掛かる、ということが挙げられてい

る。この問題を解消する理論として有力なものに、

105−6M⊙ 程度の超大質量星から、SMBHの種とな

る同質量程度の BHが直接崩壊によりできるという

direct collapse理論が考えられている（Haiman, Z.

(2013)）。

超大質量星が形成されると考えられている、初期宇

宙の重元素を含まない、ビリアル温度が Tvir ≳ 104K

のダークマターハロー中のガス雲では、ガスの星へ

の急速降着が起きると考えられている。降着率はガ

ス温度により決まり、

Ṁ∗ ∼
a
3/2
T

G
∼ 2× 10−1

(
T

104

)
M⊙/yr (1)

と計算できる 1。aT は音速、Gは重力定数である。

形成過程で星が質量を増すために重要なことは、進

化の途中でフィードバックによる質量降着の抑制が

起きないことである。星が形成される過程でもし放

射冷却が効率的になり、その結果星が縮むと、星が

熱くなり、そこから多量の紫外線が出る。それが周

辺ガスを電離すると、ガスの急速降着が妨げられる

（フィードバック）。

フィードバックが星形成過程で効くかどうかを詳

細に探究するためには、状態方程式や構成ガスの性

質、核反応をすべて考慮する必要がある。これらは

複雑であるため、星進化の数値計算を行う必要があ

る。従来の研究では、周辺ガスの質量降着率を一定

とした星進化の計算が行われてきた（Hosokawa, T.,

et al. (2013)）。0.1 M⊙/yr以上の一定降着率では、

フィードバックが起きずに星が大質量になるまで進

化できる可能性が示された。しかし現実的な状況で

は降着率は時間変動する。例えば、原始星周りにでき

る円盤は自身の自己重力で不安定になり分裂し、分

裂片は物質を多く持つため、星に降着する時、瞬間

的に降着率が高くなる（バースト降着）（Vorobyov,

E. I., et al. (2013)）。このような現実的な降着率の

もとでの超大質量星形成については、詳細な研究は

未だなされていない。

そこで本研究では、時間変動降着率下での星形成

過程の詳細、特に進化の途中でフィードバックが起

1初期宇宙で通常考えられるダークマターハローの温度は ∼
103Kであり、この場合の典型的な降着率は 10−3M⊙/yrである。
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きるかどうかを解明することを目的として、現実的

なバースト降着を適切にモデル化し、その降着率下

での星形成過程を、1次元数値計算を行うことで、2

M⊙の星が 102−5M⊙程度になるまで追った。この計

算により、バースト降着下での超大質量星形成可能

性に対してある程度の制限をつけることが出来る。

2 Methods

2.1 Evolutionary calculations

1次元の星進化計算では、Yorke, H. W. and Bo-

denheimer, P. (2008)で開発され、Hosokawa, T., et

al. (2013)で改良された数値計算コードを使った。

このコードでは、4つの方程式、すなわち連続の式、

運動方程式、エネルギー保存則、エネルギー輸送の式

∂P

∂m
= − Gm

4πr4
(2)

∂r

∂m
=

1

4πr2ρ
(3)

∂l

∂m
= Enuc − cP

∂T

∂t
+

δ

ρ

∂P

∂t
(4)

∂T

∂m
= − GmT

4πr4P
∇ (5)

を差分化し、星の内部ではHenyey法と多次元ニュー

トン法の組み合わせにより計算し、星の表面では数

値積分により計算することで、星の進化を計算す

ることが出来る。m は星中心からの質量、P は圧

力、rは中心からの星の半径、lは（局所）光度、T

は温度、ρ は密度、Enuc は核反応などによる正味

のエネルギー生成率、cP は単位質量あたりの定圧

比熱、δ = − (∂ ln ρ/∂ lnT )P である。また、∇ =

(∂ lnT/∂ lnP )s は温度勾配である。ここでは静水圧

平衡を仮定して、式 (2)で慣性項を落とした。熱平

衡は仮定せず、式 (4)では時間微分項を残した。

初期条件は、ポリトロープ指数 n = 1.5のポリト

ロープ星とした。質量降着の影響を考慮するため、時

間が進むごとに、一番表面のグリッドに Ṁ∗∆tの質

量を加える。時間ステップはステップ毎に自動的に

調節されるようにする。星内部でのグリッドは、グ

リッド間の物理量が急激に変化しないよう、また余

分にグリッドを張らないよう、各時間ステップごと

に加減する。また、表面で解いた解と内部で解いた

解をつなぐ部分の温度は、各時間でほぼ同じになる

ようにするため、表面付近のグリッドを動かすこと

で調節する。

対流が効率的になるかどうかを決めるため、対流

不安定になる場合に Schwarzschild criterion

∇ad < ∇rad (6)

を用いる。ここで

∇ad =
Pδ

TρcP
(7)

∇rad =
3

16πacG

κlP

mT 4
(8)

である。κは opacityで、aは放射定数である。各グリ

ッドでこの2つの量を計算し、Schwarzschild criterion

が満たされるときは、エネルギーの輸送で対流優勢、

そうでないときは輻射優勢となる。エネルギー輸送

の式に現れる温度勾配∇は、対流安定であるときは
∇ = ∇rad とし、対流不安定のときはmixing length

theoryで現れる 3次方程式をカルダノの公式で解析

的に解くことにより求める。

状態方程式は縮退の効果を考慮に入れた。opac-

ity κ の計算では、多数の過程を考慮に入れた。具

体的には、電子散乱、free-free absorption、重元素で

の bound-free absorption、重元素での bound-bound

absorption、水素・ヘリウムでの bound-free absorp-

tion、H−によるbound-free/free-free absorption、分

子による bound-bound absorption、dustによる吸収

である。正味のエネルギー生成率 Enuc の計算では、

ppチェーンやCNOサイクル、triple α過程などによ

るエネルギー生成率や、ニュートリノによるエネル

ギー損失率を考慮した。これらはガスの成分に依存

するが、本研究では宇宙初期の星形成を想定し、主

に 1Hと 4Heで構成される始原ガスを考えた。それ

ぞれの初期質量比はX = 0.72, Y = 0.28とした。

計算に主に影響するパラメータは、内部解と表面

解をつなぐ部分の温度 Atmxと、表面付近を動かす

際その速さを決める dZdt と、自動で時間ステップ

を調節するときの時間ステップの最大値 dTMXと最

小値 dTMNと、ηである。ηは、降着ガスが中心星

に落ち込むときに開放する重力エネルギーの何割か

が、後からくるガスにより中心へ引きずられる効果
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を考慮したものである。これにより、中心星の表面

光度は

L∗,acc ≡ ηLacc = η
GM∗Ṁ∗

R∗
(9)

の分だけ増えることになる（Hosokawa, T., et al.

(2013)）。実際の計算は、これらのパラメータを調

節しつつ行う。

2.2 Models considered

バースト降着を考慮した降着率は、図1上のように、

降着率が高い時期と低い時期の降着率と継続時間、2

つの時期の遷移時間の 5つを主なパラメータとして

モデル化する。主なバースト降着モデルを表 1にま

とめる。これらのモデルは平均降着率が約 0.1M⊙/yr

となるように決める。モデル Aでは、高降着率期と

低降着率期の間の降着率は線形補間により決める。モ

デル Bで、対応する時期の降着率はべき関数により

補間する。バースト降着モデルは、高降着率期から

計算を始める。

バースト降着での計算との比較のため、一定降着

率の場合の計算も行う。0.1M⊙/yrと 0.001M⊙/yrの

2つのモデルを考える。

表 1: 平均降着率が約 0.1M⊙/yrであるバースト降

着のモデル
モデル名 A B

高降着率の期間 [yr] 50 500

低降着率の期間 [yr] 500 5400

高降着率 [M⊙/yr] 1.06 1

低降着率 [M⊙/yr] 0 0.001

遷移時間 [yr] 5 1000

3 Results and Discussions

計算結果を図 1、図 2、図 3に示す。

図 1のモデル Bで ∼ 40 yrで急激に半径が大きく

なっているのは、ηが小さく cold accretionを考えた

ことによるものであり、バースト降着の影響ではな

い。もし ηを大きい値にとれば、この半径の急激上

昇は見られない。
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図 1: 降着率と星の半径の進化。凡例の−1は降着率

が 0.1M⊙/yr、−3は降着率が 0.001M⊙/yr であるこ

とを意味する。黒線は解析モデルによるフィッティン

グである。
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図 2: KH時間スケールの進化。赤（緑）点線はモデ

ル A（B）の最初の KH収縮が始まる前に、降着率

がはじめて Ṁcrit ∼ 0.04M⊙/yrを下回る時刻。
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図 3: Ionizing photon emissivityの進化
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図 1のモデルAで、∼ 170 yrで半径が減少し始め

るのは、高降着率期から低降着率期に移行し、星の冷

却が効き始めたからである。この星の収縮はKelvin-

Helmholtz（KH）収縮である。KH収縮が始まる時

刻の目安は、バースト降着の場合、降着率が臨界降

着率 Ṁcrit ∼ 4× 10−2M⊙/yr
2 よりも小さくなった

後、KH時間スケール

tKH =
GM2

∗
R∗L∗

(10)

だけ時間が過ぎた時刻である。そのため、低降着率

期に入ってもすぐに半径は減少しない。具体的に、降

着率が Ṁcrit を下回った時間から KH収縮が始まる

までの時間を図 1と図 2から読み取ると、∼ 100 yr

であり、これは同時期の tKH ∼ 200−300 yrに近い。

同じ議論をモデル Bについてもできる。モデル Bで

はそれぞれの時間が ∼ 300 yr、∼ 150 yrである。

図 1を見ると、モデルAでは一度KH収縮し、バー

ストにより再び半径を上昇させた後、大きな KH収

縮は起こさずにほぼ一定降着率 0.1M⊙/yrの場合の

進化に一致する。一方モデル Bでは、進化の過程で

何回も大きく KH収縮する。これは両モデルで、低

降着率期の時間が異なることが原因である。低降着

率期の時間が長いモデル Bの方が、それだけKH収

縮する機会が多いということである。

KH収縮の線を説明するために、解析モデルを構

築することが出来る。星の半径の変化は

dR∗

dt
∼ − R∗

tKH
= −L∗R

2
∗

GM2
∗

(11)

と見積もることが出来る。ここで、星の光度がエディ

ントン光度 3 ∝ M∗ でよく近似できることを使うと、

dR∗

dt
∝ −R2

∗
M∗

(12)

となる。低降着率期では質量を一定とみなし、これ

を積分すると、

R∗ =

(
1

R∗,up
+ C

t− tup
M∗

)−1

(13)

2一定降着率のもとでの星の進化を考えた場合、この臨界降着
率を境に星の進化の振る舞いが変化する。図 1 の 0.1M⊙/yr の
場合と 0.001M⊙/yr の場合の星の進化を参照。

3輻射圧と重力が釣り合う場合の光度。

を得る。ここで Cはフィッティングパラメータであ

る。添え字の upは収縮開始時の値であることを意味

する。図 1のように、モデル Bの各KH収縮につい

てこの解析モデルによるフィッティングを行ったとこ

ろ、うまく収縮時の線を再現できた。このことから

も、収縮が KH収縮であることが分かる。

図 3のモデルA・Bを見ると、KH収縮時に電離光

子放射率が数桁大きくなることが分かる。特に大き

なKH収縮が起きるモデルBの場合では、10桁近く

この量が増加する様子が分かる。このことから、平

均降着率が 0.1M⊙/yrの場合でも、バースト降着の

間の低降着率期が長いほどより大きな KH収縮が起

き、フィードバックが大きく効くと考えられ、星が

質量を増やして超大質量星になる可能性が低くなる

と考えられる。

4 Conclusion

バースト降着下での星進化では、低降着率期の時

間が数千年程度と長いと、大きなKH収縮が起こり、

電離光子が多量に放出され、フィードバックが効く

ことが示唆された。これにより、バースト降着の間

の低降着率期の時間がある一定以上長くなると、星

が超大質量星になる可能性が低くなると考えられる。
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