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今日のお品書き

• 恒星の基礎

• 中・小質量星形成

• 大質量星形成

わかるかもしれないこと

• 星形成の理論

• 星雲の見方

• 太陽系形成場への示唆



恒星の基礎



恒星とは

球対称等密度ガス球（半径𝑅・質量𝑀・密度𝜌・中心圧力𝑃core）

理想気体の状態方程式 𝑃core =
𝜌𝑘𝑇core
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表面付近の厚み𝑑𝑅・断面積𝑆の領域（質量𝑑𝑀）にかかる力：

• 圧力傾度力： 𝑃 𝑅 − 𝑃 𝑅 − 𝑑𝑅 𝑆 =
𝑑𝑃

𝑑𝑅
𝑆 𝑑𝑅 ∼

𝑃core

𝑅
𝑆 𝑑𝑅

• 重力：
𝐺𝑀 𝑑𝑀

𝑅2 =
𝐺𝑀

𝑅2 𝜌𝑆 𝑑𝑅

恒星：自己重力と核融合による圧力が釣り合う天体
そのような天体は実現可能か？

この温度は 核融合可能な温度（ で可能）



恒星のエネルギー源

太陽ニュートリノの分布図



• 各領域の数密度は
一生での滞在時間
に比例

• 幾つかのクラス
ターの存在

HR (Hertzsprung-
Russell) 図：
表面温度と放射エネル
ギーの関係図

主系列星

白色矮星

赤色巨星

図



恒星の寿命

𝑡life = 𝛼
𝑀

𝐿

重い星ほど短寿命
型星：



まとめ

• 恒星：核融合熱圧力と自己重力が釣り合う

• 主系列星は明るい星ほど高温

• 星の寿命と質量の相関



小・中質量星の形成過程



暗黒星雲

孤立した暗黒星雲（ グロビュール ）の例より

多波長写真
のダスト（＝固体）の存在を示唆

ハーシェルによる遠赤外画像

ダスト黒体放射と解釈される



暗黒星雲

おうし座～おひつじ座暗黒星雲

反射星雲の存在からも，ダストの存在が伺える



暗黒星雲＝分子雲

野辺山電波天文台による
おうし座の暗黒星雲

• 破線：

• 実線：

暗黒星雲と分子輝線位置が
良い相関を示す

ダストを媒介した分子形成が
起きていると解釈されている



おうし座分子雲
（可視光）

遠赤外画像

電波画像

分子雲コア
分子雲の中でも特に濃い領域
(~105 cm-3)
太陽系と同じか少し大きい

分子雲コア



分子雲コアの形成可能性

Jeans質量
重力収縮の質量スケール

分子雲の典型値：

𝑇 = 10 K, 𝑛 = 102 cm−3, 𝑚𝑔 = 3.3 × 10−27 kg 水素分子

𝑀𝐽 = 1.4 × 1031kg ∼ 7.1𝑀⊙

分子雲質量 質量 分子雲は潜在的に収縮可能
（しかし磁場・乱流で収縮は阻害されている）



磁場による分子雲の安定性

同方向の磁力線が貫いた分子雲ガスは反発しあう

磁場エネルギーと自己重力エネルギーのつり合い：

𝐵：磁場，𝜇0：真空の透磁率，Φ = 𝜋𝑅2𝐵：磁束

おうし座分子雲の遠赤外画像と磁場分布



磁場による分子雲の安定性

：臨界値で規
格化した質量
磁束比

ほとんどの分子雲は亜臨界以上の質量を持つ

• 磁場すり抜けにより臨界へ達しやすい

• 収縮時間は数倍程度しか伸びない 分子雲コア形成

松本



理論

𝑅

無限一様な等温ガスに埋め込まれた球領域
密度𝜌，圧力 𝑝，質量 𝑀

重力が圧力ゆらぎに
打ち勝つ条件

理想気体の状態方程式

𝑐s = 𝑘𝑇/𝑚：音速



理論

無限一様な等温ガスに埋め込まれた球領域
密度𝜌，圧力 𝑝，質量 𝑀

長 質量 重力収縮の距離 質量スケール

スケールよりも大きな物体は重力収縮可能

𝑅



自己重力ガス球の物理

断熱過程の の式：

半径𝑅，質量𝑀，圧力𝑃のガス球

分子雲コアが収縮を継続して恒星になれるかは，
自己重力収縮に対する圧力応答が重要

ポリトロピック関係式を仮定：

𝛾は比熱比と呼ばれる

• 断熱過程：単原子気体は𝛾 = 5/3，二原子気体は𝛾 = 7/5

• 等温過程：𝛾 = 1

• 等圧過程：𝛾 = 0（今回は使わない）



自己重力ガス球の物理

自己重力と圧力が釣り合う比熱比（臨界比熱比）を求めてみる

自己重力の位置エネルギー𝑈𝑔と内部エネルギー𝑈𝑖とのつり合い

いったん自己重力収縮が起きたとき，

A) 𝛾 ≤
4

3
：圧力は自己重力に負ける；収縮は止まらない

核融合が起きるまで収縮し続ける（恒星ができる）

B) 𝛾 >
4

3
：圧力がいずれ勝つ；収縮は止まる

核融合が起きる前に収縮が止まる（恒星ができない）

断熱系は概して𝛾 >
4

3
なので収縮は停止 エネルギー散逸が大事



収縮モード

収縮の様式：𝑡ffと冷却のタイムスケール𝑡coolの競合

• 𝑡cool ≫ 𝑡ff：冷却する間もなく落下
断熱的収縮（ゆっくり収縮）

• 𝑡cool ≪ 𝑡ff：落下する間もなく冷却
等温収縮（𝛾 ∼ 1の速やかな収縮）

断熱的収縮状態は，𝑡ffのスケールで
「収縮停止＝平衡状態」と扱うことができる



自由落下時間

質量𝑀・半径𝑅のガス球の重力収縮の典型的時間は？
質量𝑀の質点への，距離𝑅からの自由落下時間𝑡ffとほぼ同じ

の第二法則

質量𝑀周りの軌道長半径𝑎の楕円軌
道の公転周期𝑇Kは

𝑇K 𝑎 =
2𝜋

𝐺𝑀
𝑎

3
2

𝑡ff =
𝑇K 𝑅/2

2
=

𝜋

𝐺𝑀
⋅

𝑅
3
2

2 2
=

3𝜋

32𝐺 ҧ𝜌

= 0.11 Myr
ത𝑛

105 cm−3

−1/2

長半径：楕円の長径の半分

長楕円軌道

（軌道長半径𝑅/2）
の半公転周期を計算



自由落下時間

𝑡ff =
3𝜋

32𝐺 ҧ𝜌
= 0.11 Myr

ത𝑛

105 cm−3

−1/2

• コアの収縮現象は 万年のタイムスケールで進行

• 理想的にはコアのサイズ（ガス片の位置）に依らない

• 現実的なコアでは，高密度な中心部が先に収縮する
（ 収縮）



分子雲コアから第一コアへ

分子雲コアの初期状態： 𝑇 = 10K, 𝑛 = 102cm−3

• 分子冷却がよく効く（𝑡cool ∼ 104yr）

• 自由落下時間𝑡ff ∼ 3 × 106yr

𝑡cool ≪ 𝑡ff（等温的収縮期）

中心部数密度が𝑛 ∼ 1011cm−3まで上がると，
ガスが放射冷却に対して不透明；冷却が非効率に

𝛾上昇，中心部は断熱的収縮（第一コアの形成）



第一コア

第一コア質量 の 質量

断熱的領域は，𝑡ffのスケールでは圧力と重力がつり合う
この準力学平衡天体を第一コアという

収縮停止領域＝第一コア

第一コア形成後も外の非断熱領域からガス降着しコア成長
（断熱降着期）

ここから太陽質量に達するまで 程度



第一コアの観測

磁気流体力学計算による第一コアの特徴 ：

• サイズ ，持続期間は （観測困難）

• 低速 の磁気アウトフローが発生する



第二コアの形成

第一コアは周囲からの降着により温度上昇

中心部の ∼ 2000 Kの領域では以下の解離反応が起こる：

H2 → 2H;  Δ𝐻 = −436 kJ/mol

• 解離反応領域は𝛾低下し収縮（第二収縮期）

• 完全解離後不透明になると収縮停止（ ）
（第一コア中心部で第二コア；初期原始星形成）

第二コア初期質量 の 質量
（ 木星質量）

軽い原始星（第二コア） 重い星周円盤（第一コア）



原始星

重い星周円盤は重力的に不安定 原始星へ降着

• 降着エネルギーで輝く

• 強く引き絞られたジェット



天体

原始星～ 型星に付随する小さな輝線星雲

ジェットが星間物質に衝突して輝く



直接的惑星形成？

中心星から遠いガス惑星（ 質量）は重い星周円盤から
直接形成？（ モデル）

遠方系外惑星 TYC 8998-760-1 b, c 
(ESO/Bohn et al.)



型星

星周円盤降着が充分に進むと，可視光（直接熱放射）で観測
可能に（重い中心星 軽い円盤； 型星）



型星の星周円盤

型星の軽い星周円盤は標準的な惑星形成場であると考
えられている（原始惑星系円盤）

とその原始惑星系円盤 周惑星円盤



から主系列星へ

自己重力系は，準静的にエネルギーを失って収縮すると
温度が上昇する（負の比熱）

水素核融合が始まる温度 に達したとき，
核融合の熱圧力と重力が釣り合い収縮停止

主系列星の形成

は熱放射により準静的に収縮
（ 収縮； ）



まとめ

• 分子雲 分子雲コア 第一コア 第二コア（原始星）
主系列星

• 自己重力系の重力と圧力

• 放射に対する透明度と吸熱反応による二段階の収縮



大質量星の形成とそれに伴う現象



大質量星形成シナリオ

星の寿命の短さ・光圧力による降着阻害

これを克服しながら星形成しなければならない

• 降着説：円盤や乱流による降着のアシスト

• 合体説：分子雲の合体による大質量星形成



大質量星形成シナリオ

降着説：円盤や乱流による降着のアシスト

オリオン座分子雲中の
大質量円盤 太陽質量

• 円盤面方向は輻射圧が効きにくいため，降着が期待できる

• 大質量円盤が見つかりつつある



大質量星形成シナリオ

合体説：分子雲の合体による大質量星形成

星団と合体分子雲

• 分子雲合体が起きれば，爆発的に星形成が起きる

• 合体する分子雲を伴う星団が見つかっている



領域の形成

大質量星の強い 放射：周囲の分子雲を電離

半径：
電離の前線半径（光子数 再結合数）

𝑄 =
4𝜋

3
𝑅𝑆

3𝑛𝐻+
2 𝛼 𝑇

∼ 10lyr
𝑄

1049s−1

1
3 𝑛H+

100cm−3

−
2
3 𝑇

104K

0.28

加熱膨張により 半径の 倍以上に広がる
こともある



領域

分子雲の低密度部を突き破って（シャンパン流）顔を出した 領域
一般に反射星雲や暗黒星雲を伴う



領域



領域が誘起する星形成



超新星爆発

ループ



逃走星

内の逃走星

高速で運動する 型星
超新星爆発？星団内力学緩和？



逃走星

の過去軌道 と勾玉星雲



隕石中に短寿命放射性核
種の痕跡が見つかってい
る

橘鉄 の量

ニ
ッ
ケ
ル

の
量

隕石中の鉄 （半減期 万年）の痕跡

短寿命放射性核種

太陽系は大質量星形成領
域で生まれた可能性が高
い

短寿命放射性核種は超新
星爆発時に形成



まとめ

• 大質量星形成の困難と つのシナリオ（降着説と合体説）

• 領域

• 誘発星形成，超新星爆発

• 太陽系は大規模星形成領域で誕生した
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