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概要
星は分子雲中の重力収縮によって星周円盤を伴って誕生する。中心星が前主系列星段階に進化すると円盤

は原始惑星系円盤と呼ばれる。観測によって原始惑星系円盤は数百万年で消失することが示唆されている。
原始惑星系円盤の消失過程の一つとして光蒸発が挙げられる。惑星系は原始惑星系円盤内部で形成される
ため、円盤進化や円盤寿命は惑星系形成の重要なパラメータである。現在までに様々な性質を持つ系外惑星
が観測されている。これらの惑星は多様な環境下での円盤進化により形成されたと考えられている。惑星
系が持つ多様性の原因を解明するという点において、様々な円盤進化を追うことは重要である。多波長観測
から円盤寿命は中心星質量依存することが示唆されている。中心星光度は中心星質量に依存することから
光蒸発過程の質量依存性を明らかにすることにより円盤進化の中心星質量依存性を説明可能であると考え、
中心星質量をパラメータとした光蒸発シミュレーションを遂行した。その結果、中心星質量の増加とともに
円盤寿命が短くなることを示し、この傾向は観測結果と整合的であった。また、円盤内のダスト進化によっ
て円盤進化とともに円盤各点でのダスト量が変化することが観測的に示唆されている。円盤の時間変化の
光蒸発過程への影響を明らかにするため、ダスト/ガス質量比をパラメータとした光蒸発シミュレーション
を遂行した。その結果、ダスト/ガス質量比とともに円盤加熱過程、円盤損失プロファイルともに変わるこ
とを明らかにした。以上の結果から円盤進化とともにダスト量やダスト分布が変わることで円盤外側が光
蒸発の影響を受けにくくなることを示唆された。
今後の展望としてはダストのない primordial diskや近傍大質量星から放射を受けた円盤についても光蒸

発シミュレーションを行いたいと考えている。
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第1章 イントロダクション

近年の高分解能の観測によって 4000個以上もの系外惑星が発見されている。惑星は質量、中心星から
の距離などにおいて多様性を持つことが観測から知られている (Fulton et al., 2017; Zhang et al., 2018)。
図 1.1にこれまで観測された系外惑星とその性質を示す。系外惑星が示す多様な性質は、惑星形成の現場で
ある原始惑星系円盤の様々な性質に起因する多様な進化過程に由来すると考えられる。

図 1.1: 2021年 10月 28日までに観測された系外惑星を回転周期、惑星質量ごとにプロットした図を示す。
図は https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/exoplanetplots/から引用。プロットの色はそれ
ぞれ観測手法を示し、視線速度法 (赤)、トランジット法 (緑)、重力マイクロレンジング法 (紫)、直接撮像
法 (青)、タイミング法 (黄)、変動検出法 (オレンジ)、アストロメトリ法 (グレー)に対応している。回転周
期、惑星質量ともに数桁に渡って分布している。

　 　

一方で原始惑星系円盤に関しても、アタカマ大型ミリ波サブミリ波干渉計 (ALMA)をはじめとする高分解
能・高性能の望遠鏡を用いた観測により、その構造について多くのことが明らかになってきている。ALMA

によっておうし座 HL星周りの円盤がギャップ構造を持つことが初めて観測され、原始惑星系円盤内部で惑
星形成が行われている現場だと考えられている (ALMA Partnership et al., 2015)。観測的に円盤は∼数百
万年の寿命を持ち、やがて散逸することが知られている。惑星系は円盤内部のガス・ダストから形成される
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2 イントロダクション

表 1.1: 本文中の物理定数

万有引力定数 G = 6.6726 × 10−8 cm3 g−1 s−2

ボルツマン定数 kB = 1.3807 × 10−16 erg K−1

プランク定数 h = 6.6261 × 10−27 erg s−1

電子ボルト eV = 1.602 × 10−12 erg

天文単位 au = 1.4960 × 1013 cm

太陽質量 M⊙ = 1.989 × 1033 g

太陽光度 L⊙ = 3.828 × 1033 erg s−1

太陽半径 R⊙ = 6.96 × 1010 cm

水素原子質量 mH = 1.673 × 10−24 g

ため、円盤寿命は惑星形成の実質的な時間制限になると考えられる。円盤内部で形成された惑星は、円盤ガ
スとの力学的相互作用によって中心星方向に落下する。これは惑星移動と呼ばれ、円盤ガスの散逸とともに
なくなる。よって、円盤ガスの進化、円盤寿命は惑星系構造や中心星落下を決める重要なパラメータと考え
られる。しかし、惑星系がいつ、どこで形成されるのかという統一的な理解は未だ得られていない。
惑星形成の理解のためには原始惑星系円盤進化の解明が不可欠である。原始惑星系円盤は大きさ∼ 100 au

で、化学的な構造の長さスケールは ∼ 1 auであると示唆されている。今後のさらなる高分解能観測によっ
て、円盤の詳細な構造まで明らかになると予想される。円盤や惑星形成の段階でどのような化学構造を持っ
ているかを明らかにすることは、惑星系の組成、さらには生命の起源といった普遍的な問いの解明に繋がる
と考えられる。さらには、原始太陽系に応用することで、太陽系形成過程の解明にも寄与する。
本研究では円盤消失過程のうちの 1つである光蒸発に着目することで円盤消失過程の詳細を解明する。ま
た、多様な環境での円盤進化をシミュレーションを用いて再現することで形成された惑星が持つ多様性の原
因を明らかにしたいと考えている。
本論文の構成は以下のようになっている。 2章で本研究の背景となる原始惑星系円盤の形成と進化につ
いてまとめる。 3章で本研究で行った、輻射流体計算による光蒸発シミュレーションの手法を説明する。 4

章でシミュレーション結果をもとに光蒸発の中心星質量依存性をまとめる。 5章でシミュレーション結果
をもとに円盤進化に伴うダスト/ガス質量比の変化が光蒸発過程に及ぼす影響をまとめる。 6章で 4章、 5

章をもとに、円盤寿命の中心星質量依存性、ダスト量変化に伴う加熱過程の違いについてまとめる。 7章
で本研究をまとめ、今後の展望を示す。
本論文では特に断りがない限り表 1.1に示す物理定数を使用する。



第2章 原始惑星系円盤の形成と進化

2.1 星形成
2.1.1 分子雲での星形成

図 2.1: 星惑星系星過程の模式図を示す。(a)分子雲中の乱流によって密度の高い部分ができる様子。(b)高
密度なコアが重力収縮することで、その中心部では原始星が形成される。(c)星周りの角運動量を持ったガ
スは原始星円盤を形成しながら中心星に降着する。ジェット・アウトフローを通して角運動量を効率的に放
出する。(d)原始星は降着によって成長する。(e)原始星周りのエンベロープが消失すると、中心星は前主
系列星、星周円盤は原始惑星系円盤と呼ばれる。(f)原始惑星系円盤はやがて消失し、星・惑星系が形成さ
れる。

　 　

分子雲から原始星が誕生し、その周りに惑星系が形成される様子を図 2.1に示す。分子雲は温度 Tgas ∼
10 − 20 K、密度 nH ∼ 102 − 103 cm−3 ほどのガス雲である。ガスは主に H2 分子で構成されているが電波
観測できないため、分子雲の観測には COからの輝線が用いられる。Frerking et al. (1982)ではオリオン
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4 原始惑星系円盤の形成と進化

領域の COスペクトル観測を行い、分子雲中のガスが乱流状態であることを明らかにした。Solomon et al.

(1987)は 273個の分子雲観測から、半径と乱流の速度分散に図 2.2のような相関があることを明らかにし
た。分子雲中の乱流の速度分散 σについて、観測から分子雲の質量M、半径Rとの間にそれぞれ次の関係
式が得られる。

σ ∝ R0.5

σ ∝ M0.25

2つの式をまとめると以下のような関係式が得られる。
M

Rσ2
= const

これを Larsonの法則という。

図 2.2: 分子雲中の速度分散を示す。Solomon et al. (1987)から引用した。分子雲サイズ（ここでは S とお
く。）分子雲サイズが大きくなるにつれて、∝ S0.5に従って、速度分散も大きくなっていた。これは乱流由
来だと考えられる。

　 　

分子雲中には密度の高い部分、低い部分が生じる。観測的に分子雲はフィラメント状構造を持つことが観
測から明らかになっている。フィラメントの中で重力的に不安定な部分をコアと呼ぶ。コアが重力収縮する
ことで、その中心では星形成が行われる。コアの質量分布をコア質量関数（Core Mass Function; CMF）、
星の質量分布を星質量関数（Initial Mass Function; IMF）と呼ぶ。それぞれの質量をM とおくと、その
質量分布 ϕ(M)は次のように規格化されているとする。∫

ϕ(M)dM = 1



2.1 星形成 5

観測から、IMFは以下のように近似することができるWard-Thompson and Whitworth (2011)。

ϕ(M)dM ∝


M−2.3dM M ≥ 0.5 M⊙

M−1.3dM 0.08 M⊙ ≤ M ≤ 0.5 M⊙

M−0.3dM 0.01 M⊙ ≤ M ≤ 0.08 M⊙

また、CMFは以下のように近似することができるWard-Thompson and Whitworth (2011)。

ϕ(M)dM ∝


M−2.3dM M ≥ 2.4 M⊙

M−1.3dM 1.3 M⊙ ≤ M ≤ 2.4 M⊙

M−0.3dM 0.4 M⊙ ≤ M ≤ 1.3 M⊙

観測から得られた CMFと IMFは図 2.3のようになる。CMFと IMFはベキの形が似ていることから、コ
アの質量が星質量決定に寄与していることが示唆されている。他の赤外線観測からも同様の示唆が得られ
ている (André et al., 2010)。

図 2.3: 赤外線観測によって得られた CMF（点線）と IMF（実線）を示す。図はWard-Thompson and

Whitworth (2011)から引用した。CMFは IMFの形と似ていることから、コアの質量分布が最終的な星質
量決定に寄与していると示唆される。

　 　

分子雲コアは温度 Tgas ∼ 10 − 20 Kの中性のガス雲である。分子雲コアはガス温度による熱的な速度分
散を持っている。そのため、コア収縮は等温ガス球が自己重力によって収縮する過程とみなすことができ
る。コアの収縮により内側では星が形成される。
収縮するガスにはガス圧も同時に働いている。ガスに摂動が加えられたとき、重力がガス圧の効果より大

きくなると、ガスはジーンズ不安定性を持ち収縮する。ガスの圧力を P、密度を ρ、音速を cs、ガスの質量
をM、中心からの距離を rとおくと、単位質量あたりにかかる圧力勾配による力と重力は次のように見積
もられる。

∇P

ρ
∼ c2s

r

GM

r2
∼ Gρr
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以上から、ガスがジーンズ不安定性を持つ条件は次のように表される。

Gρr >
c2s
r

∴ r > rJ ∼ cs
(Gρ)1/2

rJ をジーンズ長と呼び、重力不安定性を持つ一様ガス球の半径に対応する。また、重力不安定性を持つガ
ス質量は次のように計算することができる。

M > MJ ∼ 4

3
πρr3J

∼ 4πc3s
3(G3ρ)1/2

MJをジーンズ質量という。以上から、ジーンズ長より大きいスケールを持つ一様ガス球は重力収縮し、星
形成が起こると考えられる。
自己重力によって、一様密度のガス球が一点に収縮する時間を自由落下時間 tff と呼び、重力収縮のタイ
ムスケールと考えることができる。半径 rの内側の質量をM とおくと、半径の時間進化について次の関係
式が成立している。

d2r

dt2
= −GM

r2

両辺に dr/dtをかけて時間積分すると以下のようになる。自己重力によって、時間とともに半径が小さく
なる場合を考えていることに注意すると次のように表すことができる。

1

2

(
dr

dt

)2

= GM

(
1

r
− 1

r0

)
dr

dt
= −

√
2GM

r
− 2GM

r0

ここで、r0 を時刻 t = 0でのガス球半径とした。同じく時刻 t = 0での密度を ρ0 とおくと、ガス球質量に
ついてM = 4πr30ρ0/3が成立しているので、

dr

dt
= −r0

√
8πGρ0

3

(r0
r

− 1
)

と書き直すことができる。r/r0 = cos2 θと変数変換することで、簡単に積分することができる。

θ +
1

2
sin 2θ =

√
8πGρ0

3
t

自己重力によって r = r0 → 0、つまり θ = 0 → π/2となるような自由落下時間は次のように導くことがで
きる。

tff =

√
3π

32Gρ0
(2.1)

星周りのガスは角運動量を持っているため、星周りを周回しながら原始星円盤を形成する。原始星円盤
は、星近傍で円盤垂直方向に吹くアウトフローによって角運動量を減少させながら星に降着していく (Hirota

et al., 2017)。原始星段階で多様な分子輝線が観測されていることから、様々な化学反応が進行していると
考えられている。星周りでは星からの放射により、ガスが高温になりホットコア、ホットコリノが形成され
る。温度が高くなるとダストに付着していた C、O、Sがガス中に流出し、化学反応が活発になることが観
測的に示唆されている (Herbst and van Dishoeck, 2009; Fuente et al., 2021)。また、多様な組成を持つダ
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スト上で複雑な有機分子が形成される Sakai and Yamamoto (2013)。これらの反応は、コア収縮によって
星が形成される段階まで遡ってダスト組成に依存することが示唆されている (Aikawa et al., 2020)。アウト
フローやジェットによるショックがある場合にも同様に様々な分子が形成される (Arce et al., 2008; Podio

et al., 2016)。そのため、星周りではそれぞれの位置での密度、温度、放射強度などのガスの物理的・化学
的構造を反映しながら、様々な分子が複雑に分布している。ガスの物理的・化学的構造において特徴的な分
子が形成され、観測からガスの物理量決定に用いられる (Tychoniec et al., 2021)。実際に観測で得られたス
ペクトル分布を基に速度成分の解析 Oya et al. (2018)、主成分分析 Ungerechts et al. (1997); Okoda et al.

(2020, 2021)が行われ分布が詳しく解析されている。

2.1.2 星進化
高密度なコアが重力収縮することでその中心では原始星が形成される。自己重力による収縮は前節で示し

たように式 2.1から、tff ∝ ρ−1/2に従う。よって、高密度部分ほど自由落下時間が短く、収縮が早い (Larson,

1969)。図 2.4に密度分布の時間変化を示す。高密度部分の進化が早いので、中心により早くガスが集まる。

図 2.4: 自己重力収縮による密度分布の時間変化を示す。図は Larson (1969)から引用した。下の線から上
の線に向かって時間進化している。時間とともにより中心部にガスが集まり、密度が高くなる。自己相似的
に進化する。
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密度が特に高くなった中心部で原始星が形成される。
原始星周りにはエンベロープがあり、星からの放射を直接観測することはできない。原始星は主に降着に
よって質量を増加させる。降着率が一定で、降着流が時間に依存しないような球対称な降着をボンディ降着
と呼ぶ。中心星がジーンズ質量より十分小さく、ジーンズ不安定性を持たない場合のボンディ降着流につい
て以下にまとめる。
中心星からの距離 rの関数として、降着ガスの速度 v(r)、密度 ρ(r)、圧力 P (r)を表すとする。降着する
中心星方向について、正の速度を持つと仮定する。このとき、時間 [t, t + dt]の間での rの変化を考えるこ
とで次の関係式が得られる。

r + dr = r − v(r)dt

∴ dr = −v(r)dt

一方で、速度の微小変化については以下のようにも書くことができる。

v(r + dr) = v(r) +
dv(r)

dr
dr

= v(r)r − dv(r)

dr
v(r)dt

以上をまとめることで、降着ガスの加速度 a(r)は次のようになる。

a(r) = −dv(r)

dr
v(r)

降着ガスに外力がかかっていないと仮定すると、中心星質量M∗を持つ星からの重力と圧力を用いてガスの
運動方程式は以下のように与えられる。

−v(r)
dv(r)

dr
=

GM∗

r2
+

1

ρ(r)

dP (r)

dr

=
GM∗

r2
+

c2s
ρ(r)

dρ(r)

dr

中心星からの距離 rでの球面を通る降着率 Ṁ は密度、速度を用いて以下のように書くことができる。

Ṁ = 4πr2ρ(r)v(r) = const

ここで、降着率は時間、rに依らず一定と仮定していることに注意しながら両辺の logをとり、rで微分す
ると以下のようになる。

2

r
+

1

ρ(r)

dρ(r)

dr
+

1

v(r)

dv(r)

dr
= 0

これを降着ガスの運動方程式に代入すると以下のように書き換えることができる。

− v(r)
dv(r)

dr
=

GM∗

r2
+ c2s

[
2

r
+

1

v(r)

dv(r)

dr

]
∴ dv(r)

dr
=

[
GM∗

r2
− 2c2s

r

] [
v(r) − c2s

v(r)

]−1 (2.2)

以上から、この式を解くことで、降着流の速度分布を得ることができる。ただし、式 2.2の右辺の分母が 0

の場合は特異点なので注意が必要である。特異点を持つのは

v(r) − c2s
v(r)

= 0

∴ v(r) = cs
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となるときである。このときの中心星からの距離を r = rs とおくと、以下の関係式が成立している。

v(rs) = cs

このとき、式 2.2の右辺の分子も 0になっていなければならないので、v(r) = cs となるような中心星から
の距離は以下のように計算することができる。

rs =
GM∗

2c2s

これをボンディ半径と呼ぶ。v(r) ̸= cs の場合について式 2.2を解く。[
v(r) − c2s

v(r)

]
dv =

[
−GM∗

r2
+

2c2s
r

]
dr

この両辺を積分し、Ṁ = 4πr2ρ(r)v(r)を用いてまとめると以下のようになる。C を積分定数とする。
1

2
v(r)2 − c2s log v(r) =

GM∗

r
+ 2c2s log r + c2s logC

1

2
v(r)2 − GM∗

r
= c2s log

[
ṀC

4πρ(r)

]

ここで、r → ∞で ρ → ρ0、v → 0であるとして代入すると、以下のようになる。

Ṁ = 4πρ0r
2v(r) exp

[
GM∗

c2sr
− v(r)2

2cs2

]
以上から、降着流の速度と中心からの距離の対応を求めることができた。簡単のために以下のような無次
元化を行う。

˙̃M =
c3sṀ

πρ0G2M2
∗
, ṽ =

v

cs
, r̃ =

2c2sr

GM∗

以上を用いると、v(r)と rの関係式は次のように書き直すことができる。

˙̃M = r̃2ṽ exp

[
2

r̃
− ṽ2

2

]
(2.3)

これを図示すると図 2.5のようになる。 r̃ = 1/2, ṽ = 1を通るかどうかで解が分かれることが分かった。
図 2.5中に赤色で示した領域は位置 rに対してガス速度が 2つの値をとりうる。これは解として不適切で
ある。図 2.5中に黄色で示した領域で、無限遠からガスが超音速で移動する形になっているため、解として
不適切である。よって、図 2.5中に黒線で示した曲線が解となる。このとき、ガスは無限遠から速度を上げ
ながら星方向に移動し、ボンディ半径で音速を超える。最終的に超音速で星に降着する様子が分かる。
星から球対称に一定の質量損失がある場合についてもボンディ降着流と同様に計算することができる。こ

の時の解をパーカー解という。解の形は図 2.5の黒線で、中心星から rs = GM∗/2c2s の位置でガスが音速に
なり、中心星から離れるにつれて速度が上がる遷音速解を持つ。赤線については、中心星周りで 2つの速度
を持ちうるため解として不適切である。黄線の超音速解については、中心星周りで音速を超えている必要
があるが、観測的に確かめられていないため、不適切である。黄線の亜音速解はガスが常に音速を超えない
速度で流出する解である。
原始星周りのエンベロープガスが消失すると、中心星は前主系列星と呼ばれる。特に中心星質量がM∗ <

2 M⊙の場合 Tタウリ型星、M∗ ≥ 2 M⊙の場合をハービッグAe/Be型星と呼ぶ。前主系列星の表面は熱放
射しながら、重力収縮する。このような収縮過程をケルビン・ヘルムホルツ収縮という。天体のエネルギー
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0.5 1.0 1.5 2.0
r̃

0.0

0.5

1.0

1.5

2.0

ṽ

Sonic Point

図 2.5: 式 2.3の解を示す。質量降着率をパラメータとして変えて計算すると、黒線、赤線、黄線で示すよ
うな 3通りの解が得られる。黒線が、遷音速解に対応している。赤線は遷音速解より高い降着率と仮定し
た場合に得られる解である。この場合には、無限遠から中心星まで連続した解が得られないため、物理的な
解ではない。黄線は遷音速解より低い降着率を仮定した場合に得られる解であり、常に超音速か亜音速かに
分けられる。これは観測と整合的でないため、除外される。以上から、遷音速解が解として得られる。
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(a) 温度 T = 5143Kの場合 (b) 温度 T = 11572Kの場合

図 2.6: それぞれの温度での吸収係数の比較を示す。図はGray (2005)から引用した。(a)は温度 T = 5143 K

の場合に計算された不透明度を示す。H– が主な吸収源となっている (b)は温度 T = 11572 Kの場合に計算
された不透明度を示す。H– に代わり Hiが主な吸収源となっている。

が熱として放出される時間がケルビン・ヘルムホルツ収縮のタイムスケールとなり、ケルビン・ヘルムホル
ツ時間 tKH と呼ばれる。一様密度を持つ天体の持つ自己重力エネルギー EG は次のように計算することが
できる。

EG = −
∫ M∗

0

GM(r)

r
dM(r)

= −
∫ R∗

0

G

r

4π

3
r3ρ 4πr2ρ dr

= −3

5

GM2
∗

R∗

天体の光度を L∗ とすると、ケルビン・ヘルムホルツ時間は以下のように見積もることができる。

tKH ∼ GM2
∗

R∗L∗

前主系列星は林トラック、ヘニエトラックを経て主系列星となる。林トラックの段階では星内部の不透明
度が大きく、温度勾配も大きい。そのため、輻射輸送の代わりに星全体で対流運動が起こっている。星のガ
ス温度によって、主な吸収源が図 2.6のように異なる。林トラックになったばかりの星は数千 Kの温度を
持つ。よって、主な吸収源は H– である。不透明度 κ [ cm−1]は密度 ρと温度 T を用いて次のように近似さ
れる。

κ ≃ κ0ρ
3/2T 9/2

このとき、星の光度と温度の関係式を求めたい。熱放射によって放出されるエネルギーの放射強度 F は次
のように表すことができる。

F = σSBT
4

このとき、温度 [T, T + dT ]の範囲から実質的に放出されるエネルギーの放射強度は次のように書くことが
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できる。

F = F (T + dT ) − F (T )

= σSB

[
(T + dT )4 − T 4

]
≈ 4σSBT

3dT

ここで、l = 1/κを平均自由行程と呼び、吸収されるまでに移動する長さスケールを表す。dT ≈ (dT/dr)l

と書き直すことができる。T∗ を星の表面温度とすると以下のようになる。

F =
4σSBT

3

κ

dT

dr

= σSB
d

dτ
T 4

∼ σSBT
4
∗

星表面からの光学的厚みを dτ = κdrとなるようにおいた。以上を解くことで星内部の温度は次のように表
すことができる。

T 4(τ) = T 4
∗ (τ + 1)

一方で、星半径を R∗ とおくと、星表面付近での静水圧平衡は次のようになっている。
dP

dr
≃ −GM∗ρ(R)

R2
∗

これを dP/dτ の形に書き換え、不透明度を代入してまとめると以下のようになる。
dP

dτ
=

1

κ

dP

dr

≃ GM∗ρ(τ)

R2
∗κ

=
GM∗

R2
∗κ0ρ1/2T 9/2

気体の状態方程式 P = ρkBT/µmH を用いて書き直すことができる。

dP

dτ
=

GM∗

R2
∗κ0T 4

[
kB

µmHP

]1/2
∴ P 1/2 dP

dτ
=

GM∗k
1/2
B

R2
∗κ0µ1/2m

1/2
H T 4

∗ (τ + 1)4

ここで、µは平均分子量を表す。星表面では τ → 0, P → 0であることに注意しながら両辺を積分すると次
のようになる。

P 3/2 =
3GM∗k

1/2
B

2R2
∗κ0µ1/2m

1/2
H T 4

∗
ln(τ + 1)

P =

[
3GM∗k

1/2
B ln(τ + 1)

2R2
∗κ0µ1/2m

1/2
H T 4

∗

]2/3
以上から、星表面近傍において光学的厚みと圧力の対応関係を求めることができた。
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断熱的に収縮が起きると考えると、ポアソンの式 PT γ/(γ−1) = constが成立している。単原子気体であ
るとして γ = 5/3を仮定する。このとき、星表面近傍と星全体についてポアソンの式が成立しているので、
星表面の温度についてこれを解くと次の関係式が得られる。

T∗ =
[
G13(kB/µmH)17κ−4

0 M7
∗R∗

]1/31
また、星光度 L∗ は次のように書くことができる。

L∗ = 4πR2
∗σSBT

4
∗

以上から、R∗ を消去して、星光度と表面温度の関係式は次のようになる。

L∗ ∝ M−14
∗ T 66

∗

林トラック上にある星は HR図でほぼ垂直な傾きを持つ。
星内部の温度が十分高くなると、H– による不透明度が小さくなる。輻射輸送が効果的にエネルギーを輸

送するようになると、ヘニエトラックと呼ばれる。図 2.6から不透明度は H– の代わりに Hiに起因するよ
うになる。このとき、不透明度を次のように近似することができる。

κ ≃ κHρ
2T−7/2

これを用いて林トラックと同様に光度と温度の関係式を求めると以下のような関係式が得られる。

L∗ ∝ M
22/5
∗ T

4/5
∗

以上から、前主系列星段階の林トラック、ヘニエトラックにおいて、星がどのような光度・温度関係を保
ちながら進化するのか HR図に表示することで確かめた。以上をまとめると図 2.7のようになる。 中心星
質量が小さいほど星温度が低く、対流が主なエネルギー輸送機構になり、より長い時間を林トラック上で過
ごすことが分かる。
重力収縮によって星内部の温度が高くなり水素燃焼が始まると主系列星となる。主系列星になった段階の

星を零歳主系列（Zero Age Main Sequence; ZAMS）と呼ぶ。
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図 2.7: HR図上での林トラックとヘニエトラックを示す。星間物質と星形成（日本評論社）から引用した。
低質量星ほど、星温度が低くより長い時間を林トラック上で過ごす。
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2.2 原始惑星系円盤
2.2.1 観測結果
中心星が収縮し、前主系列星に進化すると星周円盤は原始惑星系円盤と呼ばれるようになる。原始惑星系

円盤は、ガス成分とダスト成分からできている。ガスは H2 や Hiをはじめとする気体成分のことで、ダス
トは H2Oなどの固体微粒子のことである。原始惑星系円盤は 1993年にオリオン星雲で影として観測され
た O’dell et al. (1993)。以降、様々な星形成領域で 2000個以上の原始惑星系円盤が観測されている (e.g.,

Furlan et al., 2009; Ribas et al., 2017)。原始惑星系円盤の観測には図 2.8に示すように、ガス成分からの
スペクトル線、ダスト連続波、ダスト偏光観測が用いられる。

図 2.8: 3通りの方法で観測されたうみへび座TW星（TW Hya）周りの原始惑星系円盤を示す。図はAndrews

(2020)から引用した。(a)偏光観測で得られた、円盤表面の小さいダストによる散乱光 (b)λ = 0.9 mmで観
測された連続波成分 (c)COのスペクトル観測に対応している。観測する波長によって、対応する円盤位置
が異なる。

　 　

ガス成分については主に分子のエネルギー準位間の遷移によって放射される分子輝線として観測される。
分子は電子励起状態、振動励起状態、回転励起状態の 3種類の励起状態を持つ。回転励起状態のエネルギー
差が一番小さく、低温の分子ガスでも電波領域で観測される。分子の慣性モーメントを I、回転角運動量の
量子数を J とすると回転エネルギーは次のように表される。

Erot =
ℏ2

2I
J(J + 1)

∆J = 0,±1となるような遷移を双極子遷移と呼ぶ。H2 は電気双極子モーメントを持たないため双極子遷
移による放射は観測されない。そのため分子雲の観測にはH2の代わりに COが用いられる。分子からの放
射はエネルギー準位間の遷移によって決まった波長で観測される。放射されたスペクトル線はドップラー
幅、自然幅によって周波数方向に幅を持つ。ドップラー幅とはガス速度により周波数がずれて観測される影
響のことで、自然幅は不確定性原理からエネルギー準位自体に幅を持つことによって生じる。これらの効果
はまとめて以下のように表される。

ϕν =
1√
2π

∫
dv

σv
e−v2/2σ2

v
4γul

16π2[ν − (1 − v/c)νul]2 + ν2ul
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ガス成分は円盤質量の約 99%を占めている。H2以外にも CH3CN、CH3OHなどの分子が観測されてい
る (Öberg et al., 2015; Walsh et al., 2016; McGuire, 2018)。ガスの化学組成は中心星からの放射の影響
を受けていることが観測的に示唆されている (e.g., Bergin et al., 2003; Herczeg et al., 2004; Nomura and

Millar, 2005; Qi et al., 2006; Öberg et al., 2010; Walsh et al., 2010; Schindhelm et al., 2012)。Schindhelm

et al. (2012)は Tタウリ型星の観測から、星からの放射のうち 81 ± 9%が Lyαで構成されていて、そのほ
とんどが H2 の励起に使われることを明らかにした。実際に Lyαを考慮した中心星放射を仮定した、円盤
ガスの温度や H2の振動回転遷移の進化計算から、Lyαによって H2スペクトル線の観測結果を整合的に説
明できることが示されている (Nomura and Millar, 2005)。Herczeg et al. (2006)は観測から、中心星から
放射された高エネルギー放射によって、H2の電子励起状態遷移に伴うスペクトルを観測し特定した。円盤
ガスは主に H2で構成されている。以上のシミュレーションや観測結果から、中心星からの放射は円盤の化
学組成や実際に観測されるスペクトルに大きく影響すると考えられる。
中心星から離れると、ガス温度は Tgas ∝ (r/r0)−β に従って低くなる（β ∼ 0.5）。ガス温度が高い中心星
近くでのみ H2Oが気体として存在するようになる。このような境界をスノーラインと呼ぶ。スノーライン
は中心星から ∼ 3 auの位置にあり、スノーラインを境にガスやダストの組成が異なることが観測的に明ら
かになっている (Qi et al., 2019; Öberg and Bergin, 2021)。COは∼ 30 auの位置にスノーラインを持つこ
とが明らかになっている (Qi et al., 2013)。各分子のスノーラインの位置の違いによって、ガスやダスト組
成は r依存性を持つと考えられる。中心星からの位置による組成の違いは、円盤内部で進む惑星形成や惑
星組成に影響を与えることが示唆されている (Cridland et al., 2020)。エッジオン円盤の観測から、化学構
造は z 方向にも依存性を持つことが明らかになっている (Podio et al., 2020)。CO、CSなどは円盤表面に
分布していることが分かった。温度の低い円盤赤道面ではこれらの分子はダストに付着しているためと考
えられる。同時に < 1 Myr程度の系としては初めて CH3OHを観測した。若い系でも化学進化が進んでい
ることが明らかになり、星・惑星系の化学組成を考える上で原始惑星系円盤の化学組成の変化は重要である
と示唆されている。
ダストは様々なサイズを持つものがある。ダストサイズが 0.005µm ≤ a ≤ 0.25µmの範囲で、そのサイ
ズ分布 dn(a)/daは観測から次のように近似することができる (Draine and Lee, 1984)。

dn(a) ∝ a−3.5da

この分布はMRN分布と呼ばれる。円盤質量がMdisk = 0.03 M⊙、ダスト/ガス質量比が D = 0.01とする
とダストサイズ分布と、ダスト表面積の分布は図 2.9に示すようになる。最大ダストサイズが全体の質量を
決定し、ダストサイズの小さいダストが全体の表面積に大きく寄与している。
その中でも特に小さいダストは多環芳香族炭化水素 (Polycyclic Aromatic Hydrocarbons; PAH)によっ
て構成されている。PAH は炭素環が繋がった構造をもち、それぞれの結合の振動によって赤外線領域の
特定の波長で観測される (Cesarsky et al., 1996; Tielens, 2008)。PAHは遠紫外線 (Far Ultraviolet; FUV;

6 eV < hν < 13.6 eV)の光によって光電効果を起こす。そのため、PAHのスペクトルはガスの電離度に依
存すると考えられる。
ダスト温度は主に中心星放射の吸収と熱放射による釣り合いで決まっている。ダストサイズを a、中心星
からの距離を r、中心星光度を L∗、ダスト温度を Tdustとおくと、単位時間あたりにダストが吸収するエネ
ルギー Γdust、放射するエネルギーを Λdust は、それぞれ次のように表される。

Γdust = πa2
L∗

4πr2

Λdust = 4πa2σSBT
4
dust
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図 2.9: (a)ダストサイズ分布を示す。円盤質量がMdisk = 0.03 M⊙、ダスト/ガス質量比が 0.01として計算
した。(b)ダストサイズが小さい方からの累積ダスト表面積を示す。円盤内のダストにおいて、a ≤ 15Åの
小さいダストが表面積で支配的であることから、ダスト表面での化学反応に寄与する。

ここから、平衡に達しているときのダスト温度は次のように見積もることができる。

Tdust ∼ 277
( r

1 au

)−1/2
(
L∗

L⊙

)1/4

K

円盤表面のダストで散乱された光に着目した偏光観測や、ダスト温度によって決まる熱放射に着目した連
続波観測を用いて、ダストは赤外線から電波まで多波長に渡って観測される。円盤は温度勾配を持ち、中心
星近く、円盤表面の方が温度が高くなっていて、より短い波長の放射を通して観測される (Dullemond et al.,

2007a; Yasui et al., 2014; Testi et al., 2014)。内側から外側にかけて近赤外線、中間赤外線、サブミリ波で
それぞれ観測される。そのため、観測する波長域によって注目する円盤位置が異なっている。観測された連
続波のエネルギーからダスト質量Mdust は次のように見積もられる。

Mdust =
Fνd

2

κdust(ν)Bν(Tdust)

ここで、κdust(ν)はダストの吸収係数とした。ダストの吸収係数の周波数依存性は、次のように表される
(Beckwith et al., 1990)。

κdust(ν) = 0.1
( ν

1012 Hz

)β
cm2 g−1

βはダストの不透明度指数と呼ばれ、ダストサイズや組成に依存する (Miyake and Nakagawa, 1993; Draine,

2006; Kataoka et al., 2014)。Kataoka et al. (2014)ではダストサイズを変えて吸収係数の周波数依存性を
計算したところ、図 2.10のようになった。ダストサイズが光の波長より小さく 2πa < λが成立している場
合には、ダスト粒子全体で光と同じ電場を持つ。この場合、吸収係数は κdust ∝ λ−2の依存性を持つ。一方
で、ダストサイズが光の波長より大きく 2πa > λが成立している場合には、ダスト中で場所によって異な
る電場を持つ。その結果、ダストの各部分で異なる吸収断面積を持ち、全体として λに依存性を持たない。
観測的に β が R依存性を持つことが明らかになり、ダストの動径方向移動によって円盤進化とともにダス
トサイズ分布が変わることが示唆されている (Pérez et al., 2012)。
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図 2.10: ダストサイズごとに吸収係数の波長依存性を示す。図は Kataoka et al. (2014)から引用した。ダ
ストが球体であると仮定して吸収係数を計算した。それぞれのダストサイズについて 2πa ∼ λを境に吸収
の性質が異なっている。
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Andrews and Williams (2005)は観測した SEDをもとに、円盤モデルから円盤ダスト質量を見積もった。
その結果、円盤質量Mdisk は数桁に渡ってばらつきを持つことを明らかにした。連続波観測から、低質量
星周りについては円盤ダスト質量に中心星質量依存性を持たないことが示唆されている (Rúız-Rodŕıguez

et al., 2018)。一方で、Andrews et al. (2013)ではミリ波を用いてより広い範囲の中心星質量をもつ 176個
の円盤ダスト観測を行った。その結果、円盤ダスト質量はMdisk ∝ M∗に従って中心星質量とともに増加す
ることが明らかになった。他の星形成領域についても赤外線観測から、円盤ダスト質量が中心星質量依存
性を持つことが示唆されている (Williams and Cieza, 2011; Pascucci et al., 2016)。円盤ガス分布の観測に
は、COスペクトル線がよく用いられる。スペクトル観測には高分解能が必要である上に、ガス中のアバン
ダンスは温度依存性を持つため、ガス観測に基づいた円盤質量の見積もりは難しい。COスペクトルから見
積もられた円盤質量は小さく、COのアバンダンスが低いことが示唆されている (Favre et al., 2013; Kama

et al., 2016)。これは、COがダストに付着したり、化学反応しているため少なく見積もっているためだと考
えられている。Williams and Best (2014)では光学的に薄い 13COやC 18Oを用いて円盤ガス質量を整合的
に見積もれることを明らかにした。以上の観測結果から、円盤質量も中心星質量に依存すると示唆される。
円盤半径は観測的にガス密度が小さくなる動径方向の長さスケールを基準として用いる。Cieza et al.

(2021)は ALMA望遠鏡を用いて星形成領域 Ophiuchusのミリ波観測を行った。観測で得られた放射エネ
ルギーのうち、90%が放射された位置を半径とした。円盤半径はRdisk ≈ 53–256 auであることを明らかに
した。Eisner et al. (2018)は ALMA望遠鏡を用いてオリオン星雲の原始惑星系円盤を観測した。赤外線ダ
スト観測から円盤フラックス分布を見積もり、ダストがガウシアンに従って分布していると仮定して、円盤
半径を見積もった。その結果、円盤半径は Rdisk ≈ 10–30 auと明らかになった。オリオン星雲の原始惑星
系円盤は他の星形成領域に比べてサイズが小さいことが明らかになり、原因として近傍星による光蒸発が挙
げられる。また、円盤半径はRdisk ∝ M0.15

∗ に従って、中心星質量依存性に僅かに依存していることを示し
た。Andrews et al. (2018)は SMA望遠鏡、ALMA望遠鏡で観測された近傍にある原始惑星系円盤 105個
の解析を行った。円盤半径はダストからの放射が減少する動径方向の長さスケールとした。その結果、円盤
半径は Rdisk ∝ M0.6

∗ に従って中心星質量とともに大きくなることを明らかにした。その一方で、Hendler

et al. (2020)は ALMA望遠鏡で観測された原始惑星系円盤の半径を見積もったところ、中心星スペクトル
型に依存しないことを示した。これまでの観測により、ダスト半径の方がガス半径より小さいことが示唆
されている (de Gregorio-Monsalvo et al., 2013; Ansdell et al., 2018)。これは、ダストが動径方向移動に
よって中心星方向に移動しているためだと考えられている。Toci et al. (2021)は、降着による角運動量輸
送、ダスト合体成長、動径方向移動を考慮した 1次元円盤進化シミュレーションを遂行した。数 Myrのタ
イムスケールでダスト半径がガス半径より大きくなることが確かめられた。以上のように、円盤半径は近
傍星からの放射や、円盤内部のダスト進化どちらの影響も受け、系の性質に大きく依存すると考えられる。
中心星とその周りを観測することで図 2.11 に示すようなスペクトルエネルギー分布 (Spectral Energy

Distribution; SED)を得ることができる。SEDは星からの黒体放射と円盤成分からのスペクトルの合計と
して観測される。 特に円盤による放射を赤外超過と呼ぶ。円盤進化とともにダストからの連続波成分が減
少し、赤外線領域の放射強度が小さくなることで SEDの形状も変わる。式 2.4のように 2–25µmの範囲
の SEDの傾きを用いて表 2.1のように進化段階を分けることができる (Draine, 2011; Williams and Cieza,

2011)。
αIR =

d log λFλ

dλ
(2.4)

クラス 0段階の原始星は周りのエンベロープガスが光学的に厚く観測されない。クラス 1段階では αIR > 0.3

の SED を持つ。年齢は数十万年で降着によるエネルギー放射によって観測される。クラス 2 段階では
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図 2.11: 星・円盤系で観測されるスペクトルの模式図を示す。星は黒体放射に似たスペクトルを示すのに対
し、円盤は多波長に渡って観測される。そのため、下図のような星・円盤系を観測した場合には上図のよう
な SEDが得られる。
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表 2.1: SEDによる進化段階の区分とそれぞれの特徴

進化段階 αIR 年齢 観測例
クラス 0 - (1 − 2) × 104 yr Orion

クラス 1 αIR > 0.3 (1 − 2) × 105 yr Orion

クラス 2 −1.6 < αIR < −0.3 ∼ 105–106 yr Taurus, Upper Sco, Ophiuchus

クラス 3 αIR < −1.6 ∼ 106–107 yr Taurus

−1.6 < αIR < −0.3の SEDを持つ。星・円盤系周りのエンベロープは散逸する。この段階でも降着による
エネルギー放射が観測される。クラス 3段階になると SEDは αIR < −1.6の傾きを持つ。原始惑星系円盤
が薄くなり降着による放射も弱くなる。最終的に円盤は完全になくなり、中心星と惑星系が残される。
星は星形成領域内で集団で形成される。星団内の円盤を持つ割合を円盤保有率という。Haisch et al. (2001)

は様々な年齢を持つ星形成領域それぞれについて赤外超過の有無を調べることで円盤保有率が年齢依存性
を持つことを明らかにした。その結果、図 2.12のようになり、星団の年齢が上がるとともに円盤保有率は
少なくなることを明らかにした。このことから円盤は寿命を持ち、円盤消失タイムスケールは 3-6百万年で
あることが示唆された。その後より多くの星形成領域を含めた解析においても、同様の円盤消失タイムス
ケールが得られた (Hernández et al., 2007)。Mamajek (2009)は近赤外線を用いて円盤保有率を計算した。
近赤外線は特に r < 0.1 auの範囲の中心星近くの円盤からの放射に対応している。観測的に円盤消失のタ
イムスケールは∼ 2.5 Myrであると見積もった。多波長の観測から、統計的に多くの円盤が数 Myrのタイ
ムスケールで消失することが示唆される一方で、∼ 1 Myr以内に消失する場合や∼ 10 Myr以上の年齢を持
つ多様な円盤も観測で見つかっている。

図 2.12: 様々な年齢を持つ星形成領域の赤外線観測結果から円盤保有率を計算し、年齢を横軸に表示したグ
ラフを示す。図は Haisch et al. (2001)から引用した。系の年齢が上がるにつれて円盤保有率は小さくなっ
た。最小二乗法によるフィッティングから、円盤寿命は 3–6 Myrであると見積もられた。
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特に Carina星雲では、年齢が 45 Myrの星周りから降着によるスペクトルが得られた (Silverberg et al.,

2016; Murphy et al., 2018)。この天体に関する SED観測から星周りに円盤を持つことが明らかになり、一
般的に数 Myrで消失するはずの円盤から∼ 1 Myrのタイムスケールを持つ降着が起きていることが示唆さ
れている。このように系の年齢が高いにも関わらず、降着が起きている円盤を特にピーターパン円盤と呼
ぶ。Wilhelm and Portegies Zwart (2022)では円盤進化シミュレーションを遂行し、このように円盤が消失
しないためには中心星質量がM∗ < 0.6 M⊙ であるようなM型矮星周りであることを示唆した。
クラス 2、クラス 3段階にある原始惑星系円盤の SED観測から、波長 λ ∼ 10µmの放射強度が低い円盤
が見つかっている (Calvet et al., 2005; Espaillat et al., 2014)。このような円盤を遷移円盤と呼ぶ。円盤散逸
の最終段階にあり、近赤外線で観測される小さなダストが消失した結果だと考えられる。近年の高分解能観
測によって、より複雑なリング構造やギャップ構造を持つ原始惑星系円盤が多く発見されている (Andrews

et al., 2018; Francis and van der Marel, 2020)。これらの構造は、円盤内部のダスト進化、重力不安定性や
惑星形成によって形成されると考えられている (Kanagawa et al., 2016)。

2.2.2 中心星質量依存性
星団内での星の性質ごとに円盤保有率を計算することによって、円盤寿命が環境依存性を持つことが明ら
かになってきた。その一つとして中心星質量依存性が挙げられる (e.g., Carpenter et al., 2006; Lada et al.,

2006; Allers et al., 2007; Dahm and Hillenbrand, 2007; Kennedy and Kenyon, 2009; Fang et al., 2012;

Yasui et al., 2014; Ribas et al., 2015)。Bayo et al. (2011, 2012)は多波長観測により星形成領域ラムダオリ
オン内の円盤保有率を見積もった。0.1− 1.7 M⊙の範囲で中心星質量が大きくなると円盤保有率が小さくな
ることを明らかにした。ここから中心星質量が大きくなると円盤寿命が短くなることが示唆された。Ribas

et al. (2015)は赤外線観測によって 11個の星形成領域に関して中心星質量、年齢に分けて円盤保有率を計
算した。その結果、図 2.13に示すようにM∗ > 2 M⊙ の星周りはM∗ < 2 M⊙ の星周りより円盤保有率が
低く、円盤寿命が短くなることを示した。その一方でAnsdell et al. (2016); Pascucci et al. (2016); Ansdell

et al. (2017)は低質量星周りの円盤ほど早くダスト質量が減少することを明らかにした。以上の観測結果か
ら円盤ガス進化、ダスト進化は中心星質量に依存することが示唆されている。
円盤保有率は金属量にも依存性を持つことが示唆されている。低金属量・低質量星周りの円盤は寿命が短
いことが観測的に明らかにされた (Yasui et al., 2010, 2014)。光蒸発過程の金属量依存性が寄与しているこ
とが光蒸発シミュレーションから示唆されている (Nakatani et al., 2018b)。その一方で低金属量・中質量
星周りでは円盤寿命が太陽金属量・中質量星周りの円盤と変わらないことが観測的に分かっている (Yasui,

2021)。
その他にも近傍大質量星が作る放射場によって円盤寿命が短くなることが示唆されている。大質量星を
含む星形成領域での観測から、大質量星からの高エネルギー放射によって円盤がより早く質量を損失する
ことが原因として提案されている (Boyden and Eisner, 2020)。Ansdell et al. (2017)では COの化学進化
も同時に減ると示唆している。
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図 2.13: 11個の星形成領域について系の年齢、中心星質量ごとに分けて計算した円盤保有率を示す。図は
Ribas et al. (2015) から引用した。中心星質量がM∗ < 2 M⊙ の星周りは薄い灰色、M∗ > 2 M⊙ の場合
には濃い灰色で示す。M∗ > 2 M⊙ の星周りの円盤保有率はM∗ < 2 M⊙ 周りより小さかった。ここから、
M∗ > 2 M⊙ の星周りの円盤は寿命が短いことが示唆される。
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2.2.3 円盤ダスト進化
円盤内部ではガスと同様にダストも様々な過程を通して進化している。以下にダストに関する主な物理
過程を示す。

• 動径移動：
円盤中のガスは次の式で示すようにガス圧の効果でケプラー回転より遅く回転している。ガスの角速
度を Ωgas、ケプラー運動の角速度を ΩK として、ガス圧による角速度の変化 Ωϕ を次のように定義
する。

Ω2
gas = Ω2

K + Ω2
ϕ

∴ Ωgas ≈ ΩK +
1

2

Ω2
ϕ

ΩK

ここで、圧力を P、中心星からの距離を rとおくと、ガス圧による角速度の変化は次のように書くこ
とができる。

Ω2
gas = Ω2

K +
1

ρr

∂P

∂r

= Ω2
K +

c2s
Pr

∂P

∂r

以上から、ガス圧による ϕ方向の速度のケプラー速度からのずれ vgas,ϕ は以下のようになる。

vgas,ϕ = r
1

2

Ω2
ϕ

ΩK

=
1

2

c2s
ΩK

r

P

∂P

∂r

=
1

2

c2s
ΩK

∂ lnP

∂ ln r
≈ −3.0 × 103 cm s−1

ここで、vK はケプラー速度として、中心星から r = 1 auの位置でのガス速度を見積もった。
その一方でダストはケプラー回転をしている。そのため実質的にダストはガスからの向かい風を受け
ながら回転する。ダストは角運動量を失って中心星方向に落ち込む。
ダストがガスから受ける力を Fdrag、ダスト 1個の質量をmdust、ガスとダストの速度を vgas、vdust

とする。Fdrag はダスト移動のタイムスケールであるダスト制動時間 tstop を用いて次のように表さ
れる。

Fdrag = −mdust
vdust − vgas

tstop

ダスト制動時間はダストサイズ、密度に依存する。ガスの平均自由行程を λgas とおく。a ≪ λgas が
成立している場合、ダストに対してガスの流れは自由分子流とみなすことができ、ガスによる抵抗は
エプスタイン抵抗と呼ばれる。ダスト内部密度を ρdust、ガス密度を ρgas とおくと、制動時間は次の
ように与えられる。

tstop =

√
π

8

aρdust
csρgas

a ≫ λgasが成立している場合、ガスの流れは粘性流とみなすことができ、ガスによる抵抗はストーク
ス抵抗と呼ばれる。このとき、制動時間は次のように与えられる。

tstop =
4

9

√
π

8

a2ρdust
csρgasλgas
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ここで、ストークス数 Stを St = ΩKtstopと定義する。Stは中心星からの距離、ダストサイズ、密度
に依存する。中心星質量M∗ = 1 M⊙ の星から r = 1 auの位置で、ダストサイズに対して Stは以下
のような値をとる。

St ≈ 2.2 × 10−5

(
M∗

1 M⊙

)1/2 ( r

1 au

)−3/2
(

a

0.1µm

)(
ρdust

2.25 g cm−3

)(
Tgas

100 K

)−1/2 ( nH

1012 cm−3

)
中心星に近づくほど、中心星質量が大きいほど、ダストサイズが大きいほど、Stは大きくなることが
分かる。
ガス速度から、ダスト動径移動の速度を求める。ガスは r方向に速度を持たないと仮定する。ガス速
度 vgas とダスト速度 vdust の (r, ϕ)成分を次のようにおく。

vgas = (0, vK + vgas,ϕ)

vdust = (vdust,r, vK + vdust,ϕ)

ケプラー回転している座標系で考えると、r方向に関するダストの運動方程式は以下のようになる。
dvdust,r

dt
= −vdust,r

tstop
+ 2ΩKvdust,ϕ − GM∗

r2
+ rΩ2

K

= −vdust,r
tstop

+ 2ΩKvdust,ϕ

第 1項がガス抵抗、第 2項がコリオリ力、第 3項が中心星からの重力、第 4項が遠心力を表している。
次に、角運動量保存から次の式が成立している。

d (r(vK + vdust,ϕ))

dt
= −r

vdust,ϕ − vgas,ϕ
tstop

∴ d(rvdust,ϕ)

dt
= −d(rvK)

dt
− r

vdust,ϕ − vgas,ϕ
tstop

ここで、ダスト速度の時間変化は十分に小さく、dvdust,r
dt ≈ 0、d(rvdust,ϕ)

dt ≈ 0が成立しているとする。
これらの式を解くと、vdust,r と vdust,ϕ は次のように得られる。

vdust,r =
2ΩKtstop

Ω2
Kt

2
stop + 1

vgas,ϕ =
2St

St2 + 1
vgas,ϕ

vdust,ϕ =
1

Ω2
Kt

2
stop + 1

vgas,ϕ =
1

St2 + 1
vgas,ϕ

ダスト内部の密度を ρdust = 2.25 g cm−3、ガスの数密度を nH = 1012 cm−3、ガス温度を Tgas = 100 K

とした場合のダストのケプラー回転速度からのずれを図 2.14に示す。St = 1でダストの動径移動速
度は最大値 vdust,r = vgas,ϕ をとる。この場合、ダスト動径移動のタイムスケール tdrift は次のように
見積もることができる。ダストが中心星に落ち込まずに成長するためには、tdrift より短いタイムス
ケールで合体成長しなければならない。

tdrift =
|r|

|vdust,r|
≈ 160

( r

1 au

)
yr

St → 0の場合には、ダスト速度は以下のようになる。ダストは動径移動せず、ガスと同じ運動をす
る。小さいダストはガスと同様の運動をすることが分かる。

vdust,r → 0 vdust,ϕ → vgas,ϕ
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図 2.14: ダストサイズ a、ストークス数 St、ダスト速度のケプラー回転速度からのずれの関係を示す。下
の軸はストークス数 St、上の軸はダストサイズ aに対応している。ダストの r方向の速度 vdust,r をオレン
ジ線、ϕ方向のケプラー速度からのずれ vdust,ϕをピンク線で表す。St = 1の時に、動径方向移動が最大に
なる。

　 　

St → ∞の場合には、ダスト速度は以下のようになる。ダストは動径移動せず、ほぼケプラー回転
する。

vdust,r → 0 vdust,ϕ → 0

ダストの動径移動速度のタイムスケールが短く、微惑星形成を整合的に説明できないことから、ダ
ストの中心星落下問題と呼ばれる。この問題の解決策として、ふわふわダストモデルが挙げられる
(Kataoka et al., 2013)。ここまで、ダスト内部密度が変わらずにダストサイズ成長に伴って Stが大
きくなる場合を考えてきた。ダストが常に球体のまま成長する代わりに、ふわふわとダスト内部密度
が下がりながら結合することで、Stが大きくならずにダストサイズが大きくなるという説である。こ
の場合、ダストは中心星に落下せずに微惑星サイズまで成長できることが示唆されている。
de Gregorio-Monsalvo et al. (2013); Ansdell et al. (2018)は観測からダスト円盤はガス円盤より小さ
い半径を持つことを明らかにし、ダストの動径移動によると示唆した。

• 沈殿：
円盤中のダストは中心星からの重力を受ける。ダストは円盤赤道面だけでなく z 方向に分布を持つ。
そのため、以下に示すように中心星からの重力は円盤垂直方向の成分を持つ。ダスト 1個の質量を
mdust、中心星質量をM∗ とすると、ダストに働く z方向の力は次のように書くことができる。

Fz = −GM∗mdustz

(r2 + z2)
3/2

≃ −mdustΩ
2
Kz

円盤は幾何学的に薄く、z ≪ rが成立しているとした。
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ガスによってダストにかかる力と沈殿を考慮すると、z方向のダストの運動方程式は次のように書く
ことができる。vdust,z をダストが持つ z方向の速度とする。

dvdust,z
dt

= −Ω2
Kz −

vdust,z
tstop

ダストの終端速度は dvdust,z/dt = 0とすると求めることができて、

vdust,z = −Ω2
Ktstopz

となる。ダストが z方向に移動し、赤道面に落ち着く時間のタイムスケール tsettleは次のように見積
もることができる。

tsettle =
|z|

|vdust,z|
=

1

Ω2
Ktstop

ダストサイズが a ∼ 0.1µmの場合には中心星から r = 1 auの位置で tsettle ∼ 7.2 × 103 yrとなる。
Dullemond and Dominik (2004); Dullemond et al. (2007b)は沈殿と巻き上げを考慮に入れて 1次元
ダスト進化シミュレーションを遂行し、大きいダストほど円盤面に沈殿していくことで SEDが変わ
ることを示唆した。実際に観測した SEDから沈殿が起きていることも確かめられた (D’Alessio et al.,

1999; de Gregorio-Monsalvo et al., 2013; Grant et al., 2018)

• 光蒸発：
光蒸発するガス流とともに小さいダストが円盤から流出すること。Hutchison et al. (2016)は流体シ
ミュレーションを行い、0.3µm以下のサイズのダストはガスとともに流出することを示した。小さ
いダストほど蒸発流に近い速度で流出することを明らかにした。Franz et al. (2021)は同様に流体シ
ミュレーションを行い、その結果から蒸発流中ダストの模擬観測を行った。その結果から蒸発流中の
ダストからの放射強度は円盤中ダストの放射強度より ∼ 10−4 小さく、現在の観測機器での観測は難
しいとの示唆を得られた。

• 合体成長：
小さいダストが合体することで大きいダストが形成される。ダスト合体成長により円盤垂直方向の
ダスト分布や最大ダストサイズが変わり、SED中で見られる波長変化として観測される (D’Alessio

et al., 2001)。

• 巻き上げ：
円盤中のガス乱流に小さいダストが巻き込まれて一緒に運動する (Voelk et al., 1980)。

以上に挙げる過程を通して円盤進化とともにダストのサイズ分布、動径方向分布、垂直方向分布は変化し
ていくと考えられる。上に挙げた効果を考慮し、円盤進化に伴うダスト進化シミュレーションが行われてき
た (Greenwood et al., 2019; Sellek et al., 2020)。動径移動の影響によってダスト質量がガス質量より早く
減少することが示唆されている。
このような円盤ダスト進化はガスの化学進化に影響を及ぼすことが観測的に示されている (Öberg et al.,

2015)。円盤ガスの消失過程を考える上でダスト進化も同時に考慮する必要がある。

2.2.4 惑星形成
惑星は原始惑星系円盤内部で円盤物質をもとに形成される。円盤寿命は惑星形成の時間制限となる。円盤

の赤道面に沈殿したダストが集まり微惑星を形成する。微惑星から惑星が形成される。惑星は円盤ガスと
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の相互作用によって角運動量を失い中心星に落下する。よって、惑星形成を考える上で円盤進化をともに考
える必要がある。

Fulton et al. (2017)ではこれまで観測された系外惑星をその性質ごとに分けた。系外惑星は軌道長半径、
質量に対して様々な性質を持っていることが明らかになった。惑星系の多様性は様々な円盤進化から生じる
と考えられる。そのため、多種多様な円盤進化の物理過程を解明することは現在観測されている惑星の多
様性を説明する上で不可欠である。
円盤赤道面に集まったダスト成分から ∼ kmサイズの微惑星が形成される。微惑星は衝突による合体成
長を繰り返す。微惑星の成長は暴走成長と寡占的成長の 2つの段階に分けられる。暴走成長では、微惑星同
士が重力によって衝突、合体をする。質量の大きい微惑星ほど強い重力でより合体が早く進み、原始惑星と
なる。この過程を寡占的成長と呼ぶ。原始惑星の質量が大きくなると、原始惑星近傍の微惑星は原始惑星に
よる重力散乱を強く受けるようになり、原始惑星に近づく際の相対速度が大きくなる。原始惑星が重力に
よって遠方の微惑星を引き寄せる効果は原始惑星の質量が大きいほど、また微惑星と原始惑星の相対速度
が小さいほど大きい。円盤内で原始惑星が複数形成される。
これまでクラス 2段階で惑星形成が行われると考えられていた。ALMA望遠鏡での観測からクラス 0段
階からクラス 1段階にかけて円盤半径が減少していることを明らかにした (Tobin et al., 2020)。これはク
ラス 0段階で惑星形成が行われ、形成された惑星との相互作用によって円盤が角運動量を失い半径が小さ
くなったと考えられている。Tychoniec et al. (2020)では各段階の円盤ダスト質量を見積もり、観測された
系外惑星の質量との比較を行った。その結果、現在観測されている系外惑星が形成されるためにはクラス 1

段階より前に惑星形成が始まっている必要があることが分かった。以上のように円盤進化と同時に惑星形成
が進んでいることが観測的に示唆されている。
形成された惑星は円盤との相互作用によって動径方向に移動する。惑星と円盤の力学的相互作用により、円
盤では密度波が形成される。惑星は密度波からトルクを受けて中心星方向に移動する (Tanaka et al., 2002)。
これをタイプ 1惑星移動という。
図 1.1に示すように、現在までの 4000個以上の系外惑星が観測されてきた。主な観測手法として、視線
速度法、トランジット法が挙げられる。これらの観測手法を簡潔にまとめる。

• 視線速度法
惑星が星周りを公転するとき、星も惑星の重力の影響を受けてわずかに動く。星の動きによって星か
らの放射がドップラー効果の影響を受ける。分光観測によって周波数のずれを観測することで系外惑
星を検出する。星からの放射は星の圧力、温度や星の自転による影響を受ける (Gray, 2005)。特に星
の自転は吸収線の幅を大幅に広げる。よって、自転の遅い低質量星周りに適した検出法である。

• トランジット法
惑星が公転する際に、軌道面によっては観測者から見て星の手前を通過する場合がある。星からの放
射は惑星によって遮られたように見える。このときの見かけの星の光度変化から系外惑星を検出する。
軌道長半径が大きいほど、観測者から見て星の手前を横切る軌道面の傾きの幅が狭くなるので、星近
くの惑星に適した検出法である。

近年では観測機器の改良に伴う観測精度向上により、すばる望遠鏡などで惑星の直接撮像が行われるように
なった (Carson et al., 2013)。
これらの惑星について統計的な解析が行われ、様々な性質を持つことが明らかになっている (Zhu and

Dong, 2021)。Fulton et al. (2017); Zhang et al. (2018)は、惑星は質量、中心星からの距離などにおいて
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多様性を持つことを明らかにした。Mulders et al. (2015)はケプラー宇宙望遠鏡で観測されたM、K、G、
F型星について地球サイズの系外惑星の軌道長半径や惑星形成率を統計的に求めた。惑星形成率は中心星
質量に依存し、低質量星周りに多くの惑星が発見されることを明らかにした。特にM型星周りではG型星
周りに比べて惑星形成率がおよそ 2倍になることを明らかにした。円盤内での惑星形成は円盤のリングや
ギャップ形成に寄与していると考えられている。実際に van der Marel and Mulders (2021)では、ALMA

望遠鏡での原始惑星系円盤観測から、円盤がギャップをもつ割合は中心星質量に依存していることを明らか
にした。一方で、Johnson et al. (2010)は巨大ガス惑星がどのような環境で形成されるか観測からまとめ
た。Feと Hのアバンダンス比 [Fe/H]を金属量であるとすると、金属量の増加とともに巨大ガス惑星の形
成率が高くなることを明らかにした。また、M型星から A型星にかけて、中心星質量の増加とともに巨大
ガス惑星形成率は高くなっていた。これらの観測結果から、円盤内で形成される惑星の性質は星・円盤系の
環境に依存することが分かる。現在明らかになっている惑星の多様性は、惑星が形成された原始惑星系円盤
の中心星質量、金属量など系の性質や円盤寿命によって生じると考えられる。
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2.3 円盤消失過程
円盤消失過程として降着、磁気円盤風、光蒸発が挙げられる。それぞれの効果が合わさり円盤消失に寄与
している (e.g., Clarke et al., 2001; Alexander et al., 2006b; Owen et al., 2010; Wang et al., 2019; Gressel

et al., 2020)。以下でそれぞれの過程について解説する。

2.3.1 降着
粘性円盤は角運動量輸送によって中心星に降着する (Shakura and Sunyaev, 1973; Lynden-Bell and Pringle,

1974)。円盤の粘性は無次元量 αで表される (Shakura and Sunyaev, 1973)。

ν = αcsH

Armitage (2010)では粘性円盤の時間進化を計算し、時間とともに角運動量輸送によって円盤半径が広がる
ことを示した。粘性による軸対称な円盤の面密度進化方程式は以下のようになる。

∂Σ

∂t
=

3

R

∂

∂R

[
R

1
2

∂

∂R
(R

1
2 νΣ)

]
3.1節ではこの方程式を流体の式から導出する。
降着による質量損失率は星周りの観測から導くことができる。降着によって解放されたポテンシャルエネ
ルギーのうち一部は高エネルギー放射として放出される。高エネルギー放射に変換される割合を ϵとおく
と、降着による放射の光度は次のように書くことができる。

Lacc ∼ ϵ
GM∗Ṁacc

R
(2.5)

この他にも、Hαの等価幅から見積もることができる (Fedele et al., 2010; Mathews et al., 2012)。観測か
ら αは系によって異なり 10−2-10−4 と見積もられている (Ansdell et al., 2018)。
降着による質量損失率の時間進化を表示すると図 2.15となる。粘性降着モデルの計算からは ∼ 10 Myr

で降着が終わると考えられている。Fedele et al. (2010)は年齢 1–30 Myrの円盤について Hαの等価幅から
降着率を見積もった。その結果、ガス降着のタイムスケールは 2–3 Myrと見積もられた。光蒸発などの円
盤散逸過程や惑星形成によって実際に降着が終わるタイムスケールが短くなっていることが示唆された。
観測から中心星質量依存性は Ṁ ∝ M2

∗ と得られている (Muzerolle et al., 2003; Hartmann et al., 2006)。
ここから、粘性のパラメータは α ∝ M∗ であることが分かる。

2.3.2 磁気円盤風
降着の他に円盤風も円盤散逸過程として有力視されている。円盤風の駆動源の一つとして、磁気回転不
安定性が挙げられる Suzuki and Inutsuka (2009)。ガス円盤を磁場が貫いている場合、磁気回転不安定性
（MagnetoRotational Instability; MRI）が生じ、円盤が不安定な状態になる。磁場のエネルギーをガスの
運動エネルギーとして持ち出すガス流を磁気円盤風という。

Suzuki and Inutsuka (2009)は等温を仮定し、3次元磁気流体シミュレーションを遂行した。その結果、
円盤の上下から円盤風によって質量損失があることを明らかにした。円盤のそれぞれの位置での質量損失
率はその位置での円盤面密度に依存すると考えられる。
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磁気円盤風は円盤ガスとともに角運動量も効率的に持ち出すと考えられている。角運動量損失の効果が
小さい場合には、磁気円盤風が内側円盤を散逸させ、内部に穴が空くことが示された (Suzuki et al., 2010,

2016)。磁気流体シミュレーションから中心星近くからも円盤風を駆動することができることが示されてい
る (Bai and Stone, 2013; Armitage et al., 2013)。
磁場による粘性と、磁気円盤風による質量損失の効果から。円盤を貫く磁場を考慮した円盤面密度進化方

程式は以下のように与えられる。
∂Σ

∂t
=

1

R

∂

∂R

[
2

rΩ

(
∂

∂r
(r2Σ ¯αRϕc

2
s )

)
+ r2ᾱϕz(ρc2s )mid

]
− (ρvz)w

Kunitomo et al. (2020)は磁気円盤風、降着、光蒸発を取り入れて 1次元円盤面密度進化シミュレーション
を遂行した。低質量星周りで磁気円盤風が効果的に質量損失に寄与することを示唆した。

図 2.15: 降着による質量損失率の時間変化を示す。図は Clarke et al. (2001)から引用した。降着率は時間
とともに減少し、∼ 10 Myrのタイムスケールで小さくなる。
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2.3.3 光蒸発
光蒸発は中心星や近傍星から放射された紫外線・X線などの高エネルギー放射によってガスが加熱され、
中心星によるポテンシャルを振り切ってガスが円盤から流出する過程である。光蒸発過程の模式図を図 2.17

に示す。

図 2.16: 中心星からの高エネルギー放射による主な加熱過程を示す。EUVは水素電離を起こす。電離によっ
て放出された電子がガス中で熱化されることで加熱に寄与する。FUVはダスト光電加熱を起こす。放出さ
れた電子が熱化されることで周りのガスを加熱する。X線は各種元素をイオン化する。放出された電子の
エネルギーは高く、周りの元素のイオン化する二次電離や熱化を通してガスを加熱する。本研究では、Hi、
H2 を通したガス加熱を考慮する。

　 　

放射のエネルギーによって加熱過程はそれぞれ図 2.16のように異なる。遠紫外線 (Far Ultraviolet; FUV;

6 eV < hν < 13.6 eV)はダストの光電効果を起こす。放出された電子が熱化することでガスを加熱する。極
端紫外線 (Extreme Ultraviolet; EUV; 13.6 eV < hν < 0.1 keV)は水素原子をイオン化する。イオン化に
よって放出された電子が熱化することでガスを加熱する。X線 (0.1 keV < hν < 10 keV)は各種元素をイオ
ン化する。放出された電子が二次電離を起こし、熱化することでガス加熱に寄与する。加熱されたガスが十
分な運動エネルギーを持つと、中心星からの重力ポテンシャルを振り切って円盤から上空に流出する。
中心星近傍では中心星による加熱が効率的にガスを加熱するが、中心星からの重力も大きい。中心星近く
のどこで光蒸発が起きるのかという基準として重力半径が定義される。重力半径は中心星質量M∗ とガス
音速 cs を用いて式 2.6のように表される。

rg =
GM∗

c2s
≃ 8.87 au

(
M∗

1 M⊙

)( cs
10km s−1

)−2

(2.6)

重力半径はガスの運動エネルギーと中心星からのポテンシャルが等しくなる場所である。Liffman (2003)で
は断熱的に重力半径を再度計算した。これを臨界半径 rcrit と呼ぶ。

rcrit =
GM∗

c2s
≃ 8.87 au

(
M∗

1 M⊙

)( cs
10km s−1

)−2

≃ 0.14rg (2.7)
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これは従来の重力半径より内側から光蒸発が起きることを示した。
Font et al. (2004)は流体計算のみを取り入れた光蒸発シミュレーションを遂行した。0.4 auから蒸発流

が出ていることから、円盤内側からの質量損失を考慮に入れるために円盤近傍を計算領域に含めた流体計
算が必要であることが分かった。本研究では式 2.6で定義した rg を距離の単位として用いる。
光蒸発によって流出したガスは未だ直接観測されたことはないが、スペクトル線の観測予測が行われて

きた (Haworth and Owen, 2020)。Franz et al. (2021)はガス流に巻き込まれて流出するダストからの熱放
射に着目し、観測予測を行った。

High Energy Radiation

Photoevaporative Flows

Central Star

図 2.17: 光蒸発の模式図を示す。中心星から放射された高エネルギー放射は図 2.16に示した加熱過程を通
して円盤表面のガスを加熱する。加熱され、中心星からのポテンシャルエネルギーを上回る運動エネルギー
を持つようになったガスは光蒸発流となって円盤上空に流出する。
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2.3.4 円盤消失モデル
年齢∼ 1 Myrの星の多くは円盤を持っているのに対して、年齢∼ 10 Myrの星周りには円盤が観測されな
い。この観測結果から 1–10 Myrの間に円盤散逸が起きると考えられるが、これら 2つの観測事実を整合的に
説明する円盤散逸機構は提唱されず、2つのタイムスケール問題と呼ばれてきた。Clarke et al. (2001)は降着
と光蒸発の効果を合わせて、円盤消失モデルを構築することでこの問題を解決した。円盤形成から∼ 1 Myr

の間は主に降着によって質量を失う。降着率は時間とともに減少し、光蒸発率と同じ 10−10–10−9 M⊙ yr−1と
なる。降着は中心星近くで効果的な一方、光蒸発は円盤外側のガスを効率的に流出させる。よって、∼ 1 Myr

で中心星から数 auの位置にギャップ構造ができる。ギャップの内側は降着によって、∼ 105 yrのタイムス
ケールで中心星に落ち込み、内側円盤は消失すると考えられる。ギャップの外側では光蒸発により数 Myrか
けて散逸すると考えられていた。しかし、観測的に得られた SEDから円盤はどの部分も同時になくなるこ
とが示唆されていて、整合的ではなかった (Andrews and Williams, 2005)。Alexander et al. (2006a,b)は外
側だけ残された円盤に関して光蒸発シミュレーションを遂行し、新しい円盤消失モデルを構築した。Clarke

et al. (2001)による円盤消失モデルでは、円盤表面に光が当たって蒸発する場合の光蒸発率を用いて円盤寿
命を見積もった。ギャップ内側の円盤が散逸した後の円盤では内側から直接中心星からの光が照射し、光蒸
発流を駆動すると考えられる。そこで、ギャップが形成された後は中心星放射が当たることによる質量損失
率を用いて円盤寿命を計算すると、ギャップ形成から ∼ 105 yrのタイムスケールで外側円盤が散逸するこ
とを示し、円盤寿命は観測結果と整合的になった。

Kunitomo et al. (2021)は星の光度進化を計算し、降着、光蒸発と同時に考慮した 1次元面密度進化シ
ミュレーションを遂行した。光蒸発で円盤面密度が進化する様子を EUV/FUV/X線による効果に分けて以
下のように取り入れた。

Σ̇PE = Σ̇EUV + Σ̇FUV + Σ̇X−ray

EUV/FUV/X線による光蒸発率にはそれぞれ別のシミュレーション結果を用いた。EUVによる円盤面密
度損失率は Alexander and Armitage (2007)、FUVについてはWang and Goodman (2017)、X線につい
ては Picogna et al. (2019)から値を代入した。円盤寿命が中心星質量とともに減少し、この傾向は検測と
整合的であった。中心星質量がM∗ = 3 M⊙の場合には、∼ 1 Myrでダイナモ機構が止まり、磁気活動が弱
まるためX線光度も低くなる。星進化とともに温度が上がり、それと同時に FUV光度が高くなる。高エネ
ルギー放射の変化によって光蒸発率も同時に変わり、円盤寿命に重要であることが明らかになった。中質量
星周りでは円盤進化とともに星進化を同時に解くことでより現実的な円盤寿命を見積もれることが示唆さ
れた。
観測的に α ≲ 10−3であるような弱乱流円盤が見つかっている。降着と光蒸発を考慮した 1次元円盤面密
度進化シミュレーションから、粘性パラメータが α = 10−3の円盤寿命は > 10 Myrで散逸し、観測より長
く見積もられた (Gorti et al., 2009)。Kunitomo et al. (2020)では、弱乱流円盤について降着、光蒸発に磁
気円盤風も加えて 1次元円盤面密度進化シミュレーションを遂行した。EUV/X線による光蒸発率を考慮に
入れた。乱流の小さい円盤では磁気円盤風が効率的に円盤風を駆動して質量損失に寄与し、円盤寿命が ∼
数 Myrで観測と整合的になった。

Clarke et al. (2001)ではHollenbach et al. (1994)によって輻射計算を用いて導かれた光蒸発率を用いた。
そこで、本研究では中質量星周りで EUV/FUV/X線による加熱を同時に考慮する光蒸発シミュレーション
を遂行し、より現実的な系で求めた光蒸発率を円盤消失モデルに用いて円盤寿命を見積もることで、円盤
進化の中心星質量依存性を解明する。
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By Accretion

Inner Disk Dispersal By Accretion

Outer Disk Dispersal By Photoevaporation

∼  a few Myr

∼  a few 105 yr

図 2.18: Clarke et al. (2001)によって提唱された UV切り替えモデルの模式図を示す。最初の ∼ 1 Myrは
主に降着を通して円盤は質量を失う。降着率が減少し、光蒸発率と同程度になると中心星から数 auの位置
にギャップが形成される。ギャップの内側は降着によって、外側は光蒸発によって散逸すると考えられる。
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2.3.5 これまでの光蒸発シミュレーション
これまで様々な手法を用いて光蒸発シミュレーションが行われてきた (e.g., Hollenbach et al., 1994; Richling

and Yorke, 1997; Font et al., 2004; Gorti and Hollenbach, 2009; Ercolano et al., 2009; Owen et al., 2010;

Tanaka et al., 2013; Wang and Goodman, 2017; Nakatani et al., 2018a,b; Picogna et al., 2019) 以下では
これまで行われてきた光蒸発シミュレーションの手法と結果を簡潔にまとめる。

• 輻射輸送計算
Hollenbach et al. (1994)は円盤周りのガス分布を仮定し、輻射輸送によって決まるガス温度をもとに
光蒸発による質量損失率を計算した。恒星風の強さによって場合分けし、密度分布が n ∝ (r/rg)−5/2

に従っていると仮定して光蒸発率を計算した。恒星風が弱い場合には、重力半径のすぐ外側から光蒸
発が起きる。一方で、恒星風が強い場合には、恒星風によって重力半径のすぐ外側では光蒸発流が抑
え込まれる。そのため、中心星からの放射がより円盤外側まで届くようになり、より質量損失率が大
きくなる。恒星風が弱い場合の光蒸発率は以下のように近似される。

Ṁ ≈ 1.3 × 10−5

(
ΦEUV

1049 s−1

)1/2(
M∗

1 M⊙

)1/2

M⊙ yr−1

ここで、Φは電離光子の光度を表す。
Tanaka et al. (2013)はダストのない大質量星周りの光蒸発過程に着目した。この場合、中心星からの強
いEUV放射によって、円盤表面までHii領域が広がっていると仮定した。中心星質量をM∗ = 10 M⊙、
密度分布を ρ ∝ R−1.5と設定して計算を行った。結果として、質量損失率は以下のように求められた。

Ṁ = 5.4 × 10−5

(
ΦEUV

1049 s−1

)1/2(
Rdisk

1000 au

)1/2

M⊙ yr−1

光蒸発は円盤外側からの寄与が大きいと考えられている。密度分布のべきの値の違いから、Hollenbach

et al. (1994)より大きい質量損失率が得られたと考えられる。

• 流体計算
Font et al. (2004)は密度分布を与えて流体計算を行った。密度分布を

n(r) ∝
(

2

[(r/rg)15/2 + (r/rg)25/2]

)1/5

と設定して流体計算を行うことで、蒸発流の流線を求め、光蒸発率を計算した。図 2.19に示すよう
に、蒸発流の流線は r ∼ 0.4rg から出ていたことから、rg の内側からも十分な質量損失の寄与がある
ことを明らかにした。
Alexander et al. (2006a,b)は、中心星周りに穴が空いた円盤について、EUV放射による光蒸発シミュ
レーションを遂行した。円盤内側の位置を Rin = 2.25 auと設定して流体計算を行った。∼ 105 yrで
円盤が散逸することを明らかにした。これは、円盤全体が観測的に同時に散逸しているという観測事
実と整合的である。
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図 2.19: Font et al. (2004)による流体計算を用いた光蒸発シミュレーションの結果を示す。図は Font et al.

(2004)から引用した。左図は流線（実線）と速度の等高線（点線）を示す。中心星に近い方から音速、音
速の 2倍、3倍を示している。右図は密度の等高線を示している。光蒸発による流線は 0.4rg の位置から流
出していた。中心星から離れるにつれてガス密度が低くなり、蒸発流の速度が大きくなっていた。

　 　

Owen et al. (2010)はEUV、X線を中心星からの高エネルギー放射として考慮して流体計算を行った。
中心星質量をM∗ = 0.7 M⊙としたところ、質量損失率は Ṁ ∼ 1.4× 10−8 M⊙ yr−1と求められた。シ
ミュレーションから得られた円盤面密度損失率を降着率と合わせて 1次元円盤面密度進化シミュレー
ションを行ったところ、円盤寿命の ∼ 78%に対応する ∼ 1 Myrで r ∼ 1 auの位置にギャップができ
ることを確認した。
Picogna et al. (2019)では、X線光度を変えながら流体計算を行い、光蒸発率の X線光度依存性を明
らかにした。Ercolano et al. (2008, 2009)の結果から、ガス温度をX線放射強度の関数として表すこ
とで、中心星からの放射による加熱を簡単に取り入れた。中心星質量がM∗ = 0.7 M⊙ の場合に質量
損失率は Ṁ ∼ 2.6 × 10−8 M⊙ yr−1となっていた。X線光度が大きくなるとともに質量損失率も増加
した。中心星周りに穴が空いた円盤についても同様に光蒸発シミュレーションを遂行した。穴の半径
を変えても質量損失率は変わらないことを明らかにした。
Picogna et al. (2021)では、低質量星について中心星質量M∗ = 0.1− 1 M⊙をパラメータとした光蒸
発シミュレーションを遂行した。中心星からの放射としてEUV、X線を考慮し、Picogna et al. (2019)

と同様にガス温度をX線放射強度によって決定する流体計算を行った。その結果、中心星質量の増加
とともに質量損失率も増加していた。円盤寿命を見積もったところ、中心星質量の増加とともに減少
し、Bayo et al. (2012)による観測結果と整合的であった。

• 輻射計算+非平衡化学

Gorti and Hollenbach (2009)は z 方向の静水圧平衡を仮定し、中心星からの EUV、FUV、X線放
射による加熱過程を考慮して光蒸発シミュレーションを遂行した。中心星質量をパラメータとして
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M∗ = 0.3–7.0 M⊙に変えて計算を行った。系の年齢を ∼ 1 Myrと仮定して、EUV、FUV、X線の光
度を計算した。その結果、FUVによるダスト光電加熱を通して円盤ガスが効果的に加熱され、円盤
外側からの質量損失が支配的であることを明らかにした。中心星質量M∗ = 1 M⊙ の場合の質量損失
率は Ṁ ∼ 3.0 × 10−9 M⊙ yr−1となっていた。得られた質量損失率から円盤寿命の中心星質量依存性
を見積もったところ、図 2.20のようになった。中心星質量がM∗ < 3 M⊙の場合には中心星からの重
力ポテンシャルが小さく、質量損失率が大きくなった。中心星質量がM∗ ≥ 7 M⊙ の場合には、中心
星からの放射強度が強く、光蒸発率が高くなっていた。

図 2.20: Gorti and Hollenbach (2009)が遂行したシミュレーション結果から見積もった円盤寿命を示す。図
はGorti and Hollenbach (2009)から引用した。シミュレーションから光蒸発のタイムスケール tdisk = Σ/Σ̇

の R方向分布を計算した。降着のタイムスケール tν = 2r2/3ν と比較して、釣り合うタイムスケールを円
盤寿命 τdisk として見積もった。M∗ > 3 M⊙ の星周りでは中心星からの強い放射によって光蒸発が効果的
に円盤を散逸させ、円盤寿命が短くなっていた。M∗ < 3 M⊙の星周りでは中心星からのポテンシャルが小
さく、円盤寿命は長くならなかった。

　 　

Ercolano et al. (2009)は EUV、X線を中心星からの高エネルギー放射として考慮し、光蒸発率を見
積もった。中心星質量はM∗ = 0.7 M⊙ と設定し、z 方向に静水圧平衡を仮定して計算した。このと
き、質量損失率は Ṁ ∼ 4.5 × 10−9 M⊙ yr−1と得られた。X線スペクトルの形を変えて光蒸発率を計
算し比較することで、円盤加熱に有効なのは E < 1 keVのX線であることを明らかにした。r方向の
密度分布を固定した場合には静水圧平衡を仮定した場合より質量損失率が∼ 4.9倍大きくなった。こ
れは、z方向に広がった円盤ガスが中心星からの光を遮る効果となっていたためと考えられる。以上
から、光蒸発シミュレーションにおいて輻射輸送と流体の方程式を整合的に解く必要があるとの示唆
を得られた。
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Ercolano et al. (2021)では最新の観測結果をもとに Ercolano et al. (2009)から X線モデルスペクト
ルをアップデートして光蒸発シミュレーションを行った。Ercolano et al. (2009)より低エネルギー
側の X線光度が大きいスペクトルを用いた。Ercolano et al. (2009)より質量損失率が大きくなり、
E < 1 keVの X線がガス加熱に効果的であるという結果を再確認した。

• 輻射流体計算
Richling and Yorke (1997)は 2次元輻射流体計算を用いて光蒸発シミュレーションを遂行した。Hol-

lenbach et al. (1994)と同様に、恒星風の強さで場合分けしてそれぞれの場合において光蒸発の役割
を確かめた。恒星風が強い場合には密度が小さくなり、光蒸発率は小さくなっていた。質量損失率が
円盤半径に依存することも示した。

• 非平衡化学を考慮した輻射流体計算
Wang and Goodman (2017)は非平衡熱力学を考慮しながら簡略化した輻射輸送を解く流体計算を行
い、光蒸発シミュレーションを遂行した。EUV、FUV、LW光子、X線についてそれぞれのエネル
ギーが E = 25 eV、E = 7 eV、E = 12 eV、E = 1 keVと仮定して輻射輸送を解いた。中心星質量を
M∗ = 1 M⊙、円盤半径をRdisk = 100 auとすると、質量損失率は Ṁ ∼ 2.5× 10−9 M⊙ yr−1と求めら
れた。エネルギーの高い EUV放射が円盤表面まで届き、効果的に円盤ガスを加熱することで光蒸発
流を駆動していた。
Nakatani et al. (2018a,b)は初めて流体・輻射輸送・非平衡熱力学を同時に解くシミュレーションを
遂行し、FUVによるダスト光電加熱が円盤ガスの主な加熱源となることを示した。金属量が少なく
なった場合にはダスト量が少なくなるため、ダスト光電加熱が効果的でなくなり、光蒸発率が 1桁小
さくなることを明らかにした。EUV/FUV/X線それぞれを考慮したシミュレーションにより、光蒸
発における光エネルギー放射の役割を明らかにした。X線は各元素を電離することで、電離度を大き
くし、FUVによるダスト光電加熱に寄与することを明らかにした。

以上に示したように様々な手法を用いて光蒸発シミュレーションが遂行されてきた。円盤や円盤上空のガ
スは中心星から放射された高エネルギー光子の吸収にとって重要であることが示唆されるため、より現実
的な光蒸発過程を再現するためには輻射流体計算を行う必要がある。本研究では Nakatani et al. (2018a,b)

に従い、中心星質量をパラメータとして流体・輻射輸送・非平衡熱力学を同時に解くシミュレーションを遂
行する。また、中心星からの放射として EUV、FUV、X線を考慮することで、各中心星質量を持つ系につ
いてどの加熱過程が効果的であるか明らかにする。得られた質量損失率を円盤消失モデルに用いることで、
円盤寿命の中心星質量依存性の原因を解明する。また、ダスト/ガス質量比をパラメータとして小さくした
場合に関して、光蒸発シミュレーションを行うことで円盤進化に伴う光蒸発の変化を明らかにする。
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3.1 流体計算
本研究では円盤ガスを流体として扱い、流体方程式を解くことで円盤の光蒸発過程を再現する。

3.1.1 基本方程式
連続の式を導出する。ある閉曲面に囲まれた流体に注目する。囲まれた部分の質量は、次のようになる。

M =

∫
ρdV

このとき、この閉曲面内の質量変化は次のようになる。

Ṁ =

∫
∂ρ

∂t
dV

閉曲面を通って出入りする流体の量からも質量損失を計算することができ、次のようになる。

Ṁ = −
∫

ρv · ndS

= −
∫

∇ · ρvdV

どのような閉曲面をとっても質量損失率は等しくなるはずなので、以下の関係式が成立する。
∂ρ

∂t
= −∇ · (ρv)

これが流体における連続の式である。
次に、オイラー方程式を導出する。流体の運動を考える時、オイラーの方法とラグランジュの方法の 2通
りの方法が用いられる。それぞれの手法についてまとめる。

• オイラーの方法
各瞬間において空間の各点の流れの様子を調べる。時刻 t、座標 x, y, z が独立変数であり、圧力 P、
密度 ρなどの流体を特徴付ける量が x, y, z, tの関数によって表される。ある物理量 F (t, r)の時間変
化を考えるとき、

∂F

∂t
= lim

δt→0

F (t + δt, r) − F (t, r)

δt

と通常の偏微分に従う。この微分を特にオイラー微分と呼ぶ。

• ラグランジュの方法
流体を粒子の集まりとして考える。それぞれの粒子が時間とともにどのように動くかを調べる。時刻
t、粒子が時刻 t = 0にあった位置X,Y, Zが独立変数である。ある時刻 tに粒子がある場所 x, y, z、圧

40
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力 P などの量はX,Y, Z, tの関数によって表される従属変数である。また、独立変数に使われる座標
X,Y, Z は必ずしも t = 0の場所でなくても良い。物理量の時間変化を、注目している流体粒子の運動
に沿って計算する必要がある。流体の位置の時間変化も考慮した微分をラグランジュ微分と呼ぶ。

DF

Dt
=

F (t + δt, r + vδt) − F (t, r)

δt

=
∂F

∂t
+ vi

∂F

∂xi

=
∂F

∂t
+ (v · ∇)F

ある領域 V内の運動量変化から運動方程式を導く。この閉曲面内の運動量 P の i成分は

Pi =

∫
ρvidV

流体に働く力は 2種類あり、体積力と面積力である。体積力とは重力や電磁気力など粒子と場の相互作用、
面積力とは圧力や応力で粒子同士に働く相互作用のことである。面を通してやりとりする面積あたりの力
で、テンソルを用いて表す。ある流体要素が x軸に垂直な面を通して x,y,z方向に受ける力を (σxx, σyx, σzx)

と書く。他の成分も同様に書き表すと、応力テンソルは次のようになる。σxx σyx σzx

σxy σyy σzy

σxz σyz σzz


これを用いると nに垂直な面を通して受ける力を σ · nで表せる。
これらを用いて、ある閉曲面に囲まれた流体の運動方程式を導く。流体の運動量変化はラグランジュ微分

を用いて次のようになる。 ∫
ρ
Dv

Dt
dV

流体に働く力についてまとめる。まず、流体にかかる重力は次のように書くことができる。

−
∫

dV ρ
GM

r3
r

また、周りの流体から閉曲面を通して常に圧力を受けている。微小体積∆x∆y∆zを考えると x方向の圧力
の寄与は

(−P (x + δx) + P (x))∆y∆z = −∂P

∂x
∆x∆y∆z

となる。y, z方向についても同様に計算することができるので、単位体積の流体が圧力によって受ける力は
−∇P である。この他に流体は面積力である応力を受ける。微小体積∆x∆y∆zを考える。x軸に垂直な面
内で z方向に働く力は

(σzx(x + ∆x) − σzx)∆y∆z =
∂σzx

∂x
∆x∆y∆z

となる。同様に考えて同じ面内で x方向に働く力は ∂σxx

∂x ∆x∆y∆z、y方向に働く力は ∂σyx

∂x ∆x∆y∆zであ
る。これを他の面に対しても同様に計算する。ここで、全ての面を通して伝わる z方向の力は

∂σzx

∂x
+

∂σzy

∂y
+

∂σzz

∂z

ここから一般に i方向にかかる力は次のようにまとめることができる。
∂σij

∂xj
= ∇ · σi
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これ以降、圧力も応力テンソルに含めて書くことにする。以上から、単位体積あたりの流体の運動方程式は

ρ
Dv

Dt
= −ρ

GM

r3
r + ∇ · σ

となる。外力を受けた部材内部に発生する内力や圧力を応力テンソルで表す。本研究で用いる流体シミュ
レーションでは、圧力のみを考える。よって、以降では圧力以外の応力を無視する。すると、次のように流
体の運動方程式を導くことができる。

ρ
Dv

Dt
= −ρ

GM

r3
r −∇P

これをオイラー描像で書き直すと以下のようになる。

ρ
∂v

∂t
+ (v · ∇)v = −ρ

GM

r3
r − ρ∇P

最後にエネルギー方程式を導出する。単位体積あたりの流体のエネルギーを求める。運動エネルギーは
1
2ρv

2 である。各分子が持っている熱エネルギーと運動エネルギーは等しく, 自由度 f を使うと次の式が成
立している。

1

2
m
⟨
v2
⟩

=
1

2
kBT × f

よって、ある体積 V の中にある粒子数N の系の単位体積あたりの熱エネルギーは次のようになる。
1

2
mv2 =

1

2
kBT × f × N

V

=
1

2
Pf

最後の式では理想気体の状態方程式 PV = nRT を使って書き換えた。ここで断熱比 γ と自由度 f の間の
関係式 γ = f + 2/f を用いると単位体積あたりの流体が持つエネルギーは次のようになる。

E =
1

2
ρv2 +

P

γ − 1

第一項は流体の運動エネルギー、第二項は内部エネルギーを表している。eを単位質量あたりの内部エネル
ギーとすると流体の単位体積あたりのエネルギーは 1

2ρv
2 + ρe となる。

熱力学第一法則とは、系のエネルギー変化は外界から加えられる熱 d′Qとされる仕事 d′W で表されると
いう式である。

dU = d′Q + d′W

この式を単位質量あたりの式に書き換える。全粒子数をN、個数密度 n、全質量をM、平均分子量を µと
おくと次のような関係式が得られる。

N = nV, M = µN, ρ = µn, V =
M

ρ
, U = eM

これらを熱力学第一法則に代入すると

Mde = d′Q−MPd

(
1

ρ

)
de = d′

(
Q

M

)
− Pd

(
1

ρ

)
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d′(Q/M) は単位質量あたりの熱量変化を表している。これは単位質量あたりのエントロピー s を用いて
d′(Q/M) = Tdsと書くことができる。まとめると

de = Tds− P d

(
1

ρ

)
となり、これは単位質量あたりの熱力学第一法則である。
ここで、着目した流体からの熱の出入りはないとする。つまりこの流体についてエントロピー変化がない

ので以下の等式が成立する。
Ds

Dt
= 0

これに単位質量あたりの熱力学第一法則を代入すると次のようになる。
De

Dt
= −P

D

Dt

(
1

ρ

)
ここでラグランジュ的に見た連続の式 Dρ

Dt + ρ(∇ · v) = 0 を用いると、ある流体のエネルギー変化は以下の
ように表すことができる。

−P
D

Dt

(
1

ρ

)
=

P

ρ2
Dρ

Dt

= −P

ρ
(∇ · v)

= −c2s(∇ · v)

この項は着目している流体から速度が出ていく、つまり膨張した事によるエネルギー減少を表している。こ
れを断熱冷却という。
次に、流体内部で起こる反応により、加熱や冷却が起こる場合を考える。それによってエントロピーも変

化する。単位質量あたりの加熱率を Γ、冷却率を Λとすると次の式が得られる。
De

Dt
= −P

D

Dt

(
1

ρ

)
+ Γ − Λ

ここでオイラー方程式に vをかけると以下のようになる。

v
Dv

Dt
= −1

ρ
v · (∇P ) − v

GM

r2
r

r

D

Dt

(
1

2
v2

)
= −1

ρ
v · (∇P ) − vr

GM

r2

これと熱力学第一法則から得られた式を両辺それぞれ足して変形すると
D

Dt

(
1

2
v2 + e

)
= −P

D

Dt

(
1

ρ

)
− 1

ρ
v · (∇P ) − vr

GM

r2
+ Γ − Λ

ρ
D

Dt

(
1

2
v2 + e

)
= −ρP

D

Dt

(
1

ρ

)
− v · (∇P ) − ρvr

GM

r2
+ ρ(Γ − Λ)

D

Dt

(
1

2
ρv2 + ρe

)
−
(

1

2
v2 + e

)
Dρ

Dt
+ ρP

D

Dt

(
1

ρ

)
+ v · (∇P ) = −ρvr

GM

r2
+ ρ(Γ − Λ)

となる。上で求めた単位体積あたりのエネルギー E と単位体積あたりのエンタルピーH、これらの間に成
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り立つ関係式H = E + P を用いて左辺だけ変形すると
DE

Dt
−
(

1

2
v2 + e

)
Dρ

Dt
+ ρP

D

Dt

(
1

ρ

)
+ v(∇P )

=
∂E

∂t
+ (v · ∇)E − E

ρ

Dρ

Dt
− P

ρ

Dρ

Dt
+ v · (∇P )

=
∂E

∂t
+ v · (∇H) − H

ρ

Dρ

Dt

=
∂E

∂t
+ v · (∇H) − H

ρ

(
∂ρ

∂t
+ (v · ∇)ρ

)
=

∂E

∂t
+ v · (∇H) − H

ρ
(−∇ · (ρv) + (v · ∇)ρ)

=
∂E

∂t
+ ∇ · (Hv)

となる。4行目から 5行目には連続の式を用いた。よってこれを元の式に戻すとエネルギー方程式が得ら
れる。

∂E

∂t
+ ∇ · (Hv) = −ρvr

GM

r2
+ ρ(Γ − Λ)

本研究では円盤が z軸対称性を持つと仮定して (r, θ)の 2次元輻射流体計算を行う。そのため、これまで
求めた流体基本方程式を極座標形に書き直す。極座標でのナブラは

∇ =

(
er

∂

∂r
+ eθ

1

r

∂

∂θ
+ eϕ

1

r sin θ

∂

∂ϕ

)
である。Aの発散は次のようになる。

∇ ·A =

(
er

∂

∂r
+ eθ

1

r

∂

∂θ
+ eϕ

1

r sin θ

∂

∂ϕ

)
· (Arer + Aθeθ + Aϕeϕ)

これを展開して計算する。ここで次の関係式を用いる。
∂

∂r
er = 0,

∂

∂θ
er = eθ,

∂

∂ϕ
er = sin θeϕ

∂

∂r
eθ = 0,

∂

∂θ
eθ = −er,

∂

∂ϕ
eθ = cos θeϕ

∂

∂r
eϕ = 0,

∂

∂θ
eϕ = 0,

∂

∂ϕ
eϕ = − sin θer − cos θeθ

∇ ·Aを計算すると

∇ ·A =
∂Ar

∂r
+

2Ar

r
+

1

r

∂Aθ

∂θ
+

cos θ

r sin θ
Aθ +

1

r sin θ

∂Aϕ

∂ϕ

=
1

r2
∂

∂r
(r2Ar) +

1

r sin θ

∂

∂θ
(sin θAθ) +

1

r sin θ

∂

∂ϕ
Aϕ

となる。今回シミュレーションは ϕ方向に対象であるから ∂
∂ϕ = 0として

∇ ·A =
1

r2
∂

∂r
(r2Ar) +

1

r sin θ

∂

∂θ
(sin θAθ)

を用いる。連続の式は次のようになる。
∂ρ

∂t
+

1

r2
∂(r2ρvr)

∂r
+

1

r sin θ

∂(sin θρvθ)

∂θ
= 0
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オイラー方程式を極座標表示する。先に [(v · ∇)v]を展開し、関係式を用いて変形しておくと次のように
なる。

[(v · ∇)v]r = vr
∂vr
∂r

+
vθ
r

∂vr
∂θ

− v2θ
r

+
vϕ

r sin θ

∂vr
∂ϕ

−
v2ϕ
r

= (v · ∇)vr −
v2θ + v2ϕ

r

[(v · ∇)v]θ = vr
∂vθ
∂r

+
vθvr
r

+
vθ
r

∂vθ
∂θ

+
vϕ

r sin θ

∂vθ
∂ϕ

−
v2ϕ

r sin θ
cos θ

= (v · ∇)vθ +
vθvr
r

−
v2ϕ
r

cot θ

[(v · ∇)v]ϕ = vr
∂vϕ
∂r

+
vθ
r

∂vϕ
∂θ

+
vϕvr
r

+
vϕvθ
r

cot θ +
vϕ

r sin θ

∂vϕ
∂ϕ

= (v · ∇)vϕ +
vϕvr
r

+
vϕvθ
r

cot θ

よって、これらを上で得たオイラー方程式に代入すると r方向は

ρ
∂vr
∂t

+ ρ(r · ∇)vr − ρ
v2θ + v2ϕ

r
= −ρ

GM

r2
− ∂P

∂r

∂(ρvr)

∂t
+ ∇ · (ρvrv) = −∂P

∂r
− ρ

GM

r2
+ ρ

v2θ + v2ϕ
r

と変形できる。ここで、1行目から 2行目には連続の式を用いた。他の成分についても同様に代入して変形
を行うと

∂(ρvθ)

∂t
+ ∇ · (ρvθv) = −1

r

∂P

∂θ
− ρ

vrvθ
r

+ ρ
v2ϕ
r

cot θ

∂(ρvϕ)

∂t
+ ∇ · (ρvϕv) = −ρ

vrvϕ
r

− ρ
vθvϕ
r

cot θ

が得られる。ϕ成分についてもう少しまとめる。右辺を左辺に移項し、∇を展開して計算を行うと
∂(ρvϕ)

∂t
+ ∇ · (ρvϕv) + ρ

vrvϕ
r

+ ρ
vθvϕ
r

cot θ

=
∂(ρvϕ)

∂t
+

1

r2
∂

∂r
(r2ρvϕvr) +

1

r sin θ

∂

∂θ
(sin θρvϕvθ) + ρ

vrvϕ
r

+ ρ
vθvϕ
r

cot θ

=
∂(ρvϕ)

∂t
+

∂

∂r
(ρvϕvr) +

2

r
ρvϕvr +

cos θ

r sin θ
ρvϕvθ +

1

r

∂

∂θ
(ρvϕvθ) + ρ

vrvϕ
r

+ ρ
vθvϕ
r

cot θ

=
∂(ρvϕ)

∂t
+

∂

∂r
(ρvϕvr) +

3

r
ρvϕvr +

1

r

∂

∂θ
(ρvϕvθ) +

2

r
ρvθvϕ cot θ

=
∂(ρvϕ)

∂t
+ ∇l · (ρvϕv)

となる。ここで、∇l は以下のように定義する。

∇l ·A =
1

r3
∂

∂r
(r3Ar) +

1

r sin2 θ

∂

∂θ
(sin2 θAθ)

以上から、ϕ成分のオイラー方程式は次のようになる。
∂(ρvϕ)

∂t
+ ∇l · (ρvϕv) = 0

第 1項目は単位体積内の流体要素の運動量変化を表している。∇l · (ρvϕv)で表される項のうち r成分はど
れだけの角運動量が出ていくかを表している。
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z軸周りに円盤が回転している。軸方向の角運動量密度を lz とおくと次のように表せる。
lz = ρr2ϕ̇ sin2 θ

= ρrvϕ sin θ

ここで lz を用いて ϕ成分のオイラー方程式を書き直すと
∂

∂t

(
lz

r sin θ

)
+

1

r3
∂

∂r

(
r2vrlz
sin θ

)
+

1

r sin2 θ

∂

∂θ

(
sin θ

r
vθlz

)
= 0

∴ 1

r sin θ

(
∂lz
∂t

+
1

r2
∂

∂r
(r2vrlz) +

1

r sin θ

∂

∂θ
(sin θvθlz)

)
= 0

∴ ∂lz
∂t

+ ∇ · (lzv) = 0

と変形できる。ここから、ϕ方向のオイラー方程式は角運動量保存を表していることが分かる。
エネルギー方程式は

∂E

∂t
+

1

r2
∂(r2Hvr)

∂r
+

1

r sin θ

∂(sin θHvθ)

∂θ
= −ρvr

GM

r2
+ ρ(Γ − Λ)

と得られる。

3.1.2 軸対称回転円盤の定常解
オイラー法を用いて表記することとする。円筒座標系での流体の方程式を書き下すと以下のようになる。

∂ρ

∂t
+

1

R

∂

∂R
(RρvR) +

1

R

∂

∂ϕ
(ρvϕ) +

∂

∂z
(ρvz) = 0

∂(ρvR)

∂t
+ ∇ · (ρvRv) = −∂P

∂R
− ρ

GMR

(R2 + z2)3/2
+ ρ

v2ϕ
R

∂(ρvϕ)

∂t
+ ∇ · (ρvϕv) = −∂P

∂ϕ
− ρ

vϕvR
R

∂(ρvz)

∂t
+ ∇ · (ρvzv) = −∂P

∂z
− ρ

GMz

(R2 + z2)3/2

∂E

∂t
+

1

R

∂(RHvR)

∂R
+

1

R

∂(Hvϕ)

∂ϕ
+

∂(Hvz)

∂z
= −ρ

GM(RvR + zvz)

(R2 + z2)3/2
+ ρ(Γ − Λ)

ここで∇は
∇ ·A =

1

R

∂

∂R
(RAR) +

1

R

∂

∂ϕ
(Aϕ) +

∂

∂z
Az

と計算する。定常状態を考えているので、 ∂
∂t = 0として良い。すべての物理量は空間変数 R, ϕ, zの関数で

表される。この条件のもとで流体の方程式を書き下すと
1

R

∂

∂R
(RρvR) +

1

R

∂

∂ϕ
(ρvϕ) +

∂

∂z
(ρvz) = 0

∇ · (ρvRv) = −∂P

∂R
− ρ

GMR

(R2 + z2)3/2
+ ρ

v2ϕ
R

∇ · (ρvϕv) = −∂P

∂ϕ
− ρ

vϕvR
R

∇ · (ρvzv) = −∂P

∂z
− ρ

GMz

(R2 + z2)3/2

1

R

∂(RHvR)

∂R
+

1

R

∂(Hvϕ)

∂ϕ
+

∂(Hvz)

∂z
= −ρ

GM(RvR + zvz)

(R2 + z2)3/2
+ ρ(Γ − Λ)
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軸対称な円盤を考えているので、 ∂
∂ϕ = 0である。この条件を考慮すると流体の方程式は次のようになる。

1

R

∂

∂R
(RρvR) +

∂

∂z
(ρvz) = 0

∇ · (ρvRv) = −∂P

∂R
− ρ

GMR

(R2 + z2)3/2
+ ρ

v2ϕ
R

∇ · (ρvϕv) = −ρ
vϕvR
R

∇ · (ρvzv) = −∂P

∂z
− ρ

GMz

(R2 + z2)3/2

1

R

∂(RHvR)

∂R
+

∂(Hvz)

∂z
= −ρ

GM(RvR + zvz)

(R2 + z2)3/2
+ ρ(Γ − Λ)

ここでは∇は
∇ ·A =

1

R

∂

∂R
(RAR) +

∂

∂z
Az

と計算する。回転方向以外の速度成分が 0である ( vR(R, z) = 0, vz(R, z) = 0 )と仮定すると流体の方程式
は次のようになる。

0 = −∂P

∂R
− ρ

GMR

(R2 + z2)3/2
+ ρ

v2ϕ
R

0 = −∂P

∂z
− ρ

GMz

(R2 + z2)3/2

0 = ρ(Γ − Λ)

連続の式、ϕ方向のオイラー方程式はともに両辺 0となり既に満たされていた。ここで、円盤の温度分布が
T (R) = T0(R/R0)−β という関係式で表すことができるとする。今、求めたい未知数は P, ρ, vϕの 3つであ
る。これらが含まれる流体の方程式は R, z方向のオイラー方程式の 2つである。気体の状態方程式から P

と ρの関係式を導くことで未知数をすべて求めることができる。よって、今回解く方程式は

0 = −∂P

∂R
− ρ

GMR

(R2 + z2)3/2
+ ρ

v2ϕ
R

0 = −∂P

∂z
− ρ

GMz

(R2 + z2)3/2

P = ρ
kBT0

µmH

(
R

R0

)−β

である。z方向のオイラー方程式と P と ρの関係式から次の式が得られる。
∂ρ

∂z
= −µmH

kBT0

(
R

R0

)β
GMρz

(R2 + z2)3/2

= −v2K
c2s

ρRz

(R2 + z2)3/2

ここで vK と cs は次のように置いた。

vK =

√
GM

R
, cs =

√
kBT0

µmH

(
R

R0

)−β

ρの zに関する微分方程式と見ると解くことができる。C を積分定数とおくと次のようになる。

ρ(R, z) = C exp

[
v2K
c2s

R

(R2 + z2)1/2

]
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ここから、z = 0での ρ(R, z)を ρmid(R)と書くことにすると、ρmid(R) = C exp
[
v2K/c

2
s

] となる。ρmid(R)

を用いると、ρは次のように表すことができる。

ρ(R, z) = ρmid(R) exp

[
v2K
c2s

(
1√

1 + z2/R2
− 1

)]
ここで、円盤は R ≫ zであるとして expの中身を次のように変形する。

ρ = ρmid(R) exp

[
− z2

2c2sR
2/v2K

]
定常円盤のスケールハイトH は次のように求めることができる。

H =
cs
vK

R =
cs

ΩK

ここで、ΩK = vK/Rはケプラー回転の角速度である。

3.1.3 粘性円盤
粘性のある軸対称円盤の粘性進化を求める。面密度 Σを用いることで R方向の運動に注目する。円筒座
標での流体の基礎方程式を書き下す。

∂ρ

∂t
+

1

R

∂

∂R
(RρvR) +

1

R

∂

∂ϕ
(ρvϕ) +

∂

∂z
(ρvz) = 0

ρ

[
Dv

Dt

]
ϕ

= [∇ · σ]ϕ

∂E

∂t
+

1

R

∂(RHvR)

∂R
+

1

R

∂(Hvϕ)

∂ϕ
+

∂(Hvz)

∂z
= −ρ

GM(RvR + zvz)

(R2 + z2)3/2
+ ρ(Γ − Λ)

連続の式について円盤が軸対称であるとすると ∂
∂ϕ = 0なので

∂ρ

∂t
+

1

R

∂

∂R
(RρvR) +

∂

∂z
(ρvz) = 0

また、円盤は十分薄く、vz は vR に対して小さいので vz ≃ 0とする。同様に vR は z によらないと考えて
良く、連続の式は次のようになる。

∂ρ

∂t
+

1

R

∂

∂R
(RρvR) = 0

ここで、式の両辺を z方向に積分する。面密度 Σの定義を用いると
∂Σ

∂t
+

1

R

∂

∂R
(RΣvR) = 0 (3.1)

となる。次に、ϕ方向のオイラー方程式について考える。展開すると次のようになる。

ρ
∂vϕ
∂t

+ ρ

(
vR

∂vϕ
∂R

+
vϕ
R

∂vϕ
∂ϕ

+ vz
∂vϕ
∂z

+
vRvϕ
R

)
=

1

R

∂

∂R
(RσRϕ) +

1

R

∂σϕϕ

∂ϕ
+

∂σϕz

∂z
+

σRϕ

R

σRϕ = µ

(
1

R

∂vR
∂ϕ

+ R
∂

∂R
(
vϕ
R

)

)
円盤が軸対称であること ∂

∂ϕ = 0、円盤が薄いことを考慮に入れてまとめると 1つめの式は

ρ
∂vϕ
∂t

+ ρ

(
vR

∂vϕ
∂R

+
vRvϕ
R

)
=

1

R

∂

∂R
(RσRϕ) +

σRϕ

R

=
1

R2

∂

∂R
(R2σRϕ)
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となる。2つ目の式からは

σRϕ = µR
∂

∂R

(vϕ
R

)
= µ

(
∂vϕ
∂R

− vϕ
R

)
= µR

∂

∂R

(vϕ
R

)
= µR

∂Ω

∂R

が得られる。ここで、Ωは vϕ の角速度である。ここまでをまとめると ϕ方向のオイラー方程式は

ρ
∂vϕ
∂t

+ ρ

(
vR

∂vϕ
∂R

+
vRvϕ
R

)
=

1

R2

∂

∂R

(
µR3 ∂Ω

∂R

)
である。ν = µ/ρであることに注意して両辺を zで積分する。

Σ
∂vϕ
∂t

+ ΣvR
∂vϕ
∂R

+
ΣvRvϕ

R
=

1

R2

∂

∂R

(
νΣR3 ∂Ω

∂R

)
∴ RΣ

∂vϕ
∂t

+ RΣvR
∂vϕ
∂R

+ ΣvRvϕ =
1

2πR

∂

∂R

(
2πR3νΣ

∂Ω

∂R

)
この式の左辺をさらに変形する。式 3.1の左辺を加えても値は変わらないので、Rvϕ×（左辺）を加えると
以下のようになる。

= RΣ
∂vϕ
∂t

+ RΣvR
∂vϕ
∂R

+ ΣvRvϕ + Rvϕ
∂Σ

∂t
+ vϕ

∂

∂R
(RΣvR)

=
∂

∂t
(ΣRvϕ) + RΣvR

∂vϕ
∂R

+ 2ΣvRvϕ + RvRvϕ
∂Σ

∂R
+ RΣvϕ

∂vR
∂R

=
∂

∂t
(ΣRvϕ) +

1

R

∂

∂R
(R2ΣvRvϕ)

よって、ϕ方向のオイラー方程式は
∂

∂t
(ΣR2Ω) +

1

R

∂

∂R
(R3ΣvRΩ) =

1

2πR

∂

∂R
(2πR3νΣ

∂Ω

∂R
)

ここで、2πR3νΣ∂Ω/∂Rはトルクと呼ばれる量である。
次にこれまでに求めた粘性流体の場合の連続の式と ϕ方向オイラー方程式を使って粘性進化を計算する。

まず ϕ方向オイラー方程式の左辺を次のように変形する。この時角速度 Ωは時間に依らないとする。
∂

∂t
(ΣR2Ω) +

1

R

∂

∂R
(R3ΣvRΩ) = R2Ω

∂Σ

∂t
+ RΣvR

1

R

∂

∂R
(R2Ω) + R2Ω

1

R

∂

∂R
(RΣvR)

= ΣvR
∂

∂R
(R2Ω)

1行目から 2行目の変形には連続の式を用いた。これを元の方程式に戻す。

ΣvR
∂

∂R
(R2Ω) =

1

2πR

∂

∂R

(
2πR3νΣ

∂Ω

∂R

)
∴ 2πRΣvR

∂

∂R
(R2Ω) =

∂

∂R

(
2πR3νΣ

∂Ω

∂R

)
∴ 2πRΣvR =

∂
∂R (2πR3νΣ ∂Ω

∂R )
∂
∂R (R2Ω)

が得られる。Ṁ ≡ 2πRΣvRは降着率を表す。よって、式全体としては粘性による降着率を与える。この両
辺を Rで微分すると

2π
∂

∂R
(RΣvR) =

∂

∂R

[
∂
∂R (2πR3νΣ ∂Ω

∂R )
∂
∂R (R2Ω)

]
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この左辺は連続の式第 2項の形なので、書き直すと次の形になる。
∂Σ

∂t
= − 1

2πR

∂

∂R

[
∂
∂R (2πR3νΣ ∂Ω

∂R )
∂
∂R (R2Ω)

]
∂Σ
∂t は面密度の時間変化を表す。よって、式全体としては粘性流体の面密度進化を与える。
円盤がケプラー回転しているので、角振動数

ΩK =

√
GM∗

R3

を使って降着率 Ṁacc は次のようになる。

Ṁacc = −2πRΣvR = −
∂
∂R (2πR3νΣ∂ΩK

∂R )
∂
∂R (R2ΩK)

(3.2)

また、 ∂
∂R (R2Ω) = 1

2RΩ を用いると円盤面密度進化は次のようになる。
∂Σ

∂t
= − 1

R

∂

∂R

[
∂
∂R (R3νΣ∂ΩK

∂R )
∂
∂R (R2ΩK)

]

=
3

R

∂

∂R

[
∂
∂R (R2νΣΩK)

RΩK

]

=
3

R

∂

∂R

[
1

2
νΣ + Rν

∂Σ

∂R

]
=

3

R

∂

∂R

[
R

1
2 (

1

2
R− 1

2 νΣ + R
1
2 ν

∂Σ

∂R
)

]
=

3

R

∂

∂R

[
R

1
2

∂

∂R
(R

1
2 νΣ)

]

(3.3)

ここで粘性係数 ν が一定であるとする。また、次のような変数変換を行う。

x = 2R
1
2 f =

3

2
Σx

このとき、式 3.3は次のように書き換えることができる。
∂f

∂t
=

12

x2

∂2f

∂x2

拡散方程式の形が得られた。ここで、D = 12
x2 は拡散係数であり、速度の次元をもつ。また、粘性係数 ν は

[cm2s−1]の次元を持つ。よって、円盤の半径を Rとすると降着にかかる時間は

t ≃ R2

ν

と見積もることができる。
分子の衝突による粘性係数を求める。水素原子のみが存在すると仮定すると、水素原子数密度 nHとその
衝突断面積 σmol を用いて単位長さ移動するあたり nHσmol 回衝突する。ここから、粘性係数は

νmol =
cs

nHσmol

である。この場合のレイノルズ数を求める。レイノルズ数とは、流体運動による慣性力と粘性力の比によっ
て決められた無次元量である。

Re =
csH

νmol

また、粘性係数 νは Shakura and Sunyaev (1973)の αパラメータを用いて次のように表すことができる。

ν = αcsH
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3.1.4 粘性円盤の数値計算
式 3.3を解くことで、粘性円盤の時間進化を得ることができる。特に ν ∝ Rγ の場合には解析解を求める

ことができる Lynden-Bell and Pringle (1974); Hartmann et al. (1998)。次のように置き換えると式 3.3を
解くことができる。

ν = ν1

(
R

R1

)γ

tvis =
1

3(2 − γ)2
R2

1

ν1

T = t/tvis + 1

このとき自己相似解は次のように得られる。

Σ(R, t) =
(2 − γ)Mdisk,0

2πR2
1(R/R1)γ

T−(5/2−γ)/(2−γ) exp

[
− (R/R1)2−γ

T

]
(3.4)

特に γ = 1の場合には円盤面密度は以下のようになる。

Σ(R, t) =
Mdisk,0

2πR2
1

1

R/R1
T−3/2 exp

[
− (R/R1)

T

]
(3.5)

この場合にMdisk,0 = 0.1 M⊙ とおいて自己相似解を表示すると、図 3.1のようになる。

10-2 100 102 104

R [au]

10-5

10-2

101

104

Σ
 [g

 c
m
−

2
]

t = 0.5 Myr
t = 0.8 Myr
t = 1.3 Myr
t = 2.0 Myr
t = 3.2 Myr
t = 5.0 Myr

図 3.1: 軸対称な円盤降着の時間進化を示す。式 3.3を解き、各時間での円盤面密度を示す。初期条件とし
てMdisk, 0 = 0.1 M⊙と設定した。また、粘性は α = 0.01とし、時間依存性は考慮しなかった。時間ととも
に角運動量輸送によって円盤半径が広がることを確認した。中心星近くの面密度が小さくなり、円盤半径が
広がっていて自己相似的な振る舞いをしていることも確かめた。
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また、γ = 1の場合に半径 R以内にある円盤質量は次のように計算することができる。

Mdisk(R, t) =

∫
2πR′Σ dR′

=
Mdisk,0

R1
T−3/2

∫ R

0

exp

[
−R′/R1

T

]
dR′

= Mdisk,0T
−1/2

[
1 − exp

(
− (R/R1)

T

)] (3.6)

また、式 3.2では、粘性降着による質量損失率を計算した。粘性係数 ν = ν1(R/R1)でありケプラー回転を
仮定していることに注意すると降着率は以下のようになる。

Ṁacc(R, t) = −2πRΣvR

= −
∂
∂R (2πR3νΣ∂ΩK

∂R )
∂
∂R (R2ΩK)

= 3π
ν1
R1

∂
∂R

(
R3/2Σ

)
∂
∂RR1/2

分子に注目し、式 3.5から Σを代入すると以下のようになる。
∂

∂R

(
R3/2Σ

)
=

∂

∂R

Mdisk,0

2πR1
R1/2T−3/2 exp

[
− (R/R1)

T

]
=

Mdisk,0

2πR1
R−1/2T−3/2 exp

[
− (R/R1)

T

](
1

2
− R/R1

T

)
分母については

∂

∂R
R1/2 =

1

2
R−1/2

となるので、これらをまとめると、降着率は以下のように求められる。

Ṁacc(R, t) = 3π
ν1
R1

Mdisk,0

2πR1
T−3/2 exp

[
− (R/R1)

T

](
1 − 2R/R1

T

)
=

Mdisk,0

2tvis
T−3/2 exp

(
− (R/R1)

T

)[
1 − 2(R/R1)

T

] (3.7)

ここから、降着率はおよそ ∝ t−3/2 に従って時間とともに減少する。
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3.2 輻射輸送
単位面積、単位時間あたりに単位立体角に放射される周波数 [ν, ν + dν]の光のエネルギーを放射輝度と

呼び、Iν [ erg s−1 cm−2 Hz−1 sr−1]と書くことにする。まずは距離 dsを移動するときの輻射輸送を考える。
吸収係数を κν [ cm−1]、放射係数を jν [ erg s−1 cm−3 Hz−1 sr−1]とおく。このとき dsの間での放射・吸収を
考えると輻射輸送の式は以下のようになる。

dIν = −Iνκνds + jνds

dτν = κνdsとして光学的厚み τν を導入すると輻射輸送の式は次のように書き換えることができる。

dIν = −Iνdτν + Sνdτν

ここで、Sν ≡ jν/κν とし、Sν を源泉関数と呼ぶ。輻射輸送の式の両辺に eτν をかけて [0, τν ]の範囲で積分
すると各点での放射強度を求めることができる。

dIν + Iνdτν = Sνdτν

eτν (dIν + Iνdτν) = eτνSνdτν

d(eτν Iν) = eτνSνdτν

∴ Iν(τν) = Iν(0)e−τν +

∫ τν

0

e−(τν−τ ′)Sνdτ ′

第 1項は放射された光が τν の点に辿り着くまでに受ける吸収に対応している。第 2項は τν に移動するま
でに受けた吸収を考慮した実質的な放射に対応している。
本研究では各点での FUV、X線放射強度を上で示す輻射輸送に従って計算した。FUVの放射強度につい

て以上の計算に基づくダストによる減光と H2 による自己遮蔽を取り入れる。Draine and Bertoldi (1996)

では H2 の多準位を取り入れた計算から fshield を次のように近似した。

fshield =

{
1

(
NH2

< 1014 cm−2
)(

NH2/1014 cm−2
)−0.75 (

NH2 ≥ 1014 cm−2
)

X線放射強度についてはスペクトルから、各周波数での反応断面積を用いて光学的厚みを計算する。
EUVの放射強度については、 3.3節に示すように水素電離を考慮に入れてレイトレーシング法で計算
する。
中心星からの EUV/FUV/X線光度については、系の年齢を ∼ 1 Myrと仮定し、Gorti and Hollenbach

(2009)に従って設定する。EUV光度 ϕEUV については、観測から値が精度良く定まっていない。星の彩層
から放射されているとし、中心星質量に依存すると仮定する。FUV光度 LFUV については、彩層からの放
射 LFUV, chr と降着の衝撃による放射 LFUV, acc を考慮する。

LFUV = LFUV, chr + LFUV, acc

降着によって放射されるあらゆる波長の光を含めた光度 Lacc については、式 2.5に従って降着率を用いて
表すと以下のようになる。

LFUV =
1

2

GM∗Ṁacc

R∗

ここでは降着によって解放されるエネルギーのうち半分が光エネルギーとして放射されるとした。このエ
ネルギーが 9000 Kの黒体放射に従って放出されると仮定して、LFUV, accを求めた。また、彩層から放射さ
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れる FUV光度は観測から、星の光度の log(LFUV, chr/L∗) = −3.3を満たすことが観測から明らかになって
いる (Valenti et al., 2003)。これらを組み合わせることで FUV光度を設定した。X線光度 LX−ray につい
ては、観測から以下のように近似される (Flaccomio et al., 2003; Preibisch and Feigelson, 2005)。

LX−ray ∼

{
2.3 × 1030 (M∗/M⊙)

1.44
erg s−1 M∗ ≤ 3 M⊙

10−6L∗ M∗ ≥ 3 M⊙
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3.3 非平衡熱化学
3.3.1 Hii領域

O型星やB型星のような大質量星が放つ紫外線により、周辺のガスが電離される。電離されたガスの領域
をHii領域と呼び、光電離と再結合による電離平衡が成立している。O型星、 B型星というのはスペクトル
型による分類で、星の表面温度によって決まる。星の絶対等級とスペクトル型の対応を表示したHR図では
左上に属している。O型星の質量は 15–90 M⊙で、表面温度は 30000–52000 K、B型星の質量は 2− 16 M⊙

で、表面温度は 10000–30000 Kである。Hii領域からは電子と再結合する際に、準位に応じて様々な波長を
持つ輝線が放射される。主な水素再結合線を表 3.1に挙げる。Lyで表されるライマン系列とは、Hiの基底
状態に電子が遷移するときに放出される輝線のことで、Hで表されるバルマー系列とは、Hiの量子数 2を
持つ準位に電子が遷移するときに放出される輝線のことである。水素の再結合線について性質をまとめる
と表 3.1のようになる。可視光域（波長 350-1000 nm）で最も強い輝線を２つあげると、656.3 nmの波長
をもつ水素のバルマー α輝線（Hα輝線）と 500.7 nmの波長をもつ酸素の [Oiii]輝線である。

表 3.1: 主な水素原子の線スペクトル

輝線名 波長（nm） 振動数（Hz） エネルギー（ eV）
Lyα 121.6 2.47 × 1015 10.2

Lyβ 102.6 2.92 × 1015 12.1

Lyγ 97.3 3.08 × 1015 12.8

Hα 656.3 4.57 × 1014 1.9

Hβ 486.1 6.17 × 1014 2.6

Hγ 434.1 6.91 × 1014 2.9

Hii領域では光電離と再結合の電離平衡が成立しているので、これらについてまとめる。光学的に薄いガ
ス中に Hiと Hiiと e– のみがあると仮定する。まずは光電離 H + γ −−→ H+ + e– に注目する。nを系の粒
子数、nHI と nHII もそれぞれの Hi、Hiiの個数密度とすると次の関係が成立している。

n = nHI + nHII

ここで水素原子核密度を nH とおくと、水素原子の数が保存することから

nH = nHI + nHII

1 = yHI + yHII

が成立している。水素原子核密度に対する割合を yHI、yHIIと表し、アバンダンスと呼ぶ。よって、単位体
積あたり単位時間あたりに電離する回数を光電離率 Pion とおく。Hiの吸収断面積 σH と電離光子のフラッ
クス F を用いて次のように書くことができる。

Pion = nHIσHF

= yHInHσHF

次に、再結合を考える。ガスは全体で電気的に中性と仮定する。今回、HiとHiiと e– のみが存在する系
について考えているので、nHII = ne として良い。また、式 (1)より nHII = nH − nHI であるので、単位体
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積あたりの再結合率 Rは次のようになる。

R = nHIIneα(Tgas)

= n2
H(1 − yHI)

2α(Tgas)

ここで α(T )は再結合定数であり、ガス温度 Tgasの関数として α(Tgas) = 4× 10−13(104T−1
gas)

0.73 cm3 s−1と
近似される。
電離平衡が成立している時、光電離率と再結合率が等しくなっているので P = Rが成立している。ここ
から次のように yHI、yHII が求められる。

yHI =
2nHα + σHF −

√
4nHασHF + σ2

HF
2

2nHα

=
−1 +

√
1 + 4nHα/σHF

1 +
√

1 + 4nHα/σHF

yHII =
−σHF +

√
4nHασHF + σ2

HF
2

2nHα

=
2

1 +
√

1 + 4nHα/σHF

(3.8)

ここで、tion ≡ (FσH)−1 と trec ≡ (nHα)−1 は時間の次元を持ち、それぞれイオン化タイムスケール、再
結合タイムスケールと呼ばれる。実際に σH = 10−18 cm2、F = 1010 cm−2 s−1 とするとイオン化タイムス
ケールは次のような値になる。

tion = 1.0 × 108 s
( σH

10−18 cm2

)−1
(

F

1010 cm−2 s−1

)−1

≃ 3.17 yr
( σH

10−18 cm2

)−1
(

F

1010 cm−2 s−1

)−1

同様に nH = 10 cm−3、Tgas = 10000 Kであるとすると、再結合タイムスケールは

trec = 2.5 × 1011 s
( nH

10 cm−3

)−1

≃ 7.93 × 103 yr
( nH

10 cm−3

)−1

と求められる。
再結合タイムスケールがイオン化タイムスケールより十分長く tion ≪ trecとなるような場合には、式 3.8

は次のような極限をとる。

yHI ≃ 1 −
(
σHF

nHα

) 1
2

yHII ≃
(
σHF

nHα

) 1
2

yHI ≈ 1となるので、ガスはほぼ電離しておらず中性である。tion ≫ trecの場合に同様にして式 3.8で極限
をとると yHII ≈ 1となり、ガスはほぼ電離される。
光電離率と再結合率を表す式から、FσH は電離を、nHα(Tgas)は再結合を表す量になっている。フラッ
クスが大きく、水素原子核密度が小さいと光電離が起きやすい。
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これまでは、振動数に関わらずフラックスが一定であると仮定して電離平衡が成立しているときの電離
度を計算した。実際には σH、F は振動数によって異なる値をとる。Osterbrock and Ferland (2006)は吸収
断面積が次のように近似できることを示した。

σH,ν = 6.3 × 10−18

(
hν

hν1

)−3

cm2

よって Hiが振動数 ν を持つ光子の吸収断面積を σH,ν と置き、単位面積を通る単位時間あたりの振動数 ν

の電離光子数を Fνdν と置き換えて、電離平衡を求める。このとき振動数 [ν, ν + dν]によって起きる電離率
Pion,ν は

Pion,ν = yHInHσH,νFνdν

Hiの光電離は光子のエネルギーが ν1 ≡ 13.6 eVより大きいときに起こる。よって、放射された光によって
起きる光電離率はあらゆる振動数を持つ光に対して求めた電離率を足し合わせれば良い。

Pion =

∫ ∞

ν1

yHInHσH,νFνdν

平均吸収断面積 σ̄H、あらゆる振動数のフラックス F を次のように定義する。

σ̄H =

∫∞
ν1

σH,νFνdν∫∞
ν1

Fνdν

F =

∫ ∞

ν1

Fνdν

これらを用いると光電離率は次のように書き直すことができる。

Pion =

∫ ∞

ν1

yHInHσH,νFνdν

= yHInHσ̄HF

(3.9)

再結合率は振動数依存性を持たないため、次のようになる。

R = n2
H(1 − yHI)

2α(Tgas)

ここで、電離平衡が成立しているとき、P = Rであることから yHI、yHII を求めると

yHI =
−1 +

√
1 + 4nHα/σ̄HF

1 +
√

1 + 4nHα/σ̄HF

yHII =
2

1 +
√

1 + 4nHα/σ̄HF

以上から、吸収断面積とフラックスが振動数依存性を持つう場合についても、振動数方向に積分した全体の
フラックスを用いて依存性がない場合と同様に電離度を書き表せることが分かった。
次に電離平衡に達していないガスの電離度の時間変化を考える。初期条件として、ガスが全て Hiである

と仮定し、Hiiの時間変化に関する微分方程式を解く。時刻 [t, t + dt]の間に nHI、nHII は次のように変化
する。

∆nHI(t) = {(nH − nHI(t))
2α(Tgas) − nHI(t)σ̄HF}dt

∆nHII(t) = {(nH − nHII(t))σ̄HF − (nHII(t))
2α(Tgas)}dt
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以上から、yHII に関して次のような微分方程式が成立している。
dyHII

dt
= (1 − yHII)σ̄HF − nHy

2
HIIα(Tgas)

ここで、簡単のため、次のような無次元量 p, qを導入する。

p =
−σ̄HF +

√
σ̄2
HF

2 + 4nHα(Tgas)σ̄HF

2nHα(Tgas)
= 1 − yHI

q =
−σ̄HF −

√
σ̄2
HF

2 + 4nHα(Tgas)σ̄HF

2nHα(Tgas)
= yHI − 1 − σ̄HF

nα

以上から、yHII に関する微分方程式は次のように書き換えられる。
dyHII

dt
= −nHα(Tgas)(yHII − p)(yHII − q)

初期条件は中性ガス (yHII(t = 0) = 0)であることを考慮して微分方程式を解くと、次のような解が得ら
れる。

yHII =
2(e−

√
σ̄2
HF 2+4nHα(Tgas)σ̄HFt − 1)

(1 −
√

1 + 4nHα(Tgas)/σ̄HF )e−
√

σ̄2
HF 2+4nHα(Tgas)σ̄HFt − (1 +

√
1 + 4nHα(Tgas)/σ̄HF )

ここまで光学的に薄いガスについて、電離度の時間変化を求めた。
これまでの計算を用いて、実際に O型星、B型星周りについて r = 30 auの位置で yHII(t)の時間変化を
計算する。吸収断面積は σH = 10−18 cm2として振動数依存性を持たないとし、nH = 10 cm−3と設定する。
フラックス F も振動数依存性を持たないと仮定し、O型星、B型星それぞれについて次のように計算する。
一般にO型星の光度は L∗ = 1048 s−1である。中心星光度から r = 30 auの位置でのフラックスを計算する
と次のようになる。

F =
L∗

4πr2
∼ 3.95 × 1017 cm−2 s−1

一般に B型星の光度は L∗ = 1045 s−1であるから、r = 30 auの位置でのフラックスを計算すると次のよう
になる。

F ∼ 3.95 × 1014 cm−2 s−1

電離光子は EUVで構成されているとする。EUVによってガスは 104 Kまで加熱されるので、Tgas = 104 K

とおくと、α(Tgas) = 4.0 × 10−13 cm3 s−1 である。これらを用いると、yHII の時間変化は図 3.2のように
なる。
ここまでは光学的に薄く、F が局所的に与えられている系を考えてきた。次は電離光子が十分に光学的
に厚いガス層に入射している場合を考える。水素原子核密度分布が nH(x)で与えられるガス層に放射がフ
ラックス F0で x軸正の向きに入射しているとする。まずは吸収断面積とフラックスが振動数依存性を持た
ないと仮定して進める。EUVが xから x + dxの間を進む間に吸収される光子数は次のように書くことが
できる。

σHyHI(x)nH(x)F (x)dx

ここから、フラックスの変化に注目すると以下のような微分方程式が得られる。
dF (x)

dx
= −σHyHI(x)nH(x)F (x)
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図 3.2: O・B型星周りで、中心星から 10 au、30 auの位置でのイオン化タイムスケールを示す。中心星か
ら 10 auの位置をピンク、30 auの位置をオレンジで示す。より中心星近く、大質量星周りの方がイオン化
が早く進む。

F (x = 0) = F0 に注意してこの方程式を解くと、

F (x) = F0 exp[−σHNHI(x)]

という解が得られる。ここで、NHI(x)は Hiの柱密度と呼ばれ、次のように定義される。

NHI(x) =

∫ x

0

dx′nHI(x
′)

柱密度を用いて光学的厚み τ が以下のように定義される。

τ = σHNHI

τ > 1の時、光学的に厚いといい、光は通りにくい。一方で τ < 1の時、光学的に薄いといい、光は通りや
すい。
この場合での電離平衡を計算する。光電離率 P は

P = yHI(x)nH(x)σHF (x)

= yHI(x)nH(x)σHF0 exp[−σHNHI(x)]

である。再結合率はR = (1 − yHI)
2nH(x)2α(Tgas)で、電離平衡ではこれらが等しくなるので次の関係式が

成立している。
F (x) =

y2HIInH(x)α(Tgas)

yHIσH

これを輻射輸送方程式に代入すると
y2HIIα

yHIσH

dnH

dx
+

nHα

σH

d

dx

(
y2HII

yHI

)
= −y2HIIn

2
Hα

∴ d

dx

(
y2HII

1 − yHII

)
= −y2HIIσHnH − 1

nH

(
y2HII

1 − yHII

)
dnH

dx

(3.10)
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図 3.3: 水素原子核の柱密度に対して Hiiのアバンダンスを示す。輻射輸送方程式（式 3.10）を 4次ルンゲ
クッタ法を用いて数値的に解いた。Hiiのアバンダンスが急激に 0に近づく位置がストレムグレン半径に対
応する。
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という方程式が得られる。吸収断面積を σH = 6.3 × 10−18 cm2、水素原子核密度を nH = 80 cm−3、ガス温
度を Tgas = 104 Kとしてこの方程式を数値的に解くと図 3.3のようになる。 中心星から離れて柱密度が高
くなると yHII が急に 0になる点がある。この内側では tion = (FσH)−1 が trec = (nHα)−1 より短いため電
離が進むが、外側では大小関係が逆転し電離が進まないと考えられる。
極座標系での輻射輸送方程式を考える。中心星から等方的に光子が放出されると仮定し、θ, ϕ方向は考え

ない。中心星周りの半径 rから r + drの位置に移動するまでに水素電離によって減少するフラックスの総
量を考える。2次の微小量を無視することで次のような関係式が得られる。

4π(r + dr)2F (r + dr) − 4πr2F (r) = −yHI(r)nH(r)σHF (r) · 4πr2dr

(4πr2 + 8πrdr)

(
F (r) +

∂F (r)

∂r
dr

)
− 4πr2F (r) = −yHI(r)nH(r)σHF (r) · 4πr2dr

∂F (r)

∂r
+

2

r
F (r) = −nHI(r)σHF (r)

1

r2
∂

∂r

(
r2F (r)

)
= −nHI(r)σHF (r)

これが極座標系での輻射輸送方程式である。次にこれを解く。
1

r2
∂

∂r

(
r2F (r)

)
= −nHI(r)σHF (r)

1

r2F (r)

∂

∂r

(
r2F (r)

)
= −nHI(r)σH

∴ F (r) ∝ 1

r2
exp [−σHNHI]

大質量星周りに形成される Hii領域をストレムグレン球と呼ぶ。またその半径をストレムグレン半径とい
い、数光年から数十光年の大きさを持つ。中心星から単位時間当たりに放出される電離光子数を L∗ とし、
ストレムグレン半径をRsとする。ストレムグレン球内部では電離平衡が成立していることから電離光子の
個数分だけ水素の電離・再結合が起きていると考えることができ次のような関係式が成り立つ。

L∗ =
4π

3
R3

sn
2
HIIα(Tgas)

よって、ストレムグレン半径は次のように書くことができる。

Rs =

(
3L∗

4πn2
HIIα(Tgas)

) 1
3

∼ 12.7 pc

(
L∗

1049 s−1

)1/3 ( nHII

10 cm−3

)−2/3

3.3.2 光解離領域
ストレムグレン半径の外側では加熱過程と化学反応が FUV(6 eV < hν < 13.6 eV)によって支配されて

いる。この領域を光解離領域（photo dissociation region；PDR）と呼ぶ。光解離領域の構造を図 3.4に示
す。 星間ダストによって星からの放射が減光される。AV とはダストによる減光量であり、AV = 1は入射
フラックスが 2

5 に減少したことに相当する。
FUVは水素電離できないので、ガスはほぼ中性である。FUV放射によって、H2、CO、H2Oなどの分

子が光解離される。Ciの第一イオン化エネルギーは 11.3 eVで 13.6 eVよりも小さいことから、近傍の星
からの FUV放射によって電離される。光解離領域の一番内側は Hiから Hiiへの光電離の境界で、Hi, Cii,

Oiが存在する。AV = 2に Hiと H2 の境界があり、ここより外側で水素原子は主に H2 として存在する。
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Ionization Front H2 Dissociation Front

AV1 10

H +

H

C +

O

H2

C/CO

OUV

図 3.4: 左側から高エネルギー放射があるときの光解離領域（PDR）の構造の模式図を示す。E > 13.6 eV

以上のエネルギーを持つ電離光子はHiに効率的に吸収され、Hii領域を形成する。Hii領域で電離光子の多
くは吸収され、その外側には主に FUVによって化学組成が決まる光解離領域が形成される。FUVによっ
て H2、COが解離される。光解離領域の外側では高エネルギー放射が届かず、主に分子が存在している。
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AV = 4にCOからCiiの境界があり、ここより外側ではCOとして存在する。一番外側はAV = 10で、Oi

と O2 の境界である。
PDRは赤外線で観測される。中心星から放出された FUV放射の一部は PAHやダスト微粒子に吸収され

る。PAHは励起されたのち、赤外線を放出する。ダスト微粒子は紫外線を吸収したのち、遠赤外線を放出
する。これは赤化と呼ばれる。

3.3.3 化学反応
• H2 生成

H2 は円盤中で様々な過程を通して生成される。星間ガスでの化学反応は、ダスト上での反応とガス
の衝突反応の 2種類に分けられる。
ダスト上で Hiが反応することで H2 が生成される。Hiがダスト表面に結合し、熱揺らぎによって表
面上をランダムウォークする。このときダスト表面にもう一つ Hiが結合し、すでに結合している Hi

と遭遇すると、∆E = 4.5 eVを放出しながら、H2としてダスト表面から離れる。H2生成率は次のよ
うに与えられる (Tielens and Hollenbach, 1985)。

kH2,dust = 6.0 × 10−17

(
Tgas

300 K

)
×

(
1.0 + exp

(
7.5 × 102(1/75 − 1/Tdust)

))−1

1.0 + 4.0 × 10−2
√

Tgas + Tdust + 2.0 × 10−3Tgas + 8.0 × 10−6T 2
gas

cm3 s−1

ガス中での衝突反応によっても H2 は生成される。

H + H− −−→ H2 + e−

H2
+ + H −−→ H2 + H+

それぞれの反応係数は Omukai (2000)から次のように表される。

k8 = 1.5 × 10−9 cm3 s−1 (Tgas < 300 K)

k8 = 4.0 × 10−9

(
Tgas

1 K

)−0.17

cm3 s−1 (Tgas > 300 K)

k10 = 6.4 × 10−10 cm3 s−1

ガス密度が高くなると三体反応によって H2 が生成される。

H + H + H2 −−→ 2 H2

このときの反応係数は次のように表される。

k20 = 6.9 × 10−30T−1
gas cm6 s−1

ここまでの H2 生成反応の係数をガス温度を横軸として図 3.5に示す。



64 手法：輻射流体計算

102 103 104 105

Tgas [K]

10-18

10-14

10-10

10-6

10-2

R
ea

ct
io

n 
R

at
es

 [s
−

1
]

dust
H +

2  + HI
HI + HI + H2

H −  + HI
H +

2  + H −

HI + HI + HI

図 3.5: ガス温度 Tgas を横軸として H2 生成反応の反応係数を示す。ダスト温度は Tdust = 10 Kとした。
（青）ダスト上での H2 生成（オレンジ）H2

+ + H −−→ H2 + H+（緑）H + H + H2 −−→ 2 H2（赤）H– +

H −−→ H2 + e–（紫）H2
+ + H– −−→ H2 + H（茶）H + H + H −−→ H2 + Hに対応している。

　 　



3.3 非平衡熱化学 65

• H2 解離と H2 pumping

H2 のエネルギー準位を図 3.6に示す。 LW光子によって H2 は電子励起状態に遷移される。

H2 dissociation

Ground State

Electronically Excited State

図 3.6: H2のエネルギー準位の模式図を示す。LW光子によって電子基底状態から電子励起状態に励起され
る。励起された H2は電子基底上体の振動励起状態に遷移する。その際に∼ 10%は不安定な v > 14の振動
状態に遷移するため Hi原子 2つに解離する。Hiが持つ運動エネルギーから、1回の解離につき 0.4 eVが
ガス加熱に寄与する。残りの ∼ 90%は v < 14の振動状態に遷移する。自然放射、衝突脱励起を通して振
動基底状態に遷移する。衝突脱励起が加熱に寄与する。

　 　

電子励起状態に励起された H2は赤外線や UVを放出しながら電子基底状態のうち振動励起状態に遷
移する。特に、励起された H2 のうち 10%が振動準位 (v > 14)を持つ不安定な状態に遷移する。こ
のとき H2 は分解し Hi原子 2つになり、これを H2 解離と呼ぶ。光解離の反応係数は、光学的厚み、
H2 量と準位分布に依存する。ここで、H2 + FUV −−→ H2

+ + e– の反応には 15eV必要であるから、
Hii領域外側の Hiで満たされている領域では起こらない。Tielens and Hollenbach (1985)から、H2

解離率を次のように計算する。

RH2,diss = 3.4 × 10−10fshieldG0e
−2.5AV s−1

ここで、fshieldは水素分子による自己遮蔽効果を示す。また、G0は Habing Fluxと呼ばれ、FUV放
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射のエネルギーを表す。次のように定義される。

G0 =
u(6 − 13.6 eV)

5.29 × 10−14 erg cm−3

太陽近傍では G0 ∼ 1である。
電子励起状態から電子基底状態の振動励起状態（v ≤ 14）に遷移する場合をH2 pumpingと呼ぶ。H2

は 14個の振動励起状態が存在し、それぞれの持つエネルギーによって反応係数が異なる。これまで、
H2 pumpingを取り入れた多くの研究では簡単のために v = 6の振動励起状態を用いてきた (Tielens

and Hollenbach, 1985; Wang and Goodman, 2017)。本研究でも、H2の振動励起状態は v = 6として
シミュレーションに取り入れる。H2の振動励起状態を H2*と書き表すことにする。このとき、FUV

放射による H2 pumpingの反応係数は次のように与えられる。

RH2,pump = 3.4 × 10−10fshieldG0e
−2.5AV s−1

H2* から様々な過程を通じて H2 に脱励起する。本研究では 4つの過程を取り入れる。
H2* が FUV によって 2 つの Hi に解離されることがある。その反応係数は次のように与えられる
(Tielens and Hollenbach, 1985)。

RH2
∗, diss = 10−11fshieldG0e

−2.5AV s−1

1回の反応で 0.4 eV分がガス加熱に寄与する。
H2*は H2または Hiと衝突して基底状態の H2に戻る。Wang and Goodman (2017)から反応係数は
それぞれ次のように書ける。

kde,H = 1.8 × 10−13 cm3 s−1 ×
(
Tgas

K

)1/2

exp

(
−1000 K

Tgas

)
kde,H2

= 2.3 × 10−13 cm3 s−1 ×
(
Tgas

K

)1/2

exp

(
− 18000 K

Tgas + 1200 K

)
これら一回の反応によって、2.6 eV分がガス加熱に寄与する。よって、H2*の衝突脱励起に伴う加熱
率は次のように計算することができる。

Γ = [n(H)kde(H) + n(H2)kde(H2)]n(H∗
2) × 4.17 × 10−12 erg cm−3 s−1

H2*は自然放射によってH2振動基底状態に戻る。その時の係数は次のように与えられる (Tielens and

Hollenbach, 1985)。
A(H∗

2) ≃ 2.0 × 10−7 s−1

１回の自然放射で 4.17 × 10−12erg cm−3s−1 のエネルギー放出があるので加熱率は自然放射によって
エネルギーが放射されるが、吸収されることはなく、ガス加熱には寄与しない。
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• CO formation

COはガス中で C+, CH2
+, CHを通して生成される。その反応式は以下のように書ける。

C + hν → C+ + e−, k = 2.6 × 10−10s−1

C+ + H2 → CH2
+ + hν, k0 = 5.0 × 10−16T−0.2

2 cm3s−1

CH2
+ + e− →


CH + H(25%)

C + H2(12%)

C + H + H(63%)

, k = 1.24 × 10−6T−0.6
2 cm3s−1

CH + O → CO + H, k1 = 6.6 × 10−11cm3s−1

CH2
+, CHに関してはこれ以外にも以下のような反応をするので計算に加える必要がある。

CH2
+ + hν →


CH + H+(1/3)

CH+ + H2(1/3)

C+ + H2(1/3)

, k = 1.38 × 10−10s−1

CH2
+ + H2 → CH3

+ + H, k = 1.60 × 10−9cm3s−1

CH + hν →

CH+ + e−(47%)

C + H(53%)
,ΓCH = 1.62 × 10−9s−1

これらの反応を全て実装すると計算量が多く時間がかかる。CH2
+ は生成された後すぐに e− と反応

して CHとなるとする。CHの数密度変化について次のような式がたてられる。これらの反応で平衡
が成立しているとすると両辺の値が 0となる。

d[CH]

dt
= k0[C+][H2] − k1[CH][O] − ΓCH[CH] = 0

∴ [CH] =
k0[C+][H2]

k1[O] + ΓCH

ここで求めた [CH]を用いると COの生成率は次のようにまとめられる。

RCO = k1[CH][O]

= k0nC+nH2

k1nO

k1nO + ΓCH

(3.11)

• CO destruction COは photodissociationによって破壊される。

CO + hν → C + O

H2の光解離と同様に自己遮蔽によって放射強度が変わる。自己遮蔽は CO, H2, ダストの影響を考え
る必要があるため、

fshield = Θ1(NCO)Θ2(NH2)Θ3(NAv)

と書き直すことができる。放射強度も含めた COの解離率は以下のようになる。

RCO,diss = 1.0 × 10−10G0nCOΘ1(NCO)Θ2(NH2
)Θ3(NAv) s−1 (3.12)
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3.3.4 加熱過程
本研究で考慮した加熱過程について説明する。

• EUVによる水素電離に伴う加熱
水素電離には hν1 = 13.6 eVのエネルギーが必要である。Hii領域では、光電離が加熱源、再結合に伴
う放射が冷却源として働き全体として温度平衡が成立している。光電離による加熱では、1回の電離に
よって、平均してh(ν̄−ν1)の運動エネルギーを電子が得る。よって、求める加熱率ΓEUV[ erg cm−3 s−1]

は σH、F の振動数依存性を考えない場合、次のようになる。

ΓEUV = yHI nH σH F h(ν̄ − ν1)

一方で、Fの振動数依存性を考える場合には以下のようになる。

ΓEUV =

∫ ∞

ν1

yHI nH σH,ν Fν h(ν − ν1)dν

再結合 (H+ + e– −−→ H + γ)が起こると光としてエネルギーが放出される。ここで出た光が再び吸
収されることなく系の外に出ていくことがある。このとき、系全体としてはエネルギーを失ったこと
になるので、ガス冷却となる。電子の運動エネルギーは 3

2kBTgas で表される。EUVによって温めら
れたガスの温度は∼ 104 K、となるので代入すると運動エネルギーは 1.29 eVと得られる。Hiiが再結
合するとき、束縛エネルギーと電子が持っていた運動エネルギーが放出される。束縛エネルギーはHi

のエネルギー準位によって異なっている。量子数 nの束縛エネルギーは次のように書くことができる。

En = − me4

2(4πϵ0ℏ)2
1

n2
= −13.6

n2
eV

量子数 n = 1へ遷移する場合 13.6 eV、量子数 n = 2へ遷移する場合 3.4 eVの束縛エネルギーが放出
される。
Hii領域で自由電子が Hiiと再結合するとき、 1

3 が量子数 n = 1に遷移し、13.6 + 1.29 = 14.9 eVの
エネルギーが放出される。このエネルギーはすぐに周りの Hiに吸収されて電離に用いられる。その
他の 2

3 はまず量子数 n ≥ 2の準位に結合し、放射によってエネルギー放出しながら段々と下の準位に
移動する。その過程で長い波長を持つ光を放出する。Hαを含むこれらの光は吸収されることなく系
から流出し、ガスの冷却源となる。冷却率については次の節で詳細にまとめる。
Hi、Hii、e– のみの系について、電離平衡と温度平衡が成立している場合のガス温度を計算する。冷
却率は定数 β を使って βkBTgasn

2
H(1 − yHI)

2α(Tgas)と表せるとする。電離平衡が成立しているので
yHII = 1 − yHI が成立している。温度平衡に達しているので、加熱率と冷却率が等しくなっている。
以上から、加熱率・冷却率について次の式が得られる。

yHInHσHFh(ν̄ − ν1) = βkBTgasn
2
H(1 − yHI)

2α(Tgas)

これを解くと
Tgas =

h(ν̄ − ν1)

βkB

となる。
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β = 3
2 とし、実際にO型星、B型星周りのガス温度を見積もる。O型星では表面温度が Tgas = 30000 K

で、EUVの平均エネルギーが hν̄ ∼ 17 eVであるとする。このとき、ガス温度は次のように計算する
ことができる。

Tgas ≃ 59300 K

B型星では表面温度が Tgas = 10000 Kであるとする。ここから O型星と同様に計算すると

Tgas ≃ 17400 K

が得られる。以上から、星周りのガスは、中心星からの電離光子の放射によって星の表面温度より高
温に温められる。
次に σH、Fν が振動数依存性をもつ場合について考える。光電離率と再結合率の釣り合いから、次の
関係式が得られる。 ∫ ∞

ν1

yHI nH σH,ν Fνdν = n2
H (1 − yHI)

2 α(Tgas)

また、加熱率と冷却率の釣り合いから、∫ ∞

ν1

yHI nH σH,ν h(ν − ν1)Fνdν = β kB Tgas n
2
H (1 − yHI)

2 α(Tgas)

が得られる。よって、以上をまとめると次のようにガス温度を計算することができる。

Tgas =

∫∞
ν1

h(ν − ν1)σH,ν Fνdν

β kB
∫∞
ν1

σH,ν Fνdν

• ダスト光電加熱
ダスト光電加熱とは、FUVが星間物質中の小さい微粒子やPAHで光電効果によって電子を放出させ、
その電子が熱化されることでガスを加熱することである。電子はプラスの電荷を持った星間微粒子の
クーロンポテンシャルを通り抜けガス層に入る。星間微粒子や PAHの電荷が大きいほどポテンシャ
ルエネルギーが大きくなり、電子が通り抜けにくくなる。よって、ダスト光電加熱においてダストの
電荷は重要なパラメータとなる。光電効果によってダスト微粒子から電子が放出される割合はDraine

(2011)から次のように書くことができる。(
dN

dt

)
=

∫
dν

uνc

hν
πa2QabsYpe

dν uνc
hν は単位面積あたり周波数 [ν, dν]のエネルギーを持つ光子数、πa2Qabsはダストの吸収断面積を

表す。電子が抜けてガス層まで到達する割合を Y (hν, a, U)とした。Y (hν, a, U)は光子のエネルギー
hν、ダストサイズ a、ダストのクーロンポテンシャル U によって異なる。計算によって、光子のエネ
ルギーが高く、ダストサイズが小さいほど Y が大きく、ダスト光電加熱が効率的であることが示唆さ
れている (Draine and Bertoldi, 1996; Weingartner et al., 2006)。大きいダスト微粒子の場合電子は
微粒子を離れる前に衝突するため、結果的に電子は放出されない。
ダスト光電加熱に効果的な PAHの半数はサイズが 15-100 Åである。本研究では、MRN分布に従っ
たサイズ分布を持つダスト成分を仮定し、以下のようにダスト光電加熱による加熱率 ΓPEを計算する
(Bakes and Tielens, 1994)。

ΓPE = 10−24ϵG0nHI(Z/Z⊙)(D/0.01)

ϵ =

[
4.87 × 10−2

1 + 4 × 10−3(G0

√
Tgas/ne)0.73

+
3.65 × 10−2(Tgas/104 K)0.7

1 + 2 × 10−4G0

√
Tgas/ne

]
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また、小さいダストはガスと一緒に運動すると仮定して、一流体として扱う。

• H2 解離に伴う加熱
FUV放射によって電子励起状態に励起された H2のうち約 10%は 2つの Hiに解離する。1回 0.4 eV

のエネルギーがガスに与えられる。

• H2* の衝突脱励起に伴う加熱
FUV放射によって電子励起状態に励起された H2 のうち約 90%は脱励起して基底状態の H2 に戻る。
衝突脱励起の場合、1回 2.6 eVのエネルギーがガスに与えられる。前節では、実際に H2 の振動励起
状態 v = 6をH2*を化学種として導入し、衝突脱励起、FUV放射による解離に伴う加熱を計算した。
Röllig et al. (2006); Kuiper et al. (2010); Gressel et al. (2020)では主要な脱励起過程が変わる臨界密
度を用いることで、H2 pumpingによる加熱率のみを計算した。Kuiper et al. (2010)に従って、H2*

を用いずに次のように加熱率が与えられる。

ΓH2
∗ = nH2

χPtot∆Eeff

1 + [Aeff + χDeff ]/[γeffn]
,

χはFUV放射強度を表す。PtotとnはそれぞれFUVによるH2*生成率と数密度を表す。∆Eeff , Aeff , Deff , γeff

は実効的な H2 pumpingに必要なエネルギー、自然放射の反応係数、H2* の解離率、衝突脱励起の
反応係数を表し、それぞれの値は Ptot∆Eeff = 9.4 × 10−22 erg s−1, Aeff = 1.9 × 10−6 s−1, Deff =

4.7 × 10−10 s−1 and γeff = 5.4 × 10−13
√
Tgas s−1 cm−3 である (Röllig et al., 2006; Gressel et al.,

2020)。この手法を用いることで計算時間を 2/3に削減することができた。

• X線加熱
X線は様々な元素をイオン化する。断面積は元素によってそれぞれ異なる。本研究では、Hiと H2に
よる加熱のみを考慮する (Nakatani et al., 2018b)。

3.3.5 冷却過程
本研究で考慮した冷却過程について説明する。

• 断熱冷却
ガスは等温変化からずれるとき、断熱冷却によって温度が下がる。このときの冷却率は

Λadi = −P
d

dt

1

ρ

• 水素再結合に伴う冷却
Hiiが再結合し、Hiに戻るのに伴って再結合線が放射される。再結合した Hiの準位に応じて放射さ
れるエネルギーは異なる。2/3の Hiは n ≥ 2の準位に遷移する。この過程に伴い、可視光より長い
波長で放射され、系から流出する。そのためガス冷却につながる。様々な準位に遷移する場合につい
て得た計算結果を近似することで冷却率が与えられる (Abel et al., 1997)。

Λrecomb =
2

3
kBTgasRrecnenHII

Rrec は付録 Aに示す。
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• Lyman α放射に伴う冷却
衝突によって励起された Hiは放射を伴って脱励起する。この放射が吸収されず系から流出するとき、
ガス冷却となる。本研究では特に Lyman α輝線を放射する場合の冷却を考慮に入れる。この過程に
よる冷却率は以下のように与えられる (Anninos et al., 1997)。

ΛLyα =
7.5 × 10−19e−118348K/Tgas

1 +
√
Tgas/105 K

nenHI

• ダスト/ガス衝突冷却
円盤中のガスとダストは異なる温度分布を持つ。そのため、ガスとダストが衝突することで熱がやりと
りされ、ガス温度、ダスト温度が変わる。このときガス温度の冷却率は次のように与えられる (Yorke

and Welz, 1996)。
Λdust = −4πa2csnH

(
ρdust
mdust

)
kB(Tgas − Tdust)(Z/Z⊙)

• Oi輝線冷却
Oiの微細構造遷移に伴う放射による冷却を取り入れる。Nakatani et al. (2018a)に従い、各準位間の
遷移を考慮する。

• Cii輝線冷却
Oi輝線冷却と同様に、Ciiの微細構造遷移に伴う冷却を取り入れる。

• H2 分子冷却
H2は振動回転遷移によってエネルギー状態が変わる。本研究では、Galli and Palla (1998)に従って
H2 分子冷却を計算する。

• CO分子冷却
H2 分子冷却と同様に Omukai et al. (2010)に従って CO回転振動遷移に伴う冷却率を計算する。
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3.4 計算設定
本研究ではNakatani et al. (2018a,b)に従い、中心星からの放射を考慮した輻射流体計算と非平衡熱化学
を同時に整合的に計算する。円盤の軸対称を仮定し、2次元極座標系 (r, θ)を用いて光蒸発シミュレーショ
ンを遂行する。これまでをまとめると、解くべき方程式は以下のようになる。

∂ρ

∂t
+ ∇ · (ρv) = 0, (3.13)

∂(ρvr)

∂t
+ ∇ · (ρvrv) = −∂P

∂r
− ρ

GM

r2
+ ρ

v2θ + v2ϕ
r

, (3.14)

∂(ρvθ)

∂t
+ ∇ · (ρvθv) = −1

r

∂P

∂θ
− ρ

vrvθ
r

+ ρ
v2ϕ
r

cot θ, (3.15)

∂(ρvϕ)

∂t
+ ∇l · (ρvϕv) = 0, (3.16)

∂E

∂t
+ ∇ ·Hv = −ρvr

GM

r2
+ ρ(Γ − Λ), (3.17)

∂nHyi
∂t

+ ∇ · (nHyiv) = nHRi. (3.18)

最初の式が連続の式である。次の 3式がオイラー方程式の各成分に対応する。円盤の角運動量変化を計算
するため、ϕ成分についてもオイラー方程式を解く。5式目が流体のエネルギー方程式である。最後が移流
を考慮した化学反応式である。
シミュレーション中では Hi、Hii、H2、H2

+、e–、Cii、Oi、COの 8種の化学種を考慮する。COの解
離によって生成された Ciは放射によってすぐにイオン化されると仮定し、シミュレーションに加えない
(Nelson and Langer, 1997; Richling and Yorke, 2000)。 5.1節で行う計算では化学反応をアップデートし
て水素分子の励起状態 H2*、H– と Heを加える。また、 5.2節では計算量を削減するため、H2* を除く。
C原子のガス中アバンダンスを yC = 0.927 × 10−4、O原子のガス中アバンダンスを yO = 3.568 × 10−4と
する。
加熱過程として EUVによるイオン化に伴う加熱、X線による各種元素のイオン化に伴う加熱、FUVに
よるダスト光電加熱を取り入れる (Bakes and Tielens, 1994)。冷却過程としてダスト/ガス衝突冷却 (Yorke

and Welz, 1996)、Cii と Oi の微細構造線による冷却、H2 と CO の輝線冷却、Lyman α 線による冷却、
水素の放射性再結合に伴う冷却を取り入れる。 5.1節以降で行う計算では化学反応をアップデートし、H2

pumpingに伴う加熱、FUVによる H2 解離に伴う加熱を加える。
ダスト温度は中心星からの輻射を考慮し、ガス温度と同時に整合的に計算する。ダスト/ガス質量比D =

10−2と設定した場合には、あらかじめ輻射輸送方程式を解きダスト温度を中心星からの距離と柱密度の関
数として用意しておくことで整合的に計算する。ダスト/ガス質量比をパラメータとして変えた場合にはガ
ス温度と同時にダスト温度を自己整合的に解く。中心星からの直接放射に対してはレイトレーシング法を用
い、拡散されてダストに届く成分については拡散近似法（Flux Limited Diffusion; FLD）近似を用いて計
算する (Kuiper et al., 2010; Kuiper and Klessen, 2013; Kuiper et al., 2020)。FLD法では、光学的に厚い
円盤部分での光が拡散に従って移動すると仮定する。定常状態では、放射からガスが得るエネルギー勾配は
放射の向きに平行になり、計算量を減らすことができる。
本研究のシミュレーションでは年齢∼ 1 Myrの星・円盤系を仮定する。 4.1節では中心星質量をパラメー
タとしてM∗ = 0.5, 0.7, 1, 1.7, 3, 7 M⊙ の 6通りに変化させる。このときダスト/ガス質量比は D = 10−2

で一定とする。各中心星質量の星に対する EUV/FUV/X線光度は Gorti and Hollenbach (2009)を参考に
表 3.2のように設定する。EUV/X線は星表層の彩層から放射されると仮定し、観測から決定する。FUVに
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表 3.2: 本研究で用いたパラメータセット

M∗ ( M⊙) logϕEUV [s−1] logLFUV [erg s−1] logLX−ray [erg s−1]

0.5 40.1 30.9 29.8

0.7 40.5 31.3 30.2

1.0 40.7 31.7 30.4

1.7 41.0 32.3 30.7

3.0 39.0 32.9 28.7

7.0 44.1 36.5 30.8

関しては彩層に加え降着によるエネルギー放射両方を考慮に加える。Muzerolle et al. (2003)は観測によっ
て得られた Hα輝線のスペクトル幅から降着率を見積もった。その結果、低質量星の降着率は Ṁacc ∝ M2

∗

に従って中心星質量とともに増加することを明らかにした。Calvet and Gullbring (1998); Gullbring et al.

(1998)から降着による FUV光度は降着率に比例することが明らかになっていることと組み合わせて各中
心星質量の場合の FUV光度を決定する。表 3.2で設定した光度を基準パラメータとし、以降 ϕEUV,M∗、
LFUV,M∗、LX−ray,M∗（M∗ は中心星質量）と表すことにする。

5.2 節ではダスト/ガス質量比を D = 10−1, 10−2, 10−3, 10−4, 10−5, 10−6, 10−7, 10−8 の 8 通りに変化
させる。このとき中心星質量は M∗ = 1 M⊙ で一定とする。ガス中の C、O のアバンダンスはそれぞれ
yC = 0.927 × 10−4、yO = 3.568 × 10−4 で一定とする。
円盤サイズは Rin = 0.1rg < R < Rout = 20rg と設定する。 6.2節では円盤内側での光蒸発円盤質量

Mdiskは中心星質量の 3%と設定する Andrews and Williams (2005)。観測的に円盤質量は数桁のばらつき
を持つことが明らかになっている。円盤質量の違いによる光蒸発過程への影響を調べるため、 6.3節では円
盤質量を中心星質量の 0.1%、0.3%、1%、3%、10%に変えて計算を行う。
初期温度分布は

Tini = 100 K(R/0.1rg)−1/2

とする。円盤の面密度分布を Σ(R) = Σg(R/rg)−1 と仮定すると、円盤サイズ Rin ≤ R ≤ Rout を用いて円
盤質量は次のように書くことができる。

Mdisk =

∫ Rout

Rin

2πRΣ(R) dR = 2πrgΣg(Rout −Rin),

このとき、Rin ≤ R ≤ Rout の範囲内に円盤質量があるためには

Σg ≃ Mdisk

40πr2g
≃ 27.1 g cm−2

(
M∗

1 M⊙

)−1

.

である必要がある。初期面密度分布はこのように設定する。計算時間は 8.4× 103(M∗/M⊙) yrと設定する。
これは円盤外側 r = 1rg でのケプラー回転周期の 10倍に対応している。計算時間の設定は十分に長く、時
間内に準定常状態になることを確かめた。



第4章 原始惑星系円盤の光蒸発：中心星質量依
存性

4.1 中心星質量依存性
本セクションでは中心星質量をパラメータとした光蒸発シミュレーションに基づいて円盤の物理化学構
造や質量損失プロファイルを示す。表 4.1のようにパラメータを設定する。

表 4.1: パラメータ設定

M∗ 0.5 M⊙, 0.7 M⊙, 1 M⊙, 1.7 M⊙, 3 M⊙, 7 M⊙

D 10−2

ϕEUV ϕEUV,M∗

LFUV LFUV,M∗

LX−ray LX−ray,M∗

化学種 Hii, Hi, H2, H2
+, Cii, Oi, CO, e–

中心星質量M∗ = 0.5− 7 M⊙の場合のシミュレーションの時間平均スナップショットを図 4.1に示す。シ
ミュレーションの初期設定による影響を取り除くため、準定常状態に対応する 840年から計算終了の 8400

年の間で時間平均をとる。図の下部に計算で用いたパラメータセットを [中心星質量M∗,ダスト-ガス質量
比 D,EUV光度 ϕEUV,FUV光度 LFUV,X線光度 LX−ray]のように示す。
円盤表面からガスが流出している。中心星質量の大きいM∗ = 7 M⊙の星周りでは中心星からの強い放射
によって円盤表面まで高温に温められている。
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4.1.1 化学構造と加熱過程
中心星質量M∗ = 1 M⊙周りについて、r = 10rgの線上で各化学種のアバンダンスと加熱・冷却率を図 4.2

に示す。
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図 4.2: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合に、r = 10rg の線上で各化学種
のアバンダンスと加熱・冷却率を示す。θ = 0 degが円盤垂直に上方向に対応する。θ = 90 degが円盤赤道
面を表す。θ ∼ 60 degがガスが流出している円盤面に対応している。ガス密度が低い θが小さい場所では
Hii領域が形成されていた。それより円盤近くでは FUVによるダスト光電加熱が主な加熱源となっていた。

　 　

中心星からのEUV放射によって中心星付近と極方向ではガスがイオン化されることでHii領域が形成され
る。水素のイオン化に伴ってガスが加熱される一方で、断熱冷却が効率的に冷却していて温度はTgas ∼ 3000 K

となっている。それより円盤近くでは水素原子が主に Hiとして存在する中性領域となっている。この範
囲を Hi領域と呼ぶ。FUVによるダスト光電加熱が主な加熱源、Oi輝線冷却が主な冷却源となり、温度は
Tgas ∼ 1000 Kとなっている。さらに θが大きい領域ではH原子は主にH2の形で存在している。FUVによ
るダスト光電加熱が主な加熱源、H2 冷却が主な冷却源となっている。円盤の密度が高い領域ではダスト/

ガス衝突冷却が主な冷却源となる。円盤赤道面部分は光学的に厚いため、円盤内部では EUV/FUV/X線の
どの波長の光も到達せず加熱されることはない。
中心星質量がM∗ < 7 M⊙の場合にはM∗ = 1 M⊙の場合と化学構造が同じだった。中心星質量M∗ = 7 M⊙

の星周りについて、r = 10rg の線上で各化学種のアバンダンスと加熱・冷却率を図 4.3に示す。強い放射
によって Hii領域がより広がって分布していた。H2解離面が円盤表面にまで分布し、より高温に温められ
ていた。
光蒸発が起きている場所の境界は H2 の柱密度が N(H2) = 1020cm−2 を満たしている場所に対応してい
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た。この位置を光蒸発面とおくことにする。光蒸発面での FUV/X線の加熱率の比を計算すると、中心星
質量 M∗ = 0.5–1.7 M⊙ の場合には 2-10 倍であるのに対して中心星質量 M∗ = 3–7 M⊙ の場合には 1500

倍 FUVの加熱率が高い。このことから円盤表面は主に FUVによって加熱されていて、特に中心星質量
M∗ = 3–7 M⊙ の場合にはその寄与が大きい。
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図 4.3: [M∗ = 7 M⊙,D = 10−2,ϕEUV,7M⊙ ,LFUV,7M⊙ ,LX−ray,7M⊙ ]の場合に、r = 10rg の線上で各化学種
のアバンダンスと加熱・冷却率を示す。ガス密度が低い θが小さい場所ではHii領域が形成されていた。そ
れより円盤近くでは FUVによるダスト光電加熱が主な加熱源となっていた。中心星質量がM∗ = 7 M⊙の
星周りでは強い放射によって Hii領域がより広がって分布していた。
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4.1.2 質量損失率
中心星からの距離 r = 20rg に設定した球面から流出した質量を光蒸発による質量損失率として式 4.1に
従って計算する。

Ṁ =

∫
S,η>0

ρv · dS, (4.1)

ここで ηはエンタルピーであり、次のように表される。

η =
1

2
v2p +

1

2
v2ϕ +

γ

γ − 1
c2s −

GM∗

r
(4.2)

η > 0を満たし、中心星からのポテンシャルを上回る運動エネルギーを持つガスのみが中心星からのポテン
シャルを振り切って円盤から流出すると仮定する。

0.5 0.7 1.0 1.7 3.0 7.0
M∗ [M¯]

10-9

10-8

10-7

Ṁ
[M

¯
 y

r−
1
]

simulation

∝
(
M∗
M¯

)
2.06

図 4.4: 各中心星質量における質量損失率を示す。点がシミュレーションから見積もった質量損失率を示し、
点線がフィッティングに対応する。中心星質量とともに質量損失率は増加し、Ṁ ∝ M2.06

∗ となっていた。
　 　

式 4.1に従って計算した質量損失率を図 4.4に示す。最小二乗法を用いてフィッティングを行う。その
結果、

Ṁ(r < 20rg) ≃ 3.69 × 10−9

(
M∗

M⊙

)2.06

M⊙ yr−1

に従って光蒸発による質量損失率も増加する。このことから、中心星質量が大きくなるにつれて中心星光度
が大きくなり光蒸発による質量損失率が増加する。
本シミュレーションでは計算範囲を 0.1rg < r < 20rg に設定した。rg は

rg =
GM∗

(10km s−1)2
≃ 8.87 au

(
M∗

M⊙

)
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で表され、中心星質量に比例する。そのため、円盤サイズも中心星質量依存性を持つとする仮定が含まれて
いる。質量損失率における円盤サイズの影響を除くため、全ての中心星質量の場合について r = 80 auの球
面から流出するガス質量が光蒸発流として質量損失率を再度計算する。その結果、

Ṁ(r < 80 au) ≃ 1.91 × 10−9

(
M∗

M⊙

)1.56

M⊙ yr−1

となる。円盤サイズの中心星質量依存性は質量損失率の中心星質量依存性に寄与している。同時に、同じ半
径サイズとした場合にも質量損失率の中心星質量依存性の傾向は変わらないことを確かめた。
質量損失率の中心星質量依存性の原因についてより詳しく解析する。中心星質量によって光度が異なる

ため、中心星光度による質量損失への影響を考察する。EUV/FUV/X線それぞれの光度を横軸として質量
損失率を表示した結果を、図 4.5に示す。中心星光度によって質量損失率はどのように変化するか、最小二
乗法によってフィッティングすると

Ṁ ∝ (LEUV/LEUV,1M⊙)0.38

Ṁ ∝ (LFUV/LFUV,1M⊙)0.43

Ṁ ∝ (LX−ray/LX−ray,1M⊙)0.33

が得られた。EUV、X線と比較して FUV光度依存性が高い。FUVがダスト光電加熱を通して円盤表面を
加熱することで光蒸発流を駆動している。特に中心星質量がM∗ = 3–10 M⊙ の場合には星が表面に対流層
を持たず、ダイナモ機構はなくなる。その場合、星表面の磁場活動がなくなることで X線光度が低くなる。
この影響で中心星質量がM∗ = 3 M⊙の X線光度は低くなっているが、FUV光電加熱が主な円盤加熱源で
あるため質量損失率にはあまり寄与しない。質量損失率の中心星質量依存性の原因を解明するため、 6.4節
では光蒸発モデルを構築してより詳しい解析を行う。

4.1.3 円盤面密度損失率
円盤面密度とは

Σ(R) =

∫ ∞

∞
ρ(R, z) dz

で表され、中心星からの距離 Rの位置での円盤質量分布を示す。よって、Σ̇(R)を計算することで円盤の質
量損失が起きる場所を明らかにする。
式 4.1に従って rout を変えて設定した場合の質量損失率を計算する。rout に対する質量損失率の変化量

から、それぞれの Rでの質量損失、つまり Σ̇を計算する。全ての中心星質量の場合について計算した結果
を図 4.6に示す。
R ∼ 0.3–0.4rg で FUVによる光蒸発流が流出しているピークがあった。それより内側では EUVによる

光蒸発流が駆動されていて、密度のピークが円盤面密度損失率のピークに対応していた。
シミュレーションから計算した円盤面密度損失率について最小二乗法を用いて

log10

(
Σ̇(R)

1 g s−1 cm−2

)
= c5 x

5 + c4 x
4 + c3 x

3 + c2 x
2 + c1 x + c0

の形でフィッティングを行う。それぞれの係数については表 4.2に示す。フィッティング結果から 1次元円
盤面密度シミュレーションを遂行し、円盤がどこで効果的に散逸するか明らかにしたいと考えている。求め
た円盤面密度損失率から、円盤光蒸発が rg より内側で起きていることが明らかになった。この点から本研
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(a) EUV光度を横軸にした場合の質量損失率を示す。中
心星質量M∗ = 3M⊙ の場合が一番 EUV光度が小さく、
他は中心星質量が大きくなるにつれて質量損失率が大き
くなった。
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(b) FUV光度を横軸にした場合の質量損失率を示す。中
心星質量が大きくなるにつれて FUV光度が高くなり、そ
れに従って質量損失率が大きくなった。
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(c) X線光度を横軸にした場合の質量損失率を示す。中心
星質量M∗ = 3M⊙ の場合が一番 X線光度が小さく、他
は中心星質量が大きくなるにつれて質量損失率が大きく
なった。

図 4.5: 中心星光度を横軸とした場合の質量損失率を示す。上からEUV、FUV、X線の依存性を示す。EUV、
X線と比較して FUV光度依存性が高いため、FUVが光蒸発に効果的であると考えられる。
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(b) M∗ = 1.7M⊙ の場合
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図 4.6: 中心星質量M∗ = 0.5–7 M⊙ の場合の円盤面密度損失率 Σ̇を示す。点線がフィッティングを示す。
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表 4.2: 円盤面密度損失率 Σ̇(R)の近似式の係数

M∗ c5 c4 c3 c2 c1 c0

0.5 1.06 -1.05 -0.236 0.570 -1.62 -12.7

0.7 0.693 -0.95 -0.038 0.678 -1.67 -12.6

1.0 0.131 -0.465 0.451 0.376 -1.67 -12.6

1.7 1.37 -1.41 -1.42 1.30 -1.06 -12.6

3.0 0.033 -0.786 0.786 0.557 -1.58 -13.1

7.0 0.594 -1.00 0.234 0.513 -1.85 -12.1

究においても光蒸発が起きる範囲が rg で決まらないことが確かめられた。 6.2節では、計算領域をより中
心星近くに設定して、計算領域による光蒸発過程への影響を考察する。

Σ̇では各 Rの位置について単位面積・単位時間あたりに流出する質量を計算した。実際には中心星から
の距離が大きいほど円周が大きくなる。2πR2Σ̇を計算することで実質的に質量損失に寄与する場所を明ら
かにする。その結果を図 4.7に示す。
どの中心星質量の場合においても中心星からの距離が大きい場所で質量損失への寄与が大きくなる。よっ
て、FUV駆動の光蒸発は円盤外側を中心に質量損失を起こしていることを明らかにした。
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図 4.7: 中心星質量M∗ = 0.5–7 M⊙の場合について 2πR2Σ̇を示す。円盤の各部分からの質量損失への寄与
を表す。点線がフィッティングを示す。
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4.2 中心星光度依存性
前主系列星の光度は同じスペクトル型に対しても数桁異なることが観測的に明らかになっている。ま
た、星年齢、磁気活動や降着率に依存して中心星光度が異なることが分かっている (Gullbring et al., 1998;

Preibisch and Feigelson, 2005; Ingleby et al., 2011; Güdel et al., 2007; Yang et al., 2012; France et al.,

2012; Vidotto et al., 2014; France et al., 2018, e.g.,)。Kunitomo et al. (2021)では星の光度進化計算を行
い、中心星質量がM∗ > 1.5 M⊙の場合には 1-10 Myrにかけて X線光度が ∼ 104小さくなることを明らか
にした。様々な中心星周りの円盤進化を考慮に入れるため、中心星質量がM∗ = 0.5, 1, 3 M⊙の場合につい
て表 3.2で示した EUV/FUV/X線光度を基準パラメータとして、それぞれを 0.01倍、0.1倍、10倍、100

倍に変えて光蒸発シミュレーションを遂行する。表 4.3のようにパラメータを設定する。

表 4.3: パラメータ設定

M∗ 0.5 M⊙, 1 M⊙, 3 M⊙

D 10−2

ϕEUV 0.01ϕEUV,M∗, 0.1ϕEUV,M∗, ϕEUV,M∗, 10ϕEUV,M∗, 100ϕEUV,M∗

LFUV 0.01LFUV,M∗, 0.1LFUV,M∗, LFUV,M∗, 10LFUV,M∗, 100LFUV,M∗

LX−ray 0.01LX−ray,M∗, 0.1LX−ray,M∗, LX−ray,M∗, 10LX−ray,M∗, 100LX−ray,M∗

化学種 Hii, Hi, H2, H2
+, Cii, Oi, CO, e–

4.2.1 化学構造と加熱過程
中心星質量M∗ = 1 M⊙ の場合に着目して中心星光度を変えたシミュレーションの結果をまとめる。θ

の小さい領域から大きい領域にかけて Hii領域、Hi領域、H2 領域が分布していた。EUV光度が高くなる
と同時に Hii領域が大きくなることを確認した。EUV光度を 100倍にした場合では、円盤表面近くまで
Hii領域が広がっていた。どの場合についても光蒸発面はダスト光電加熱によって加熱され、光蒸発流は
NH2

= 1020 cm−2 の位置から流出していた。
FUV光度が 10倍、100倍の場合には、円盤からより中性ガスが流出して EUVの光学的厚みが大きくな
るため、Hii領域が小さくなった。FUV光度を低くした場合には、H2 解離率が小さくなることで、Hi領
域が狭くなった。同時にダスト光電加熱の代わりに X線が円盤の主な加熱源となっていた。FUV光度が高
くなるにつれて η > 0を満たす領域が広がることを明らかにした。

X 線光度を 0.1 倍、0.01 倍にした場合には円盤の主な加熱過程は変わらずダスト光電加熱で、温度構
造も変わらなかった。X線光度を 10倍にした場合には FUVによるダスト光電加熱と X線光度を 100倍
にした場合には X線が主な円盤加熱源となっていた。X線はより密度の高い円盤部分を効率的に加熱し、
NH2 = 1021 cm−2 の位置から光蒸発流を駆動していた。
以上から、EUV/FUV光度が変わると化学構造に大きく影響することを確認した。 4.1節では、円盤表
面での加熱過程が円盤の温度構造、それによる光蒸発流の駆動に重要であることを明らかにした。FUV/X

線光度が変わった場合には、円盤表面での主な加熱源が変わることが分かった。そのため、これらの場合に
は質量損失率も変わると考えられる。
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4.2.2 質量損失率
式 4.1に従ってそれぞれの場合について質量損失率を計算する。中心星質量がM∗ = 1 M⊙の場合に中心

星光度に対する質量損失率を図 4.8に示す。EUV光度を変えた場合には、Hii領域の大きさが変わり、化学
構造が影響を受けた。円盤表面の加熱過程はどの場合についてもダスト光電加熱だった。そのため、質量損
失率は EUV光度に依存せず、Ṁ ∼ 4.0 × 10−9 M⊙ yr−1 で一定だった。その一方で質量損失率は FUV/X

線光度に依存していた。FUV/X線光度が増加すると円盤ガスがより温められ質量損失率も大きくなること
を確かめた。

EUV/FUV/X線光度に対する質量損失率を最小二乗法でフィッティングすると

Ṁ ∝ (LEUV/LFUV,f)
0.0

Ṁ ∝ (LFUV/LFUV,f)
0.55

Ṁ ∝ (LX−ray/LX−ray,f)
0.36

が得られる。
ここでFUV/X線光度の比LFUV/LX−rayを横軸とすると質量損失率は図 4.10のようになる。左側がFUV

光度をパラメータとして変えた結果、右側が X線光度を変えた結果を示す。LFUV/LX−ray ≤ 1の場合には
X線が主な加熱源となって光蒸発に寄与していた。この場合には、FUV光度を変えても質量損失率は変わ
らなかった。LFUV/LX−ray ≥ 1の場合には FUVが主な加熱源となっているため、FUV光度とともに質量
損失が増加していた。これは、右図の LX−ray/LFUV ≤ 1に対応している。FUVによって光蒸発が駆動さ
れているので、LX−ray/LFUV ≤ 1を満たしている限り X線光度を変えても質量損失率は変わらなかった。
LFUV/LX−ray ≥ 103 の場合には、FUV光度を高くしても光蒸発面の温度は Tgas ∼ 103 Kで変わらなかっ
た。FUVによるダスト光電加熱が主な加熱源となっていたが、温度が変わらないため質量損失率も変わら
なかった。
以上まとめると、FUV/X線のうち光度の高い放射が円盤ガスの加熱源になっていた。中心星質量M∗ =

0.5, 3 M⊙ の場合についても同様の結果が得られる。
Picogna et al. (2019) では中心星質量を M∗ = 0.7 M⊙ に設定し、X 線光度を log

(
LX−ray/ erg s−1

)
=

28.3, 29.3, 29.8, 30.3, 31.3に変えて光蒸発シミュレーションを行った。log
(
LX−ray/ erg s−1

)
= 30.3の場合

が本研究の LX−ray,1M⊙ の値を用いた計算に対応する。本研究での中心星質量M∗ = 1 M⊙の星周りと比較
した結果を図 4.9に示す。 その結果、Picogna et al. (2019)では本研究結果より、質量損失率が強く X線
光度に依存していた。本研究では、中心星からの FUV放射を考慮に入れていた。そのため、X線光度を低
くした場合に FUVによるダスト光電加熱が光蒸発を駆動することで、結果的に X線光度依存性を小さく
なっていた。本研究でX線光度を高くし、LX−ray/LFUV ≥ 1となるような場合にはX線が主に円盤ガスを
加熱していた。この場合にのみ着目すると、Ṁ ∝ (LX−ray/LX−ray,1M⊙)0.6となっていた。これは Picogna

et al. (2019)で得られた X線光度依存性の値と整合的であった。
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(c) [M∗ = 1M⊙,D =
10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ] の 場 合 を
基準として、X 線光度 LX−ray,1M⊙ を 0.01 倍、0.1 倍、
10倍、100倍に変えた場合の質量損失率

図 4.8: 中心星質量M∗ = 1 M⊙、ダスト-ガス質量比 D = 10−2 の星周りでの中心星光度依存性を示す。
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図 4.9: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ] の場合を基準として、X 線光度
LX−ray,1M⊙ を 0.01 倍、0.1 倍、10 倍、100 倍に変えた場合の質量損失率（ピンク色）と Picogna et al.

(2019)の結果（灰色）の比較を示す。X線光度が小さい場合にはダスト光電加熱が効果的に加熱し蒸発流
を駆動していた。LFUV/LX−ray ≤ 1の場合にはダスト光電加熱が円盤の加熱源となっていたため、X線光
度依存性は小さかった。
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(e) [M∗ = 3M⊙,D =
10−2,ϕEUV,3M⊙ ,LFUV,3M⊙ ,LX−ray,3M⊙ ] の 場 合 を 基
準として、FUV 光度 LFUV,3M⊙ を 0.01 倍、0.1 倍、10
倍、100倍に変えた場合の質量損失率
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(f) [M∗ = 3M⊙,D =
10−2,ϕEUV,3M⊙ ,LFUV,3M⊙ ,LX−ray,3M⊙ ] の 場 合 を 基
準として、X線光度 LFUV,3M⊙ を 0.01倍、0.1倍、10倍、
100倍に変えた場合の質量損失率

図 4.10: 中心星質量M∗ = 0.5 − 7 M⊙ の場合について FUV/X線光度依存性を示す。
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4.2.3 円盤面密度損失率
4.1.3節と同様に FUV/X線光度を変えた場合の円盤面密度損失率を計算した。FUV光度が高くなると

より中心星近くで質量損失が起きていることを明らかにした。この場合についても円盤面密度損失率を計
算した。円盤面密度損失率のピークを再現できるように以下の関数でフィッティングを行った。

log10

(
Σ̇(R)

1 g s−1 cm−2

)
= c8 x

8 + c7 x
7 + c6 x

6 + c5 x
5 + c4 x

4 + c3 x
3 + c2 x

2 + c1 x + c0

係数を表 4.4に示す。以上から、星の年齢、磁気活動や降着率によって質量損失プロファイルも変化するこ
とを明らかにした。

表 4.4: 質量M∗ の星周りでの円盤面密度損失率 Σ̇(R)に対する近似式の係数

Luminosity c8 c7 c6 c5 c4 c3 c2 c1 c0

LFUV,f × 0.01 -6.90 6.04 9.87 -7.81 -3.22 2.46 -0.124 -1.10 -13.3

LFUV,f × 0.1 -12.7 10.4 18.0 -14.0 -6.32 5.80 0.347 -1.90 -13.2

LFUV,f × 10 -2.91 4.62 3.02 -6.82 0.325 2.49 -0.732 -1.16 -11.7

LFUV,f × 100 -14.1 21.5 11.3 -24.6 -1.19 8.33 -0.273 -2.15 -11.2

LX−ray,f × 0.01 -7.36 6.47 8.34 -6.88 -1.68 1.87 -0.32 -1.18 -12.6

LX−ray,f × 0.1 -3.50 -0.029 7.08 -0.422 -3.67 0.695 0.166 -1.34 -12.4

LX−ray,f × 10 6.67 -3.94 -15.0 7.69 8.43 -2.95 -1.14 -1.31 -12.0

LX−ray,f × 100 -5.43 -2.02 10.0 1.34 -5.95 0.637 1.31 -1.38 -11.5



第5章 原始惑星系円盤の光蒸発：ダスト/ガス質
量比依存性

5.1 水素分子励起の加熱過程
円盤進化とともに円盤表面のダスト量も減少すると考えられる。FUVはダスト光電加熱を通して加熱に
寄与するため、進化した円盤では効果的でないと考えられる。そこでダストに直接依存しないH2 pumping

に着目する。H2 pumpingとは、LW光子によって基底状態にあるH2が電子励起状態に励起され、そのうち
∼ 85%が電子基底状態の振動励起準位に遷移することである。振動励起状態にある H2 は周りのガスとの
衝突によって脱励起し、結果的にガス加熱に寄与する。 4.1節では、どの中心星周りの円盤でも FUVによ
るダスト光電加熱が主に円盤ガスを加熱して円盤風を駆動していることを明らかにした。そこで、まずは年
齢 ∼ 1 Myrの系について H2 pumpingの温度構造への影響を明らかにするため、中心星質量M∗ = 1 M⊙、
ダスト/ガス質量比 D = 10−2の場合について H2 pumpingの光蒸発への影響を明らかにするため、光蒸発
シミュレーションを行う。表 5.1のようにパラメータを設定する。

表 5.1: パラメータ設定

M∗ 1 M⊙

D 10−2

ϕEUV ϕEUV,1M⊙

LFUV LFUV,1M⊙

LX−ray LX−ray,1M⊙

化学種 Hii, Hi, H– , H2, H2
+, H2*, He, Cii, Oi, CO, e–

シミュレーションの時間平均スナップショットを図 5.1に示す。図 4.1に示した中心星質量M∗ = 1 M⊙

の場合と比較すると蒸発流部分の温度分布が異なっていた。

90
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図 5.1: H2 pumpingを考慮し [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合の時間平
均スナップショット。右側が密度構造、左側が温度分布を示している。青い等高線はガス温度がそれぞれ
100 K, 300 K, 1000 K, 3000 Kとなっている場所に対応している。右図のピンク線と赤線がそれぞれ yHII > 0.5,

yH2
> 0.25を示す等高線である。矢印がガス速度に対応している。円盤表面から蒸発流が出ている。左側

の温度分布を見ると、H2 解離面上で Tgas ∼ 3000 Kまで温められていた。
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5.1.1 化学構造と加熱過程
r = 10rg 上での各化学種のアバンダンス、加熱・冷却率の分布を図 5.2に示す。
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図 5.2: H2 pumping を考慮し [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ] の場合での、
r = 10rg の線上での各化学種のアバンダンス、加熱・冷却率の分布を示す。Hiに代わって H2 が主な化学
種となる H2 解離面近傍（θ ∼ 35 deg）でのみ H2 pumpingが効果的に加熱に寄与している。
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図 5.3: (a)H2*の分布。右下が円盤部分に対応する。(右図)H2 pumpingの加熱率の分布。黄線と茶線がそ
れぞれ yHII > 0.5, yH2 > 0.25を示す等高線であり、特に茶線は H2 解離面に対応する。

θの小さい領域から大きい領域にかけて Hii領域、Hi領域、H2領域が存在していた。温度構造の違いの
原因を明らかにするために H2* の分布と H2 pumpingの加熱率を図 5.3に示す。H2* は H2 解離面を中心
に分布していた。H2* の分布に対して、H2 pumpingの加熱率の分布は中心星近くに集中していた。ここ
から H2 pumpingによる加熱はより中心星近くで特に効果的であった。H2 pumpingによる加熱率の中心
星からの距離への依存性を調べるために、中心星から r = 1rg, 10rg それぞれの位置での H2*脱励起過程を
図 5.4に示す。これは励起された H2分子は衝突脱励起を通してガス加熱に寄与するため、より密度の高い
中心星近くで効果的になるためだと考えられる。中心星から離れ密度の低い領域では、励起された H2分子
は自然放射によって脱励起していた。自然放射はガス加熱に寄与しないことから、H2 pumpingによる加熱
率は r依存性を持っていることが分かる。自然放射による脱励起が起きる臨界密度は、脱励起反応の反応係
数から ρ ≃ 5.0 × 10−20 g cm−3と計算できる。本研究の場合では r ≲ 3.5rg の領域に対応していた。そのた
め、円盤内側で r ≲ 3.5rgを満たす領域ではH2 pumpingがガス加熱に大きく寄与していると考えられる。
円盤ガスが加熱され、NH2 = 1020 cm−2を満たす表面から蒸発流が出ていた。この面を光蒸発面とおく。

光蒸発面上での各種加熱・冷却率を表示すると図 5.5のようになる。光蒸発面では FUVによるダスト光電
加熱が主な加熱源となっていた。
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(a) r = 1rg の位置での H2* 脱励起過程
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図 5.4: 中心星からの位置による H2 pumping加熱率の違いの原因を明らかにするために、各位置での H2*

脱励起の反応係数を示す。Hiとの衝突脱励起（青線）、H2 との衝突脱励起（オレンジ線）、自然放射（緑
線）、FUVによる解離（赤線）に対応している。(a)中心星から r = 1rg の位置での H2* 脱励起過程を示
す。(b)中心星から r = 10rg の位置での H2* 脱励起過程を示す。中心星近くでは衝突脱励起が主な脱励起
過程となっている一方で、中心星から離れた場所（r = 10rg：右図）では、ガス加熱に寄与しない自然放射
が主な脱励起過程になっていた。
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図 5.5: H2 pumpingを考慮し [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合に得られ
た光蒸発面上での主な加熱・冷却過程を示す。実線が加熱過程、点線が冷却過程に対応している。FUVに
よるダスト光電加熱（オレンジ）、H2 解離に伴う加熱（黄線）、H2 pumpingに伴う加熱（茶線）、X線に
よる加熱（ピンク線）、Oi輝線冷却（緑色）ダスト/ガス衝突冷却（紫線）、H2分子冷却（水色線）、水素再
結合に伴う冷却（エメラルド色）、断熱冷却（灰色）に対応している。
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5.1.2 質量損失率
式 4.1に従って質量損失率を計算した。rout = 100 auに設定し、質量損失率の時間変化を図 5.6に示す。

質量損失率の時間平均を計算すると、

Ṁ(r < 100 au) ≃ 2.7 × 10−9 M⊙ yr−1

が得られた。H2 pumpingを考慮していない場合の質量損失率は Ṁ ≃ 2.6×10−9 M⊙ yr−1となった。円盤か
ら流出する流れの一部は、計算領域の外側境界で反射していた。この流れによって、質量損失率は∼ 2000 yr

のタイムスケールで振動していた。H2 pumpingを考慮した場合もしていない場合も質量損失率は振動の範
囲内で一致していた。この結果から、H2 pumpingは円盤上空ガスの加熱に寄与しているが、質量損失に影
響はないことを確かめた。
以上から、主に FUVが光蒸発流を駆動しており、H2 解離面でのみ H2 pumpingが蒸発流を加熱してい

ることを明らかにした。
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time [yr]
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Ṁ
 [M

¯
 y

r−
1
]

no pumping
with H ∗

2
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図 5.6: H2 pumping の質量損失率への影響を明らかにするため、質量損失率の時間変化を示す。[M∗ =

1 M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合について、H2 pumpingを考慮していない場合
（青線）、H2*を化学種として考慮することでH2 pumpingを取り入れた場合（オレンジ線）、H2*を化学種
として考慮せず H2 pumpingによる加熱のみを取り入れた場合（緑線）にそれぞれ対応している。計算領
域の外側境界での反射により質量損失率は振動している。質量損失率はその振動の振幅の範囲で一致して
いる。
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5.1.3 中心星質量依存性への影響
中心星質量M∗ = 1 M⊙の場合には、FUVによるダスト光電加熱で駆動されたガス流をH2 pumpingが加
熱し、質量損失率には影響がないことを確かめた。中心星質量をパラメータとしてM∗ = 0.5, 0.7, 1.7, 3, 7 M⊙

にそれぞれ変えて光蒸発シミュレーションを遂行し、それぞれの中心星周りでH2 pumpingがどのようにガ
ス加熱に寄与するか明らかにする。各中心星での光度については表 3.2で示した基準パラメータを用いる。
それぞれの場合について、r = 10rg 上での各化学種のアバンダンス、加熱・冷却率の分布をに示す。中
心星質量M∗ = 7 M⊙の場合にはH2 pumpingによる加熱率とダスト光電加熱の加熱率が同じであった。大
質量星周りでは、中心星からの放射が強く H2 解離面が円盤表面に位置する。その結果、H2 解離面で効果
的な H2 pumpingが光蒸発面でもガス加熱に寄与していた。
それぞれの場合について、式 4.1に従って rout = 20rg と設定して質量損失率を計算すると、図 5.7が得
られた。
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図 5.7: 中心星質量に対して質量損失率を示す。パラメータセットは表 3.2に従い中心星質量M∗ に対して
[M∗,D = 10−2,ϕEUV,M∗,LFUV,M∗,LX−ray,M∗]と設定した。青線がH2 pumpingを考慮していない場合、オ
レンジ線が H2 pumpingを考慮した場合に対応している。中心星質量がM∗ = 7 M⊙の場合には H2解離面
が光蒸発面と一致していたため、光蒸発面の加熱に寄与していたが、それ以外の場合ではH2解離面上での
み加熱に寄与していた。

　 　

M∗ < 7 M⊙ の星周りでは光蒸発面上でダスト光電加熱が主な加熱源であり、H2 pumpingは光蒸発に大
きくは寄与していなかった。一方で、中心星質量M∗ = 7 M⊙の場合にはダスト光電加熱とH2 pumping両
方の寄与によって光蒸発が起きていた。R ≳ 3rgでは、光蒸発面での温度は 2倍ほど高くなっていた。その
結果、光蒸発流の速度が大きくなり、質量損失率が∼ 1.7倍になっていた。H2 pumpingを考慮していない
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場合と比較して、η > 0を満たす領域は変わっていなかったことから、H2 pumpingは円盤表面の温度構造
に寄与し、質量損失への影響は大きくないことを明らかにした。
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5.2 ダスト/ガス質量比依存性
円盤進化とともに円盤表面のダスト量は減少する。各進化段階での光蒸発過程の違いを明らかにするた
めにダスト/ガス質量比 Dをパラメータとして光蒸発シミュレーションを行う。中心星質量はM∗ = 1 M⊙

と設定し、表 5.2のようにパラメータを設定する。
シミュレーションの時間平均スナップショットを図 5.8に示す。シミュレーションの初期設定による影響
を取り除くため、準定常状態に至ったと考えられる 840年から計算終了の 8400年の間で時間平均をとる。
θの小さい領域から大きい領域にかけて Hii領域、Hi領域、H2領域が分布していた。ダスト量が多い場
合には FUVによるダスト光電加熱によって円盤ガスが効果的に加熱される。ダスト量が少ない場合にはダ
スト/ガス衝突が起きる回数が少ないため、円盤内部と円盤上空部分の温度差が大きい。特に円盤内部は初
期温度設定の影響を受けていると考えられる。以下ではこれらの光蒸発過程への影響を論じる。

表 5.2: パラメータ設定

M∗ 1 M⊙

D 10−1, 10−2, 10−3, 10−4, 10−5, 10−6, 10−7, 10−8

ϕEUV ϕEUV,1M⊙

LFUV LFUV,1M⊙

LX−ray LX−ray,1M⊙

化学種 Hii, Hi, H– , H2, H2
+, He, Cii, Oi, CO, e–
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(a) [M∗ = 1M⊙,D = 10−1,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(b) [M∗ = 1M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(c) [M∗ = 1M⊙,D = 10−3,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(d) [M∗ = 1M⊙,D = 10−4,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合

図 5.8: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−1–10−8,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合の時間平均スナップショッ
トを示す。各線は図 4.1と同様である。
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(a) [M∗ = 1M⊙,D = 10−5,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(b) [M∗ = 1M⊙,D = 10−6,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(c) [M∗ = 1M⊙,D = 10−7,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(d) [M∗ = 1M⊙,D = 10−8,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(a) [M∗ = 1M⊙,D =
10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(b) [M∗ = 1M⊙,D =
10−4,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(c) [M∗ = 1M⊙,D =
10−6,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(d) [M∗ = 1M⊙,D =
10−8,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合

図 5.10: 中心星質量M∗ = 1 M⊙、ダスト/ガス質量比D = 10−2, 10−4, 10−6, 10−8の場合について中心星か
ら r = 10rg の線上でのアバンダンス、加熱・冷却率を示す。D < 10−3の場合には、FUVによるダスト光
電加熱の寄与が小さく、H2 pumpingと X線がともに円盤を加熱していた。
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(a) [M∗ = 1M⊙,D =
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(c) [M∗ = 1M⊙,D =
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(d) [M∗ = 1M⊙,D =
10−8,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合

図 5.11: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2, 10−4, 10−6, 10−8,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合についてエン
タルピー分布と光蒸発面の位置を示す。D < 10−3 の場合には、FUVによるダスト光電加熱の寄与が小さ
く、H2領域が効果的に加熱されていなかった。そのため、η > 0となるのは Hii領域と Hi領域に限定され
ていた。このとき、光蒸発面は NH2

= 1019 cm−2 に位置していた。赤い領域が η ≥ 0の範囲、青い領域が
η < 0の範囲を示している。
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5.2.1 化学構造と加熱過程
それぞれの場合について、r = 10rg 上での各化学種のアバンダンス、加熱・冷却率の分布を図 5.10に示

す。Hii領域では EUVによる水素電離に伴う加熱と断熱冷却が支配的でガス温度は Tgas ∼ 3000 Kになっ
ていた。ダスト量が D ≥ 10−3の場合には、Hi領域の主な加熱源は FUVによるダスト光電加熱であった。
一方でダスト量がD ≤ 10−3の場合には、FUVによるダスト光電加熱の加熱率が低くなり、代わりに X線
加熱が主な加熱源となった。主な冷却源は断熱冷却と Oi輝線冷却であった。ダスト量が D ≥ 10−3の場合
には、FUVによるダスト光電加熱が効果的にガスを温め、ガス温度は Tgas ≥ 1000 Kとなっていた。一方
でダスト量が D ≤ 10−3の場合には、ガス温度は Tgas ∼ 200 − 300 Kとなっていた。ダスト量がD ≥ 10−3

の場合には、H2領域では FUVによるダスト光電加熱が主な加熱源となっていた一方で、D ≤ 10−3の場合
には H2 pumpingと X線加熱が主な加熱源となっていた。 5.1節で明らかにしたように、H2 pumpingは
より内側円盤で特に効果的となる。以上から、ダスト/ガス質量比が D = 10−3 を境に FUVによるダスト
光電加熱の加熱率も低くなり、円盤の温度構造が異なることが明らかになった。
式 4.2に従って、それぞれのシミュレーションについて円盤でのエンタルピー分布を図 5.11に示す。ダ

スト量が D ≥ 10−3 の場合には FUVによるダスト光電加熱によって円盤ガスが効果的に加熱され、η > 0

を満たす領域が広がっていることが分かった。D = 10−1の場合には円盤ガスがより高温に温められると同
時に、円盤上空では光学的に厚くなる。その結果、NH2

= 1019 cm−2 を満たす位置から光蒸発流が流出し
ていたため、この位置を光蒸発面とおく。D ≥ 10−2, 10−3の場合には中心星から放射された FUVが円盤表
面を加熱し、密度の高い光蒸発流を駆動する。その結果、より密度の高いNH2 = 1020 cm−2 を満たす位置
から光蒸発流が流出していた。この位置を光蒸発面とおくことにする。D ≤ 10−4の場合には、ダスト量減
少に伴って FUVによるダスト光電加熱の寄与が小さくなる。代わりにH2pumpingとX線加熱がガスを加
熱するが、ガス温度はダスト光電加熱が効いている場合と比較して∼ 2倍低くなる。そのため、図 5.11に
示すように η > 0を満たす範囲が狭くなった。H2領域からの蒸発への寄与は少なかった。その結果、より
密度の低い領域からしか質量損失がなかったので、NH2 = 1019 cm−2 を満たす位置を光蒸発面とおく。
図 5.10から、ダスト光電加熱の加熱率は ∝ Dに従ってダスト量とともに減少しているのに対して、H2

pumpingの加熱率はダスト量によって変化していなかった。H2生成過程としてダスト上での反応が挙げら
れるが、光蒸発面の H2は主に移流によって円盤側から供給されていた。そのため、光蒸発面での H2アバ
ンダンスはダスト量によらず、結果的にH2 pumpingの加熱率もダスト量に依存しないことが分かった。ま
た、光蒸発面での H2 生成反応としては

H2
+ + H −−→ H2 + H+ (5.1)

の電荷交換反応が支配的であった。光蒸発面での主な H2
+生成・破壊反応を図 5.12に示す。光蒸発面では

H2 が X線によってイオン化されることで H2
+ になり、Hiとの電荷交換反応によって H2 に戻る過程を繰

り返していた。
光蒸発面で H2

+ は Hiとの反応が主な反応経路であったが、図 5.12から e–、H– との反応も H2
+ のア

バンダンスに寄与していることを明らかにした。本研究には取り入れていないが、H2
+ は中性領域で次の

ような反応を起こすことが知られている。その反応と反応係数を以下に示す。

H2
+ + H2 −−→ H3

+ + H, kH3
+ = 2.08 × 10−9 cm3 s−1
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図 5.12: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−6,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合について、中心星からの距離
r = 10rg の線上での H2*の生成・破壊反応を示す。光蒸発面は θ ∼ 60 degに位置している。(a)主な H2

+

の生成反応を示す。（紺）X線によるイオン化（青）H + H+ −−→ H2
+（黄緑）H2 + H+ −−→ H2

+ + H（オ
レンジ）H– + H+ −−→ H2

+ + e–（赤）宇宙線によるイオン化に対応している。(b)H2
+ の破壊反応を示

す。（紺）FUVによる解離（青）H2
+ + H −−→ H2 + H+（黄緑）H2

+ + e– −−→ 2 H（オレンジ）H2
+ +

H– −−→ H2 + H（赤）宇宙線による破壊に対応している。本研究では宇宙線による反応を考慮していない
が、参考のために表示した。宇宙線によるイオン化が円盤内での H2

+の生成反応に寄与している。光蒸発
には光蒸発面での化学組成、加熱過程が重要であるため、宇宙線による光蒸発過程への効果は無視できる
と考えられる。

H3
+ はすぐに周りの電子と以下のように反応する。

H3
+ + e− −−→ H2 + H ke1 = 4.1 × 10−8 × (Tgas/100 K)

−0.52
cm3 s−1

H3
+ + e− −−→ H + H + H ke2 = 7.7 × 10−8 × (Tgas/100 K)

−0.52
cm3 s−1

これらの反応係数は大きく変わらない。H3
+が H3

+ + e– −−→ H2 + Hの反応経路を辿る場合、H2が生成
されるため、H2

+ + H2 −−→ H3
+ + Hの反応と合わせて考えると、H2のアバンダンスは変わらない。一方

で、H3
+ + e– −−→ H + H + Hの反応経路を辿る場合、全体を通して H2 が破壊される反応になっている。

簡単のために、光蒸発面で平衡状態に達していると仮定すると H3
+のアバンダンスについて以下の関係式

が得られる。それぞれの化学種のアバンダンスは [e−] = 10−3、[H2
+] = 10−7、[H2] = 0.5とし、ガス温度

は Tgas = 300 Kとする。
d
[
H3

+
]

dt
= kH2

[H2
+][H2] − (ke1 + ke2)[H3

+][e−] = 0

[H3
+] =

kH2
[H2

+][H2]

(ke1 + ke2)[e−]
∼ 1.56 × 10−13

以上から光蒸発面での H3
+のアバンダンスを見積もることができた。H3

+ + e– −−→ H + H + Hが最終的
に H2 破壊反応であるので、この反応率を計算すると RH3

+, des = 6.79 × 10−17 s−1 となる。光蒸発面での
H2 アバンダンスに比べて十分小さく無視できることが分かる。
次に、本研究では計算に取り入れなかった宇宙線の影響について考える。H2

+は X線だけでなく、宇宙
線によってもイオン化する。星間空間中での宇宙線によるイオン化率は ζ ≈ 2 × 10−16 s−1と見積もられて
いる (Indriolo et al., 2007)。反応率は H2 の個数密度に比例するため、図 5.12に示すように円盤内部の密
度が高い領域で宇宙線によるイオン化が起きる。光蒸発は円盤表面での化学構造や温度分布が重要である
ため、円盤内部の電離に寄与する宇宙線は本研究では取り入れなかった。
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5.2.2 質量損失率
式 4.1に従って、rout = 100 auと設定して質量損失率を計算した。計算領域の外側境界では、蒸発流の

流れが反射することで、質量損失率が ±50%変動していた。ダスト量が少ない場合には質量損失率が小さ
いため、この影響が相対的に大きくなっていた。特にシミュレーション後半ではその影響が大きかったた
め、840 yrから 5000 yrの間で時間平均をとった。その結果、図 5.13に示すようになった。各ダスト量の
場合の質量損失率について、円盤加熱過程が変わるD = 10−3を境に最小二乗法を適用すると次のように表
すことができる。

Ṁ =

{
1.0 × 10−9 × 10−0.15D2−0.49D M⊙ yr−1 (D ≥ 10−3)

5.6 × 10−10 M⊙ yr−1 (D ≤ 10−5)

ダスト量がD ≥ 10−3の場合には FUVによるダスト光電加熱によって光蒸発流が駆動されていた。ダスト
量がそれより少ない場合には質量損失率も少なくなり、D < 10−5 でおよそ Ṁ ≈ 5–6 × 10−10 M⊙ yr−1 に
収束した。

10-7 10-5 10-3 10-1

D 

1e-9

2e-9

5e-10Ṁ
 [M

¯
 y

r−
1
]

simulation
fit

図 5.13: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−1–10−8,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合の質量損失率を示す。点
線がフィッティングを示す。D ≥ 10−3の場合には FUVによるダスト光電加熱が効果的に円盤ガスを加熱し
ていた。H2領域まで加熱して η > 0となっていて、光蒸発面はNH2

= 1020 cm−2に位置していた。より密
度の高い蒸発流が駆動され、質量損失率は大きくなっていた。D < 10−3の場合にはダスト光電加熱の代わ
りに H2 pumping、X線が円盤を加熱していた。このとき、Tgas ∼ 300 Kほどまでしか温められず、η > 0

となる領域はHii領域とHi領域に限られた。光蒸発面はNH2 = 1019 cm−2に位置にあり、質量損失率は低
くなった。

　 　

ここで、ダスト量が少ない場合にどの加熱過程によって光蒸発流を駆動しているか明らかにするために、
D = 10−6の場合に着目して解析を行った。EUVによる光蒸発への影響を見積もるため、イオン化したガス
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の蒸発率を見積もった。式 4.1に従って、yHII > 0.5を満たすガスのみを質量損失として計算した。その結果、
Ṁ ≃ 4.1× 10−11 M⊙ yr−1が得られた。これは、イオン、中性ガス合計の質量損失率より一桁低い。そのた
め、EUVの円盤加熱、さらには光蒸発への影響は小さいと見積もられる。さらに、中心星質量M∗ = 1 M⊙、
ダスト量が D = 10−6 で中心星光度が基準パラメータ ϕEUV,1M⊙、LFUV,1M⊙、LX−ray,1M⊙ の円盤につい
て、加熱過程として EUVによる加熱のみを考慮したシミュレーションを遂行した。この場合、Hii領域が
円盤まで広がっていた。光蒸発面は EUVによって加熱され、EUVが光蒸発流を駆動していた。FUVや X

線による中性で密度の高い蒸発流は駆動されないことから、光蒸発面は密度の低いNH2 = 1019 cm−2 に位
置していた。光蒸発面では EUVによって Tgas ∼ 3000 Kまで温められていた。このとき、式 4.1に従って
質量損失率を計算すると Ṁ ≃ 5.1 × 10−11 M⊙ yr−1であった。光蒸発面では EUVによって Tgas ∼ 3000 K

まで加熱されより速度の大きい蒸発流が駆動されたが、密度が低いため、光蒸発率は小さかった。ここから
も EUVによる光蒸発率は低いことを明らかにした。
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図 5.14: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−6,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]と設定し、H2 pumpingに伴う加熱を
考慮しない場合について、中心星から r = 10rgの線上でのアバンダンス、加熱・冷却率を示す。H2 pumping

を考慮した場合と比べて Hii領域が円盤方向に広がって分布していた。円盤全体は主に X線によって加熱
されていた。
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ダスト量が D < 10−3 の場合には H2 pumpingと X線によって光蒸発面が加熱されていた。どちらが主
に光蒸発に寄与しているか明らかにするために下記のシミュレーションを行った。ダスト量がD = 10−6を
満たす場合に着目して、H2 pumpingによる加熱を考慮せずにシミュレーションを遂行した。、r = 10rg 上
での各化学種のアバンダンス、加熱・冷却率の分布を図 5.14に示す。H2 pumpingを考慮した場合と同様
に θの小さい領域から順に Hii領域、Hi領域、H2領域が広がっていた。H2 pumpingを考慮していない場
合は考慮した場合に比べて、Hii領域が θ ∼ 10 deg広く円盤方向に広がっていた。H2 pumpingによって中
心星近くの中性領域が加熱され、Tgas ∼ 1000 Kとなっていた。そのため、円盤ガスのスケールハイトが高
くなり、EUVにとって光学的に厚くなり、Hii領域がコンパクトになったと考えられる。H2 pumpingは中
心星近くでのガス加熱にとって重要であることを再度確認した。その他の化学構造や温度構造は大きくは
変わらなかった。式 4.1に従って質量損失率を計算すると Ṁ ≃ 1.0 × 10−10 M⊙ yr−1となった。これは H2

pumpingを考慮した場合の 1/2倍になっていた。ダスト量の少ない円盤では H2 pumpingを考慮しなくて
も光蒸発による質量損失があったことから、H2 pumpingと X線加熱がどちらもガス加熱を通して光蒸発
流を駆動していることを明らかにした。
ダスト量の少ない円盤であっても、H2 pumpingと X線による加熱によって光蒸発が起きることを示し

た。特にD = 10−8の場合はダストのない始原星周りと同等だと見なすことができる。そのため、本研究結
果は太陽質量を持つ始原星周りの円盤も光蒸発によって質量損失することを示唆している。

5.2.3 円盤面密度損失率
4.1.3節と同様に円盤面密度損失率を計算した。D = 10−2, 10−4, 10−6 の場合について図 5.15に示す。
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図 5.15: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2, 10−4, 10−6,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合の円盤面密度損失率
を示す。D = 10−2の場合には R > 6rg で特に Σ̇が大きく、FUVによって効率的に外側円盤が加熱され蒸
発していることを明らかにした。

　 　

FUVによるダスト光電加熱が効果的なD = 10−2の場合には円盤外側からの寄与が大きい。H2 pumping

と X線加熱が円盤の温度構造を決めていた D = 10−4, 10−6 の場合には円盤外側からの蒸発率は小さかっ
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た。ダスト量の減少とともに支配的な加熱過程が変わることで、円盤のどこで蒸発が起きるかが変化する
ことを明らかにした。
円盤進化に伴って円盤表面のダスト量が少なくなると、主な加熱源がダスト光電加熱からH2 pumpingに
伴う加熱に変わり、より内側から質量損失すると明らかにした。

5.2.4 X線光度依存性
光蒸発面で H2は X線によってイオン化された H2

+と Hiの反応によって生成される。また、ダスト/ガ
ス質量比がD < 10−3であるような低ダスト量円盤ではH2 pumpingとX線加熱によってガスが温められ、
円盤ガスの温度構造が決まっている。以上の結果から、X線は円盤の化学構造や温度分布に寄与すると示唆
されている。観測的にX線光度は同じスペクトル型の星でも数桁のばらつきがあることが明らかにされてい
る。X線光度の違いによる低ダスト量円盤の化学構造、温度分布や加熱過程の変化を明らかにするため、X

線光度をパラメータとした光蒸発シミュレーションを行う。これまでのシミュレーションで、H2 pumping

と X線加熱が主な加熱過程が異なることが示された、ダスト/ガス質量比D = 10−6の場合について計算す
る。X線光度を 0.01倍、0.1倍、10倍に変える。X線光度が 10倍の星は若い星や低質量星に対応している。
逆にX線光度が 0.1倍の星は年齢が数 Myrの星や対流層を持たないM∗ ∼ 3 M⊙の星周りに対応している。
それぞれの場合について、r = 10rg 上での各化学種のアバンダンス、加熱・冷却率の分布を図 5.16に示
す。光蒸発面での H2アバンダンスは変わらず、H2 pumpingによる加熱率も X線光度に対して一定であっ
た。X線光度を 10倍にした場合には円盤全体が X線によって加熱されていた。その結果、H2 領域の温度
は基準パラメータで計算した場合よりおよそ 2倍高くなることを確認した。一方で、X線光度を低くした
場合には H2 pumpingが円盤の主な加熱源となっていた。基準パラメータで遂行した計算から、円盤内側
領域以外は H2 pumpingと X線加熱がほぼ同程度の加熱率でガス加熱に寄与していた。そのため、X線光
度を低くした場合に、主な加熱源は H2 pumpingに変わったが、温度構造は大きくは変わらなかった。
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(a) [M∗ = 1M⊙,D =
10−6,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,0.01LX−ray,1M⊙ ] の 場
合
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(b) [M∗ = 1M⊙,D =
10−6,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,0.1LX−ray,1M⊙ ] の 場
合
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(c) [M∗ = 1M⊙,D =
10−6,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合
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(d) [M∗ = 1M⊙,D =
10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,10LX−ray,1M⊙ ] の 場
合

図 5.16: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−6,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ] の場合を基準として、X 線光度
LX−ray,1M⊙ を 0.01 倍、0.1 倍、10 倍に変えた場合での、中心星からの距離 r = 10rg 上でのアバンダ
ンスと加熱・冷却率を示す。LX−ray = LX−ray,1M⊙ を境にして、H2 pumpingと X線どちらが主な加熱源
となるかが変わっていた。
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式 4.1に従って、rout = 100 auと設定して質量損失率を計算すると図 5.17のようになった。また、以上
の結果を X線光度とともにまとめると表 5.3のようになる。X線光度を 10倍にした場合には、X線によっ
て加熱されることで質量損失率が増加した。X線光度を低くした場合には、温度構造は変わらず、結果的に
質量損失率も変わらなかった。

2 1 0 1
log10(LX− ray/LX− ray, f)

10-9

3 × 10-10

4 × 10-10

6 × 10-10

2 × 10-9

Ṁ
 [M

¯
 y

r−
1
]

simulation

∝
(
LX− ray

LX− ray, f

)
0.133

図 5.17: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−6,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,0.01–10LX−ray,1M⊙ ] の場合の質量損失率を示す。
LX−ray ≤ LX−ray, f の場合にはH2 pumpingが主な加熱源となって光蒸発に寄与していたため、質量損失率
は X線光度に依存していなかった。

　 　

表 5.3: D = 10−2, 10−6 の円盤について X線光度を変えたときのパラメータと質量損失率

D logLX−ray [erg s−1] Ṁ [M⊙ yr−1]

10−2 28.4 2.4 × 10−9

10−2 29.4 2.5 × 10−9

10−2 30.4 2.7 × 10−9

10−2 31.4 5.3 × 10−9

10−6 28.4 5.9 × 10−10

10−6 29.4 5.1 × 10−10

10−6 30.4 6.6 × 10−10

10−6 31.4 1.5 × 10−9



5.2 ダスト/ガス質量比依存性 111

5.2.5 先行研究との比較
Wang and Goodman (2017)は EUV/FUV/X線による加熱過程を取り入れて輻射流体計算を遂行した。

EUVが主な加熱源となって光蒸発流を駆動していることを明らかにした。Wang and Goodman (2017)で
はダストサイズは全て 5Åとし、ダスト/ガス質量比をD = 0.7× 10−4と設定していた。本研究ではダスト
サイズとして dn(a) = kdusta

−3.5daで表されるMRN分布を仮定した。MRN分布では、ダスト密度は一定
として ρdust とおくと、ダスト質量は次のように得られる。

Mdust =

∫
4π

3
ρdustkdusta

3dn(a)

=

∫ amax

amin

4π

3
ρdustkdusta

−1/2da

≈ 8π

3
ρdustkdusta

1/2
max

最大ダストサイズがダスト質量を決定していることが分かる。Wang and Goodman (2017)では小さいダスト
のみを考え、その質量がダスト/ガス質量比D = 0.7×10−4を満たしていた。ここで、Wang and Goodman

(2017)で設定された小さいダストのアバンダンスがMRN分布を満たしていると仮定してダスト/ガス質量
比を再度計算すると、ダストサイズ分布と累積ダスト質量は図 5.18のようになる。ここから、Wang and
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図 5.18: (a)ダストサイズ分布を示す。dn/da ∝ a−3.5 に従っている。Wang and Goodman (2017)に従っ
て、ダストサイズ a = 5Åのときのアバンダンスを 10−7 とおく。(b)累積ダスト質量を示す。ダスト密度
を ρdust = 2.25 g cm−3 と仮定し、ダストサイズが小さい方から累積ダスト質量を計算した。ダスト質量は
Mdust ∝ a

1/2
max に従い、最大ダストサイズによって決まる。

Goodman (2017)の計算に用いられたダストサイズとアバンダンスをMRN分布に焼き直すと、ダスト/ガ
ス質量比はD = 2.2× 10−3と求められる。よって、本研究でD = 10−3と設定した場合の結果と比較する。
本研究では、ダスト/ガス質量比 D = 10−3 のとき、質量損失率が Ṁ ≃ 1.3 × 10−9 M⊙ yr−1 となってい

た。これはWang and Goodman (2017)で得られた Ṁ ≃ 2.5×10−9 M⊙ yr−1に比べておよそ半分であった。
本研究との違いとして、計算領域の違い、計算時間の違い、輻射輸送の取り入れ方が挙げられる。Wang and

Goodman (2017)では計算領域を 2 au ≤ r ≤ 100 auと設定していたのに対し、本研究では 0.1rg ∼ 0.9 au ≤ r

と設定していた。そこで本研究では後ほど 6.2 節に示すように、実際に 2 au ≤ r と設定して再度計算を
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行った。中心星周りの化学構造は変わったが、全体の温度構造やそれによって決まる質量損失率に影響がな
いことを確かめた。次に計算時間について考察する。Wang and Goodman (2017)では、中心星放射から
∼ 500 yrの間光蒸発シミュレーションを遂行し、質量損失率を計算した。本研究では、r = rg のガスが 10

回ケプラー回転する、∼ 8.4 × 103 yrにわたってシミュレーションを行った。準定常状態に至るまでの計算
初期の結果を解析から取り除くため、計算時間の最初の 10%を除いて時間平均をとった。本研究において
最初の∼ 500 yrを用いて質量損失率を計算したところ、Ṁ ≃ 2.6× 10−9 M⊙ yr−1となった。計算初期には
中心星からの放射が直接密度の高い円盤部分に届くため、質量損失率を高く見積もっていると考えられる。
本研究では、Hii領域は密度が低く、θが小さい領域に限られていたが、Wang and Goodman (2017)で
は円盤表面まで広がっていて、化学構造に違いが見られた。さらに本研究では、EUVの持つエネルギーを
スペクトル分布として与えているのに対して、EUV光子は全て E = 25 eVのエネルギーを持っていると仮
定して計算していた。そのため、比較的に光学的に薄い位置で水素電離する EUV光子は少なくなっている
と考えられる。高エネルギーの光子ほど、放出された電離の持つ運動エネルギーが大きくなり、一回の電離
による加熱率がより高くなる。EUVの水素吸収断面積は ∝ (ν/ν1)−3 に従って小さくなる。以上から、本
研究よりも EUVがより円盤内部に到達して効率的にガスを加熱していると考えられる。
別の先行研究とも比較を行う。Nakatani et al. (2018b)は金属量をパラメータとして光蒸発シミュレー
ションを遂行した。このとき、ダスト/ガス質量比は金属量とともに変化すると仮定してD = 0.01× (Z/Z⊙)

と設定した。金属量 Z = Z⊙の場合が、本研究でのダスト/ガス質量比 D = 10−2に対応する。金属量を減
らした場合に、ダスト光電加熱が減少することが示された。特に金属量が Z < 10−2Z⊙ の場合には、ダス
ト量が少ないことからダスト光電加熱がガス加熱に寄与せず、代わりに EUVによる水素電離に伴う加熱が
支配的であった。これは、本研究で明らかにしたD < 10−3を境に円盤加熱過程が変わる結果と整合的であ
る。本研究ではダスト/ガス質量比を変えた場合でも、ガス中の Ci、Oiのアバンダンスは一定とした。そ
のため、ダスト量を減らした計算において、金属量を減らした場合とは異なりOi輝線冷却がガス温度を下
げていた。以上から、低ダスト量円盤と低金属量円盤での光蒸発過程は別に考慮する必要があるという示
唆が得られる。



第6章 考察

6.1 円盤寿命の中心星質量依存性
光蒸発シミュレーションの結果から円盤寿命を見積もり、観測的に示唆されている円盤寿命の中心星質量

依存性と比較する。Clarke et al. (2001)は、図 6.1に示すように、中心星への降着と光蒸発の双方を考慮し
た円盤消失モデルを提唱した。 円盤消失モデルでは、円盤は初期には主に降着によって質量を失う。その
後、降着率が ∼ 1 Myrのタイムスケールで減少し、光蒸発による質量損失率と同程度になる。降着と光蒸
発による質量損失はそれぞれ異なる R依存性を持ち、降着は中心星近く、光蒸発は円盤外側の質量損失に
寄与する。そのため、降着と光蒸発の質量損失率が同程度になるとき、ある半径より内側では降着、外側で
は光蒸発によってガスを失う。この境界となる半径にはやがてギャップが形成される。ギャップより内側の
部分は、降着によって ∼ 105 yrの短いタイムスケールで中心星に落ち込んだ結果、消失する。ギャップよ
り外側部分では、中心星からの放射が直接円盤を加熱し光蒸発流を駆動することで消失させる (Alexander

et al., 2014)。本研究では、円盤全体での降着と光蒸発による質量損失率が等しくなった時点を、内側円盤
が消失するタイミングと同じであるとみなし、円盤寿命として扱う。
まず、降着と光蒸発による質量損失のタイムスケールを計算する。粘性によって角運動量輸送が起き、角

運動量を失ったガスは中心星に落ち込む。Clarke et al. (2001)に従い、粘性係数は ν = ν1(R/R1)に従うR

依存性を持つとする。ここで、 3.1節から、降着のタイムスケールは ν1、R1を用いて次のように表される。

tvis =
R2

1

3ν1

また、式 3.7から、半径 Rの位置を通る降着率は以下のようになる。

Ṁacc =
Mdisk,0

2tvis
T−3/2 exp

(
− (R/R1)

T

)[
1 − 2(R/R1)

T

]
(6.1)

中心星への初期降着率 Ṁacc,0 は R → 0、t → 0(∴ T → 1)とすることで以下のように計算することがで
きる。

Ṁacc,0 =
Mdisk,0

2tvis

降着率 Ṁaccは時間 tに対して∝ t−3/2に従って、時間とともに減少する (Lynden-Bell and Pringle, 1974)。
一方で光蒸発率は Ṁ とおく。以上から、

Ṁ ≈ Ṁacc,0

(
τ

tvis

)−3/2

(6.2)

となるような時間 τ を求めれば良い。
光蒸発による質量損失率 Ṁ には、∼ 1 Myrの系を想定して遂行した本研究のシミュレーション結果を適

用する ( 4.1節参照)。本研究の光蒸発シミュレーションは、FUVによるダスト光電加熱によって円盤ガス
が温められ、光蒸発が起きることを明らかにした。中心星からの FUV放射は、降着による衝撃波や彩層で

113



114 考察

By Accretion

Inner Disk Dispersal By Accretion

Outer Disk Dispersal By Photoevaporation
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Ṁ

図 6.1: 円盤消失モデルを示す。本研究では降着と光蒸発を考慮に入れて円盤寿命を見積もる。降着率を
Ṁaccとおき、粘性降着によって時間とともに t−3/2に従って減少するとする。降着率は ∼ 1 Myrのタイム
スケールで減少する。光蒸発率 Ṁ には本研究で計算した値を用いる。降着率とともに中心星からの光度も
低くなる。本研究ではそれに伴う光蒸発率の変化も考慮に入れる。
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の活動から放射される。 4.2節では FUV放射強度によって光蒸発率が変わることを明らかにした。そのた
め、降着率の時間変化に伴って FUV放射強度が減少すると降着率 Ṁacc も同時に減少すると考えられる。
その効果も考慮して円盤寿命を見積もる。
降着率によってFUV放射強度はLFUV ∝ Ṁaccに従うとする (e.g., Calvet and Gullbring, 1998; Gullbring

et al., 1998)。 4.2節では、中心星質量をM∗ = 0.5, 1, 3 M⊙に設定した場合について、FUV光度をパラメー
タとして光蒸発シミュレーションを行った。その結果、光蒸発による質量損失率は Ṁ ∝ Lλ

FUV (0 < λ < 1)

の形で表せることを明らかにした。以上から光蒸発による質量損失率と降着率には次のような関係が成立
する。

Ṁ ∝ Ṁλ
acc

系の年齢が ∼ 1 Myrの場合の降着率 Ṁacc(1 Myr)、光蒸発率 Ṁ(1 Myr)を使うと、任意の時間の光蒸発率
は次のように書くことができる。

Ṁ =
Ṁ(1 Myr)

Ṁacc(1 Myr)λ
Ṁλ

acc

以上のように降着率に伴う光蒸発の時間変化を考慮し、式 6.2に従って円盤寿命を見積もると以下のように
なる。

Ṁ(1 Myr)

Ṁacc(1 Myr)λ
Ṁλ

acc = Ṁacc

Ṁ(1 Myr)

Ṁacc(1 Myr)λ
=

(
Ṁacc,0

(
τ

tvis

)−3/2
)1−λ

∴ τ = tvis

 Ṁacc,0

Ṁ(1 Myr)

(
Ṁacc(1 Myr)

Ṁacc,0

)λ
2/3(1−λ)

(6.3)

系の年齢が∼ 1 Myrの場合には、観測的に降着率は Ṁacc(1 Myr) = 3× 10−8(M∗/M⊙)2 M⊙ yr−1で近似さ
れる (Muzerolle et al., 2003; Gorti and Hollenbach, 2009)。光蒸発率 Ṁ(1 Myr)には ∼ 1 Myrの系に対し
て行った本研究のシミュレーション結果（ 4.1節参照）を用いる。これらの結果をもとに式 6.3から円盤寿
命を見積もる。降着のタイムスケールの計算に必要な初期円盤質量Mdisk,0 と初期降着率 Ṁacc,0 を以下の
パラメータに設定する。

(Mdisk,0, Ṁacc,0) =


(0.1M∗, 3.0 × 10−7 M⊙ yr−1)

(0.06M∗, 3.0 × 10−7 M⊙ yr−1)

(0.1M∗, 1.0 × 10−6 M⊙ yr−1)

.

以上の設定から見積もった円盤寿命を青、赤、黄で図 6.2に示す。
図 6.2では、Bayo et al. (2012); Ribas et al. (2015)による観測で得られた円盤保有率から見積もった円

盤寿命を示す。Bayo et al. (2012)は年齢 ∼ 5 Myrの星形成領域 Lambda Orionisの Collinder 69について
多波長観測から円盤保有率を求めた。0.1 M⊙ごとに中心星質量を分け、それぞれのMiについてM∗ < Mi

となる中心星周りに関して計算された円盤保有率を利用する。本研究では、与えられた円盤保有率 fdiskが
系の年齢 tage に関して

fdisk ∝ exp(−tage) (6.4)

に従って減少すると仮定する。その上で、以下のように円盤寿命 tlife を見積もった。

tlife = − tage
ln fdisk
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図 6.2: 4.1 節で行ったシミュレーション結果から見積もった円盤寿命のタイムスケールを示す。
(Mdisk,0, Ṁacc,0) = (0.1M∗, 3.0 × 10−7 M⊙ yr−1) の場合が青線、(0.06M∗, 3.0 × 10−7 M⊙ yr−1) の場合
が赤線、(0.1M∗, 1.0 × 10−6 M⊙ yr−1)の場合が黄線に対応している。黒い点が Bayo et al. (2012)による
多波長観測から見積もられた円盤寿命を表す。緑線がRibas et al. (2015)による赤外線観測から見積もられ
た円盤寿命を表す。本研究では中心星質量が増加すると円盤寿命が減少していた。この傾向は観測結果と整
合的であった。円盤寿命の中心星質量依存性の傾きは変わらないことから、初期円盤質量や初期降着率によ
らないことを明らかにした。
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以上のように見積もった円盤寿命は図 6.2で灰色の表示に対応している。
同様に Ribas et al. (2015)からも円盤寿命を見積もった。Ribas et al. (2015)は、様々な年齢を持つ複数

の星形成領域について赤外線で円盤観測を行った。Ribas et al. (2015)では観測した円盤を年齢と中心星
質量によって分類し、それぞれの性質を持つ系での円盤保有率を計算した。年齢は 3 Myrを基準に若い系
（1–3 Myr）と年老いた系（3–11 Myr）に分けた。また、中心星質量に関しては 2 M⊙ を基準に低質量星周
り（M∗ < 2 M⊙）と大質量星周り（M∗ > 2 M⊙）に分類した。その結果、大質量星周りの円盤保有率は低
いことから、大質量星周りでは円盤寿命が短く早い段階で消失していることが示唆された。本研究で導出
した円盤寿命と比較するため、観測から得られた円盤保有率から Bayo et al. (2012)の場合と同様に円盤寿
命を見積もった。ここで、年齢幅が広いため、若い系については 2 Myr、年老いた系については 7 Myrと
みなして解析を行った。低質量星・大質量星周りそれぞれについて、2, 7 Myrの円盤保有率を式 6.4の形で
フィッティングすることで、円盤寿命を見積もった。得られた円盤寿命を図 6.2に緑色で表示した。
中心星質量が増加するとともに円盤寿命が減少している点は観測結果と整合的であった。特に中心星質

量がM∗ ≤ 1.7 M⊙の場合については、本研究が観測より長く円盤寿命を見積もっていた。Kunitomo et al.

(2020) では降着、光蒸発、磁気円盤風を考慮した 1 次元円盤進化シミュレーションを行い、中心星質量
M∗ = 1 M⊙の星周りで、磁気円盤風が効果的に円盤を消失させうることを明らかにした。以上から、本研
究では考慮していない磁気円盤風など他の円盤消失過程の影響も考えられる。M∗ = 3 M⊙の場合には、円
盤寿命が長く見積もられた。質量M∗ = 3.0–10 M⊙ の星は ∼ 1 Myrで対流層を持たず、ダイナモ機構が効
かないため、星表面での磁場運動が弱くなる (Flaccomio et al., 2003)。その結果として X線光度が弱くな
る。その影響で質量損失率が小さくなり、円盤寿命も短く見積もられたと考えられる。以上から、星進化も
円盤進化や円盤寿命の重要なパラメータになりうるとの示唆が得られた。

Clarke et al. (2001)で提唱されたモデルでは、降着の粘性係数について ν ∝ Rを仮定していた。図 6.2

で示した円盤寿命も同様の設定で見積もった。粘性係数の R依存性によって降着のダイムスケールは変わ
る (Hartmann et al., 1998)。より一般に粘性係数が ν ∝ Rκ の R依存性を持つと仮定すると、降着率の時
間変化は次のように表せる。

Ṁ ≈ Ṁacc,0

(
t

ts

)−(5/2−κ)/(2−κ)

本研究では、粘性係数が異なる R依存性を持つ場合についても円盤寿命を見積もることで様々な性質を持
つ円盤の円盤進化の違いを明らかにする。このとき、式 6.3から円盤寿命は次のように計算できる。

tw = ts

 Ṁacc,0

Ṁ(1 Myr)

(
Ṁacc(1 Myr)

Ṁacc,0

)λ
χ

χ =
(2 − κ)

(5/2 − κ)(1 − λ)
.

粘性係数の R依存性を κ = 3/2と設定して見積もった円盤寿命を図 6.3に示す。 κ = 1とした場合に比べ
て、円盤寿命は 1/2倍になったが、中心星質量依存性は変わらなかった。
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図 6.3: 粘性係数のR依存性を κ = 3/2と仮定してシミュレーションから見積もった円盤寿命を示す。それ
ぞれの線について図 6.2と同様である。円盤寿命の中心星質量依存性は κ = 1と設定した場合と変わらな
かった。降着率や光蒸発率の中心星質量依存性が寄与していると考えられる。
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6.2 中心星近くでの光蒸発
6.2.1 円盤内側径を変えた場合（0.03rg ≤ r）
本研究では、円盤半径を 0.1rg ≤ r ≤ 20rgとして光蒸発シミュレーションを行ってきた。 4.1.3節ではシ

ミュレーション結果から円盤面密度損失率を計算した。その結果、重力半径より内側でも光蒸発による質
量損失が起きていることを明らかにした。そこで、中心星質量M∗ = 1 M⊙、ダスト/ガス質量比D = 10−2

の場合に、計算領域を中心星近傍の r = 0.03rg まで広げて再度光蒸発シミュレーションを遂行し、境界条
件依存性を調べるとともに、どこで光蒸発が起きるのか確かめた。

4.1.3 節に従い、シミュレーション結果から円盤面密度損失率を計算した。図 6.4 では、計算領域を
0.1rg ≤ r ≤ 20rg に設定した場合を青、0.03rg ≤ r ≤ 20rg に設定した場合を赤で示す。 光蒸発による質量
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1
 c

m
−

2
]
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図 6.4: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ] の場合に計算領域を 0.03rg ≤ r ≤
20rg と設定して得られた円盤面密度損失率を示す。計算領域を 0.03rg ≤ r ≤ 20rg とした場合を赤線、
0.1rg ≤ r ≤ 20rg と設定した場合を青線で示す。中心星近くから蒸発したガス流が中心星からの光を遮り、
0.1rg < R < 0.2rg、0.4rg < R < 0.7rg の範囲で円盤面密度損失率は小さくなっていた。全体の質量損失率
は変わらなかった。

　 　

損失は中心星近くの r < 0.1rg でもわずかに起きていることを明らかにした。
計算領域を 0.03rg ≤ r ≤ 20rg に設定した場合にも 2つのピークを持っていた。外側のピークは計算領

域を 0.03rg ≤ r ≤ 20rg に設定した場合と同じ R ≈ 0.4rg にあり、どちらも FUVによって駆動された蒸発
流が流れ出しているピークだと考えられる。内側のピーク位置は R ≈ 0.1rg で、密度が高い円盤表面から
EUVによって駆動された蒸発流に対応していると考えられる。
計算領域を 0.03rg ≤ r ≤ 20rgに設定した場合は 0.03rg ≤ R ≤ 0.1rgの領域からも光蒸発流が流出してい

た。減光度 AV = 0.5を満たす位置が円盤のより上空に位置していたことから、このような中心星近傍から
の蒸発流は、中心星からの放射を遮る役割をしていたと考えられる。以上の理由から 0.1rg < R < 0.2rg、
0.4rg < R < 0.7rg の範囲で円盤面密度損失率が小さくなっていた。式 4.1から rout = 20 auと設定して質
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量損失率を計算すると、Ṁ ≃ 4.3 × 10−9 M⊙ yr−1となり、計算領域を 0.1rg ≤ r ≤ 20rg に設定した場合に
得られた質量損失率 Ṁ ≃ 4.3 × 10−9 M⊙ yr−1 と変わらなかった。以上から、r ≤ 0.1rg のような中心星近
くでも光蒸発が起き、その光蒸発流は中心星放射を遮ることで内側円盤でのスケールハイトなど物理構造
に影響するが、質量損失率は変わらなかった。図 4.7では、中心星からの FUV放射によって外側円盤から
の質量損失の寄与が大きいことを示した。

6.2.2 円盤内側径を変えた場合（0.22rg ≤ r）
本研究では、中心星周りからの質量損失への寄与を整合的に取り入れるために計算領域を 0.1rg ≤ r ≤ 20rg

として光蒸発シミュレーションを行った。中心星質量をM∗ = 1 M⊙、ダスト/ガス質量比をD = 10−2と設
定する。先行研究では計算領域を様々な値に設定して計算している。設定によるシミュレーション結果への
影響を見積もるため、0.22rg ≈ 2 au ≤ rとして光蒸発シミュレーションを遂行した。
中心星周りで効果的な EUVは中心星近くからの蒸発流がないことから、より EUVがガスに到達しやす
くなっていた。その結果、中心星から r = 1rg の線上では加熱率が図 6.5のようになり、0.22rg ≈ 2 au ≤ r

の場合、θ ∼ 10 deg大きい範囲まで Hii領域が広がっていた。
光蒸発面はダスト光電加熱により加熱されていたため、光蒸発の駆動源は変わらなかった。質量損失
率は Ṁ ≃ 2.5 × 10−9 M⊙ yr−1 となっていた。0.1rg ≈ 2 au ≤ r と設定した場合の質量損失率は Ṁ ≃
2.7 × 10−9 M⊙ yr−1であり、変わらない。以上から、内側計算領域 Rinの設定は 0.03rg ≤ Rin ≤ 0.22rg の
範囲では中心星近傍の加熱構造を変えるが、円盤の主な加熱源はダスト光電加熱で変わらず、質量損失率も
変わらないことを明らかにした。Nakatani et al. (2021)では半径 R = 25 auの穴が空いた円盤について光
蒸発シミュレーションを遂行した。加熱源として、EUVによる水素電離に伴う加熱、FUVによるダスト光
電加熱、X線による各種元素のイオン化に伴う加熱、H2 解離に伴う加熱、H2 pumpingに伴う加熱等を考
慮に入れた。その結果、円盤表面まで Hii領域が広がり、EUVによる加熱が円盤風を駆動していた。中心
星周りに半径 R = 50 auの穴が空いている場合にも同様に光蒸発シミュレーションを遂行したが、質量損
失に影響はないことを明らかにした。円盤内側径を数 auまで大きくすると、Hii領域が円盤表面まで広が
り、EUVによって円盤風が駆動されると示唆されるが、それぞれの加熱過程では質量損失率が計算領域に
依存しないと考えられる。
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(a) [M∗ = 1M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ] で計
算領域を 0.1rg ≤ r ≤ 20rg と設定した場合
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(b) [M∗ = 1M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ] で計
算領域を 0.22rg ≤ r ≤ 20rg と設定した場合

図 6.5: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ] で計算領域を 0.1rg ≤ r ≤ 20rg と
0.22rg ≤ r ≤ 20rg に設定した場合の化学構造、加熱・冷却過程を示す。計算領域を 0.22rg ≤ r ≤ 20rg と
設定した場合には Hii領域がより広がっていた。
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6.3 円盤質量依存性
円盤質量は系によって数桁のばらつきを持つことが観測的に明らかになっている。円盤ガスの物理・化学
構造が、円盤質量によってどのような影響を受けるのか明らかにするため、円盤質量をパラメータとして光
蒸発シミュレーションを行う。様々な系での円盤消失を考慮し、その違いを統計的にまとめることは観測的
に明らかになっている星・惑星系の多様性の原因を探る上で重要である。中心星質量はM∗ = 1 M⊙ とし、
ダスト/ガス質量比をD = 10−2として、円盤質量を中心星質量の 0.1%、0.3%、1%、3%、10%と変えてシ
ミュレーションを遂行した。
円盤の化学構造や加熱・冷却過程は円盤質量によって変わらなかった。θが小さい側からHii領域、Hi領
域、H2 領域が分布していた。ダスト光電加熱が光蒸発面の主な加熱源となり、光蒸発流を駆動していた。
式 4.1に従って、rout = 100 auと設定し、質量損失率を計算した。その結果、図 6.6のようになった。
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図 6.6: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2,ϕEUV,1M⊙ ,LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ] の場合に、円盤質量を中心星質量の
0.1%、0.3%、1%、3%、10%に変えて得られた質量損失率を示す。どの場合についても加熱構造は変わら
ず、その結果として得られる質量損失率も変わらなかった。円盤質量の違いは円盤内部の密度の違いと考え
ることができる。そのため、光蒸発を考える上で円盤表面での加熱過程が特に重要であると示した。

　 　

また、円盤の化学構造や加熱・冷却率も円盤質量によって変わらないことを確認した。以上から、円盤光
蒸発は円盤表面での温度構造や密度構造が重要であり、円盤内部の密度には依らないことを明らかにした。

Wölfer et al. (2019)では EUV、X線放射を取り入れた流体計算を用いて光蒸発シミュレーションを行っ
た。中心星質量をM∗ = 0.7 M⊙とし、円盤質量をパラメータとして中心星質量の 0.5–10%に変えて光蒸発
シミュレーションを遂行した。その結果、光蒸発による質量損失率は円盤質量に依存しないことを明らかに
した。Nakatani et al. (2021)ではダストが少なくなった円盤についても同様に質量損失率は円盤質量に依
存しないことを示した。本研究結果はこれらの先行研究と整合的であることを確かめた。



6.4 光蒸発モデル 123

6.4 光蒸発モデル
本研究では、 4.1節で得られた光蒸発過程の中心星質量依存性を解明するために光蒸発モデルを構築し

た。シミュレーション結果から、N(H2) = 1020 cm−2 を満たす円盤面から光蒸発流が出ていた。この位置
を光蒸発面と設定し、ここでの温度構造や密度分布が光蒸発による質量損失プロファイルを決定する。そこ
で、図 6.7に示すように平衡状態に達した光蒸発面での物理量をモデル化する。

Star
Disk

Mcs

β

Photoevaporative Base
Z= f(R)

R

Z

図 6.7: 光蒸発モデルの模式図を示す。光蒸発によって駆動されたガス流は定常状態に達していて、全て光
蒸発面から流出すると仮定する。光蒸発面を Z = f(R)で近似する。蒸発流と光蒸発面の間の角度を β と
設定する。蒸発流の速度は音速を用いて vp = Mcs とおく。

　 　

光蒸発面はシミュレーションから Z = f(R,M∗) = a(M∗)R2 + b(M∗)Rの形で表せると仮定する。中心
星質量によって円盤温度が変わり、円盤の形状を決定するため、a(M∗), b(M∗)も中心星質量によって変化
する。この蒸発面からマッハ数M、蒸発流と光蒸発面の間の角 βで光蒸発流が流出するとする。簡単のた
め、光蒸発面でガスはケプラー回転に従っているとし、vϕ =

√
GM∗/rを用いる。ここから、光蒸発モデ

ルによる質量損失率 Ṁmodel は次のように書くことができる。

Ṁmodel = 2 ×
∫ Rout

Rmin

ds 2πRρvp sinβ (6.5)

ここで、dsは光蒸発面上の微小線素とした。シミュレーションからそれぞれの物理量を中心星質量の関数
にモデル化し、質量損失率を計算する。
シミュレーション結果から光蒸発面の位置 f(R,M∗)を定める a、bはフィッティングから次のように得ら
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れる。

a(M∗) =

[
3.81 × 10−5

(
M∗

M⊙

)2

− 5.44 × 10−3

(
M∗

M⊙

)
+ 4.58 × 10−2

]
× r−1

g

b(M∗) = 9.78 × 10−1

(
M∗

M⊙

)
+ 9.74 × 10−3.

光蒸発面上での温度分布は
Tfit = T0(M∗)

(
r

rg

)α(M∗)

の形の関数で表すことができると仮定する。このとき、シミュレーション結果のフィッティングから次のよ
うに係数が決まる。

T0 = 1.30 × 103 + 2.79 × 102
(

M∗

M⊙

)
K

α(M∗) = 8.92 × 10−1

(
M∗

M⊙

)−0.108

光蒸発面上での密度構造についても同様に

ρfit = ρ0(M∗)

(
r

rg

)c(M∗)

の関数で書くことができるとすると

ρ0(M∗) = 3.03 × 10−18

(
M∗

M⊙

)−0.309

g cm−3

c(M∗) = 3.60 × 10−3

(
M∗

M⊙

)3

− 2.55 × 10−2

(
M∗

M⊙

)2

− 4.42 × 10−2

(
M∗

M⊙

)
− 0.640

のように決定される。
本研究では式 4.1で示すように η > 0を満たすガスのみが、中心星からのポテンシャルを振り切って円
盤から流出する運動エネルギーを持っているとして質量損失率を計算した。ガスのエンタルピー ηは式 4.2

で定義される。光蒸発モデルでは、光蒸発面でのガスはケプラー回転に従って運動していることを仮定した
ので、vϕ =

√
GM∗/rを用いるとエンタルピーは次のように書き直すことができる。

η =
1

2
M2c2s +

γ

γ − 1
c2s −

GM∗

2r

光蒸発モデルにおいても、ガスが最終的に円盤から流出する条件は、光蒸発面上で η > 0であることとす
る。csは音速であるので、気体の状態方程式からボルツマン定数、平均分子量 µ、水素原子質量、温度を用
いて次のように書くことができる。

cs =

√
kBT

µmH

以上の計算から η > 0の条件を光蒸発面上での温度分布を用いて書き直す。(
1

2
M2 +

γ

γ − 1

)
kBT0(M∗)

µmH

(
r

rg

)α(M∗)

+
γ

γ − 1
c2s −

GM∗

2r
> 0

∴ r > rmin = rg

[
γ − 1

(γ − 1)M2 + 2γ

µmHGM∗

kT0(M∗)rg

] 1
1+α(M∗)

.
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以上の結果から、r > rmin の位置にあるガスのみが光蒸発によって流出するという条件になる。光蒸発面
の形状から r2min = R2

min + [f(Rmin,M∗)]2 を用いてこの条件を極座標系 rmin から円筒座標系 Rmin に書き
直す。
ここで、マッハ数Mと蒸発流と光蒸発面の間の角度 β は中心星からの距離に強く依存していなかった。

簡単のため、光蒸発面全体で以下のように設定した。

M̄ = 0.35 ×
(

M∗

M⊙

)0.40

sin β̄ = 0.5

光蒸発面上での微小線素は光蒸発面 ds =
√

1 + f ′2dRと書き換える。f ′ は光蒸発面の傾きで、簡単のた
め、円盤全体で f̄ ′ = (f(Rout) − f(Rmin))/(Rout −Rmin)とする。
ここまでで計算した光蒸発面上の物理量を用いて、式 6.5から Rmin < R < Rout での質量損失率を計算

すると以下のようになる。

Ṁmodel(< Rout) =
8πM̄ sin β̄ρ0

√
kT0/µmH

√
1 + f̄ ′2

¯(f ′2 + bf̄ ′ + 2)(2 + c + α/2)
× r2g

 rmax/rg√
1 + f̄ ′2

2+c+α/2 [
1 −

(
rmin

rmax

)2+c+α/2
]

≃ 2.97 × 10−10 M⊙ yr−1

(
M∗

M⊙

)2.40
 rmax/rg√

1 + f̄ ′2

2+c+α/2

× ρ18T
1/2
3

√
1 + f̄ ′2

[
1 − (rmin/rmax)

2+c+α/2
]

(f̄ ′2 + bf̄ ′ + 2)(2 + c + α/2)

(6.6)

ここで、

rmax ≡
√
R2

out + [f(R2,M∗)]2

ρ18 ≡ ρ0/10−18 g cm−3

T3 ≡ T0/103 K

とおいた。以上のように解析的に計算した質量損失率を図 6.8に青で示す。同時に、シミュレーションから
式 4.1を用いて得られた質量損失率を赤で示す。解析的に計算した質量損失率は Ṁmodel ∝ M1.94

∗ と最小二
乗法で近似することができた。中心星質量の増加とともに質量損失率も増加し、シミュレーション結果を再
現することができた。式 6.6から、温度構造や光蒸発面の位置の中心星質量依存性が、全体の質量損失率
の中心星質量依存性に寄与していることを明らかにした。r < rmin からの質量損失は全体の質量損失率の
1–4%であった。 4.1.3節では、EUVによる加熱によって r < rmin の領域から質量損失が起きていること
を確かめたが、全体の質量損失率に対してその効果は十分小さいことを確認した。
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図 6.8: 4.1節で得られたシミュレーションから得た質量損失率（赤線）と光蒸発モデルから計算した質量
損失率（青線）を示す。光蒸発モデルはシミュレーション結果を整合的に再現していた。これらの結果か
ら、光蒸発の中心星質量依存性には、円盤の密度分布や形状が重要なパラメータであることを示した。
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6.5 H2 pumpingが効果的な円盤
5.1節、 5.2節では H2 pumpingに伴う加熱を加熱過程として加えて光蒸発シミュレーションを遂行し

た。その結果、ダスト/ガス質量比が低くD < 10−3の場合にはH2 pumpingとX線が円盤ガスを加熱して
光蒸発流を駆動することを示した。また、中心星からの放射が強いM∗ = 7 M⊙の星周りでは H2解離面が
円盤表面に位置し、ダスト光電加熱とH2 pumpingによって光蒸発が起きることを示した。H2 pumpingの
円盤ガス加熱における効果は、ダスト量や中心星光度に依存することを明らかにした。どのような性質を
持つ円盤が H2 pumpingの影響を受けやすいのか解明するため、別セットのシミュレーションを遂行した。
H2 pumpingが効果的となる円盤を理解することで、外側から蒸発しやすい円盤の性質を解明することに繋
がる。また、円盤内側まで解像したシミュレーションの必要性がある場合について考察する。

H2 pumpingは FUVの一部のエネルギー帯である LW光子によって起こることから、H2 pumpingによ
る加熱率は FUV光度に依存すると考えられる。また、 5.2節から、加熱過程の変化に伴って温度構造や質
量損失率が変わることを明らかにした。以上から、FUV光度は円盤損失プロファイルを変えると考えられ
る。中心星質量をM∗ = 1 M⊙ と設定し、ダスト/ガス質量比 D = 10−2, 10−3, 10−4, 10−5, 10−6 の場合に
ついて FUV放射強度を LFUV,1M⊙ に対して 0.1倍、10倍の LFUV = 30.7, 32.7 [ erg s−1]に設定してシミュ
レーションを遂行した。これらの FUV光度は実質的に中心星質量が ∼ 0.5 M⊙と ∼ 3 M⊙の場合に対応し
ている。それぞれの FUV光度とDのパラメータ設定を表 6.1に示す。シミュレーションから得られた、各
円盤での主な加熱過程を図 6.9に示す。
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図 6.9: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2–10−6,ϕEUV,1M⊙ ,0.1–10LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の範囲でダスト/ガス質量
比 D と FUV光度 LFUV を変えた場合の、円盤の主な加熱源を示す。横軸をダスト/ガス質量比、縦軸を
FUV光度とする。X線加熱（ピンク色）、H2 pumping（茶色）、ダスト光電加熱（オレンジ色）に対応し
ている。D ≥ 10−3 かつ LFUV/LX−ray ≥ 1の場合にのみダスト光電加熱が支配的な加熱源となる。このと
き、外側円盤から効率的に質量を損失する。
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それぞれのシミュレーションについて式 4.1に従って、rout = 100 auと設定し質量損失率を計算した。そ
の結果を FUV光度、Dとともに表 6.1にまとめる。それぞれの Dに関して、FUV光度に対して質量損失
率を表示すると図 6.10のようになる。D = 10−3を境に円盤加熱過程は変わるが、質量損失率の FUV光度
依存性は変わらなかった。加熱過程がダスト光電加熱であるか、H2 pumpingであるかによらず、FUVが
効率的にガスを温めていた。どのダスト/ガス質量比の場合においても、FUV光度が高くなると η > 0の領
域が広がっていた。そのため、より密度の高い蒸発流が流出し、質量損失率が高くなった。図 6.10には 4.1

節で行った、中心星質量をパラメータとして行ったシミュレーション結果を FUV光度を横軸として示す。
中心星質量M∗ = 7 M⊙ の場合は中心星光度が大きく、他の中心星質量を持つ星周りと異なる化学構造を
持っていたため、中心星質量M∗ = 0.5–3 M⊙の範囲のデータのみを表示する。最小二乗法によるフィッティ
ングから、中心星質量を変えた場合には FUV光度依存性は Ṁ ∝ (LFUV/LFUV,1M⊙)0.7に従っていた。ど
のダスト/ガス質量比の場合も質量損失率はおよそ Ṁ ∝ (LFUV/LFUV,1M⊙)に従って、FUV光度とともに
質量損失率が増加した。中心星質量が低い場合には FUV光度も同時に低くなるが、X線光度も低くなるた
め LFUV/LX−ray > 1が成立し、ダスト光電加熱が効果的にガスを温めていた。FUV光度のみを低くした
場合には主な加熱源が X線加熱に変わる。この場合にはガス温度がおよそ 1/2となるため、質量損失率が
低くなったと考えられる。

表 6.1: ダスト/ガス質量比 D、FUV光度を変えた場合のパラメータ設定と質量損失率

D logLFUV ( erg s−1) Ṁ ( M⊙ yr−1)

10−2 30.7 1.7 × 10−10

10−2 31.7 2.7 × 10−9

10−2 32.7 1.3 × 10−8

10−3 30.7 1.7 × 10−10

10−3 31.7 1.3 × 10−9

10−3 32.7 2.2 × 10−8

10−4 30.7 1.1 × 10−10

10−4 31.7 3.3 × 10−10

10−4 32.7 1.0 × 10−8

10−5 30.7 1.0 × 10−10

10−5 31.7 3.0 × 10−10

10−5 32.7 9.7 × 10−9

10−6 30.7 1.3 × 10−10

10−6 31.7 6.6 × 10−10

10−6 32.7 9.1 × 10−9

FUVを基準パラメータに設定した計算において H2 pumpingと X線加熱が効果的に円盤を温めていた。
FUV光度を減少させると、H2 pumpingの加熱率も低くなり、X線のみが主な加熱源となることで質量損
失率は Ṁ ∼ 1–2× 10−10 M⊙ yr−1となっていた。この結果は 5.2節で行った、H2 pumpingを考慮しなかっ
た場合と同様であり、整合的であった。
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図 6.10: [M∗ = 1 M⊙,D = 10−2–10−6,ϕEUV,1M⊙ ,0.1–10LFUV,1M⊙ ,LX−ray,1M⊙ ]の場合の質量損失率を示
す。色が黒から黄色にかけてダスト/ガス質量比が小さくなる。オレンジ線は、 4.1節で行った、中心星質
量をパラメータとしたシミュレーション結果を FUV光度を横軸として表示する。中心星質量M∗ = 7 M⊙

の場合は中心星光度が大きく、異なる化学構造を持っていたため、中心星質量 M∗ = 0.5–3 M⊙ の範囲
のデータのみを用いて最小二乗法でフィッティングを行った。どのダスト/ガス質量比の場合も質量損失
率はおよそ Ṁ ∝ (LFUV/LFUV,1M⊙) に従っていたが、中心星質量を変えた場合には FUV 光度依存性は
Ṁ ∝ (LFUV/LFUV,1M⊙)0.7 に従っていた。中心星質量が低い場合には FUV光度も同時に低くなるが、X

線光度も低くなるため LFUV/LX−ray > 1が成立し、ダスト光電加熱が効果的にガスを温めていた。FUV

光度のみを低くした場合には主な加熱源が X線加熱に変わり、質量損失率が低くなったと考えられる。
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赤外線観測から、惑星形成の現場と考えられている原始惑星系円盤は数 Myrで消失することが明らかに
なっている。さらに多波長を用いた観測から円盤寿命が中心星質量に依存すると示唆されている。惑星系は
円盤物質から形成されるため、円盤寿命は惑星形成の時間制限であると考えられる。惑星形成の理解には
円盤消失過程の解明が不可欠である。
原始惑星系円盤の消失過程として降着、磁気円盤風、光蒸発が挙げられる。円盤消失モデルでは降着、光
蒸発の効果で中心星から数 auの位置にギャップができ、やがて円盤全体が消失する過程が提唱されている。
本研究では初めて、中心星質量をパラメータとして輻射輸送・流体力学・非平衡熱化学を同時に整合的に解
く光蒸発シミュレーションを遂行する。その結果を円盤消失モデルに応用することで、各中心星質量周りで
の円盤寿命を見積もった。中心星質量が大きくなると円盤寿命が短くなることを明らかにした。この傾向は
観測と整合的であった。
シミュレーションから、どの中心星質量の場合であっても FUVによるダスト光電加熱が主な加熱源で
あった。観測的にダストサイズや分布は円盤進化とともに変わることが明らかになっている。特に光蒸発流
が駆動される円盤表面のダストは少なくなると示唆されている。そこで、ダスト量に直接影響を受けない
H2 pumpingを化学反応として加え、ダスト/ガス質量比をパラメータとして光蒸発シミュレーションを遂
行した。その結果、ダスト量が減少するとともに円盤加熱過程が変わり、より円盤内側から質量損失がある
ことを明らかにした。ダスト量が少ない場合は宇宙初期の円盤消失・惑星形成過程に応用可能であると考え
ている。
原始惑星系円盤の物理・化学構造は数 auスケールで変わる。光蒸発モデルからも中心星から数 auの位
置にギャップが形成されることが示唆されている。今後のさらなる観測によって、様々な惑星が形成されて
いる円盤での詳細な構造が明らかになると予想される。本研究では、中心星質量・光度や円盤ダスト進化な
ど星・円盤系内部の性質に対する円盤消失過程の依存性を明らかにした。系の性質に依存して光蒸発による
温度構造や円盤面密度損失率が異なることを示した。これらの違いは多様な円盤進化に繋がり、さらには
円盤内で形成される惑星の多様性の原因となることを示唆している。実際に本研究の結果から長時間にわ
たって円盤面密度進化を計算するシミュレーションを行いたいと考えている。観測的に円盤質量・円盤半
径は数桁に渡りばらつきを持つことが明らかになっている。円盤外側が中心星放射によって効率よく加熱
される光蒸発過程では、円盤半径は光蒸発率を決定する重要なパラメータと考えられる。そこで実際に円
盤形成シミュレーションを行うことで、光蒸発の寄与が大きくなる系の性質を明らかにし、観測された円
盤の多様性の理解に繋げたいと考えている。さらに、多様な進化をしている円盤での化学組成、ダスト分
布からどこでどのような惑星が形成されるかという理解に繋げたいと考えている。星・惑星系は実際には
星形成領域で集団で形成される。特に、近傍星からの照射を含めた周りの星との相互作用は、円盤構造の
形状や化学組成を変えることが示唆されている。そこで私は近傍星から放射された円盤について光蒸発シ
ミュレーションを実際に遂行したいと考えている。星形成領域での星・円盤進化を相互作用も含めて考慮す
ることで、惑星形成を決定する円盤物理量を統計的に解明したいと考えている。
本研究では流体力学、輻射輸送、非平衡熱化学を取り入れ、これまでより現実的な系における光蒸発過
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程の円盤物理量依存性を明らかにした。これは惑星形成の環境である円盤進化の多様性の一因となりうる。
惑星形成過程を理解し、そこで支配的な物理過程・化学反応を明らかにすることは、どのように地球が形成
されたのかという科学の基本的な問いへの答えにつながる。
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付録A 化学反応係数

本研究で考慮した化学反応の係数を以下にまとめる (Tielens and Hollenbach, 1985; Draine and Bertoldi,

1996; Lee et al., 1996; Shapiro and Kang, 1987; Omukai, 2000)。

化学反応 反応係数

H + e– −−→ H+ + 2 e– k1 = exp [−32.71396786

+13.536556 lnT eV

−5.73932875 (lnT eV)2

+1.56315498 (lnT eV)3

−0.2877056 (lnT eV)4

+3.4825597 × 10−2 (lnT eV)5

−2.6319617 × 10−3 (lnT eV)6

−1.11954395 × 10−4 (lnT eV)7

−2.03914985 × 10−6 (lnT eV)8]

H+ + e– −−→ H + γ Rrec = exp [−28.6130338

−0.72411256 lnT eV

−2.02604473 × 10−2 (lnT eV)2

−2.38086188 × 10−3 (lnT eV)3

−3.21260521 × 10−4 (lnT eV)4

−1.42150291 × 10−5 (lnT eV)5

+4.98910892 × 10−6 (lnT eV)6

+5.75561414 × 10−7 (lnT eV)7

−1.85676704 × 10−8 (lnT eV)8

−3.07113524 × 10−9 (lnT eV)9]

H + e– −−→ H– + γ k7 = 1.4 × 10−18T 0.928 exp
[
−T/1.62 × 104

]
H– + H −−→ H2 + e– k8 = 4.0 × 10−9T−0.17 (T > 300)

147
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1.5 × 10−9 (T < 300)

H + H+ −−→ H2
+ + γ k9 = 10[−19.38−1.523 log10 T+1.118(log10 T )2−0.1269(log10 T )3]

H2
+ + H −−→ H2 + H+ k10 = 6.4 × 10−10

H2 + H+ −−→ H2
+ + H k11 = 3.0 × 10−10 exp

[
−2.1050 × 104/T

]
H2 + e– −−→ H + H + e– k12 = 4.4 × 10−10T 0.35 exp

[
−1.02 × 105/T

]
H2 + H −−→ H + H + H k13 = k1−a

H kaL

kL = 1.12 × 10−10 exp
[
−7.035 × 104/T

]
kK = 6.5 × 10−7T−1/2 exp

[
−5.2 × 104/T

]
[1 − exp(−6000/T )]

a = (1 + n/ncr)
−1 log10(ncr)

= 4.0 − 0.416 log10(T/104) − 0.327
(
log10(T/104)

)
H– + e– −−→ H + e– + e– k14 = exp [−18.01849334

+2.3608552 lnT eV

−0.28274430 (lnT eV)2

+1.62331664 × 10−2 (lnT eV)3

−3.36501203 × 10−2 (lnT eV)4

+1.17832978 × 10−2 (lnT eV)5

−1.65619470 × 10−3 (lnT eV)6

+1.06827520 × 10−4 (lnT eV)7

−2.63128581 × 10−6 (lnT eV)8]

H– + H+ −−→ H + H k15 = 5.7 × 10−6T−1/2 + 6.3 × 10−8

−9.2 × 10−11T 1/2 + 4.4 × 10−13T

H– + H+ −−→ H2
+ + e– k16 = 6.9 × 10−9T−0.35 (T < 8000)

9.6 × 10−7T−0.9 (T > 8000)

H2
+ + e– −−→ H + H k17 = 2.0 × 10−7T−1/2

H2
+ + H– −−→ H2 + H k18 = 2.3 × 10−7(T/300)−1/2

H + H + H −−→ H2 + H k19 = 5.5 × 10−29T−1

H + H + H2 −−→ 2 H2 k20 = k19/8

H2 + H2 −−→ H2 + H + H k21 = k1−a
H kaL
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kL = 1.18 × 10−10 exp
[
−6.95 × 104/T

]
kH = 8.125 × 10−8T−1/2 exp

[
−5.2 × 104/T

]
×[1 − exp

(
−6.0 × 103/T

)
]

a = (1 + n/ncr)
−1 log10(ncr)

= 4.845 − 1.3 log10(T/104) + 1.62
(
log10(T/104)

)2
H + H −−→ H+ + e– + H k22 = 1.7 × 10−4k1

H + H −−→ H2 kdust = 6.0 × 10−17(T/3001/2)fa(Z/Z⊙)

×
[
1 + 4.0 × 102(T + Tdust)

1/2 + 2.0 × 10−3T + 8.0 × 10−6T 2
]−1

fa =
[
1 + exp

(
7.5 × 102(1/75 − 1/Tdust)

)]−1

H2* + H −−→ H2 + H kde,H = 1.8 × 10−13T 1/2 exp [−1000/T ]

H2* + H2 −−→ H2 + H2 kde,H2
= 2.3 × 10−13T 1/2 exp [−18000/(T + 1200)]

H2* −−→ H2 A(H2
∗) = 2.0 × 10−7

H + γ −−→ H+ + e– Pion 式 3.9

H2 + γ −−→ H2
+ RH2, ion = [6.2 × 10−18E − 9.4 × 10−17]FEUV (15.42 < E < 16.5)

[1.4 × 10−18E − 1.48 × 10−17]FEUV (16.5 < E < 17.7)

2.5 × 10−14E−2.71 (E > 17.7)

E = EEX/1 eV

H2 + γ −−→ H + H RH2, diss = 4.0 × 10−11fshieldG0 exp[−2.5AV]

H2 + γ −−→ H2* RH2, pump = 3.4 × 10−10fshieldG0 exp[−2.5AV]

H2* + γ −−→ H + H RH2
∗, diss = 1.0 × 10−11fshieldG0 exp[−2.5AV]

CO + γ −−→ C+ + O RCO, diss 式 3.12

C+ + O −−→ CO RCO, form 式 3.11

反応係数は全て cgs単位系での値とする。T eV = Tgas/1 eVとおき、eVの単位で表したガス温度とする。
また、T = Tgas/1 Kは Kの単位で表したガス温度とする。Tdust は Kの単位で表したダスト温度とする。
EEX は eVの単位で表した光子のエネルギーとする。
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