
2012.12.22	
   理論懇sympo	
  @	
  筑波 	
  

細川　隆史 (東大)�

銀河系の大質量星形成 :	
  08年理論懇でのreview参照	
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Ø 	
  おそらく数の上で支配的	
  (e.g.,	
  宇宙初代星	
  /	
  Pop	
  III星)	
  
Ø 	
  宇宙再電離、重元素汚染、ガンマ線バースト前駆体…	
  
Ø 	
  遠方銀河の観測は大質量星起源の放射を見る	


初期宇宙では大質量星が主役	


宇宙初代星	
  	
  
(PopIII)	
  

宇宙再電離	


ガンマ線	
  
バースト	
  

初期宇宙での星形成  	




このあとガスが原始星に降
り積もり星質量が増加する	
  

太陽の1/100の原始星のまわりに	
  
太陽の1000倍のガスが残った状態	
  

太陽の重さの1/100	


太陽の重さの1000倍	


初代星は何太陽質量か	


ガス降着が終わったとき	
  
初代星の質量が決まる	


拡大	


Yoshida,	
  Omukai	
  &	
  Hernquist　(2008)	

宇宙論的初期条件からはじめて構造形成	
  
の結果、数億年後に原始星が誕生	
  



予想される降着率：	


質量降着期の進化 	


星の寿命中(~Myr)ずっとこの降着率で	
  
星質量が増加しつづけた場合	
  

UV	
  stellar	
  feedback	
  (e.g.,	
  McKee	
  &	
  Tan	
  08)	
  

電離領域の形成	
  	
  +	
  	
  	
  星周円盤の光蒸発	
  	
  →	
  	
  M*	
  ～ 150M8?　	
  

⇒   M*	
  ～ 1000M8	
  	


初代星=100M8を超えるようなvery	
  massive	
  stars?	
  



直接数値計算 	

	
  

中心星の進化、星からの輻射-­‐降着ガスのダイナミクスを同時計算	
  

輻射流体計算	
  
(2D	
  nested	
  grid)	
  

+	
  流体	
  +	
  自己重力	
  
+	
  化学反応	
  
+	
  	
  輻射輸送	
  (FLD	
  +	
  tracing)	
  
	
  	
  	
  	
  	


原始星進化計算	
  
+	
  4	
  stellar	
  structure	
  eqs.	
  
+	
  質量降着	
  
+	
  核反応、対流   	


星への	
  
ガス降着率	


星光度	
  
輻射温度	


Hosokawa	
  et	
  al.	
  	
  (2011),	
  Science,	
  334,	
  1250	
  	


原始星誕生以後１０万年間の進化を計算	
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星へのガス降着史 
星
へ
の
降
着
率
 	
  (

M
8

/y
r	
  )
	


星質量	
  (M8)	


No	
  Feedback	


With	
  Feedback	


Ø   UV光feedbackの為に大幅に降着率が低下する 
Ø   この場合、星質量～45 M8で星への降着が止まる 
これまで信じられてきたような超大質量星にはならない 



なぜ降着が止まるか  
電離領域:	
  ガス圧excessによる動的膨張	


	
  	
  	
  	
  	
  電離領域内は外向き圧力勾配	
  (光蒸発流による密度勾配のため)	
  
→	
  	
  衝撃波が円盤背後まで伝わると同じ外向き圧力勾配ができる	
  
→	
  	
  降着外層から円盤へのガス供給がまず止まる	
  	
  
→	
  	
  孤立した円盤がじょじょに光蒸発	


ガス圧	
 密度＋速度	




原始星進化 

Stellar	
  mass	
  (M8)	


星
半
径
	
  (R

8
	
  )	


^m
es
ca
le
	
  	
  (
yr
	
  )	


ZAMS	


初期： tKH>tacc	
  ;	
  断熱降着 
　　　　　　　　　　　 
 
 
 
 
 

後期:	
  tKH<tacc	
  ;	
  K-H 収縮 
　　　　　　　　　　　 

2	
  characteris^c	
  ^mescales	


Opacity↓ ⇒  L	
  *	
  ↑ 	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  ⇒ tKH↓　	


*	


星がゼロ年主系列(ZAMS)に	
  
達してすぐ星への質量降着	
  
が終わる	
  

tKH	


tacc	


断熱降着	


Kelvin-­‐Helmholtz	
  
収縮	




UV光度の進化	


星質量	
  (M8)	


星
半
径
	
  	
  (
R 8

	
  )	

lo
g	
  
	
  	
  	
  
	
  	
  	
  
	
  	
  	
  
	
  	
  	
  
	
  	
  	
  
	
  	
  	
  
	
  	
  	
  
	
  	
  	
  
	
  	
  	
  
	
  	
  	
  
	
  (/
se
c	
  
)	


ZAMS	


断熱降着	
 K-­‐H収縮	
 K-­‐H	
  収縮期	
  
	
  

　　星光度↑	
  
by	
  releasing	
  grav.	
  energy	
  of	
  the	
  star	
  

+	
  
	
  	
  	
  星半径↓(収縮)	


星の有効温度： Teff	
  	
  ↑	
  
星のUV光度↑	


UV	
  feedbackはKH収縮後期~	
  
ZAMS期にかけてはたらき、	
  

最終的に星へのガス降着を止める	
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観測との比較 

初代星が死を迎えたときの	
  
超新星爆発	


銀河系内にも初代星の痕跡が残っている：	
  
系内最古の星々  	


星内部で作られた	
  
元素がばらまかれる	


このガスから誕生した星には	
  
初代星で作られた元素比率が残る	
  

元素比率を観測	
  
→	
  初代星の質量を推定	


数百太陽質量→pair-­‐instability	
  SN:	
  痕跡なし	
  
初代星は太陽の数十倍(core-­‐collapse	
  SN)であったことを支持	
  



Forming 100 First stars	

始原ガス雲	
  in	
  cosmological	
  simula^ons	
  →	
  原始星成長simula^ons	
  	
  	
  	
  X 100	


初代星の質量分布を求める      (平野くんポスター)	


1p
c	


1p
c	


projected	
  density	
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星質量：M*	
  (	
  M8)　	


100M8以下に相当数あるが、100M8超のものもある	


降着率の進化	
  (40	
  cases)	


星質量：M*	
  (	
  M8)　	


100M8超に達するのもは降着率が大きく、feedbackが効いていない	


Hirano	
  et	
  al.	
  in	
  prep.	




大降着率での原始星成長 

M	
  fid	
  =	
  4.4	
  x	
  10	
  -­‐3	
  M8	
  /	
  yr	

.	


原始星半径の進化	


expansion	


Ø 4	
  x	
  10-­‐3	
  M8	
  /	
  yr超の降着率では原始星がZAMSに達する	
  
	
  	
  	
  前に急激な膨張が起きる	
  (L*	
  +	
  Lacc	
  ~	
  Leddのため)	
  
Ø 	
  ZAMSに近づけない＝feedbackがきかない	
  

(	
  Omukai	
  &	
  Palla	
  03)	




どこまで重い星ができるか 
z	
  >	
  6	
  に多数の明るいクェーサー　SMBH質量109M8超	


-­‐	
  Eddington降着率がずっと維持されたとしても時間的にぎりぎり	
  
-­‐	
  種BHの質量？ 星質量が大きいほど大質量seed	
  BH	
  



超大質量星(~105M8)形成 
PopIII星形成の特殊なcase	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  

(	
  Omukai	
  01)	


①強いFUV光にさらされたhalo	
  
(H2分子破壊）	
  

②H原子冷却によるcollapse	
  
(T~8000Kでの等温収縮)	
  

H原子冷却	
  

H2分子冷却	
  

③超大降着率	
  (>	
  0.1M8/yr)	
  
での原始星の成長	
  

④GR不安定による超大質量星	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  の崩壊→105M8	
  BH	


∝	
  T1.5	


このようなさらに大きな降着率のもとでの	
  
原始星進化はどのようになるか	




Supergiant Protostar 
星
半
径
	
  (	
  
R 8

	
  )	

星
半
径
	
  (	
  
R 8

	
  )	


星質量	
  (	
  M8	
  )	


0.01	
  M8/yr以上の降着率で	
  
原始星が膨張を続ける新たな	
  
進化経路	
  

M	
  <	
  0.06	
  M8/yr	

.	


	
  1000	
  M8	
  のとき半径	
  	
  
R*	
  =	
  30	
  AU	
  	
  

	
  

“supergiant	
  protostar”	


∝	
  M*
0.5	


M	
  >	
  0.06	
  M8/yr	

.	
 M*∝R*0.5	
  で膨張。一旦この関係	
  

に乗ると降着率によらない	
  

Hosokawa	
  et	
  al.	
  (2012),	
  ApJ	
  	


(稲吉くんポスター)	




Unique M*-R* relation 

星の光度L*ほぼEddington光度	


H-­‐	
  opacityの強い温度依存性により	
  
星の有効温度:	
  Teff	
  ~	
  5000K	
  (一定)	
  
	
  

	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  (ref.	
  林トラック)	


＋	


＋	


数値計算結果とよく一致する	


M	
  <	
  0.06	
  M8/yr	


M	
  >	
  0.06	
  M8/yr	


星
半
径
	
  (	
  
R 8

	
  )	

星
半
径
	
  (	
  
R 8

	
  )	


星質量	
  (	
  M8	
  )	




Ø  supergiantのまま105M8まで成長	
  
Ø  	
  この間、有効温度数千度のまま	
  	
  
　　→	
  UV	
  光度小でfeedbackが効かず超大質量星が形成	
  

Forming 105M8 star 

星質量：M*	
  (	
  M8)	


星
半
径
	
  (R

8
),	
  
有
効
温
度
	
  (K

)	
 (Hosokawa+13,	
  in	
  prep.)	


extending	
  for	
  M	
  >>	
  1000M8…	




Summary 

PopIII星は何太陽質量か	

v 初代星	
  
	
  	
  	
  	
  -­‐	
  UV	
  feedbackにより数十M8の星が相当数できる　à	
  core	
  collapse	
  SN	
  
	
  

	
  	
  	
  	
  -­‐	
  100M8超の星ができるpath:	
  10-­‐2M8/yr超の大降着率が維持された場合	
  
	
  
	
  
v  H2分子が壊される特殊な場合:	
  0.1M8/yr超の超大降着率	
  
	
  

	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  　　	
  “supergiant	
  protostar”期を経て超大質量星(105M8)形成	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  →	
  直接崩壊によりmassive	
  seed	
  of	
  SMBH	
  	



