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星形成過程を詳細に理解することは、星形成が繰り広

げられる空間スケールに比べてより大きなスケールとよ

り小さなスケールの両方で他の天体物理学的問題と深く

関わっている。まず、大きいスケールとの関わりでは、

銀河形成・進化の主な問題が星形成率・初期質量関数に

強く依存していることが挙げられる。小さいスケールで

は、星の星周円盤である原始惑星系円盤の進化が惑星形

成過程のシナリオを左右していると言える。従って、星

形成過程を理解することはこれらの周辺の問題との関

わりにおいて天体物理学・現代天文学における重要課題

になっている。しかし、ここではむしろ、星形成過程の

研究自体が非常に多種多様の物理 (素)過程を含むもの

であるため、その研究自体が非常に面白いということを

伝えたい。そのため、いわゆる網羅的なレヴューではな

く、(筆者が関わった問題の中で) 物理的に面白い素過

程を基礎物理の言葉で簡潔に解説することに努めたい。

講演の内容は以下の 4 つの課題に大別できる (キー

ワードも付記)。

1 分子雲の形成

超音速乱流、輻射加熱・冷却、熱的不安定性など

2 分子雲の重力的収縮・分裂と高密度コアの形成

重力的不安定性、MHD、コアの質量分布関数など

3 原始星の形成・進化

輻射流体力学、SEDなど

4 原始惑星系円盤の進化

磁気回転不安定性、MHD乱流、角運動量輸送、揺

動散逸関係など

1 分子雲の形成過程

星形成理論の問題点 星が形成されるには、星間ガス

が自己重力により高密度の状態まで収縮することが必

要であるが、この収縮がいつ始まるのかということが未

だに問題となっている。具体的には、分子雲は磁場 (+

乱流)により自己重力に対して支えられており、動的時

間尺度 (自由落下時間程度)では安定であるが、電離度

が小さいためプラズマ・ドリフトにより磁場が長い時

間をかけてすり抜けて密度が上昇し、ある criticalな高

密度に達してから、動的な収縮を開始すると見る立場

がある [24]。これを通常「自発的星形成 (Spontaneous

Star Formation)のモード」と呼ぶ。それに対して、星

形成を行う分子雲は何らかの外的要因でそもそも重力

的に不安定であり、動的な進化のみが重要だとする見方

を「Triggered Star Formation」または「Induced Star

Formation」と呼ぶ。分子雲程度の密度では、ゼーマン

効果などにより磁場を測ることが難しいため、現実の

分子雲でどちらの見方が適切かを直接判断することは

難しい。また最近では、磁場ではなく、乱流圧が卓越し

ていて、自己重力に拮抗しており、乱流が散逸すること

で動的星形成が始まるとするモデルも提案されている

[21]。これらのモデルの違いは初期条件に起因するが、

充分な精度の観測により決着が付かない以上、その初期

条件 (の起源)も理論的に考察する必要がある。そのた

めには、星形成の現場である分子雲の形成過程を考察し

なければならない。

超音速の乱流 分子雲の観測によれば、分子輝線の線

幅 (�v)は分子雲の温度 (約 10 K )での音速に比べて有

意に大きい (�v � CS)。この超音速の速度分散は、星

が全く生まれていない一見静かな分子雲や水素原子が

主体だと思われるHIガス雲等の星間雲でも普遍的に見

られる特徴である。つまり分子雲が形成された段階から

既にこの超音速の速度分散を持っていたのであり、星形

成活動とは無関係のメカニズムによって形成されたと考

えられている。

近年盛んになった MHD 乱流の直接の数値実験によ

れば、このような超音速の乱流は、状態方程式が (等温

などの)barotropicな場合、ほぼ 1 crossing timeの時間

スケールで衝撃波により散逸してしまうことが分かって

いる ([7, 13, 25]等)。この散逸の時間スケールは 105�6

年であり、分子雲の寿命である約 107年よりはるかに短

い。従って、この超音速乱流は分子雲形成時に生成する

だけでなく、なんらかのメカニズムで長時間維持するこ

とが必要である。
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この \分子雲中での超音速の速度分散の起源"につい

ては最近急速に理解が深まったので [11, 12]、以下に簡

単に解説する。

星間ガスに対する銀河内の環境 星間ガスの進化を考え

る上で、まず銀河内物質の環境を考えることは重要であ

る。遠方の渦巻き銀河の観測によると、HIガスに比べて

COなどの分子輝線は光学的に同定された渦状腕に分布

が良く似ていることが分かっている。従って、そのCOな

どで観測される分子雲は渦状腕の構造、つまり密度波の

影響を受けているだろう。この密度波によって星間ガス

が掃かれる時間尺度は概ね銀河回転のタイムスケール (約

108)である。一方、銀河内で超新星は (観測的に)102年に

一発くらいの頻度で起きている。冷却時間 (約 106年)の

間に約 100pc広がるとすると、その超新星残骸が定常的

に占める体積は (102yr)�1�106yr�(100pc)3 = 1010pc3

これは銀河円盤の体積に匹敵する。つまり、銀河円盤内

のあらゆる場所で星間ガスは平均的に 106年に一回の割

合で超新星残骸に掃かれていることになる。従って、星

間ガスの現実的なモデルを構築する際には、まず超新星

の影響を考慮しなければならない。これを考慮した星間

ガスの動的な進化モデルとしては、McKee & Ostriker

(1977)の Dynamical 3-Phase Mediumモデルが有名だ

が、残念ながら分子雲の相を考慮していない。ここで

は、超新星残骸などによる星間ガスの圧縮過程を研究す

ることで、分子雲の形成過程のモデルを構築する試みに

ついて簡単に説明する。

時間発展の計算での基礎方程式は流体の (1) 連続の

式、(2)運動方程式、(3)エネルギーの式、及び (4)化

学反応の一連の式である。エネルギー方程式には、輻

射加熱・冷却や化学反応による吸熱・加熱や熱伝導が含

まれている。輻射冷却としては HII, HI, CII, OI, FeII,

SiII, H2, COによるものを考慮し、化学反応としては、

HII, HI, H2, CII, COを含めた。ここで考えている空間

スケールでは自己重力は効かない。磁場の効果に関して

は別途考えることにする。

輻射平衡状態 動的進化を理解するためには熱平衡状

態を理解することは不可欠である。雲の柱密度を固定

したときの熱 (輻射)平衡状態を密度をパラメータとし

て計算して図 1に示す。実線が雲の柱密度が 1019cm�2

の場合を実線で示し、1020cm�2の場合を破線で示す。

衝撃波伝播の 1D計算 このような特性をもつ雲に衝

撃波が伝播するとどうなるであろうか？空間１次元の

流体計算の結果は自明であり、圧縮された高密度層の

厚さが熱的に不安定となる最小波長より長くなると [4]、
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図 1: 輻射平衡状態での圧力と温度. 実線は、雲の柱密

度が 1019cm�2の場合. 破線は 1020cm�2の場合.

一気に収縮して幾何学的に薄い低温高密度の層になる。

この長さの尺度は �F =
p
KT=�2� � 10�2pc で与え

られ \Field length"と呼ばれる。ここで、�は冷却関

数、K は熱伝導係数である。まず、初期に低密度高温

(� 104K)の半電離ガス (WNM) が衝撃波により圧縮

された場合の計算結果を例に説明する。この様子を時々

刻々の密度が最大となる流体素片の \密度-温度"平面上

での進化を図 2に示す。なお、影の施された領域は熱的

に不安定な領域である。このように圧縮された流体素片

が不可避的に熱不安定の領域を通っていくのがわかる。

高密度層の急激な冷却と収縮はこの熱不安定性の結果

である。空間 1次元の計算では扱えないが、多次元の計

算をすることにより、この熱不安定な層は複雑な進化を

することがわかる。
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図 2: 最大密度の流体素片の \密度-温度"平面上での進

化. 影の施された領域は熱的に不安定な領域. 破線が流

体素片の時間発展の経路であり、左から右の方へ進化

する。



衝撃波伝播の 2D計算 図 3に空間 2次元の計算結果

を示す。このような計算では、低温ガス塊の表面層を精

度良く記述できるかどうかが決定的である。この表面

層の厚さは、冷却過程と熱伝導の釣り合いで決まって

おり、その長さの尺度はやはり \Field length"である。

圧縮層は熱不安定により分裂し、いつまでもばたばたと

した振る舞いを続ける。分裂片の形は不定であり、他と

の凝縮・再分裂を繰り返す。この非常に乱流的な状態は

衝撃波圧縮が続く限り持続される。この乱流状態の速

度分散に相当するものは低温高密度層の並進運動の速

度 (数 km/s)であるが、これは低温層 (約数 10K)の音

速 (1km/s以下)に比べて超音速である。しかし、その

低温層の周りを埋めている高温低密度層 (約 104K)の音

速 (10km/s)に比べると亜音速であり、いわゆる衝撃波

散逸が無いことが容易に理解される。これが、等温ガス

などの barotropicなガスの超音速乱流との決定的な違

いである。この乱流状態の典型的な速度分散は高温層の

音速の数 10%程度になるのが特徴である。

図 3: 輻射加熱・冷却、熱伝導を含めた 2D流体計算. 衝

撃波は下から上に伝播している. 衝撃波面 (上の不連続

面)は安定である. 接触不連続面の直ぐ上の層が熱的に

不安定となり乱流状態になっている.

分子雲の形成過程のまとめ 以上の進化はエネルギー

収支の観点から以下のようにまとめられる。空間１次元

の計算で衝撃波面が止って見える座標系で見ると、はじ

めに低温ガス塊の超音速運動が持つ運動エネルギーは

衝撃波によって散逸し熱エネルギーに変換され、その熱

エネルギーは輻射となって対象としている現象の系外

へ放射されて失われてしまう。しかし、実際には空間多

次元計算でわかるように、熱エネルギーに変換されたエ

ネルギーのうちかなりの割合が熱不安定により、低温高

密度ガス塊の並進運動の運動エネルギーへと変換され、

そのいわば乱流エネルギーが系内に留まりかつ衝撃波

散逸を逃れて持続する。

これらの研究で明らかになったことは星間ガスが (106

年の時間尺度では)常に超新星残骸の影響を受け、超音

速乱流を伴う高密度塊とそれを取り巻く warm gasの 2

相構造を形成するということである。

今後はこのいわば分子雲の種 (材料)からどのように

して、近傍の牡牛座領域の暗黒星雲などに見られる分子

雲や、オリオン星雲の巨大分子雲などに成長していくの

かを研究することが必要である。

2 分子雲の収縮・分裂と分子雲コア
の形成

分子雲の収縮・分裂過程の研究は、磁場のある場合と

無い場合の両方で既に非常に詳しく解析されている。最

近のレビュー [10]を参照。

種々の質量の分子雲コアの頻度分布、いわゆる分子雲

コアの質量関数は、形成される星の初期質量分布が何に

よって決定されているのかという天文学の大問題に直接

関連していて重要である。最近の観測では形成される星

の質量と分子雲コアの質量が比例していることが示唆さ

れている [20, 26] 。従って、分子雲コアの質量関数を環

境条件や初期条件の関数として理論的に導出できれば、

星の初期質量関数 (IMF)を理論的に予言することがで

きると期待されるが、まだまだ解決には程遠い状態であ

る。最近の試みについては [8]を参照。

3 原始星の輻射流体力学的形成・進化

ここでは、これまでに進めてきた星形成過程の理論的

研究の中から、原始星の形成過程に関する球対称 1次元

RHD計算に基づく結果を (ほんの一部だけ)紹介する。

Class 0 天体 近年の観測技術の進歩により、星形成

過程のごく初期の段階の情報が非常に詳細に得られる

ようになってきた。特に、Andr�e, Ward-Thompson, &

Barsony [1] らは、まだ形成途上にある非常に若い (小

質量の)天体を多数発見し、\class 0 objects"と呼んだ。

これらの天体は、絶対温度 30度以下という非常に冷た

い温度に相当する (輻射の)スペクトル分布を持ち、近・

中間赤外域では検出できない。著者らは、世界に先駆け

て、これら低温の天体に相当する段階を含む星形成過程



の理論的モデルを構築した [17, 14, 15, 16, 9]。

Radiation Hydrodynamics 図 4は、中心に原始星

が生まれるまでの進化の様子 (のスナップショット)で

ある。図 5は原始星が生まれた後のいわゆる \主降着段

階"での進化の様子である。図中のラベルの数字は時間

的順序を表し、ラベル 1は初期条件 (t = 0)に相当し、

ラベル 8が中心での水素の解離によって引き起こされる

第 2収縮の始まる時間に相当し、1:75� 105年である。

ラベル 13は計算の最終段階で 3:12 � 105 年に相当す

る。それぞれの段階での輻射のエネルギー・スペクトラ

ム (SED)は、図 6で与えられる。この理論的なスペク

トル分布と実際に観測されるスペクトルとを比較して、

Masunaga & Inutsuka [15] は若い星の進化段階を分類

する方法を提案した。また、このようにガスが動的に

降着する系において、電波領域で観測される分子輝線

のライン・プロファイルがどのようになるかという輻射

輸送の問題を厳密に解いて示した [16]。これは空間 (角

度)分解能が限られている現実の観測において、周波数

分解することでその動的な進化のダイナミックスについ

ての情報を得ることを可能にするため、重要である。
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図 4: 原始星が誕生するまでの時間発展. a)温度、b)密

度、c)降着速度、d)質量を示す.
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図 5: 原始星が誕生してからの時間発展. a)温度、b)密

度、c)降着速度、d)質量を示す.
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図 6: それぞれの進化段階での輻射のエネルギースペク

トラム。スペクトルは低温のほうから高温の方へ時間変

化してゆく.



4 原始惑星系円盤での降着過程

近年の電波や赤外線による観測の結果、生まれて間も

ない若い星の周りには普遍的に星周円盤が存在するこ

とがわかっている。これら星周円盤にはガスと塵粒子の

両方の成分が観測されている。太陽系の惑星の起源もこ

のような星周円盤にあると考えられているため、これら

ガス円盤は原始惑星系円盤と呼ばれている。若い星の進

化段階に応じて平均的には円盤の質量が減少している

ことが観測的に示唆されているため、この円盤ガスの

中心星への質量降着過程を解明することが重要である。

質量降着を可能とするためには、円盤内で何らかの角運

動量輸送メカニズムが必要であるが、単独星の周りの原

始惑星系円盤では磁場を伴う乱流が唯一有効なメカニ

ズムとして有望視されている。

磁気回転不安定性 理想 MHD 近似の仮定が成り立つ

ほどの電離度をもったガス円盤が弱い磁場に貫かれて

いる場合、ほぼ無条件に不安定となり乱流状態になる

ことが、非常に明解な線形解析 [2]と 2/3次元の数値シ

ミュレーション [5, 6, 18] により明らかにされている。

また、初期に必要な磁場の強さは非常に小さいため、こ

の MHD 乱流は非常に一般的に生じる一種のダイナモ

現象である。この MHD 乱流では、磁場は始めに弱く

ても指数関数的に増幅され、磁気圧がある値になるまで

増幅すると飽和することが数値計算の結果としてわかっ

ている。つまり、原始惑星系円盤のMHD乱流ではある

特徴的な磁気圧を示す準定常状態が実現されるのであ

る。この MHD 乱流の飽和過程では磁力線のリコネク

ションが重要であることが理論的に予想されるがそのメ

カニズムはまだ十分には解明されていない。ここでは、

この MHD 乱流の飽和過程のメカニズムを解明するた

めの (非理想MHDを含む)３次元数値計算の結果の一

部を紹介する。

計算は擬似デカルト座標系を用いた準周期的境界条件

の局所計算であり、境界条件等の扱いは Hawley, Gam-

mie, & Balbus [6]らの方法を採用している。また、熱

化を伴うリコネクションを正当に記述するため、オーム

散逸などの非理想 MHD 効果を取り込むように、磁気

粘性係数ηを陽的に含めた計算法を使っている。

磁気乱流の飽和のメカニズム まず、我々は円盤を二次

元軸対象として座標 (r; z)で円盤の局所的領域を記述す

る計算を行った。その結果、初期の磁気レイノルズ数が

約１より小さいときには磁場の成長が飽和するが、初

期の磁気レイノルズ数が大きいときには飽和せず、速度

場・磁場は Channel Flowと呼ばれる非常に単純な構造

を持ち、その成長は局所計算の範囲では無限に継続する

ことを明らかにしている [23]。

我々が新たに行った三次元計算の結果は、初期の磁気

レイノルズ数が約１より小さいときは、ほぼ二次元計算

の場合と同様の飽和を示すが、初期の磁気レイノルズ

数が大きい場合は二次元計算の場合と異なり、やはり飽

和することが示された。この磁気レイノルズ数が大き

い場合の実効的ストレス・テンソルの (r; �)成分の飽和

値が円盤内の角運動量輸送において重要である。今回、

我々はこのストレス・テンソルの飽和値の（飽和状態に

おける）ガス圧力に対する依存性などを明らかにした。

この依存性は、通常の降着円盤中の現象論的粘性係数と

してモデル化されている「圧力に比例する形」にはなっ

ていないことに注意すべきだ。

計算領域 (shearing box)内の全エネルギーを以下の

ように定義する。

� �

Z
d3x

�
�

�
1

2
v2 + u+  

�
+
B2

8�

�
; (1)

ここで、u は単位質量当たりの内部エネルギー  =

�q
2x2 は、実効的重力の潮汐力展開である。上式の

時間微分を計算し、Resisitive MHDの時間発展式を使

うと以下のようになる。
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ここで、dA は表面要素、�vy = vy + q
x は摂動速

度の回転方向成分である。このように全エネルギーの

増加分は全 stress wxy の動径方向境界での値に比例す

る。本来の円柱座標で大域的問題に対しても同様の関

係式を導かれるので [3]、この結果は我々の採用した擬

似デカルト座標系には依存していない。ここで、上式

(2)の最終行の表現が resistivity (�)に依存していない

が、磁気エネルギーから熱エネルギーへの変換に対し

て、resistivityが本質的であることに注意。このように

飽和状態においては降着現象に伴う（計算領域内への）

エネルギー注入が実効的ストレス・テンソルに比例す

る形で求められる。ここでもし、磁場や乱流速度の適

当な空間平均量が飽和すると仮定すれば、d�=dtの空間

平均は熱エネルギーの増加分の空間平均量に等しくな

らざるを得ない。ここで、空間平均を hiで表すなら、



hBxi = hByi = hvxi = h�vyi = 0 で且つ、
�
du

dt

�
/

�
�vx�vy �

BxBy
4�

�
; (3)

であることに注意する。つまり、乱流状態で各速度成

分や磁場の成分は平均的に 0 であるにもかかわらず、

correlated uctuation hBxByi 等が散逸率と結びつい

ているという揺動散逸関係にあることが重要である。

我々は、実際に磁場のリコネクションに伴う (計算領域

内の平均的な)ガスの加熱量とこの実効的ストレスに比

例したエネルギー注入率が等しくなっていることを定量

的に明らかにした [22]。また、この結果、磁気リコネク

ションに伴う加熱率が磁場の飽和値を決定していると

いう可能性が示唆された。今後は、三次元的なリコネク

ションの素過程を研究することで、この加熱率を物理パ

ラメーターで評価することが、最終的な飽和現象の理論

的理解につながると期待される。

5 今後の課題

1 分子雲の形成

超音速の速度分散の起源は分子雲形成時の熱不安

定性であることが解明された。今後は磁場の効果の

効果の研究や巨大分子雲の形成過程の研究が重要。

2 分子雲コアの形成

分子雲の自己重力磁気流体力学的収縮・分裂は詳細

に解明された。分子雲コアの質量関数と星の IMFの

解明が急務である。また、今後は連星系の形成過程

の解明が必要である。

3 原始星の形成・進化

球対称RHD計算で球対称で小質量の星の形成過程

は解明されたが、 2D・3Dの RHD計算 はこれか

ら。また星の質量を決めるためには、feedback過程

となりうる jetや outowなどの原始星形成直後の

MHD現象の研究も重要である。更に、feedbackと

いう観点からも 大質量星の形成が非常に重要であ

り、今後の課題である。

4 原始惑星系円盤の進化

形成直後の星周円盤の進化は自己重力が支配してい

るはずであり、上記 3の 2D/3D RHDとの問題にな

るため、まだ研究が不十分である。MHD乱流によ

る実効的粘性係数の導出には 磁気リコネクション

の研究が重要である。また、観測的には連星系でも

星周円盤の存在がほぼ普遍的であることが示唆さ

れており、この若い連星系での星周円盤の進化は今

後の重要な課題である。この問題は世界的にもあ

まり研究されていないが、連星系での惑星系形成

の可能性を探るためにも解明する必要がある。
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