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初代星の質量分布 ― 始原的星形成の多様性
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宇宙で最初に誕生する星，初代星が宇宙初期の化学・銀河進化に及ぼす影響を考える際，その一
生を左右する星質量が重要なパラメータとなる．近年，初代星質量が直接計算されるようになった
が，形成環境への依存性は十分検討されていなかった．一方でその形成初期条件は始原的密度揺ら
ぎとして一意に定まるため，多様な形成環境は厳密に計算できる．そこで初代星形成過程を110例
数値シミュレーションしたところ，星質量は太陽質量の10‒1,000倍に幅広く分布した．これは宇
宙論的な始原的星形成ガス雲の多様性と形成過程の環境依存性によるもので，包括的な数値実験を
行うことで初めて明らかになった．

1. 宇宙の一番星・初代星

20世紀初頭まで“始まりも終わりもない永遠
不変”だった宇宙観は，観測的証拠が積み重なる
ことで20世紀半ばまでには“ビッグバンによっ
て始まる”宇宙観へとパラダイムシフトしていっ
た．この時，宇宙の化学進化という概念が登場す
る．誕生間もない宇宙には限られた種類の元素し
か存在せず，現在見つかっている100種あまりの
元素の多くは星によってその後作られた．星の内
部またはその最期の爆発現象において，元素合成
が起きるような高温・高密度の状況が実現され
る．星がその最期に超新星爆発して放出する元素
は次世代の星の材料となり，宇宙の化学組成は進
化していく．こうした星の世代進化を経ることで
私たちの身体を作っている元素も生み出されてお
り，星は私たちの遠い祖先と言うことができる．
宇宙の化学進化の引き金となるのは，ビッグバ
ンから数億年後に誕生する第1世代の星，初代星
である．ビッグバン元素合成による軽元素までし
か含まない始原ガスから誕生するこの星は，重元
素を初めて合成して第2世代星の材料となる．星

の一生や合成される元素の種類は星の質量（太陽
質量M◉の何倍か）に依存している．宇宙初期の
化学進化や銀河形成を考えるとき，初代星の質量
が重要なパラメータとなる．しかし初代星は極め
て初期（＝遠方）の宇宙で誕生するため観測は難
しく，観測的な手がかりはほとんど得られていな
い．

2. 初代星の形成シナリオ

一方，理論的には星がどのように形成されたか
を調べることで星質量を決定しようと試みられて
いる．太陽近傍で起きている現在の星形成に比
べ，初代星の形成過程は理論的に扱いやすい．ま
ず物理過程がシンプルであり，始原ガスはダスト
などを含まず，また乱流や磁場といった星形成を
複雑にする効果は小さいと考えられている．さら
に初期条件が宇宙論的に一意に与えられるため，
第一原理的に計算することができる．これは宇宙
マイクロ波背景放射の観測より，その強度分布に
見られる微小揺らぎとして宇宙初期の物質分布が
決まるためである．このように初代星の形成過程
は問題設定がはっきりしており，数値シミュレー
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ションを用いた研究が活発に進められている．
初代星形成の理論的研究に関しては，これまで
本誌でも何度か紹介されており，詳細はそちらに
譲る 1）‒3）．以下では本研究開始時に明らかになっ
ていた初代星の形成シナリオを簡単にまとめる．
2.1 星の種・原始星の誕生
誕生直後の宇宙の密度分布には僅かな濃淡があ
り（始原的密度揺らぎ），この密度コントラスト
が重力的に成長することで現在観測されるような
大規模構造となる．宇宙の質量の大部分は正体不
明の暗黒物質（ダークマター）で占められてお
り，宇宙初期の構造形成を牽引する．まずダーク
マターの塊であるミニハローが誕生し，その内部
に集められた高密度ガスで初代星が形成される．
こうした始原的ガス雲はビッグバン後5,000万年
頃（赤方偏移z～50）から現れ始め，初代星形成
は2億年頃（z～20）に最も活発になる 4）．
始原的ガス雲の進化過程は，現在の宇宙で見ら
れる星形成と大きく変わらない．ガス雲は冷却し
ながら徐々に収縮していき，ある段階で重力的に
不安定になると暴走的収縮を開始する．最終的に
密度中心で星の種となる原始星が誕生する．ガス
雲の収縮進化は多くの理論研究・数値実験に牽引
されて明らかになっており，最終的に2008年に宇
宙論的初期条件から原始星誕生までの一連の進化
過程が数値シミュレーションにより示された 5）．
2.2 原始星の降着進化
生まれたばかりの原始星質量は0.01 M◉でしか

ない．原始星は周囲を取り囲んでいる約1,000 M◉

のガスが降り積もることで成長し，ガス降着が止
まると星質量が決まる．近年，初代星研究者の注
目が降着進化段階に向けられるようになった 6）．
現在の星形成では星周ガスが含む重元素（ダス
ト）が星からの輻射圧により力を受けるため，原
始星質量が増加すると星の光度が上昇して輻射圧
が増し，ガス降着が止まる．重元素を含まない始
原ガスではこの抑制効果は働かないが，以下に述
べるような別の輻射フィードバックによってやは

りガス降着は止まる 7）．原始星が収縮して表面温
度が上昇すると紫外光が放射され始め，降着円盤
の垂直方向にある低密度ガスがまず電離される．
高温の電離領域のガス圧力によって星周ガスは吹
き飛ばされ，降着円盤はそれ以上成長できなくな
る．さらに降着円盤は電離領域との接触面で数万
度に加熱され，重力的に束縛されなくなると系か
ら脱出する（光蒸発）．こうして降着円盤のガス
は失われていき，原始星へのガス降着が止まる．
初代星の質量を求めるためには，ガス降着・輻
射フィードバックを介した星周物質・原始星の相
互作用を調べる必要がある．2011年に輻射流体シ
ミュレーションによる初代星質量の直接計算が初
めて行われ 8），他のグループの結果も合わせて20‒ 
40 M◉という初代星質量が報告されている 9）,10）．
直接計算より示された“数十M◉の初代星”とい
う結果は，それまで考えられていた“数百M◉の

初代星”という描像を大きく書き換えるため，初
代星の観測可能性や宇宙初期における役割が見直
されたりと，研究が一挙に活気づいた．

3. 典型的な初代星質量？

以上が今回の研究を始めようとしていた頃の初
代星業界の状況であり，目標だった初代星質量が
直接計算されるようになっていた．恒星進化計算
より初代星の一生が質量にどう依存するかは調べ
られており，初期宇宙における初代星の振る舞い
は解明されたように思われていた．
当時，3グループが初代星質量を計算していた
が，それぞれ一つの始原ガス雲で誕生する初代星
質量しか報告がなかった．一方で星質量は形成環
境に依存して増減する可能性があり，実際に星形
成ガス雲の性質によって星質量が変化することが
確認されていた．先行研究で計算されていた始原
ガス雲が初代星の典型的な形成環境かは明らかで
はないため，初代星が典型的に数十M◉になる保
証はない．また，銀河進化などを考える際は星質
量の確率分布を表す初期質量関数が使われるが，



339第 108巻　第 6号

 EUREKA

先行研究からはこれには言及できない．
ここで初代星形成の初期条件が原理的に決まっ
ていることを思い出そう．宇宙論的シミュレー
ションより始原ガス雲を多数採取すると，この宇
宙論的サンプルには多様な初代星形成環境が自然
と含まれる．各ガス雲で誕生する初代星質量を計
算することで，形成環境に依存した星質量分布が
得られる．
本研究を開始するまで，私は3次元流体コード

を用いた宇宙論的シミュレーションを行ってお
り 11）,12），始原ガス雲の進化過程はサンプルに
よって異なることは認識していた（図1）．星質
量計算に限らず，さまざまな初代星の形成シミュ
レーションが報告されるなか，典型的な形成環
境が不明なまま議論が行われているのは気になっ
ていたところであった．始原ガス雲の収縮進化
（§2.1）を計算する準備ができており，原始星の
降着進化（§2.2）の計算手法を細川隆史氏より新
たに学ぶことで，宇宙論的初期条件から初代星質
量を求めることが可能になった．

4. さまざまな初代星形成過程

最終的に初代星形成過程を110例計算した．同
様な系統的調査として始原ガス雲を10例ほど調
べたものは存在したが 13），原始星進化までの星
形成過程を比較したのは今回が初めてとなる．
すべての場合で輻射フィードバックが有効とな
り，最終的にガス降着は止まった．初代星質量は
10‒1,600 M◉と予想以上に広い分布を示した（図
2）．先行研究で示されていた数十M◉の場合があ
る一方，従来想定されていた数百M◉以上の大質
量初代星も含まれている．これは形成環境がいか
に星質量，または星形成を左右するかを表してい
る．
星質量は原始星にガスがどれだけ降り積もれる
かで決まる．重力不安定となったガス雲が自由落
下時間で原始星に落ち込むと考えると，このとき
のガス降着率は温度の1.5乗に比例する．よって
ガス雲の温度が原始星への降着率を左右し，高温
のガス雲では降着率が高く大質量星を形成し，低
温のガス雲では原始星はあまり成長できない．

図1 宇宙年齢2億年頃の宇宙の密度分布（背景図；
濃淡は密度の大小）．高密度領域で初代星形成
ガス雲が形成される（拡大図）．数値は各ガス
雲で誕生する初代星の質量を表しており，形
成環境が異なるため星質量は変化する．

図2 初代星質量は形成環境によって異なり，10‒
1,600 M◉と広い分布を示した．色は後述する
原始星進化に対応（濃い色から順に超巨星，
振動，KH収縮原始星）．
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今回，さまざまな物理状況を含む多数の始原ガ
ス雲で星形成過程を調べた結果，知られていな
かった進化過程がいくつも確認された．これらは
幅広い星質量分布が現れた原因となっている．星
形成過程は大きく2段階，星形成ガス雲が冷却し
ながら重力収縮していき中心部で原始星を形成す
る前期段階と，ガス降着によって原始星が成長す
る後期段階に分けることができる．以下で各段階
に現れた多様な進化経路を説明していく．
4.1 前期段階 ― 始原ガス雲の温度進化
重力収縮するガス雲の温度進化は，現在と宇宙
初期とで大きく異なる．現在の星形成ガス雲は重
元素によって10 K（ケルビン）前後まで冷却さ
れるのに対して，始原ガス雲での主な冷却源は水
素分子（H2）であり，ガス雲は200 K程度までし
か冷却されない．降着率の温度依存性を用いる
と，原始星への降着率は始原ガスのほうが
(200/10)1.5～100倍大きいと見積もられるため，
初代星は太陽近傍の星々に比べて大質量星になる
と考えられる．
実際には，同じ始原ガスでも温度進化は異な
る．図3では4例の計算結果（シンボル）を示し
ているが，重力不安定となる温度最低値は50‒
300 Kと大きく異なる．これは収縮速度がガス雲
によって異なるからである．収縮が遅いほど同じ
収縮段階で冷却によって失うエネルギーが増加す
るため，ガス雲の温度は低下する．確認のため，
収縮速度を変えた場合のガス雲温度進化を計算し
たが（実線），3次元計算の傾向をよく再現して
いる．
さらに，温度進化には質的に異なる2通りの経
路が存在する．ガス雲温度が200 K以下まで下が
ると，ガス冷却が急激に進んでいることが確認で
きる（図3の tcoli/t�＞1.8の場合）．このときH2冷
却に加え，低温でしか有効にならない重水素分子

（HD）冷却が効き出す．ガス雲温度がさらに下
がるとHD冷却はますます有効になり，最終的に
宇宙の背景温度*1までガス雲は冷える．理論モ
デルとして，ガス雲収縮が十分遅ければHD冷却
が有効になることは示されていたが 14），宇宙論
的初期条件からそのような星形成環境が実現され
ることは初めて確認された．
4.2 後期段階 ― 原始星の降着進化
降着率が温度に依存するため，ガス雲の温度進
化の多様性は，原始星降着進化における多様性を
予期させる．実際に計算から求められた原始星へ
の降着率は1桁以上ばらつき，結果的にさまざま
な質量の初代星が形成された．また原始星進化に
は降着率に応じた質的変化が確認され，3通りの
進化過程が現れた（図4）．

1.　降着率が十分低い場合（＜0.004 M◉ yr－1），
原始星は質量成長とともに重力収縮する（ケルビ
ン‒ヘルムホルツ収縮；以下KH収縮）．星が収縮

図3 重力収縮する始原ガス雲の温度進化．実線は
ワンゾーン計算，シンボルは3次元計算の例
（●，■，▲印はそれぞれ超巨星，振動，KH
収縮原始星，▼印はHD冷却した場合）．温度
進化は収縮の遅さ（tcoll/t�；ワンゾーン計算で
用いる収縮時間 tcollと自由落下時間 t�との比）
に依存しており，収縮が遅いほど低温になる．

*1 宇宙膨張とともに宇宙の平均温度は低下し，赤方偏移zでの温度は2.73(1＋z) Kと表される．初代星の形成時期（z～
20）では約50 K，現在の宇宙（z=0）では2.73 Kとなる（宇宙マイクロ波背景放射の温度）．
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すると表面温度が上昇して紫外光を発するため，
2.2節で説明した輻射フィードバックが働く．ガ
ス降着はやがて止まり，星質量が決まる．

2.　降着率がより大きいと（＞0.004 M◉ yr－1），
KH収縮は途中で止まり，星は膨張し始める．星
自身の光度と降着ガスによる光度の合計がエディ
ントン光度に達してしまうため，原始星は急激に
膨張する．膨張するとエディントン光度を下回る
ので再び収縮するが，降着率が下がらない限り収
縮と膨張を繰り返す（振動原始星 15））．膨張した
原始星では表面温度が常に低く，十分な紫外光が
生じないため輻射フィードバックは働かない．

3.　さらに降着率が高いと（＞0.04 M◉ yr－1）
星の内側が収縮する一方で表面は膨張し続けるた
め，やはり輻射フィードバックは働かない（超巨
星原始星 16））．
図4は降着率が一定の場合の原始星進化になる

が，実際はガス雲に含まれるガスは有限なので，

降着率は徐々に低下していく．降着率がある臨界
値以上のうちは振動・超巨星原始星となり輻射
フィードバックは働かないが，臨界値以下になる
とKH収縮を開始して輻射フィードバックが有効
になり，ガス降着は止まる．極めて降着率が高い
場合，最大でジーンズ質量程度まで原始星に降り
積もることができるため，図2に見られる1,000 M◉

以上の初代星も形成される．
原始星進化の直接計算をしていた先行研究では

KH収縮原始星が暗に仮定されていた．実際には
降着率に応じて原始星進化は変化し，それが輻射
フィードバックのオン・オフを左右することが明
らかになった．振動・超巨星原始星は理論的モデ
ルとしては考えられていたが，宇宙論的初期条件
より実際に起こりうる進化経路であることが今回
確認された．

図4 左図：降着率によって質的に変化する原始星進化．右図： 3種類の原始星進化の模式図．濃淡は星の表面温度
を表し，薄いほど高温．星が収縮すると表面温度が上昇し，輻射フィードバックが働いて降着を止める．降着
率がある臨界値以上あると原始星は収縮しないため輻射フィードバックは働かず，妨げられることなく降着が
続く．
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5. 初代星質量の形成環境への依存性

宇宙論的サンプル110例は前章で述べたような
多様な星形成過程を含み，図2のような質量分布
の原因となっている．では，星形成過程，さらに
は星質量を左右する起源はどこにあるのだろう．
原始星進化や輻射フィードバックが効き出す時
期は，原始星への降着率の大小に依存している．
降着率は原始星形成時の周囲の物質分布で決ま
る．ガス雲全体の降着率分布の大小を，ガス雲が
重力不安定になった時点での降着率で代表させる
と，図5のような星質量との良い相関を示した．
このパラメータの大きさによって三つの原始星進
化は綺麗に分かれており，原始星進化が降着率に
よって系統的に変化する様子をよく再現してい
る．ガス雲の重力不安定化は星形成の初期段階に
起こるため，その後のガス雲収縮・原始星降着進
化はこの初期パラメータによってほぼ決定される
ことがわかる．
この相関を用いると，ガス雲がジーンズ不安定
になるまで計算するだけで，その後のたいへんな
計算を行わずに初代星質量を見積もれる．これは
初代銀河のように多数の初代星形成を含むスケー

ルの進化計算において，各始原ガス雲の性質に応
じた初代星質量を求めることを可能にする．十分
大きな宇宙論的サンプルを構築すれば，初代星の
初期質量関数を直接計算することができるだろ
う．
降着率はガス雲の性質に依存しているはずだ
が，決め手は何だろうか．サンプルを解析したと
ころ，星形成ガス雲の二つの物理パラメータが重
要であることがわかった．一つはガス雲の質量
（ジーンズ質量）である．原始星に降着する可能
性のあるガス質量に対応するため，ガスが豊富に
あるほうが降着率は増大する．もう一つはガス雲
の回転速度である．回転が速いほどガスは原始星
に落下しにくくなり，降着率は減少する．よっ
て，ガス雲の質量が大きく，回転が遅いほど，降
着率は増大し初代星質量も大きくなる（図6）．
初代星形成ガス雲はミニハローの高密度領域で
形成される．よってガス雲の物理量はミニハロー
の性質に依存すると考えられ，星形成の環境依存
性をさかのぼれるはずである．サンプルを解析し

図5 重力不安定ガス雲の収縮率と計算された星質
量との相関．濃淡は三つの原始星進化に対応
（濃い色から順に超巨星，振動，KH収縮原始
星）． 図6 初代星質量は重力不安定ガス雲の質量と回転

速度に依存する．質量が大きく，回転が遅い
ほど，原始星への降着率は大きくなり大質量
星が誕生する．
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たところ，より宇宙初期（高赤方偏移）で質量の
大きなミニハローほど，大質量の初代星が形成さ
れる傾向が見られた．形成時期は宇宙の平均密
度，ミニハロー質量は回転速度に関係しており，
その後のガス雲進化に影響する．しかしガス雲ス
ケールに比べるとハロースケールの相関は弱く，
今後より詳細に検討する必要がある．

6. 星質量から星質量分布へ

初代星の形成初期条件が始原的密度揺らぎとし
て一意に与えられることを活かして，初代星形成
過程の多様性を調べた．計算された初代星質量は
形成環境の多様性によって10‒1,000 M◉と幅広く
分布した．このため，研究開始時に報告されてい
た数十M◉の初代星というのは分布の一例であ
り，従来の大質量な初代星という描像は棄却され
ないことが明らかになった．幅広い星質量分布
は，初期宇宙における初代星のさまざまな影響を
示唆しているおり，数十M◉では重力崩壊型超新
星や極超新星，数百M◉での対不安定型超新星や
大質量ブラックホールとなるため，それらを重ね
合わせて初期宇宙進化を考えなければならない．
将来的には理論的に示された初代星質量（分
布）を観測的に検証することになる．星としての
初代星の直接観測は，次世代の大型望遠鏡を用い
ても残念なことに望み薄である．初代星が最期に
引き起こす爆発現象であれば観測可能だとする報
告はある．間接的には，第2世代星と考えられる
超低金属量星の化学組成から初代星の質量が調べ
られている．星がどのような元素合成を行うかは
星質量によって異なるため，第2世代星の化学組
成から親星となる初代星の質量を推定できる．こ
れまで数十M◉の初代星質量を示唆する結果は
あったが 17）, 18），最近になって数百M◉という大
質量初代星の兆候が報告された 19）．こうした観
測結果は今回の得られた幅広い初代星質量分布と
いう描像に一致しており，今後観測数が増えるこ
とで理解が進むと期待される．

銀河や宇宙全体の進化をモデル化する際には，
星質量の確率分布である初期質量関数がよく用い
られる．初代星の初期質量関数を直接計算から求
めるには今回のサンプル数では不十分である．初
代銀河スケール以上の宇宙論的領域に現れるすべ
ての始原ガス雲を網羅する必要があるが，それで
は計算コストが膨大になってしまう．今回得られ
た“降着率‒星質量”相関を用いると，始原ガス
雲のジーンズ化まで計算するだけで星質量が決ま
り，計算コストを抑えることができる．私たちは
本研究の拡張として約1,500例の始原ガスからな
る大規模サンプルを構築し，図7のような質量分
布を求めた 20）．質量範囲は今回と同程度（10‒
1,000 M◉）に広がっているが，分布にはっきり
としたピークが現れた（縦軸が対数プロットであ
ることに注意）．これは初代星に典型的な質量が
存在することを示している．二つのピークはH2

冷却（大質量側）とHD冷却（低質量側）で温度
進化する場合にそれぞれ対応しており，多様な形
成過程を考慮する必要性が示されている．

7. お わ り に

今回，形成環境の多様性が初代星形成にどう影

図7 宇宙論的サンプルより求めた初代星質量分
布 20）．矢印は観測された超低金属量星の化学
組成より推定された親星初代星の質量 17）‒19）．
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響するかを包括的に理解するため，宇宙論的初期
条件から得られるさまざまな始原ガスで誕生する
初代星の質量を計算した．すると当初意図してい
なかった形成過程が次々と現れた．星質量という
「木」から質量分布という「森」に視野を広げる
ことで，初めて豊かな星形成過程の全貌をつかむ
ことができた．
初代星形成過程の理論的理解はいまだ完全では
ない．今回の星形成計算では取り入れなかった物
理過程も存在しており，初代星質量分布への影響
を今後詰めなくてはならない．降着円盤の分裂や
磁場による角運動量輸送などどれも一筋縄ではい
かない難問だが，一方これは現在の星形成研究も
同様に直面している問題であるため，ある意味で
は初代星研究がようやく追いついたと言える．問
題設定がより簡単な初代星の場合で実験し，現在
の星形成では観測結果と付き合わせて調べるな
ど，互いに情報交換しながら研究を進められれば
と思う．
初代星研究は宇宙論・星形成・恒星進化・元素
合成といった多くの分野が交わる興味深い実験場
である．理論的研究から初代星の特徴を明らかに
することで観測可能性を十分議論し，2020年代
の大型望遠鏡時代に備えたい．
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Mass Distribution of First Stars ̶ Vari-
ous Paths of Star Formation in the Early 
Universe
Shingo Hirano
Department of Physics, Graduate School of Sci-
ence, University of Tokyo, 7‒3‒1 Hongo, Bunkyo-
ku, Tokyo 113‒0033, Japan

Abstract: We perform a large set of radiation hydrody-
namics simulations of primordial star formation in a 
fully cosmological context. Our statistical sample of 
“100 First Stars” show that the �rst generation of stars 

have a wide mass distribution Mstar＝10‒1,000 M◉ re-
�ecting the diversity of the initial states of star-form-
ing clouds. �e obtained wide mass range suggests 
that the �rst stars play a variety of roles in the early 
universe, by triggering both core-collapse supernovae 
and pair-instability supernovae as well as by leaving 
stellar mass black holes.


