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宇宙初期の超巨大ブラックホール形成
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宇宙誕生から僅か10億年という時代に太陽の10億倍以上もの質量をもつ超巨大ブラックホール
が存在する．その起源として，宇宙初期に超大質量星の崩壊によって形成される種ブラックホール
が有力な候補の一つと考えられている．われわれは，初代銀河の中で形成された巨大なガス雲が重
力崩壊し，最終的に超大質量星が誕生するまでの一連の過程について研究を行った．本稿ではその
過程を概観し，現在盛んに議論されているトピックについて簡単に紹介する．

1. は じ め に

近年の観測技術の発展により，遠方宇宙に対す
る理解は飛躍的に進んできている．宇宙で最初に
星や銀河が形成される“宇宙暗黒時代の終焉”に
関する研究は観測・理論ともに盛んに行われてお
り，まさに天体物理学・宇宙論のフロンティアで
あると言えるのではないだろうか．なかでも，現
在の宇宙の銀河にも普遍的に存在し，太陽の
106‒1010倍という質量をもった超巨大ブラック
ホール（Supermassive black hole; 以下SMBH）
は特に興味深い天体である．その起源や形成過程
を理解することは天体物理学・宇宙論の重要な未
解決問題の一つとなっている．
最新の観測結果では，赤方偏移が6程度の遠方

宇宙で60個以上のSMBHが発見されており，推
定されるBH質量は107‒109 M◉と非常に大きい 1）．
最遠方のSMBHは赤方偏移が7.09で，質量が～2
×109 M◉と推定されている 2）．
誕生から間もない宇宙初期に109 M◉以上の質
量をもったSMBHが形成されているという事実
は，SMBHの起源を大きく制限することになる．
つまり，この観測結果は莫大な質量をもつ天体が

急速に形成されることを示唆しているのである．
こうした制限の下で，宇宙初期のSMBHの起源
や形成過程を説明するモデルが考えられてきた．

2. SMBHの種は何か？

2.1 初代星種モデル
宇宙初期のSMBHの起源としてまず候補に挙
がるのは，宇宙で最初に誕生する星（以下，初代
星）である．これまでの多くの研究，特に数値シ
ミュレーションを用いた研究によって 3）‒5），初代
星は赤方偏移がz～20の宇宙におけるミニハロー
（質量が106 M◉程度のダークマターハロー）の中
で誕生すると考えられている．また，その典型的
な質量は現在の宇宙で誕生する星々に比べて大き
い（～10‒100 M◉）と予想されている 6）, 7）．大質
量の初代星が重力崩壊によってBHを形成し，そ
れが種としてガス降着やBH同士の合体により成
長するというのが最も単純なシナリオとして研究
されてきた 8）．いくつかの準解析的なモデルを用
いた計算によれば，このシナリオでz～6の
SMBHを説明することは可能である 9）, 10）．しか
しながら，このシナリオでは，降着や合体が非常
に効率良く起こることを仮定しなければならず，
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実際にそのような“理想的な状況”を実現できる
かどうかが問題となる．成長を妨げる主な要因と
しては，初代星やBH降着円盤から放射される輻
射の影響（主に電離加熱）が挙げられる 11）, 12）．
BHへの降着率は，BHの重力がガスの圧力勾配
よりも支配的になる半径（RBondi～GMBH/cs

2）で
のガスの流入率
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で与えられる．この値はBondi降着率と呼ばれ，
その表式は，電離加熱によるガスの温度上昇が
BHへの降着率を抑制することを表している．ま
た，BH同士の合体に伴い放射される重力波の反
跳によりBHが銀河の外に放出されてしまい，そ
の後の成長が止まってしまうという過程にも留意
が必要であろう 13）．いずれの場合も，初代星が
誕生するミニハローの質量が小さく，星形成や
BHの成長を妨げる数々の影響を免れないことが
本質的な問題となり，初代星種モデルでの
SMBH形成を難しくしている．
2.2 超大質量星種モデル
初代星起源の種BHシナリオが抱える諸問題を
解決するためにはどうすれば良いだろうか．最も
シンプルな考えは種BHの質量を大きくすること
であり，そうすればSMBHを形成するまでの時
間を短縮することができる．さらに式（1）からわ
かるように，BH質量が大きくなればM2

BHに比例
してガス降着率は大きくなる．BHへのガスの降
着率が大きくなると，やがてガスが重力エネル
ギーを解放して放射する光子の圧力も大きくな
り，降着の強さを自己的に制限するようになる．
内向きの重力と輻射圧による外向きの力が釣り
合ったときの降着率はEddington限界と呼ばれて
おり，
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と与えられる．ここで，LEddはEddington光度，
tEdd＝0.45ε/（1－ε）＝0.05 Gyrである（輻射変換
効率ε＝0.1と仮定）．式（1） と （2） から，Bondi降
着率（外から落とせる量）がEddington降着率
（BHが獲得できる量）に達する条件を考えると，
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となる 12）．式（2）から，質量が105 M◉を超える
種がEddington降着率でSMBHにまで成長した
と仮定すれば，成長にかかる時間は

( )SMBH
BH

seed
0.05Gyr ln

0.5Gyr ( 7)

Mt M
z

×

< ∼



 宇宙年齢
  

（4）

となり，z～6‒7の宇宙初期に観測されている
SMBHを説明することが可能になる．この条件を
達成するために，超大質量星（M*～105‒6 M◉）
の重力崩壊によって誕生するBHを種にするシナ
リオ（Direct collapseシナリオと呼ばれている）
が考えられた*1．このシナリオでは，BH質量の
初期条件の違いが，形成時間の短縮（成長率の増
加）を可能にすることに加え，後述のように種々
のフィードバックの影響を抑えることができる．
本稿では以下，この超大質量星が宇宙初期に形成
される過程に絞って議論を進めていく．

3. 初代銀河中での超巨大ガス雲形成

本章では，超大質量星のもととなる超巨大ガス
雲の形成過程を説明する．この過程は，宇宙論的
構造形成と密接にかかわり超大質量星形成の初期
条件などを決定づける重要な段階であり，最近
10年間で急速に理解の進んだトピックである．
超大質量のガス雲を形成するためにはガスの分

*1 多くの場合，Direct collapseシナリオの利点はEddington降着率での成長時間が短縮されることに焦点を当てられる
が，BH質量が小さいときのBondi降着率によるリミットが回避できる点も重要である．
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裂を抑制することが必要である．ガス雲の分裂過
程は，その温度進化，すなわちガスの冷却過程に
強く依存する．宇宙初期の星形成においては，
H2分子とH原子の輝線放射が冷却過程として働
く．図1には，それぞれの冷却過程が重要になる
場合のガスの温度進化を，崩壊するガスの密度の
関数として示した．まず，H2分子冷却が働く場
合（点線や破線）を考える．この場合は初代星が
形成されるときの温度進化に対応する 5）．ダーク
マターハローの重力によってガスの温度が断熱的
に上昇した後，ガス中ではH2分子が形成される
（T≳103 K）．そして，温度が～200 Kまで急激に
低下することで，ガス雲はより小さな塊へと分裂
してしまう．その典型的な質量は，分裂が収まる
温度の極小値あたりでのジーンズ質量
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程度になる．この分裂片が温度を少しずつ上昇さ
せながら崩壊していき，やがて中心には原始星が
できる．その後，周囲のガスが原始星に降着する
ことで主系列星へと進化する．第5章で簡単に触
れるが，詳細な輻射流体計算などの結果から，最

終的には初代星は数十‒100 M◉程度の大質量と
して誕生すると考えられている 6）, 7）．ここで重要
なのは，ガス雲の中でH2冷却が支配的になると，
ガスはたちまち分裂して星質量が105 M◉を超え
る超大質量星は形成されないという点である．つ
まり，H2分子冷却の抑制は，超大質量星形成の
必要条件の一つである．
次に，H2分子の形成を阻害する過程を考える．

その過程としては主に遠紫外線（Lyman‒Werner
バンド； 11.2‒13.6 eV）による光解離とガス粒子
同士による衝突解離の二つが重要である：

2H 2H ,+ →γ   （6）
2H H 3H .+ →   （7）

低密度領域では光解離，高密度領域では衝突解離
が働く．H2分子が解離した場合，優勢となるの
は前段落で紹介したH原子による冷却過程であ
る．高温のガス中（≳8,000 K）では，H原子は
衝突励起され，Lyα輝線を放射してガスを冷却す
ることができる．そのような高温の環境は，ミニ
ハローよりも後の時代（z～10）に形成される，
より重力ポテンシャルの深いダークマターハロー
の中で実現する（ハローのビリアル温度は
～104 K）．この大質量ハローの中では，星からの
紫外線放射や超新星爆発などが起きてもダークマ
ターの重力でガスを保持しておくことができるた
め，星形成が継続的に起き，宇宙で最初の銀河
（以下，初代銀河）が誕生すると考えられてい
る 14）．
図1の実線は，初代銀河中で強い紫外線に照射

されたガスの熱進化を表している 15）．低密度で
はH2は十分に光解離されているため，ガスは冷
えることなくビリアル温度まで断熱的に温度を上
昇させていく．温度が～8,000 Kに達するとH原
子冷却（Lyα放射）が働き，ガスは等温に収縮を
始める．ガスはそのまま高密度（～1016 cm－3）
まで等温収縮を続け，最終的に中心部が光学的に
厚くなり原始星が形成される．この等温収縮の

図1 始原ガスの熱進化の様子（球対称）．各線はそ
れぞれ超大質量星形成（H原子冷却； 実線）
の場合と，通常の初代星形成（H2分子冷却；
破線，点線）の場合を表している．高密度・
高温領域（青線；≳104 cm－3, ≳104 K）では，
H2分子はガス粒子同士の衝突により解離する．
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間，密度が上昇するにつれて紫外線は遮蔽される
ため，H2分子の光解離は働かなくなる．一方で，
高密度では衝突解離が効率的に働き，H2分子形
成を抑制することができる（図の高温，高密度領
域）．ガスがこのような温度進化をたどった場合，
H2冷却が働いたときとは異なり，ガス雲は急激
な温度低下を起こさないため，分裂を回避して超
大質量星を形成することが期待できる．この段階
でのガス分裂は3次元流体シミュレーションを用
いた研究が盛んに行われており，宇宙論的な構造
形成の枠組みで，質量が105 M◉を超える超巨大
ガス雲が初代銀河中に形成されることが確認され
ている 16）, 17）．

4. 超巨大ガス雲の重力崩壊

次に，超巨大ガス雲が形成され，H原子冷却に
よって等温に収縮し始めた後の進化を考える．図
1に示したように，球対称を仮定した場合，ガス
の熱進化はほぼ等温のまま進み，最終的に雲の中
心が光学的に厚くなり，原始星が形成される．こ
こで確認せねばならないのは，現実に近い（球対
称からずれた）初期条件の下でも，原始星が形成
されるまでの収縮過程でガスの分裂は起きないの
かどうかということである．
これまでにもいくつかのグループが3次元流体
シミュレーションを用いて，このガス分裂の問題
に取り組んできた18）, 19）．ガス分裂の効率は熱進化
の様子に強く依存するため，ガスの放射冷却率や
それを決める非平衡化学反応を詳細に扱う必要が
ある．ところが，従来の研究ではその放射冷却・
化学反応における重要な過程を無視していた．な
かでも，（1）Lyα放射を高密度まで光学的に薄い
として扱うことと，（2）高密度領域でのH2分子冷
却を無視することは，特に大きな単純化であり，
そのため，ガスが高温を保って収縮することが約
束されてしまい，実際に分裂の有無を議論するに
は不十分であった．また高密度（1010 cm－3）では
3体反応（3H→H2＋H）によってH2分子が急激

に形成されるため，その冷却を無視することは分
裂効率を過小評価するものであった．強調してお
くが，ガス雲の中でH2冷却が支配的になり，ガ
ス温度が低下すると，ガスの分裂を誘発する可能
性が大きくなる．これらの問題を解決するべく，
われわれは必要な微視的過程（冷却・化学）をす
べて取り入れた3次元流体シミュレーションを行
い，超巨大ガス雲の崩壊から原始星が形成される
までの一連の進化過程を追うことに初めて成功し
た 20）．
それでは，シミュレーション結果を順を追って
見ていこう．われわれは，実際の銀河形成時に生
じると予想される乱流場を初期条件として与えた
ガス雲の崩壊計算を行った．図2には，シミュ
レーション終了時のガス密度の分布を示した．ガ
ス雲の中心コアは外層部を取り残しながら収縮し
ていく．ガスの乱流場はフィラメント状の構造を
作り，それを伝うようにガスは中心部まで落ちて
いき原始星に降着する．図2の左下のパネルは最
中心部の密度構造を表しており，この時点で質量
が～1 M◉で半径が～2 AUの巨大に膨れ上がった
原始星が形成されていることがわかる．今回のわ
れわれの計算では，収縮中に激しい分裂は起こら

図2 崩壊するガス雲の密度分布．左上から時計回
りに中心部が拡大されている．左下パネルは
中心に形成された原始星を示している．色は
ガス密度（g cm－3）の対数を表している．
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ず，結果的に単一の原始星が形成された．
図3には，ガスの（a）温度分布と（b）H2分子
量の分布を示した．これもシミュレーション終了
時の分布を表していて，色はその密度，温度，H2

分子量をもつガスの質量を表している．図3（a）
からわかるように，ガス雲は高温層（≳103 K）
と低温層（～103 K）の二つの層からなる．高温
部はガス質量の大半を占めており，その進化の様
子は図1とよく合致している．低密度からLyα放
射，2光子放射，連続波放射に伴う冷却により温
度を僅かに下げながら収縮していき，最終的にガ
スが連続波冷却に対して光学的に厚くなると，そ
こに原始星（断熱コア）が形成される．高温ガス
中のH2分子量はρ≲10－13 g cm－3までは小さい
値のまま一定だが（図3b），それよりも高密度の
領域では3体反応により増加していき，ρ～10－8  
g cm－3で原始星が形成されると解離してしまう．
H2分子は大量に形成されるものの，同時にガスが
H2分子の輝線放射に対して光学的に厚くなるた
め，高温層は冷えずに温度を保つことができた．

一方で，低温層は広い密度範囲（10－18≲ρ≲
10－11 g cm－3）で存在している．この成分は，
乱流による膨張（断熱冷却）とH2分子冷却とが
連関することで生じる熱的不安定により作られ
る．膨張により温度が低下してH2の解離が非効
率になると，H2分子量が上昇して，それを引き
金にして温度がさらに低下する．この過程はH2

分子形成や解離に伴い生じる化学・熱的不安定と
して知られている 21）．
最後に，原始星形成後のガス流入率を質量座標
の関数として示した（図4）．この時点で原始星
の質量は～1 M◉なので，それよりも外側の流入
率は原始星の降着率を表している．原始星へのガ
ス降着率は，

J
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3
3/2s

,

,

M
M t

c TG ∝

 



（ジーンズ質量）
（自由落下時間）   

（8）

で大まかに見積もることができる 22）．H原子
冷却によって収縮していくガス雲は高温かつ等
温であるため，降着率は～2 M◉ yr－1と非常に大
きい値をもち，ほぼ一定値になる．この結果か
ら，原始星は急激に質量を増加させ，その寿命
（～106 yr）以内に超大質量星に成長することが

図3 原始星形成後のガス雲の（a）温度と（b）H2

分子量の分布．

図4 ガスの流入率（Ṁacc＝－4πρvradr2）を質量座標
の関数として示した（実線）．破線は臨界降着
率（10－2 M◉ yr－1）を表しており，その値よ
り高い降着率で原始星が成長すると原始星は
膨張し輻射フィードバックが働かなくなる．
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期待される．
このように，現実に近い初期条件の下で，放射
冷却や化学反応といった微視的過程を考慮した場
合でも，超巨大ガス雲は激しい分裂を回避して収
縮し，中心に形成された原始星が急速に成長する
ことのできるシステムだということがわかった．

5. 原始星から超大質量星へ

原始星が形成された後は，原始星は周囲のガス
を降着により獲得して成長していく．超巨大ガス
雲は高温のため，中心に形成された原始星への降
着率は1 M◉ yr－1を超える値になる．では，その
ような降着率の下で原始星はどのように進化する
のだろうか．
図5には，2通りのガス降着率の下で成長する
原始星の半径進化を示した．降着率が低い場合は
初代星の形成，高い場合は超大質量星の形成時に
対応している．まず，典型的な大質量星（初代
星）形成における降着率の場合を考える 23）．原
始星の進化は大きく次の三つの段階に分けること
ができる：（1）断熱膨張期，（2）準静的収縮期，
（3）主系列星期．形成直後の原始星は内部が光
学的に厚いため輻射によって熱を逃がすことがで
きず，降着衝撃波により生成された熱を溜め込ん
で膨張していく．やがて，質量の増加とともに中

心の温度が上昇すると，中心部のオパシティが下
がるため（κ∝ρT－7/2；クラマース則），原始星は
熱を輻射として外部へ逃がすようになり準静的に
収縮を開始する．収縮は水素の核燃焼が起こるほ
ど中心温度が上昇したところで止まり，星は主系
列星になる．この収縮に伴い，表面温度は上昇
（Te�～105 K）し，原始星は大量の紫外線を放射
するようになる．初代星形成の場合，この紫外線
によるガスの電離加熱がガスの降着を妨げて成長
を止めてしまうため，最終的な星の質量は数十
‒100 M◉程度になると考えられている 6）, 7）．
次に降着率が高い超大質量星形成の場合を考え
る．この場合も低降着率の場合と同様，原始星の
半径は質量の増加とともに膨張する．しかしなが
ら，高降着率の場合は星半径は収縮に転じること
なく成長していく．このときも原始星の内部で
は，熱は輻射によって外部に運ばれるため，内側
は収縮を開始する．一方，星の表層では，激しい
ガス降着により生成した熱と内部から運ばれてき
た熱とを効率良く外へ逃がすことができなくな
り，ガスは膨張する．この場合，原始星の構造
は，生まれたばかりでありながら，赤色巨星のよ
うな非一様構造に進化する 24）．ここで，原始星
の成長を阻害する要因として，まず紫外線による
電離加熱が想定される．しかしながら，超大質量
原始星は巨大な半径をもつため，その表面温度は
初代星の場合と異なり，Te�≃5,000 K程度と低温
である．そのため，超大質量原始星から放射され
る紫外線の量は少なく，ガス降着を妨げる要因に
はならないと考えられる．
また，原始星の質量放出についても考慮する必
要がある．これは現在の宇宙に存在する大質量星
では一般的な過程である．特に進化の後期段階の
巨星では，星が脈動不安定になることが知られて
おり，実際に星風などにより激しい質量放出を起
こしている．線形解析を用いた数値計算の結果，
超大質量星の場合も質量が500 M◉を超えた辺り
から脈動不安定になることがわかった 25）．脈動

図5 ガス降着により成長する原始星の半径進化．
それぞれ，降着率が10－3 M◉ yr－1（青線）と
1 M◉ yr－1（黒線）の場合を示している．
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不安定を引き起こすのはカッパ機構と呼ばれる過
程で，星表層の不完全電離領域（この場合は
He＋）でのオパシティ構造の激しい変化により輻
射の流れが塞き止められて起こる不安定である．
不安定による質量放出は≳10－3 M◉ yr－1と比較
的大きいが，この値は原始星へのガス降着率を上
回るほどではない．したがって，脈動不安定も原
始星の成長を妨げることはない．
われわれは，超大質量原始星の降着進化と不安
定性の発展を，星が一般相対論的不安定で重力崩
壊を起こす～105 M◉まで計算し，原始星からの
輻射フィードバックと脈動不安定による質量放出
はともに原始星の成長を妨げるものではないとい
う結論を得た 26）．

6. 今後の課題

前章まで，宇宙初期の超巨大ブラックホール形
成のシナリオ，特に超大質量星形成を考えるDi-
rect collapseシナリオについて述べてきた．最後
に，このトピックにおいて残された問題や今後の
課題（筆者が個人的にそう思う）をいくつか紹介
する．
6.1 超大質量星形成が起きる可能性
前述したような超巨大ガス雲の形成から原始星
の成長までの一連の過程は，宇宙初期にどれくら
いの頻度で実現するのだろうか．
超大質量星を形成する必要条件は，ガス雲中の

H2分子を解離することであった．H2分子形成を
十分に阻害するためには，強い紫外線強度が必要
となる．その臨界強度は J crit 

LW≃103（単位は10－21  
erg s－1 cm－2 sr－1 Hz－1）と考えられており 27），
準解析的なモデルやN体計算を用いた見積もり
によると，超大質量星の崩壊で形成される種BH
の数密度はz≃10で～1 Gpc－3（comoving）とな
る 28）, 29）．この値は非常に小さい値ではあるが，
実際に観測されているz≳6のSMBHの数密度と
近く，矛盾はないようにみえる．
しかし，この見積もりは過大評価である可能性

がある．というのも，紫外線源となる星形成銀河
はX線源にもなりうるからである．超巨大ガス雲
を形成するときの密度（104 cm－3）では，H2分
子は電子を触媒とする反応

2

H e H ,
H H H e

− −

− −

+ → +
+ → +

γ   （9）

によって形成される．そのため，外部からのX線
によりガスの電離度が上がると，H2分子の形成
が促進され，実効的に J crit 

LWが大きくなる．強い紫
外線が照射されるている初代銀河の数は J crit 

LWの急
激な減少関数であるため，X線電離による J crit 

LWの

上昇は，紫外線による超大質量星形成が大きく制
限されることを意味している 30）．初期宇宙のX
線源についての研究は盛んに行われているもの
の，現状ではいまだ不定性が多いため，実際に超
大質量星形成に影響を及ぼすかはわかっていな
い．X線は銀河間空間のガスの温度を上昇させる
ため，その加熱は中性水素ガスからの21 cm線放
射にも影響を与える．将来的に初期宇宙からの
21 cm線の観測によって，X線背景場の進化を制
限することができれば，Direct collapseシナリオ
の妥当性を検討できるだろう 31）．
それでは，紫外線の全くない場合においても超
大質量星を形成することはできないのだろう
か？　超大質量星を形成するための本質的な必要
条件は，H2分子を解離することであった．たと
え紫外線が存在しない場合でも，図1に青線によ
り示した高密度・高温領域（≳104 cm－3, 104 K）
に達しさえすれば，H2分子はガス粒子同士の衝
突により解離する 32）．こうした状況は，構造形
成の枠組みで初代銀河が形成されるときに生じる
高密度・低温のガス流（cold accretion �ow）が
ハローの中心部で衝突するときに実現すると期待
される 33）．紫外線のない場合での超大質量星形
成がどの程度の頻度で起こり，それがhigh-z 
SMBHの観測を説明できるのかを検討する必要
がある．
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6.2 種BHからSMBHへ
超大質量星の崩壊により質量が105‒6 M◉を超
える種BHが形成された後，実際に観測されてい
るSMBHの質量≳109 M◉まで成長する過程を考
えることも課題である．式（4）からもわかるよう
に，大質量の種BHを考えることで成長時間の問
題は解決している．いくつかのシミュレーション
研究により，Direct collapseシナリオを考えた場
合，種BHはcold accretion �owによって銀河中
心まで運ばれたガスを獲得し，Eddington降着率
を維持しながら～109 M◉まで成長できることが
示唆されている 34）．それらの研究はBH近傍から
の輻射フィードバックの効果を簡単にモデル化し
ており，セルフコンシステントな計算であるとは
言えない*2．しかしながら，そのフィードバック
モデルは，近傍の宇宙で観測されているSMBH
と銀河の性質の間にある相関関係（例えば，BH
質量と銀河のバルジ成分の星の速度分散との相
関）など種々の観測結果を少ない数のパラメー
ター（加熱の効率など）で説明するモデルになっ
ている 35）．今後の課題としては，それらのパラ
メーターが実現されるための物理的な理由を素過
程に基づいた計算から詰めていくことと，そして
最終的には大規模な数値シミュレーションを用い
ることで可能な限りセルフコンシステントな結果
を出すことが求められている．
6.3 観測によるシナリオの制限
本稿では，主に超大質量星がhigh-z SMBHの
起源とするDirect collapseシナリオに焦点を当て
議論してきた．このシナリオは，初代星BHシナ
リオがもついくつかの不利な点を解消することが
でき，多くの研究者たちの関心を集めている．た
だし，それはあくまでも理論上の問題であり，実
際に観測によってシナリオが制限されているわけ
ではない．

では，観測によってSMBHの起源に迫る方法
はないのだろうか？　初期宇宙の情報を探るに
は，実際に遠方銀河を観測することが重要であ
る．高赤方偏移のSMBHはTMTやLSST, JWST, 
WISHなど多くの次世代の観測が計画されてい
る． 例 え ば，LSSTで は5.7＜z＜6.7の 宇 宙 に
1,000個以上のSMBHを観測することが期待され
ていおり，z≃7.5程度までの観測可能性をもって
いる．今後の観測によりhigh-z SMBHの発見数
が増加し，赤方偏移が7を超える遠方宇宙での発
見が進めば，理論モデルをより厳しく制限するこ
とが可能になるだろう．
それに加えて，われわれの銀河系やその近傍の
矮小銀河などに残されている，初期宇宙の星・
BH形成の痕跡を探ることも重要である．SMBH
の種形成のシナリオに関しては（初代星か超大質
量星を考えた場合），その種BHの質量に大きな
差があるため，現在の宇宙に残された中間質量
BHの質量関数の形が大きく変わるという見積も
りが行われている 36）．また，すべての種BHが
SMBHに成長しないことを考えると，残存中間
質量BHの数や空間分布がシナリオごとに変わる
ことが期待されている 37）．この例からもわかる
ように，high-z SMBHの起源を探るにあたり，
近傍宇宙の観測からも有益な情報を得ることがで
きるだろう．このように，これまで見落としてい
たものが意外と近くにあるのかもしれない．
冒頭に示した「SMBHの種は何か？」という問

いに答えを出すためには，理論モデルの提案や基
礎過程を理解することはもちろんのこと，シナリ
オに決着をつけるための方法や観測提案をしてい
くことが必要となる．今後は，ますます発展する
観測技術と理論の予言を比較することで，SMBH
の起源の解明に一歩ずつ迫ることができるだろ
う．

*2 この種の問題では，BHへのガス供給率を決めるBondi半径と輻射フィードバックの強さを決めるBH降着円盤の内縁
半径との比がRBondi/RSch～（c/cs）2～109 （cs/10 km s－1）－2と大きい値になるため，およそ9桁にも及ぶ広い空間範囲を
考える必要があり，それが問題をセルフコンシステントに解決することを困難にしている．
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Formation of the Supermassive Black 
Holes in the Early Universe
Kohei Inayoshi
Department of Astronomy, Columbia University, 
550 West 120th Street, New York, NY 10027, USA

Abstract: Recent observations of high-redshi� quasars 
have revealed that supermassive black holes with mass 
of 109 M◉ have already formed as early as the begin-
ning of the universe. As a promising origin of the su-
permassive black holes, formation of supermassive 
stars with mass of 105‒6 M◉ and their subsequent col-
lapse directly to the black holes in the �rst galaxies 
have been considered. We studied a series of the pro-
cesses forming the seed BH through the direct col-
lapse of supermassive stars.


