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星・惑星系の形成過程 入門 

中本泰史 (東工大) 

2012年9月10-13日 惑星科学フロンティアセミナー：北海道むかわ町  

1. 形成過程の概観 

2. 分子雲の重力収縮 

3. 原始惑星系円盤 

4. 固体微粒子の進化 

5. 微惑星から惑星へ 

6. 惑星系の形成 
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星間雲・分子雲の状態 
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オリオン座 

巨大分子雲 

距離：1500光年 

星形成領域 (1) 

大質量星・ 

小質量星が 

生まれている 
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オリオン星雲（阪本他） 
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おうし座・ぎょしゃ座 

暗黒星雲 

 距離 140pc 

星形成領域 (2) 

小質量星のみが 

生まれている 



6 

おうし座分子雲：CO(2-1)電波強度 

(東大-NRO 60cm) 
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分子雲 

密度：103 個 cm-3;  H2, He 

温度： 約10K〜数十K 

加熱：周囲の星からの輻射 

     宇宙線 

冷却：輻射（原子） 

分子雲コア 

密度：105 個 cm-3以上 

温度：約10K 

サイズ：数万AU 

参考：地球大気 

密度：3×1019 個 cm-3 

温度： 約290K 

加熱：太陽からの放射 

冷却：宇宙空間への放射 
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塵 
大きさ ~0.1μm = 0.0001 mm 

質量：ガスの約 100分の1 

数： 水素分子：塵粒子 = 1：10-12 

    水素分子 104個cm-3のとき 

    塵粒子  10-8個cm-3 

大きさ ~0.1μm  

数 空気分子：黄砂粒子 = 1：10-15 

  黄砂粒子  104個cm-3 

参考：黄砂 
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渦巻き銀河 
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渦巻き銀河 

(M64) 

Hubble Space Telescope 
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銀河の構造・星間雲の形成 

国立天文台４次元デジタル宇宙プロジェクト提供 

Baba et al. ApJ (2009) 
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分子雲内での星形成   

30 pc 

おうし座分子雲: ~104M


, 星 ~200個, 星形成効率 ~1%  

  NGC1333 

      ~1pc 

    ~103M
 

   星 ~150個 

星形成効率~10%  

ほとんどの星は星団で誕生する 

(Lada & Lada 03, Allen et al. 07) 

1. 多くの分子質量は分子雲にある 

2. 分子雲中では，若い星が内部 

 に多く，周辺部に少ない 

(例., L1630, Mon OB1, Rosette) 

孤立・単独 星形成モード 

集団的星形成 
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Aquila Polaris 

Andre et al. 2010 Herschel 望遠鏡による観測結果 

Herschel: 70, 100, 160, 500 μm 
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コアの質量分布 
Andre et al. 2010 
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1970MmRAS..74..139M

銀河系内の磁場(向き) 可視光偏光観測 

Mathewson & Ford (1970) 
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星間雲中の磁場強度 

Troland & Heiles 1986 Zeeman効果を使って測定 
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Fiebig & Gusten 1986 
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エネルギー密度 
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Li & Nakamura 2004 

超音速乱流 + 磁場 
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星間雲 

星・惑星系形成 

星の進化 

超新星爆発 

赤色巨星 
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Inter Stellar Dust Matsuura et al. 2011 

SN1987Aから 

放出された物質 

が固体微粒子に 

なっている 
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Matsuura et al. 2011 
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Molster et al. 2001 

赤外線天文衛星(ISO)で 

AGB星周りの固体微粒子 

を観測 

・たくさんある 

・結晶質シリケイトもある 
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結晶 (水晶)  非晶質 (石英ガラス)  
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Kemper et al. 2004 

星間ダストのシリケイトで 

結晶質のもの： 

 0.2 ± 0.2 % 

   ↓ 

星間空間には，結晶質の 

固体微粒子は存在しない 

 

結晶質固体微粒子は，星間空間 

で，速やかにアモルファス化 

される 

赤外線(ISO)で，銀河中心 

方向の星間ダストの 

スペクトルを観測 
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Mathis et al. 1977 

紫外線〜可視光の 

星間吸収 → 

 

星間固体微粒子の 

組成とサイズ分布を 

推定：MRN モデル 

 

n(a) ~ a-3.5 

0.005 μm < a < 0.25 μm 

 

グラファイト + オリビン 
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香内晃 2008 宇宙・惑星化学 
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重力 

ガス圧力 

重力 > 圧力 

… 重力不安定 

重力収縮する 

重力不安定 

重力収縮 
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星形成, 分子雲の重力収縮 

pV = nRT

dU = ncVdT =TdS- pdV

断熱変化のとき 
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Jeans 不安定 
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重力不安定（Jeans不安定) 

・ガス雲：無限，一様，等方，等温 

   磁場，回転無し 

・重力と圧力のみ作用 
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自由落下時間 (Free Fall Time) 
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球対称(1D)な重力収縮： 

時間変化 

Larson 1969, 

MNRAS 145, 271 
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g
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基本的な流体の式 

輻射輸送が関与する式 
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Masunaga, Miyama, 

& Inutsuka 1998 

収縮は， 

不均質に進行 



38 



40 

初期フィラメント状分子雲 

動径方向への収縮 

フィラメント状分子雲の収縮と分裂 

動径方向への収縮の停止：状態方程式の変化 

軸方向への分裂： 

静水圧平衡天体の形成 

Ogochi, Nakamoto (in prep.) 
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中心密度・温度の進化 

光学的に 

薄い 

厚い 

輻射加熱 

輻射冷却 

断熱圧縮加熱 
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Goodman et al. 1993 

分子雲コアの 

回転を観測 

w = 1-10( ) ´10-14  rad s-1
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Belloche et al. 2002 IRAM 04191 
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Belloche et al. 2002 
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938 A. Belloche et al.: Velocity structure of the IRAM 04191 protostar

Fig. 12. Infall a), turbulence b), and rotation c) velocity fields inferred in the IRAM 04191 envelope based on our 1D (Sect. 4) and 2D (Sect. 5)
radiative transfer modeling. The shaded areas show the estimated domains where the models match the CS and C34S observations reasonably
well. In a) and b), the solid lines show the infall velocity and turbulent velocity dispersion in both the 1D and 2D models (cf. Figs. 8 and 14,
respectively) as a function of radius from envelope center. In c), the solid line represents the profi le of the azimuthal rotation velocity in the 2D
envelope model (cf. Fig. 14) as a function of radius from the outflow/rotation axis. The point with error bar at 11 000 AU corresponds to the
velocity gradient observed in C18O (cf. Sect. 3.2). Panel d) shows the corresponding angular velocity profi le.

by the width of the CS(2–1) and CS(3–2) dips is obtained for
σturb = 0.085 ±0.02 km s

−1 (cf. Fig. 11). This is equivalent
to ∆vFWHM

turb
= σturb ⇥

p
8 ln2 = 0.20 ±0.05 km s−1 and corre-

sponds to only half the thermal broadening of themean molec-
ular particle at 10 K , showing that the IRAM 04191 envelope is
“thermal ly-dominated” (see also Sect. 3.4) as are Taurus dense
cores in general (e.g. M yers 1999).

The main conclusions of our 1D exploration of the pa-
rameter space are summarized in Figs. 12a and b, where the
shaded areas represent the ranges of infall velocities a and tur-
bulentvelocity dispersion b for which acceptable fi ts are found.
Two infall regimes seem to stand out in Fig. 12a: the infall
velocity is relatively large (vinf >⇠ 0.2 km s

−1, supersonic) and
increases toward the center for r <⇠ 2000−3000 AU, while it
is smaller and roughly uniform at vinf ⇠ 0.10 ±0.05 km s−1

between ⇠2000−3000 AU and ⇠10 000−12 000 AU. Given
the density profi le of Fig. 7a, such an infall velocity field

implies a mass infall rate of Ṁinf ⇠ 3 ⇥ 10−6 M yr−1 at
r = 1750 AU. (The density and velocity profi les shown in
Figs. 7a and 12a are such that Ṁinf is roughly independent of
radius.) Inside the r ⇠ 11 000 AU region (where non-zero in-
ward motions are inferred), the fraction of envelope mass with
supersonic (>⇠0.16−0.2 km s

−1) infall motions is estimated to be
only ⇠1−10% , depending on theexactvalueof the sound speed
and exact form of the infall velocity profi le (see Fig. 12a).

5. Radiative transfer modeling: Simulations

with infall and rotation

5.1. Quasi 2D simulations

To account for the e↵ects of rotation in the envelope (see
Sect. 3.2 and Fig. 3), we have performed “quasi”-2D simu-
lations with the following approximation. The non-LTE level

Belloche et al. 2002 
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1300AU 

アウトフロー 

（双極分子流） 

 

原始惑星系円盤 
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回転している分子雲コアの収縮 

円盤・バー構造の形成 

分子雲コアの重力収縮の数値シミュレーション 

松本倫明氏（法政大学） 

・3D自己重力流体計算 

・Nested Grid法 
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1/2細かい格子 

密度分布 

星コアの形成 
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Matsumoto & Hanawa 2003 

国立天文台４次元デジタル宇宙プロジェクト提供 

連星系の形成 
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工藤哲洋氏（国立天文台） 

磁場の効果，ジェットの形成 
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松本倫明氏(法政大学) 

アウトフローの生成 
Matsumoto & Tomisaka 2004 
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Tsuribe & Inutsuka 1999 
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Matsumoto & Hanawa 2003 
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1300AU 

原始惑星系円盤 
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星+円盤系の形成 

分子雲 原始星 

収縮 

ガスが 
晴れ上がる 

Tタウリ型星 太陽 
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モデル 

モデルを特徴付ける物理量 

中心コア； 光度 Lstar 

4成分； 

  中心コア、星周円盤、 

  エンベロープ、双極分子流 

星周円盤 

エンベロープ 

中心コア 

100AU 

双極分子流 

i 

観測角度;  i 

2次元軸対称 

観測者 
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星周円盤；面密度分布 

エンベロープ；密度分布 
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原始星 

1011 1012 1013 1014 1015 

振動数 [Hz] 

1028 

1030 

1032 

1034 

1036 
観測角度を変えたときのSEDの変化 

0゜ 
30゜ 
60゜ 
90゜ 

Nakazato, Nakamoto, & Kikuchi 2003 
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Tタウリ型星の 

スペクトル 

Beckwith et al. 1990, AJ 99, 924 

フラットスペクトル 

Ｔタウリ型星 

フ
ラ
ッ
ク
ス

 

振動数 

中心星＋円盤 

高温 

高振動数 

低温 

低振動数 
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中心星の放射を 

エンベロープが散乱 

加熱されたディスク 

からの赤外放射 

中心星からの放射を直接吸収 

するよりも多くの輻射を吸収する 

エンベロープはディスクからの 

赤外放射に対して光学的薄い 

ハロー：エンベロープの 

内側100 AU程度の領域 

ディスク・ハロー モデル 
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基礎方程式 
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２.輻射平衡：物質の温度分布を決定 

nI ：輻射強度 
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１.輻射輸送方程式：輻射によるエネルギー輸送を記述  
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吸収 散乱 放射 
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T Tauri型星 HL Tau 

2D 輻射平衡計算 

・2次元 軸対称 

・輻射平衡，VEF 

Kikuchi, Nakamoto, & Ogochi 2002 
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密度・温度分布 

ディスク 中心星 ハロー 
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近赤外散乱光イメージ 

観測 (HL Tau) モデル計算 (i = 60o) 

Close et al. (1997) 
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