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概要

本論文では、宇宙初期に形成される第一世代の星（初代星）の形成過程で重要な要素である乱流と磁場に関する
理論的研究を行う。解析的推定と数値シミュレーションの結果を比較することにより、乱流と磁場の詳細な増幅・
飽和メカニズムを明らかにすることを目指す。
ΛCDMパラダイムにおける理論的研究では、初代星は赤方偏移 z ≳ 10のダークマターミニハローで形成され

ると予測されている。このような始原環境において、初代星は天の川銀河のような現在の星形成環境よりも質量
で 2-3桁、温度で 2桁高いガス雲内で生まれると考えられている。結果として、初代星の初期質量関数 (IMF)は
現在の星形成領域の観測から得られる IMF に比べて大質量にピークを持つ、top-heavy な分布をしていると予
想される。近年の JWST などの高解像度観測機器による超高赤方偏移の観測では、この初代星起源と考えられ
る top-heavyな IMFを支持するような明るい銀河が多数観測されている。一方で、もし 0.8太陽質量以下の低質
量初代星が存在すれば、その星の寿命は宇宙年齢よりも長いため、現在の天の川銀河系内で直接観測可能である
と考えられているが、そのような初代星も現在観測されておらず、低質量初代星が存在しないことを示唆してい
る。また、初代星の残骸から生まれる超金属欠乏星 (EMP星)の元素組成比は、ソースとなる初代星が主に数十
太陽質量であったことを示唆している。さらに、近年観測されたブラックホール連星からの重力波は、これらの
ブラックホールが数十太陽質量であることを示しており、初代星連星が有力な起源であると考えられている。し
たがって、これらの観測結果を説明する IMFの詳細な理論的予測が切望されている。
近年の数値シミュレーションを用いた多くの理論的研究では、初代星は原始星形成後の初期に起こる降着円盤

の分裂によって連星や 3重連星などの多重星として生まれることが示されている。これらの結果は、この分裂過
程によって IMFが決定され、また天の川銀河系内に生き残っている低質量初代星が形成され得ることも示唆して
いるが、そこで重要となる乱流や磁場に関しての物理的理解は未だ不十分である。本論文では、そのような初代
星の IMFを理論的に明らかにする上で重要となる乱流と磁場に焦点を当てた研究を行う。
ダークマターミニハローにおける始原的ガス雲中の乱流は、例えば、分裂を促進したり、間接的に磁場の増幅

に寄与して分裂を抑制するなど、初代星の形成に重要な役割を果たしている。分裂が乱流の強さにどの程度依存
するかを調べた先行研究では、一般に乱流の程度が高いほど分裂によって形成される分裂片の数が多くなること
が示されている。その結果、これまで予想されていたよりも多くの質量の低い星が形成され、初代星の IMFが変
化する。そのため、原始星形成後の質量降着期の始まりにおける乱流の強さを正確に見積もることは非常に重要
である。いくつかの先行研究では、コア収縮時に乱流速度と渦度が増大することが示されている。また、コア収
縮末期には乱流速度は音速を超えることも示されている。しかし、コア収縮期における乱流の駆動メカニズムの
詳細は明らかになっていない。さらに、増幅された乱流の最終的な強度やそれを決定する飽和メカニズムに関し
ても詳細は不明である。
他方で、初代星が形成されたと考えられている赤方偏移 z ≳ 10 の初期宇宙では、ハロー形成時のビリアル

ショックによって電子密度と圧力の間に非平行勾配が生じ、電場を介して発生する微弱なシード磁場（∼ 10−18

G）しか存在せず、磁場は初代星の形成には力学的に重要ではないと考えられていた。しかしながら、近年の解析
的・数値的アプローチによる研究から、ガスの乱流運動が磁力線をランダムに伸ばす、ねじる、折りたたむなど
の一連の過程を繰り返す small-scale dynamo効果によって、運動エネルギーを磁気エネルギーに変換し、強磁場
を発生させることが可能であることが示された。これらの研究は、星形成過程における磁場強度を理論的に推定
することを可能にしたが、現在の星形成過程の現場での状態方程式（等温）を仮定しており、さらに収縮過程に
おける乱流の増幅を考慮していないなどの問題点がある。



上記の背景を踏まえて、本論文では、初代星形成環境における乱流の増幅・飽和のメカニズムを明らかにし、そ
してそれらを考慮した一般化された磁場の増幅メカニズムや詳細な進化を明らかにする包括的な研究を行うこと
を目標とする。
まずはじめに、乱流の駆動メカニズムを詳細に調べるため、ポリトロピックな状態方程式を仮定した初代星形

成雲の重力収縮を追う数値シミュレーションを初期乱流マッハ数と解像度を変えて行った。その結果、初期乱流
マッハ数が小さい場合でも、乱流速度は重力収縮のみによって増幅され、最終的には音速に匹敵する速度になる
ことがわかった。また、密度の増加に伴う乱流速度の増幅に関する解析的表式を導出し、数値計算結果がその式
と一致することを示した。
次に、重力収縮するガス雲における乱流の飽和レベルを決定する物理的メカニズムを調べた。より多くの有効

ポリトロープ指数 γeff、初期マッハ数、初期乱流シード値を用いて、乱流ガス雲の重力収縮を追うための一連の高
分解能数値シミュレーションを行った。乱流が飽和した時には、重力収縮によるエネルギー注入率と乱流の散逸
率が等しくなると考え、乱流の飽和レベルを解析的に求め、数値計算結果と比較した。その結果、数値計算結果
は解析モデルによって非常によく説明され、重力収縮するガス雲の乱流駆動スケールが重力収縮するガス雲コア
の典型的な長さである Jeans長の 3分の 1であることがわかった。
最後に、重力収縮する始原ガス雲の乱流を伴う磁場の時間発展を調べた。磁化された乱流的な始原ガス雲の重

力収縮について、様々なポリトロープ指数 γeff、解像度で磁気流体数値シミュレーションを行った。さらに、磁
場成長/飽和の解析的理論を一般化し、様々なポリトロープ指数と乱流エネルギースペクトルに対応できるように
した。その結果、初代星形成時の収縮期まで、さまざまな γeff に対して、数値計算結果が理論によってよく再現
されることがわかった。磁場は運動論的ダイナモと非線形ダイナモによって最終的に 1012 – 1015 倍に増幅され、
γeff に依存して Equipartition level の 3% – 100%に達する。また、運動論的段階と非線形段階の間の遷移が起
きる時期を解析的に見積もることができた。これらの結果は、超音速乱流を伴う強い磁場が一般的な性質である
ことを示し、初代星の形成に重要な役割を果たす可能性を示している。
本論文で行われた研究により、初代星形成過程において超音速乱流を伴う乱流的な分布を持つ強磁場が必ず存

在することが示された。これら一連の研究は、初代星形成過程における乱流と磁場の詳細な増幅過程を明らかに
した最初の研究である。
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1.1 初期宇宙での prestellar coreの形成
1.1.1 ダークマターハローのビリアル化
宇宙マイクロ波背景放射場の観測によれば、宇宙は最も大きなスケールでは一様で等方的である。しかし、星

や銀河の存在は、あるスケール以下では宇宙がその一様等方性から逸脱していることを示している。宇宙の密度
構造は、宇宙初期の量子揺らぎを種とする小さな摂動から成長すると考えられている。宇宙の質量密度が暗黒物
質（ダークマター）によって支配されている ΛCDM (Λ cold dark matter) パラダイムでは、物質のゆらぎ密度
δ = (ρ− ρ̄)/ρ̄は、z ≳ 10においてスケールファクター a = 1/(1 + z)に比例して成長すると近似できる。 ここ
で、ρ は z ≳ 10で局所的な質量密度、ρ̄は、宇宙の平均密度、z は赤方偏移である。ρは ρ̄ = 1/(6πGt2)として
近似できる。過剰密度が ∼ O(1)になると、その高密度領域は膨張する宇宙から切り離され、それ自身の重力で
収縮し、非線形構造をつくる。数値シミュレーションによれば、「シート」と呼ばれる平面構造や、2つのシート
まじわりの「フィラメント」構造、およびフィラメントのまじわりにある「ノード」が形成される。ノードに形成
されるダークマターハローは、最も深い重力ポテンシャル中にあり、最初の星や銀河の形成の場となる。
初代星は、ダークマターミニハローと呼ばれる小さなダークマターハローの中で形成されると考えられている。

ここでは、まず最初に重力収縮する天体が誕生する時期を線形摂動理論によって予測する方法について簡単に述
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べる。
膨張宇宙における天体形成には揺らぎの非線形成長が重要な役割を果たしている。しかし、この問題に対して

一般的な解析解を導くことはできないので、重力収縮とビリアル化の過程を解析的に理解するために、しばしば
単純なトップハットモデルが用いられる [e.g., Tegmark et al., 1997]。このモデルは、背景宇宙に埋め込まれた
一様な密度を持つ球状の過剰密度が存在すると仮定している。ここで、宇宙論的膨張における、物質に固定され
たシェルの半径 Rshell(t)の変化を考える。この仮定では、Rshell 内のハロー質量Mh は一定である。運動方程式
は次のように与えられる。

d2Rshell

dt2
= −GMh

R2
shell

. (1.1)

媒介変数 θ と積分定数 Aを用いて、この方程式の束縛解は次のようになる。

Rshell = A2(1− cos θ),

t =
A3

√
GMh

(θ − sin θ), (1.2)

ここで、束縛解とは、密度が無限大まで増加し、有限時間で重力収縮する解のことである。しかし、現実的なケー
スでは、密度が無限大まで増加することはない。その代わり、物質がビリアル化し、密度が十分に上昇したとき
に有限の半径を持つ天体が形成される。式 (1.2)で領域が収縮に転じるのは θ = π となる時間である:

tturn =
πA3

√
GMh

, Rturn = 2A2. (1.3)

一方、系が非常に小さい領域 (Rshell ≃ 0)に収縮する時間（これはビリアル化の時間に等しい）は θ = 2π に対応
する:

tcoll =
2πA3

√
GMh

, Rcoll = 0. (1.4)

ビリアル化の結果として、ビリアル化されたミニハローは、重力ポテンシャル Ωvir と運動エネルギー Kvir の
平衡状態の下で重力的に束縛される：

2Kvir +Ωvir = 0, → Kvir = −1

2

GM2
h

Rvir
(1.5)

ここで、Mh はハローの質量、Rvir はビリアル半径である。一方、収縮の過程で全エネルギーが保存すると思う
と、収縮に転じたときのポテンシャル Ωturn と等しい:

Kvir +Ωvir = Ωturn = −GM2
h

Rturn
. (1.6)

上記 2式から、Rvir = 1/2Rturn を得る。
Mh はハローのビリアル密度および半径と次の式によって結ばれている。

Mh ≃ 4π

3
ρvirR

3
vir. (1.7)

そして、ビリアル化したときの過剰密度は以下で定義される。

δvir ≡
ρvir

ρ̄(tcoll)
− 1 =

3Mh/(4πR
3
vir)

1/(6πGt2coll)
− 1. (1.8)

ここで、式 (1.3), 式 (1.4)と Rvir = 1/2Rturn の関係より tcoll = 2πR
3/2
vir /

√
GMh が得られる。これを式 (1.8)に

代入すると、最終的に、ビリアル化したときの密度ゆらぎは δvir ≃ 18π2 となる。
成長のごく初期では、摂動が非常に小さいので、非線形成長解は線形成長解と等しくなる。質量スケールM で
フィルタリングされた密度摂動 δ(M) は線形近似できる場合にはスケールファクターに比例する。したがって、
ある赤方偏移における線形密度揺らぎは次式となる。

δlinear(M, z) ≃ δlinear(M, 0)/(1 + z). (1.9)
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ここで、δlinear(M, 0)は z = 0まで線形成長が続くと仮定して外挿した密度揺らぎである。一方、θ ≪ 1である
と、式 (1.2)から計算される δ と tは、

δ =
3

20
θ2,

t =
A3

6
√
GM

θ3. (1.10)

この δ が δlinear と等しいので、時間の関数として δlinear が得られる:

δlinear(t) =
3

20

(
6
√
GM

A3
t

)2/3

. (1.11)

tcoll で、δlinear は、
δlinear(tcoll) =

3(12π)2/3

20
≃ 1.69. (1.12)

この値を式 (1.9)に代入して、ビリアル化が起こる赤方偏移 zvir を得ることができる:

zvir = δlinear(M, 0)/1.69− 1. (1.13)

正確には ΩΛ ̸= 0の場合、密度摂動の成長率や閾値 1.69はこの場合とは異なるが、z ≳ 20のような高赤方偏移
ではその差は小さい [Kitayama and Suto, 1996]。
ρ̄(zvir)と現在の宇宙での背景密度 ρ̄(z = 0)の関係は

ρ̄(zvir) = (1 + zvir)
3ρ̄(0) = 2.5× 10−30 gcm−3(1 + zvir)

3 (1.14)

となるので、式 (1.7)を用いると、zvir ∼ 20でのビリアル半径は以下のようになる。

Rvir ≃ 89 pc

(
Mh

106M⊙

)1/3(
1 + zvir

20

)−1(
ρ̄(zvir)/ρ̄(0)

18π2

)−1/3

. (1.15)

ここで、ビリアル半径の計算のためにMh = 106M⊙ を用いたが、その理由は後述する。
ミニハロー内のガスは、断熱圧縮もしくは（ビリアル）衝撃波によって加熱される。これらの過程を経て、ミ
ニハロー内のガス粒子は以下のような熱エネルギーを獲得する。

kBTvir ≃ mHv
2
vir. (1.16)

ここで、kB,mH はそれぞれ Boltzmann定数と陽子の質量である。上記の式を組み合わせると、次のようになる。

Tvir ≃ 2× 103 K

(
Mh

106M⊙

)2/3(
1 + zvir

20

)
(1.17)

しかし、上記のビリアル化の過程は、ハローが初代星形成の場になることを直接は意味しない。なぜなら、効
率的な冷却がなければ、圧縮加熱による熱圧力の上昇によって、星形成過程は終了してしまうからである。次の
節では、初代星形成に必要な冷却過程について述べる。

1.1.2 Prestellar core形成におけるガスの冷却と化学反応
宇宙の始まりとともに、ビッグバンの核合成によって、水素、ヘリウム、リチウムなどの軽元素が生成された。

これらのいわゆる軽元素だけを含むガスは「始原」ガスと呼ばれる。始原ガスの冷却において主な働きをする元
素は、水素 Hとヘリウム Heである。したがって、以下ではリチウムやベリリウムなどの他の軽元素に関する化
学過程は無視する。
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ビリアル化後もガスの重力収縮が続くためには、その熱エネルギーを放射によって消費できなければならない。
Hおよび He原子に関連する冷却過程は、電子の束縛遷移、電離、再結合、制動放射、コンプトン冷却である。そ
の中でも最も効率的なプロセスの一つは、Ly-α冷却と呼ばれる水素原子の衝突励起による冷却である。この冷却
は、水素原子が第一励起状態に遷移し始める温度 ≃ 104 Kで最も効果的である。この事実は、ハローが冷却され
て重力収縮し、高密度のガス雲を形成するビリアル温度の下限を与える。したがって、Tvir < 104 Kの質量が小
さいハローの場合には、水素分子 (H2)のような別の冷却源に頼らざるを得ない。
水素分子を生成するための、最も重要な生成経路は、自由電子と中性水素原子との放射結合反応を通過する:

H + e− → H− + γ. (1.18)

そして、H− 原子と中性水素原子との衝突によって、H2 が形成される:

H− +H → H2 + e−. (1.19)

この H2 分子のエネルギー遷移の準位、すなわち回転遷移の準位と振動遷移の準位は、H/He原子のエネルギー遷
移の準位よりもはるかに低い。電子遷移 (Eel), 振動遷移 (Evib), 回転遷移 (Erot)の典型的なエネルギーギャップ
の比は次のようになる。

Eel : Evib : Erot ∼ 1 :

(
me

mH

)1/2

:

(
me

mH

)
, (1.20)

ここで、me は 電子の質量である。したがって、回転振動遷移エネルギーは電子遷移エネルギーよりもはるかに
低い。水素分子は対称的であり、永久双極子モーメントを持たないため、最もエネルギーが低い遷移 J = 1 → 0

の遷移確率が非常に低くなる（J は角運動量の量子数）。したがって、最もエネルギーが低い遷移は J = 2 → 0遷
移であり、これは 512Kの温度に対応する。始原ガスでは、十分な量の H2 が存在すると、Maxwell-Boltzmann

速度分布のテールによって J = 2 → 0の励起及びそれに伴う放射がおき、∼ 100 Kまで冷却される。このよう
に、ビリアル温度が 104 K以下のハローも、H2 冷却によって冷却することが原理的に可能である。
ビリアル化ののち、水素分子の冷却によって星形成を継続させるためには、ガスの重力収縮の時間スケール

(tff)よりも水素分子によってガスが冷却される時間スケール (tcool)が短くなければならない。そうでない場合に
は、重力収縮に伴うガスの熱圧力の上昇によってガス雲の収縮は停止する。よって要求される条件（これを冷却
条件と呼ぶ）は

tcool < tff , (1.21)

であり、それぞれの時間スケールは

tcool ≡
1

γ − 1

kBT

nHyH2
ΛH2

tff ≡
√

3π

32Gρ
, (1.22)

である。ここで、nH は水素の数密度であり、ΛH2
と yH2

はそれぞれ H2 の回転振動遷移による放射冷却率と水素
原子の数密度に対する水素分子の数密度の割合である。γ はガスの断熱指数（あるいは比熱比）であり、ρと T は
それぞれガスの質量密度と温度である。上記の式から、冷却条件における水素分子の割合は、以下で与えられる。

yH2
>

1

γ − 1

kBT

nHΛH2
tff

,

≃ 1.7× 10−4

(
T

1000 K

)( nH

1 cm−3

)−1

(1.23)

ここで、Galli and Palla [1998]より低密度極限での ΛH2 [erg cm3 s−1]は以下で与えられる。

ΛH2(nH→ 0)

= 10(−103+97.59 log10 T−48.05(log10 T )2+10.8(log10 T )3−0.9032(log10 T )4) (1.24)
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ここで、式 (1.18)と式 (1.19)による水素分子の形成が十分に起こらないとすれば、一様膨張宇宙における水素分
子の割合はせいぜい 10−6 程度であるので、冷却には不十分であることが先行研究によって示されている [Galli

and Palla, 1998]。したがって、重力収縮するガス雲中で H− 形成を経由する水素分子の形成によって水素分子
の割合を増やす必要があるが、ここで再び式 (1.18) と式 (1.19) から、もし自由電子が枯渇すれば、水素分子の
生成が終了することがわかる。よって、自由電子が再結合によって減らされる時間スケール（再結合時間スケー
ル）trec と自由落下時間スケールの比較によって、冷却に使える時間スケールが決められることになる。つまり、
trec と tff のより短いものが式 (1.21) の右辺に採用される。再結合時間スケールと自由落下時間スケールを比較
し、再結合時間スケールが長いと仮定すると、

1

krec(T )ne
> tff , (1.25)

となる。ここで、krec(T ) は再結合率であり、Spitzer [1978] の表 5.2(P.107) をフィッティングすることで得ら
れる:

krec(T ) = 2.06× 10−11T−1/2(5.77− 0.567 lnT + 0.00862(lnT )2. (1.26)

式 (1.25)において、ビリアル化が起こる赤方偏移 zvir でのハロー質量Mh から与えられるビリアル温度 Tvir と、
Galli and Palla [1998]から得られる一様膨張宇宙での自由電子の割合 ye = 3× 10−4 を代入すると、上記不等式
を満たすミニハローの最小質量Mminihalo を得ることができる [Susa, 2018]。

Mminihalo ≳ 240M⊙

(
1 + zvir

20

)
. (1.27)

よって、この条件が満たされる場合には、ガスは重力収縮の過程で、自由落下時間が経過するまでは水素分子
形成を起こすことができる。このとき、形成される水素分子の割合は H− 反応（式 (1.18)の反応係数 kf(T )を用
いて、

yH2 ≃ d

dt

(
nH2

nH

)
tff = kfnHyetff , (1.28)

となる。最終的に温度を用いた冷却条件は以下で与えられる:

n2
Hyet

2
ff >

1

γ − 1

kBT

kfΛH2

(1.29)

Susa [2018]は密度ゆらぎの振幅が 1σ, 2σ, 3σ のそれぞれの場合において、ハローの重力収縮が起こる赤方偏
移とそれに対応する最小ハロー質量を冷却条件を用いて見積もった。その結果、3σ 以上の密度ゆらぎを持つ領
域を最も早く収縮が起こる領域とみなすと、初代星形成に必要なハローの最小質量Mmin は赤方偏移 z ≳ 20で
∼ 106M⊙ となることがわかった。これが式 (1.15)でMh = 106M⊙ を用いた理由である。さらに、式 (1.27)の
質量下限値に比べて 106M⊙ がずっと大きいことから、水素分子で十分にハローを冷却して、収縮を起こすため
の条件を満たしている限り、冷却過程における自由電子の枯渇は無視できることがわかる。

1.1.3 Prestellarコアの形成
重力収縮の初期段階では、H2 の放射冷却によってガス雲は急速に冷却されるが、密度が低いため、H2 の準位

はまだ局所熱平衡 (LTE)に従って分布していない。H2 による放射冷却率は分子輝線の線放出率であり、以下の
式で与えられる。

nHnH2
ΛH2

≡
∑
i<j

hνjiAjinH2,j . (1.30)

ここで、hνji は i番目の準位と j 番目の準位のエネルギーギャップ、Aji は j 番目の準位から i番目の準位への
自然放出率を表す。nH2,j は、j 番目の準位の H2 の数密度である。
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励起準位 j での H2 の数密度は詳細釣り合いの式で与えられる:∑
i

(Aji + nHCji)nH2,j =
∑
i

nHnH2,iCij . (1.31)

Cji と Cij は衝突励起/脱励起の反応速度係数である。低密度の極限、つまり Aji ≫ nHCji では、励起状態の H2

の数密度は以下で与えられる。
nH2,j =

∑
i nHnH2,iCij∑

i Aji
. (1.32)

基底状態 (i = 1)の数密度は他の準位に比べて非常に大きいので、基底状態のみを i番目の準位として考える。そ
の結果、低密度極限での冷却率は次のようになる。

nHnH2ΛH2(nH → 0) ≃ nHnH2

∑
j

hνjiC1j . (1.33)

この場合、単位体積あたりの冷却率は ΛH2
∝ n2

H のようにスケールする。
十分な量のH2が形成されると、冷却によって中心ガス雲が収縮する暴走的な過程が起こる。この段階は、H2分
子と他の化学種の衝突が頻発するようになると終わる。この高密度極限、つまりAji ≪ nHCjiでは、衝突による励
起/脱励起率がほぼ釣りあい、局所的な熱平衡状態 (LTE)が実現する。このことから、∑i CjinH2,j =

∑
i CijnH2,i

という関係が成り立つ。従って、様々なエネルギー準位の分子の数の比は温度のみに依存し、その冷却関数は以
下で与えられる。

nHnH2
ΛH2

≃
∑
j>i

∑
i

nH2,ihνjiAjiCji/Cij . (1.34)

この場合、単位体積あたりの冷却率は ΛH2 ∝ nH のようにスケールする。このとき、冷却時間 tcool は ∝ n0
H と

なり、密度進化に対して一定であるが、自由落下時間は重力収縮が進むにつれて短くなる (tff ∝ n
−1/2
H )。よって、

重力収縮の過程でガス温度は徐々に高くなる (次節も参照）。
以上のことから、冷却率の密度に対する依存性は次のように定義される臨界密度 ncr を境目として変化する:

ncrCji ≃ Aji. (1.35)

臨界密度の値は ncr ≃ 104 cm−3 となり、この段階でガスは ≃ 200 Kまで冷却されている。ガスの重力収縮にお
けるこの段階は、重力収縮が一時的に遅くなるので、loitering phaseと呼ばれている [Bromm et al., 2002]。こ
の臨界密度と温度において、Jeans質量は ≃ 103M⊙ 程度であり、外縁部の低密度領域から中心部にこの質量が
蓄積されると、雲は再び重力収縮を始める。

1.2 暴走的収縮と原始星形成
この節では、loitering phaseから原始星形成までのさらなる自己重力収縮について述べる。

1.2.1 暴走的収縮段階における冷却過程
前節でも述べたように、loitering phaseの後、Jeans質量以上の十分な質量をガス雲が獲得すると、自己重力

による収縮が始まる。その際のガス雲の収縮のタイムスケールは自由落下時間 (tff ∝ n
−1/2
H )に比例するため、重

力収縮が進み、密度が上がるにつれて短くなる。このとき、高密度領域が先に重力収縮し、低密度領域が後に続
くような描像のため、この収縮は暴走（逃走）的収縮と呼ばれる。
この重力収縮過程において、主なガスの加熱メカニズムはガスの断熱圧縮による加熱である。単位体積あたり

の断熱圧縮加熱率は質量密度 ρと圧力 pを用いて次のようになる。

Γadi = ρp
d

dt

(
1

ρ

)
∼ p

tff
∝ n1.5

H . (1.36)
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対して、LTE下での単位体積あたりの冷却率 ΛH2 は ∝ nH でスケールする。よって、nH ≳ ncr におけるガス雲
の温度は密度の増加にしたがって、非常にゆっくりと上昇する。

図 1.1 収縮過程における始原ガス雲の温度進化の例。計算モデルは後述の 3.2.2節を参照。密度の増加とと
もにゆっくりと温度も上昇し、最終的には急激な加熱とともに原始星が形成される。

ガス雲の数密度が nH ∼ 108 cm−3 に達したあと、水素の三体反応が起こり、ほぼすべての水素原子を水素分子
に変換し始める [Palla et al., 1983]:

3H → H2 +H,

2H + H2 → 2H2 (1.37)

急激に H2 の割合が増加することで、H2 の輝線による冷却率も同様に急激に増加する。
しかし、それぞれの形成過程は H2 分子の 4.48 eV の結合エネルギーの解放を伴うので、結果として冷却は加

熱によって相殺される。よって正味の効果は水素分子の割合が１に近づくにつれて、温度がゆるやかに低下する
こととなり、この効果によって状態方程式のソフトニング（密度-温度図における傾きが緩くなること）が起こる。
このとき、断熱指数（または比熱比）は分子によって追加された内部自由度を反映し、原子の場合の 5/3から 7/5

に変化する。
nH ∼ 1014 cm−3 を超えると、ガスは分子の輝線に対して完全に不透明になる。このような高密度では、粒子同

士の衝突が非常に高頻度で起こる。このとき、2つの H2 分子の衝突ペアは、van der Waals力によって誘起され
る電気双極子モーメントが存在する過渡状態「超分子」を形成する。その結果、衝突誘起放出 (collision Induced

Emission: CIE)とその逆の吸収過程 (Collision Induced Absorption: CIA)が起こり、孤立した H2 分子の四重
極放射よりも高い遷移確率によって、より効率的に輝線を放出/吸収できるようになる。このとき超分子からの放
射は線幅が十分に大きいため、連続放射となる。
ガスを冷却する最後の過程は、水素分子の衝突解離であり、nH ≳ 1015−16 cm−3 で効率的になる。この過程で

は、1分子あたり 4.48 eVの結合エネルギーが解離によって系から取り除かれる。最終的に、nH ≳ 1019−20 cm−3
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図 1.2 図 1.1に対応するガス中の水素分子の割合の進化。

において水素分子の大半が解離した段階で中心部のガスは断熱的になり、降着衝撃波によって雲の中心に初期質
量 ≃ 0.001 M⊙ の典型的な原始星が形成される。それぞれの過程の結果として、星形成コア形成後の水素個数密
度の進化に対する温度進化を図 1.1に、それに対するガス中における水素分子の割合の進化を図 1.2に示す。

1.2.2 暴走的収縮段階における密度進化と原始星
暴走的収縮過程において、ガスの密度分布は Larson-Penston解 [Larson, 1969, Penston, 1969]のように自己

相似的に進化し、その半径-密度プロファイルは図 1.3のように中心が一様で、外側で nH ∝ r2/(2−γeff ) となるよ
うなものとなる [Yoshida et al., 2008]。温度は圧力が P ∝ nγeff

H となるような単一の冪乗則におおよそ従うよう
に変化する。多くの先行研究において、冷却と加熱のバランスから γeff ≃ 1.09− 1.1となることが示されている
(e.g., Omukai and Nishi 1998, Yoshida et al. 2006)。
一度原始星が形成されると、大量のガスが原始星に降着し、原始星は急速に質量を獲得することで成長する。

このとき、ガス雲中の Jeans質量が全て自由落下時間で一つの原始星に降着すると考えると、質量降着率 Ṁ は、
ガス雲の音速 cs を用いて、Ṁ ∼ MJ/tff ∼ c3s/G ∝ T 3/2 と見積もることができる。実際に初代星形成環境での
典型的な値を代入して見積もると、降着率はおおよそ 10−3 − 10−2M⊙ yr−1 となる。この急速な降着は原始星形
成後 105 年まで続き、星の質量は 102−3M⊙ まで成長する [Yoshida et al., 2008]。この原始星形成までのガス雲
の重力収縮が起こる段階を前期段階（あるいは収縮期）、その後を後期段階（あるいは降着期）と呼ぶ。上記の
Larson-Penston解は前期段階の自己相似的なガス密度の進化を解いた解である。
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図 1.3 静止した理想的な 3 次元等温 Bonner-Ebert 球を初期条件としたガス雲の密度プロファイルの時間
進化。ガス雲は自己相似的に重力収縮する。

1.3 初代星形成環境における乱流
1.3.1 乱流の駆動
ミニハローにおける乱流はまず始原ガスがビリアル化したときに発達すると考えられている。Wise and Abel

[2007], Greif et al. [2008], Klessen and Hennebelle [2010]などによる数値計算の結果は、フィラメントからハ
ローへのガスの降着流が乱流を駆動することを示している。ビリアル化の際の降着流はビリアル半径の 25% 程
度まで達し、非等方な流れによって乱流を発達させる。このような過程を経て、ハロー中心部のガス雲は 乱流
を伴った重力収縮を起こす。その初期乱流速度は亜音速程度であることが先行研究から示されている [Wise and

Abel, 2007, Greif et al., 2008]。
発達した乱流は、多くのスケールの渦の集合体と理解することができる。一般に、乱流は何らかのエネルギー

注入によって最も大きなスケールで駆動され、最終的に流体の粘性スケールで散逸し熱エネルギーに変換される。
注入スケールと粘性スケールの間では、一定のエネルギー流束が減衰することなく大きなスケールから小さなス
ケールへとカスケードしていく。この領域を慣性領域と呼ぶ。それぞれの乱流渦は、それぞれ対応する振幅を持
ち、波数空間上における慣性領域では乱流運動エネルギースペクトルは特徴的なべき乗則の形状を持つ。例えば、
亜音速乱流の Kolmogorov則（∝ k−5/3, Kolmogorov 1941）や超音速乱流の Larson則（∝ k−2, Solomon et al.

1987）がよく知られている。ここで k は波数である。前者は解析的に得られたものであり、後者は現代の天の川
銀河の分子雲の観測によって示されたものである。始原ミニハローの乱流も Larson 則の乱流と同様のスケーリ
ング則を持つ。Prieto et al. [2011]は、ハロー形成の数値計算を行い、ビリアル化の際の乱流の速度と系のサイ
ズの関係が Larson則に従うことを示した。
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1.3.2 収縮期における乱流の増幅
一般に、乱流は時間とともに散逸・減衰するため、星形成過程において乱流の最終振幅は初期振幅よりも弱く

なると予想される。例えば、一様密度のガスが分布する計算領域全体を一定の運動エネルギーで駆動し続け、時
間進化を調べる turbulent-in-a-boxシミュレーションでは、飽和状態まで駆動された乱流は、外力が加わらない
か、または駆動エネルギーが減衰エネルギーよりも小さい場合、時間とともに散逸・減衰することが示されてい
る (e,g,. Mac Low et al. 1998, Mac Low 1999b, Stone et al. 1998)。
しかしながら、一方で、Federrath et al. [2011b]によるガス雲の重力収縮シミュレーションでは、収縮期開始

時に音速程度の乱流速度が重力収縮を通して増幅されることが示された。Turk et al. [2012]でも同様に、乱流の
渦度（速度場の回転）が収縮期において増幅されることが示されている。さらに、Greif et al. [2012]による宇宙
論的シミュレーションでも、収縮期において最初は亜音速であった乱流速度が増幅され、収縮期の終わりには音
速を超えることが示された。しかし、Turk et al. [2012]や Greif et al. [2012]では、乱流の増幅のメカニズムに
ついては言及していない。他方、Federrath et al. [2011b] は、重力エネルギーが乱流のエネルギーに変換される
詳細なメカニズムについては言及していないものの、収縮期において、重力収縮によって与えられた運動エネル
ギーが徐々にソレノイダルモードの運動エネルギーに変換され、乱流を増幅することを示唆した。
ここで、1.3.1節で述べた乱流の駆動メカニズムが、収縮期には適用できないことに留意する必要がある。確か

にフィラメントからハローへのガスの降着流は乱流を駆動するが、これは密度が低い領域 (nH ∼ 103 cm−3)で起
こる。重力収縮するコアの自由落下時間は、ハローへの質量降着の動的時間、すなわち、ミニハローのガス雲の密
度を平均した自由落下の時間スケール ∼ 1.5(nH/10

3 cm−3)−1/2 Myrに比べて、≲ 4.7(nH/10
8 cm−3)−1/2 kyr

と非常に短い。従って、降着駆動の乱流は高密度のコアにはほとんど影響せず、降着流とは別の駆動源によって
乱流が増幅されるはずである。
この駆動源を明らかにするため、Robertson and Goldreich [2012]は、理想化されたモデルを用いて、一様に

収縮する空間における乱流の振る舞いを調べた。彼らは、初期長さ L の立方体の物理的サイズと座標スケール
ファクター aを、時間に依存する Hubbleパラメーター H(= ȧ/a)を通して変化させることで、気体の自己重力
を解く代わりに系を人工的に収縮させるシミュレーションを行った。標準的な宇宙論的摂動理論では、膨張する
宇宙での速度ゆらぎは、いわゆる Hubbleドラッグによって減衰する (式 (2.2)の左辺第二項を参照)。Hubbleド
ラッグは、ガス粒子が距離の離れた隣粒子に追いつこうとするために、時間とともに特異速度が低下することか
ら生じる (詳細は 2.2節)。彼らはこの効果を膨張する系ではなく、収縮する系で考え、負のドラッグが速度ゆら
ぎを増幅すると予想した。つまり、一様に膨張する宇宙では減衰する速度ゆらぎが、一様に収縮する宇宙を考え
ると逆に増幅すると考えたのである。これをシミュレーションで調べるために、一様な収縮を特徴づける Hubble

パラメータ (H < 0で収縮)と、乱流の典型的な減衰の時間スケールである渦の回転周波数 ωeddy ∼ vrms/aLの
比を取り、比較した。ここで vrms は二乗平均平方根（Root-Mean-Square)乱流速度である。
彼らは、「遅い指数関数的収縮」、「速い動的収縮」、「速い指数関数的収縮」の H が異なる 3 つのシナリ

オについてそれぞれシミュレーションを行った。これはそれぞれ、(1):H = Const ≪ ωeddy, (2):H ∝ √
ρ,

(3):H = Const ≫ ωeddy に対応する。この中で最も重要なシナリオは、「速い動的収縮」シナリオであるが、これ
は ∝ √

ρの比例関係がガスの自由落下時間に等しいためであり、最も現実的だからである。
結果として、乱流速度は |H| > ωeddy の場合に増幅することが明らかとなった。遅い収縮モデルでは、大ス

ケールの乱流渦が循環し、非線形相互作用によってエネルギーが小スケールに輸送され、系が大きく収縮する前
にエネルギーが散逸する。収縮が速い場合、エネルギーの大部分を持つ乱流渦は断熱的に圧縮さることによって
エネルギーを獲得し、散逸は主にエネルギー全体に寄与しない小スケールで働き、乱流速度は増加する。この結
果から、渦の回転周波数は収縮周波数と最終的に同期する可能性が示唆される。これらの効果は乱流の「断熱加
熱」と呼ばれ、大スケールでの駆動が存在しないガスの乱流を維持するメカニズムになるかも可能性がある。
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また、Birnboim et al. [2018]やMandal et al. [2020]はガスが磁場を持つ場合の断熱加熱について研究を行っ
た。彼らは、断熱加熱機構が磁気流体力学において有効であることを示した。さらに、彼らの結果は、十分に発達
した磁気乱流では、流れの散逸率はほぼゼロになり、圧縮によって単位質量あたりの運動エネルギーと乱流マッ
ハ数が継続的に増加することを記述している。この事実は、断熱加熱機構が磁気乱流でより効率的であることを
示唆しており、超音速でも乱流を維持できる可能性がある。しかし、現実的なガス雲の自己重力的収縮において、
断熱加熱機構によって乱流が増幅されるかどうかについては、これまで調べられていなかった。

1.3.3 初代星形成における乱流の効果
一般に、乱流はそのせん断運動によってガス雲の分裂を促進する。しかし、始原環境では、収縮期での分裂は

現在の環境よりも難しい。これは、1.3.1節で紹介したように、乱流の強さがせいぜい亜音速程度であり、また始
原ガスの熱進化の近似値である γeff ∼ 1.1が重力による変形の不安定性に対してマージナルではあるが安定であ
るからである [Lai, 2000, Hanawa and Matsumoto, 2000]。収縮期での分裂の可能性は、Turk et al. [2009] や
Greif et al. [2013]の数値シミュレーションを用いた研究によって示されている。彼らの研究では、ビリアル化の
際に発達した乱流が分裂を促進し、重力収縮する雲の中で星の伴星となる可能性のあるいくつかのサブフラグメ
ントを生じさせることが主張されている。しかし、彼らは数値計算のコストの高さを回避するために、原始星形
成までのガス雲の進化を追っていない。形成されたサブフラグメントがその後原始星形成まで合体せずに存在で
きるかは自明ではない。そのため、実際に乱流が収縮期に分裂を起こし、複数の原始星形成を起こすことができ
るかについては未解明である。
収縮期とは対照的に、原始星形成後の降着期における、乱流が分裂に与える影響についての研究が多数存在す

る。前節まででは、始原環境における高い降着率は、一般に単一の大質量初代星を形成することを示した。しか
し、最近の高分解能シミュレーションの結果によると、その後の降着期にガスが無視できない大きさの角運動量
を持ったまま星に降り注ぐため、流れがすぐに中心星にぶつかることはない。その代わり、回転によって支えら
れた円盤が中心星の周囲で内側から外側へと成長する。このように、円盤の外側から継続的に質量が供給される
ことで、円盤の質量が増加する。高い降着率によって、円盤は大域的な重力安定性の基準である Toomre-Qの基
準、Q = csκ/(πGΣ) ≳ 1に違反する状態になる。ここで κと Σは、それぞれ円盤のエピサイクリック振動数と
面密度である。Q ≲ 1の場合、円盤は重力的に不安定になり、渦状腕の発達や、円盤の分裂が起こる。これに加
えて、降着期に乱流による摂動が加わると、乱流によって生成される高密度領域での重力収縮が加わることで全
体として分裂が促進されることが予想される。
実際に Clark et al. [2011a] が、乱流の初期マッハ数によって降着期における分裂の程度がどのように変化す
るかを調べたところ、乱流強度が高いほど分裂片の数が大きくなる傾向があることが分かった。しかし、その一
方で、円盤の分裂は非常にカオス的でもある。Wollenberg et al. [2020]は、乱流の運動エネルギーと回転エネル
ギーの初期値によって、円盤の分裂がどのように変化するかをパラメータサーベイによって調べた。その結果、
乱流運動エネルギーが増加すると分裂が促進され、回転エネルギーが増加すると分裂が抑制されるという傾向を
明らかにした。乱流自身が回転エネルギーを含むため、単純な角運動量の増加が必ずしも円盤の分裂を促進する
とは限らないが、乱流は円盤の分裂を促進する傾向にある。
このように、乱流は初代星の形成において非常に重要な役割を果たしていると言える。そのため、初期質量関

数 (IMF)に影響を与える降着期初期における乱流の強度を正確に見積もることは初代星形成の研究において重要
な課題と言える。
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1.4 初代星形成環境における磁場
1.4.1 宇宙初期における磁場の生成
現代の宇宙における観測の結果は、普遍的な磁場の存在を示している。その磁場のエネルギー密度は、少なくと

も 1kpc以上の空間スケールでは、熱や宇宙線のエネルギー密度に匹敵することが多い [Stepanov et al., 2014]。
さらに、磁場は惑星や恒星から星間、銀河間スケールに至るまで、様々な空間スケールで観測されている。
宇宙の進化史における磁場の駆動/生成については、様々な理論が提唱されている。まず考えられるのが、宇宙

のインフレーションとともに磁場が発生したというものである [Widrow et al., 2012]。この場合、宇宙空間の広
がりとともに磁場の強度は磁束の保存則によって急激に減少し、微小な種磁場となる。他には、量子色力学の理
論によって、観測された銀河間磁場の下限値 ∼ 10−15 G を上回る磁場の発生が提唱されている [e.g., Wagstaff

et al., 2014]が、その推定はやや不確かな理論基盤の上に成り立っている。上記のような宇宙論的な種磁場の起
源だけでなく、プラズマ過程による磁場の生成メカニズムも提唱されている。例えば、Biermann battery と呼
ばれる、電子密度と圧力の非平行な勾配から生ずる電場を介して磁場を発生させるメカニズム [Biermann, 1950]

や、初代星形成後の輻射フィードバックによる磁場の生成などである [Ando et al., 2010, Doi and Susa, 2011]。
初代星形成環境では、ミニハローがビリアル化する際のビリアル衝撃波によって密度と圧力の非平行勾配が発生
し、∼ 10−18 G 程度の磁場が Biermann battery により生成されると予想されている [Kulsrud and Anderson,

1992]。
いずれにせよ、生成される磁場は非常に微弱であり、仮に磁束の保存によって、収縮過程で磁場強度が増加し

続けたとしても、初代星形成には影響を及ぼさないと考えられてきた。しかしながら、近年の研究により微弱な
磁場が乱流によって増幅されることにより、初代星形成に影響を与える可能性が示唆された。次節では、このメ
カニズムや関連する先行研究の結果について述べる。

1.4.2 磁場の増幅
磁場を増幅するための最も有力なメカニズムは、乱流による磁場の増幅である。これは、磁場と凍結したガス

内の乱流が磁力線をランダムに伸ばしたり、ねじったり、折りたたんだりすることで、乱流の運動エネルギーを
磁場のエネルギーに変換するものである。これは始めに非常に小さな空間（拡散/粘性）スケールで起こるため、
small-scaleダイナモあるいは乱流ダイナモと呼ばれる。
Small-scale ダイナモにおける成長率は、ダイナモが起こる空間スケールとそれに対応する時間スケールの短

さによって決定され、また流体の粘性スケール ℓν と磁場の散逸スケール ℓη の相対的な大きさに依存している
[Kulsrud and Anderson, 1992, Schober et al., 2012]。これらの比は以下で定義される磁気 Plandtl数によって
与えられる。

Pm ≡ ν

η
=

Rm

Re
. (1.38)

ここで、乱流が駆動スケール Lで V の速度を持っていると仮定すると、Reynolds数 Reと磁気 Reynolds数 Rm

はそれぞれ、動粘性率 ν と磁気抵抗率 η によって

Re =
V L

ν

Rm =
V L

η
(1.39)

として与えられる。上記のそれぞれのスケールは、それぞれ対応する Reynolds 数と乱流速度のスペクトル指数
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ϑを用いて、以下のように与えられる。

ℓν = Re−1/(1+ϑ)L

ℓη = Rm−1/(1+ϑ)L (1.40)

よって Plandtl 数は ϑ を用いて、Pm = (ℓν/ℓη)
1+ϑ と書くことができる。ダイナモによる増幅過程は、この

Plandtl数の 2つの極限によって二分される。
Pm ≫ 1では、粘性スケール ℓν が最小スケールとなり、そのスケールで最も速く増幅が起こる。この場合、磁
場の成長率 Γは、粘性スケールでの乱流速度 vν ∝ (ℓν/L)

ϑ を用いて、

Γ =
vν
ℓν

∝ Re(1−ϑ)/(1+ϑ). (1.41)

一方、Pm ≪ 1では磁気散逸スケールでの増幅が支配的となり、

Γ =
vη
ℓη

∝ Rm(1−ϑ)/(1+ϑ). (1.42)

となる。
この small-scaleダイナモの決定的な定式化は Kazantsev [1968]によって行われた。この研究では、磁気流体
方程式の中の誘導方程式から乱流磁場の２点相関関数の時間発展を記述した、所謂 Kazantsev方程式が導出され
た。その後、Kulsrud and Anderson [1992]によって、Pm ≫ 1での Kazantsev方程式の近似解が示された。そ
れによって得られる磁気エネルギー εM の時間発展は以下で与えられる。

εM =
1

2

∫ k′

0

M (k, t) dk. (1.43)

ここで、M(k, t)は磁気エネルギースペクトルであり、初期磁気エネルギー εM,0 が波数空間で乱流の最小渦サイ
ズ kν に集中していると仮定し、M0 = εM,0/kν を用いて以下で与えられる。

M (k, t) = M0 exp

(
3

4

∫
Γdt

)(
k

kν

) 3
2

. (1.44)

初代星形成環境では、一般に流体の電離度が高く [Maki and Susa, 2004, 2007, Susa et al., 2015, Nakauchi

et al., 2019] 、高 Pmであると考えられているため、上記の式では、最小のスケールが粘性スケールであるとみ
なしている。また、上記の式から、磁場の時間発展にかかわらず、磁気エネルギーは特徴的なスケーリング則
(∝ k3/2)を持つことがわかるが、これは、Kazantsevスペクトルと呼ばれている。増幅された磁場は、波数空間
上の kν でピークを持ち、低波数側にエネルギーが拡散/逆カスケードすることによってこのスペクトルが実現す
る。この急激な磁場の成長はまた、運動論的ダイナモとも呼ばれ、この成長が起こる段階を運動論的段階と呼ぶ。
運動論的段階は粘性スケールにおいて磁場のエネルギーが乱流のエネルギーに匹敵するまで続く。この運動論的
ダイナモによって、nH ∼ 1 cm−3 のガスで最大で∼ 10−6 Gまで磁場が増幅されることが示されている [Schober

et al., 2012]。
最小スケールの乱流渦での磁気エネルギーと乱流エネルギーが同程度 (これを equipartitionと呼ぶ）になると、

Lorentz張力による磁力線の伸張の抑制が強くなり、このスケールでの渦のせん断運動が抑制される。その結果、
より大きな乱流エネルギーを持つ次のスケールの渦が、新たな equipartitionが成立するまでの間、ダイナモによ
る成長を引き継ぐことになる。このスケールごとの equipartition が達成される過程で、ダイナモの成長は非線
形段階へと進み、 乱流の駆動スケールで完全な equipartitionに達すると予想される。乱流ダイナモのこの段階
は、equipartition スケール以下のスケールにおいて、磁場が乱流渦に強いフィードバックを加えるという点で、
非線形である。そのため、この段階を非線形段階と呼ぶ。非線形段階では、equipartitionがちょうど達成される
スケール kp で乱流カスケードから流出した運動エネルギーが磁気エネルギーに変換され、Kazantsevスペクトル
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に従って低波数側に広がる。残りの運動エネルギーは磁気乱流のエネルギーカスケードを通してより高波数側に
伝えられ、乱流運動エネルギースペクトルに従ったべき乗則を示す [Goldreich and Sridhar, 1995]。
微視的な磁気拡散のみが存在し、磁場が磁気エネルギーの散逸スケールよりも大きなスケールで乱流プラズマ

ガスに凍結されたものとして扱える運動論的段階とは異なり、非線形段階では磁気乱流が発達し、高速乱流リコ
ネクションが働く [Lazarian and Vishniac, 1999]。その結果、非線形段階では、磁場のオーム散逸と両極性拡散
を陽に無視した理想MHD近似のシミュレーションでも、数値的に磁場の乱流拡散が起こり、磁場と乱流の凍結
（磁束の保存）が破られる [Xu and Lazarian, 2016, 2020, Stacy et al., 2022]。
非線形ダイナモによる成長は、磁気エネルギースペクトルのピークスケールが乱流の駆動スケールに達するま

で続き、磁場は乱流と完全な equipartitionに達し、飽和する。この段階では磁場と乱流エネルギーの比が一定に
なるため、比磁気エネルギーの大きさは乱流の比エネルギーのみに依存する。

εM ∝ 4πρV (L)2 (1.45)

他方で、近年の磁場を考慮した降着期の研究では、収縮期のみならず、降着期においても磁場の急激な増幅が起
こり得ることが示されている。Sharda et al. [2021]は、円盤に helicalな乱流成分があれば (

∫
v · ∇× vdV ̸= 0)、

降着円盤内でのせん断運動によるトロイダル磁場の巻き上げによって起こる Ω 効果 [Babcock, 1961] とポロイ
ダル磁場を増幅させる α効果 [Steenbeck et al., 1966]の組み合わせによって起こる α-Ω large-scaleダイナモに
よって、small-scaleダイナモで生成された磁場が大スケールの磁場に変換され、降着期での急激な磁場の増幅が
起こり得ることを示した。このような初代星形成環境での large-scaleダイナモの存在は、Liao et al. [2021]でも
報告されている。しかしながら、どちらの研究においても、large-scaleダイナモを正確に捉えるための十分な解
像度を確保できていないため、large-scaleダイナモによって実際にどの程度磁場が増幅されるかについては未だ
不明である。また、Hirano and Machida [2022]は原始星後にガスが星近傍を公転することによって磁場が急速
に巻き上げられ、10年で 15桁も磁場強度が増幅され、さらに円盤の拡大とともにガスと凍結した磁場が外側に
広がることで円盤の分裂を抑制することを示した。これらの結果は、円盤が helicalな乱流成分か十分な角運動量
を持っていれば、仮に原始星形成時に磁場が微弱であっても、その後のダイナミクスに影響を及ぼすほど強い磁
場が発達することを示している。

1.4.3 初代星形成における磁場の効果
乱流ダイナモによる初代星形成環境での強磁場の存在が示唆されて以来、磁場の効果を考慮した様々な研究が

行われている。
初代星形成環境の収縮期のシミュレーションでは、重力収縮の過程で磁束の保存による磁場強度の増加に加え

て乱流ダイナモによって磁場強度が急激に増加することが確認された [e.g., Sur et al., 2010, 2012, Federrath

et al., 2011b, Turk et al., 2012] 。それらのシミュレーションでは、磁場の成長率には計算を実行する際の解像
度が重要であることも確認され、Jeans長を少なくとも 30計算グリッドセル (この数を NJ とするが、その詳細
は後述する）で解像できなければ、ダイナモの成長をうまく捉えることができず、また高い解像度ほど高い成長率
になることが明らかにされた。これらは、運動論的ダイナモを調べたシミュレーションの結果であり、式 (1.41)

から、成長率が数値計算の解像度で与えられる Reynolds 数 (∝ N
4/3
J )[Haugen et al., 2004, Federrath et al.,

2011b]に依存しているという点で合理的である。
他方、収縮期の開始時に強磁場が存在する場合、始原ガスのダイナミクスやの熱進化に影響を与えると考えられ

てきた。Schleicher et al. [2009]は、z = 1300での共動座標で初期磁場強度が 0.1 nG以上と仮定した one-zone

計算モデル*1において、磁場がハローの重力収縮を遅らせ、loitering phase以降の密度では、両極性拡散加熱がガ

*1 ガス雲の中心を模した 1計算セルの密度を自由落下時間で人工的に上昇させ、そのセルでのエネルギー式を解いて熱化学進化を計算す
る手法 [e.g., Omukai, 2000]
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ス雲の温度を著しく上昇させることを示した。一方、Nakauchi et al. [2019]は、より厳密な化学反応ネットワー
クを構築し、より詳細なガスの熱化学を one-zone計算を用いて原始星形成密度まで追った。結果として、両極拡
散加熱が無視できないほど強い磁場を持つガス雲では、重力収縮を遅らせて圧縮加熱を減少させる磁気圧力の効
果がより重要になり、磁場がない場合よりも温度が低くなることを示した。これらの結果は one-zoneモデルでの
結果であり、三次元計算での再現が必要であったが、Sadanari et al. [2021, 2023]の化学進化を自己整合的に解
きながら重力収縮過程を追った最新の高解像度三次元計算により、両極性拡散による加熱はガス雲の温度進化に
影響しないことが明らかとなった。また、暴走的収縮開始時の磁場の強度が 10−6 G未満の場合は、収縮期のガ
スのダイナミクスに対する磁場の影響はそれほど大きくないことも示された。
降着期の始めに強磁場が存在する場合、様々な磁場の効果が原始星形成後のダイナミクスにおいて重要である
と考えられている。1.3.3 節で述べたように、磁場を考慮しない場合、原始星形成後その周囲に形成される降着
円盤では、降着が続き円盤が重力的に不安定になるか、もしくは角運動量が取り除かれ中心星にガスが落下する
まで、遠心力と重力のバランスが成り立っている。一般的な磁場の効果として、もし強磁場が存在する場合、磁
気制動によって円盤の角運動量が取り除かれることにより、中心星への質量降着が効率的になる。磁気圧が重力
に匹敵するほど強い場合には、回転＋磁場によって円盤が支えられることになり、磁場を考慮しない場合に比べ
て円盤の半径が拡大する。また、磁場によって星からのジェットやアウトフローによる質量（角運動量）の放出
なども起こる。これらの単一星の場合に想定される効果だけでなく、星が連星などの多重星として生まれた場合
には、連星間距離が縮まるなどの効果が起こりうる。実際に、磁場を考慮した初代星形成のシミュレーションに
よって、上記のような磁場の効果によって、分裂が抑制され、初代星 IMFが top-heavyになることが示されてい
る。 [Machida et al., 2008, Machida and Doi, 2013, Sadanari et al., 2021]。
しかしながら、これらの結果はあくまでも、磁場のみ、あるいは磁場とガス雲の回転のみを考慮した計算の結

果であり、乱流の効果も考慮した場合にはその限りではない。前節でも述べたように、初代星形成環境における
強磁場を生成するメカニズムは乱流によるダイナモであり、原理的に乱流の効果を無視することはできない。磁
場と乱流の両方を明示的に考慮した最初の降着期の研究は Sharda et al. [2020]によって行われた。乱流を明示的
に取り入れた場合、Machida and Doi [2013]の、同じ初期磁場強度の乱流を考慮しない計算に比べて分裂片の数
が増加した。つまり、乱流を考慮しない磁気流体シミュレーションでは、流体シミュレーションと比べて分裂が
大幅に抑制されるが、乱流＋磁場のシミュレーションでは、磁場による分裂の抑制が軽度であると言える。言い
換えると、1.3.3節で述べたように、乱流の効果は一般的に降着期の分裂を促進する傾向にあるため、乱流による
分裂の促進と磁場による分裂の抑制の競合の結果によって分裂の頻度は左右される。これは、初代星形成におけ
る乱流強度と磁場強度の比が IMFを左右する重要な要素であることを意味している。加えて、磁場の効果を考え
る上では、その磁力線の構造も重要である。Machida et al. [2006]や Sadanari et al. [2021]は、一様で強い初期
磁場を仮定した初代星形成のシミュレーションにおいて、強力な outflowによって星質量が減少することを示し
ている。一方で、Gerrard et al. [2019]による、磁力線の構造と outflowの駆動効率を調べた星形成シミュレー
ションでは、磁場が完全に乱れ、一様で coherentな成分を持たない場合には、ジェットが発生しないことが示さ
れている。また、Prole et al. [2022b]による、降着期における磁場のスペクトルと分裂の頻度の関係を調べたシ
ミュレーションは、∝ k3/2 の Kazantsevスペクトルを持つ磁場では、分裂を抑制できないことを示した。これら
の結果は、乱流ダイナモによって発達した乱れた磁力線の構造を持つ磁場が outflowを駆動することや分裂を抑
制することに対して不利であることを示唆している。しかしながら、Prole et al. [2022b]の研究では、原始星形
成時に恣意的に特徴的なスペクトルを持つ磁場を導入しており、実際にダイナモによって増幅され、飽和した磁
場がどのような磁力線の構造とスペクトルを持つかどうかについては自明ではない。
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1.5 初代星の初期質量関数
これまで乱流や磁場の効果によって初代星形成時に重要となるガスの円盤の分裂プロセスについて見てきた。

ガスの分裂プロセスは当然その分裂片、すなわちその後星に進化するガス塊の質量を規定する。したがって、初
代星の質量分布あるいは初期質量関数 (IMF)はこの分裂プロセスに依存している。ここではその IMFの重要性
について説明する。
星のスペクトル・光度などの性質や進化（寿命、超新星爆発を起こすかどうか、寿命のあとにどのような天体に

なるかなどの最終的な運命）はその質量でほとんど決定される。例えば、初代星の質量が 0.8 M⊙ 以下の場合に
は、寿命が宇宙年齢よりも長いため、現在の天の川銀河系内に生き残っている可能性がある [e.g., Hartwig et al.,

2015, Ishiyama et al., 2016]。星質量が 8 - 40 M⊙ の範囲の場合、その星は重力崩壊型超新星爆発 (CCSN)とと
もに寿命を終え、星の内部で合成した鉄以下の原子番号の元素を宇宙空間に放出する [e.g., Heger et al., 2003]。
その後、放出された元素を含むガスがハローの重力によってふたたび捕獲され、重力収縮した場合には太陽のお
およそ 10−5 − 10−3 倍程度の金属量（重元素量）の第二世代の星が形成される [Chiaki et al., 2018]。さらに大質
量で星質量が 140 - 260 M⊙ の場合には、対不安定型超新星 (PISN)と呼ばれる、重力崩壊型超新星の 10倍以上
のエネルギーを放出する爆発を起こす。この高エネルギーの爆発の後には、鉄の量が過剰かつ原子番号が奇数の
元素の量が少ない特異な元素存在比のパターンを示す星が形成されることが理論的に予測されているが、そのよ
うな星の確証のある観測は未だない [Nomoto et al., 2013]。他方で、星質量が上記の超新星爆発を起こす質量の
間にある場合、もしくは 260 M⊙ より高い場合には、direct collapseシナリオと呼ばれる初代星が直接ブラック
ホール (BH)になる現象が起こる [e.g., Heger et al., 2003]。近年の重力波天文学の登場とともに、このような初
代星起源のブラックホールに注目が集まっている [e.g., Kinugawa et al., 2014]。そのような重力波を放出しうる
ブラックホール連星の形成シナリオにおいて、最終的にどの程度の質量比や離心率を持つ連星になるかなどの観
測において重要なパラメータについては、主系列 (main-sequence)段階での連星間の質量輸送などの進化に依存
する。そのため、そのような連星進化を大質量初代星連星の主系列段階開始時 (ZAMS: zero-age main-sequence)

から調べる研究も行われている [e.g., Inayoshi et al., 2017, Hijikawa et al., 2021, Tanikawa et al., 2021, 2022]。
もし BH連星の連星間距離が十分に短い（≲ 100太陽半径）場合には宇宙年齢以内に合体を引き起こし、重力波
を放出することができると考えられている [e.g., Sana et al., 2012, Kirihara et al., 2023]。
観測結果から初代星 IMFを議論する研究もまた活発に行われている。近年の JWSTなどの高解像度観測機器

による超高赤方偏移の観測において、JWST打ち上げ以前のモデル予想 [e.g., Yung et al., 2020]よりもはるかに
多くの明るい銀河が観測されている [e.g., Curtis-Lake et al., 2023, Arrabal Haro et al., 2023]。この観測結果
を説明するためのモデルとして、初代星起源と考えられる top-heavyな IMFが支持されている [Harikane et al.,

2023, Cameron et al., 2023]。一方で、0.8M⊙ 以下の低質量初代星は現在観測されておらず、低質量初代星が存
在しないことを示唆している。このことについて、Ishiyama et al. [2016]は、1つのミニハローに対して最大で 1

個程度しか低質量初代星が存在しないという制約を与えた。さらに、Magg et al. [2019]は現在の観測結果を説明
するためには、1ミニハローあたり 10−2 個の割合でしか低質量初代星が存在できないことを示した。また、初代
星の残骸から生まれる超金属欠乏星 (EMP星)の元素組成比の観測結果は、ソースとなる初代星が主に数十太陽
質量であったことを示唆している [e.g., Tominaga et al., 2014, Ishigaki et al., 2018]。さらに、近年観測された
ブラックホール連星からの重力波は、これらのブラックホールが数十太陽質量であることを示しており、初代星
連星が有力な起源であると考えられている [Kinugawa et al., 2014, 2021, Tanikawa et al., 2021]。したがって、
これらの観測結果を説明する IMFの詳細な理論的予測が切望されている。
ここで例として、図 1.4に Susa et al. [2014]における、宇宙論的シミュレーションから得られた 59個のミニ

ハロー内のガス雲に対して輻射流体シミュレーションを行って得られた IMF（原始星形成から 105 年後）と、そ
れぞれ対応する質量レンジでの初代星の観測的痕跡の比較を示す。図より IMFは数十M⊙ にピークを持ち、ま
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図 1.4 Susa et al. [2014]から得られた IMFとそれぞれ対応する質量レンジでの初代星が残す観測的痕跡。

た現在まで生き残ることができるほど質量の小さい初代星はほとんど形成されないことがわかる。しかしながら、
このシミュレーションでは原始星形成をシンク粒子と呼ばれるサブグリッドモデルを用いて近似的に取り扱って
いる。シンク粒子による近似は、ガスを本来の原始星よりも低密度で星粒子に置き換えることで空間解像度や積
分時間などの計算コストを抑えることのできる手法であるが、より小さいスケール（高密度領域）での分裂を考慮
しないため、低質量側の星の数を過小評価する傾向にある。また、空間分解能が荒く、電離光子による加熱フィー
ドバックを過小評価している。結果として、現実よりも質量降着が容易になっているため星質量を過大評価して
いる。これらのことから、この計算では、0.8M⊙ 以下の低質量初代星の数を過小評価している可能性がある。

1.6 本論文の目的と構成
これまでの序論で、初代星形成過程における乱流・磁場の進化や強度についてみてきたが、これらの物理的理

解は十分とは言えない。本論文ではまず、初代星形成環境における乱流の増幅・飽和のメカニズムを明らかにし、
そして最終的にそれらを考慮した一般化された磁場の増幅や飽和を明らかにする包括的な研究を行うことを目標
とする。
第 2章では、様々な初期乱流速度を持つ初代星形成雲の重力収縮を追う高解像度シミュレーションを、ポリト

ロピックな状態方程式を仮定して、様々な解像度、ソレノイダルモード比、初期乱流パワースペクトルで行い、重
力収縮による乱流の増幅メカニズムを明らかにする。そのために、乱流速度の成長率、パワースペクトルの時間
発展、ソレノイダルモードの割合の時間発展などの数値計算によって得られる結果と、「断熱加熱理論」を用いて
解析的に得られた推定を比較する。
第 3章では、第 2章で行ったシミュレーションを拡張し、初期条件を増やしてさらに詳細に踏み込んで重力収

縮を追うことによって、増幅された乱流の飽和メカニズムを明らかにする。同時に「断熱加熱理論」から乱流の
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飽和マッハ数を導出し、数値計算の結果と比較する。
第 4章では、上記の 2章で得られた結果を踏まえ、重力収縮する初代星形成ガス雲における乱流を伴う磁場の

進化を詳細に明らかにする。磁化された乱流始原ガス雲の重力収縮を、ポリトロピック状態方程式を仮定して、
様々な解像度で追うシミュレーションを行う。さらに、磁場成長/飽和の解析的理論を一般化し、様々なポリト
ロープ指数と乱流パワースペクトルに対応できるように拡張したのち、数値計算の結果と比較する。
最後に、第 5章で本論文の結論を述べ、今後の研究への示唆を与える。
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2.1 本章の概要
前章で述べたように、乱流は降着期において、円盤に摂動と角運動量を与える。乱流によるランダムな速度場

は、降着流が中心星に直接降着することを妨げる効果もある。これらの効果は円盤の分裂の様子を変えるが、こ
れまでの数値シミュレーションのによれば、乱流は円盤の分裂を促進する傾向にある [Clark et al., 2011a, Riaz

et al., 2018, Wollenberg et al., 2020]。一方、乱流は磁場の増幅によって間接的に分裂を抑制することにも寄与
する。最新の高分解能シミュレーションによれば、宇宙初期の非常に弱い種磁場は、small-scale ダイナモ効果
によって equipartition レベルまで増幅される可能性が示唆されている（e.g., Sur et al. 2010, 2012, Federrath

et al. 2011b, Turk et al. 2012）。強いコヒーレントな磁場は、磁気張力によってガス雲の重力収縮の遅延や、磁
気圧力によってエンベロープから中心星へのガス降着を抑制を引き起こし、アウトフロー/磁気制動によって原始
星-円盤系から角運動量を除去する。これら磁場の効果はすべて、ガスと降着円盤の分裂を抑制し、単一の大質量
星形成を促進する傾向がある。
Greif et al. [2012]は、この初代星形成において重要な乱流の速度が、収縮期に増幅されることで、初期に亜音

速程度であった乱流速度が、収縮期の終わりには超音速に達することを示した。また、Turk et al. [2012]は、ガ
スの渦度が収縮期に増幅されることを示した。さらに、乱流によって変形したミニハロー内のガス雲の形態を数
値計算で正確に解像するためには、十分な解像度が必要であることを示した。しかし、これらの結果をもたらす
乱流の駆動メカニズムはあまり研究されていない。
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他方で、Robertson and Goldreich [2012], Birnboim et al. [2018], Mandal et al. [2020]は、理想化されたモ
デルを用いて、等温ガス雲の重力収縮によって乱流速度が増幅されることを示した。このメカニズムは、逆膨張
する（収縮する）宇宙のアナロジーで説明できる。宇宙が膨張するにつれて速度ゆらぎの振幅が減衰するという
宇宙論的摂動論とは対照的に、重力収縮する雲では速度ゆらぎが増幅されるはずである。このメカニズムは、乱
流の「断熱加熱」としてよく引用される。
この議論をミニハローにホストされたガス雲の中心領域に適用すると、収縮期の初期に乱流が非常に弱くても、

重力収縮によって乱流が増幅されると予想される。これまでのところ、「断熱加熱理論」と初代星形成の数値シ
ミュレーションとの詳細な比較はどの文献でも示されていない。初代星形成コアで乱流が成長する物理的理由を
突き止めるためには、成長率、パワースペクトルの時間発展、ソレノイダルモード（発散なしの場）の割合など、
数値シミュレーションの結果を理論と比較する必要がある。
本章では、重力収縮による乱流の増幅を、ミニハロー内のガスの重力収縮を収縮期終了まで追って調べること

を目的とする。そして、数値解析結果と「断熱加熱理論」との比較を行う。本章の構成は以下の通りである。ま
ずはじめに、2.2節で、乱流増幅の解析的表式を導出する。2.3節では、実行する数値シミュレーションの設定に
ついて述べる。2.4節で得られた結果を示し、2.2節で導出した解析的なモデルと比較する。そして、2.5節で考
察を行い、2.6節でこの章の要点をまとめる。
本章の内容はThe Astrophysical Journal, Volume 915, Number 2 [Higashi et al., 2021]*1に掲載済みである。

2.2 解析的推定
この節では、ミニハローの中心のガス雲に対して、Robertson and Goldreich [2012]の議論を適用し、重力収

縮による乱流の増幅を解析的に推定する。1.2.2節で述べたように、ミニハローのガス雲のコアは、Jeans長の直
径を持ち、ほぼ一様かつ自己相似的に重力収縮するため、この暴走的に重力収縮をするコア内の乱流の成長に焦
点を当てて議論する。まず、一様に変化する背景における密度・速度揺らぎの進化を考える。線形近似を用いて、
密度揺らぎ δ ≡ δρ/ρと重力ポテンシャルの揺らぎ δϕの成長を表現する 3つの方程式を以下のように得る。

δ̇ +∇ · u = 0, (2.1)

u̇+ 2Hu+ a−2∇δϕ+
∇c2sδ

a2
= 0, (2.2)

a2∇2δϕ = 4πGρδ. (2.3)

これらは、上から連続の式、運動方程式、Poisson方程式である。これらの式において、aと H(= ȧ/a)はそれ
ぞれスケールファクターと Hubbleパラメーターを表し、背景密度の変化 ρ ∝ a−3 を用いて定義される。∇と u

はそれぞれ共動座標系での勾配と特異速度である。式 (2.2)の両辺の回転を取り、

∇× u̇ = −2H∇× u (2.4)

を得る。次に、式 (2.4)の両辺を積分すると、以下のような渦度 ω ≡ ∇× uのスケーリング則を得る。

ω ∝ a−2 ∝ ρ2/3. (2.5)

これは、渦度が背景密度の 3分の 2乗に比例することを示している。したがって、乱流のソレノイダルモードは、
一様に重力収縮する背景において単調に成長するはずである。ここで、式 (2.5)の関係は、速度場が非線形の場合
でも有効であることを強調しておく。これは、流体の渦度方程式が磁場の誘導方程式と数学的に同等であること
で説明できる。

∂ω

∂t
= ∇× (v × ω),

*1 doi: 10.3847/1538-4357/ with the non-exclusive right of republication granted back from the publisher, ©AAS.
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ここでは、渦度方程式の傾圧項と散逸項は無視している。理想磁気流体では、磁場が流体とともに凍結している
場合、磁束保存則によって磁場は密度の 3分の 2乗で重力収縮とともに増加することが知られている。両者の従
う方程式の相似性から、磁場 B を渦度 ωに置き換えても同じ議論が適用できる。言い換えると、ωは循環 Γの保
存によって増加する:

Γ ≡
∮

ω · dS.

ここで、衝撃波が形成されたときや、乱流が飽和したときに役割を果たす粘性項も渦度方程式に含めていないこ
とに注意しておく。これは、飽和領域では式 (2.5)が成り立たないことを意味する。本章の数値シミュレーション
では、粘性スケールが小さすぎて解像できないため、粘性項も明示的に含まない。しかし、実効的な数値粘性は
常に作用し、シミュレーションにおける衝撃形成と乱流の飽和を実現していることに留意する必要がある。
渦度に関する議論と同様に、乱流の圧縮モードを表す速度場の発散についても議論することができる。式 (2.2)

の発散を取り、式 (2.1)と式 (2.3)を用いて、以下を得る。

δ̈ + 2Hδ̇ − 4πGρ− ∇2c2sδ

a2
= 0, (2.6)

ここで、第 3項と第 4項はそれぞれ自己重力と密度摂動の圧力勾配に対応する。本章の研究では、暴走的収縮を
するガス雲のコアにおける揺らぎの成長を考える。よって、コア半径（これは Jeansスケールと同じである）以
下のスケールのみを考慮する。したがって、第 4項は第 3項よりも常に大きくなり、その結果振動が生じる。第 2

項は、宇宙論的な文脈とは対照的に、密度揺らぎを増大させる「負の抵抗力」項として振る舞う。この方程式を解
くためには、収縮する背景場のスケールファクター a(t) を定義する必要がある。暴走的収縮をする等温ガス雲コ
アの中心領域は、自己相似的に進化すると仮定すると、密度は ρ(t) = 5/(12πGt2)で与えられる [Larson, 1969,

Suto and Silk, 1988]。なお、ここでは、密度が無限大に近づいたとき、つまり原始星形成の瞬間を時間座標の原
点とすることに注意が必要がある。 スケールファクター a(t)は密度 ρ(t) = ρ0a(t)

−3 の関係で与えられるが、こ
こで ρ0 は初期時間 t0 での初期密度である。代数的な式変形の結果、式 (2.6)は次のように書き換えられる。

d2δk
dτ2

+
4

3τ

dδk
dτ

− 1

a3
(1− κ2a1−3(γeff−1))δk = 0 (2.7)

ここで、δk は波数 k 空間での密度揺らぎである。τ ≡ t
√
4πGρ0 は規格化された時間座標である。κ ≡

cs0k/
√
4πGρ0 は規格化された波数、γeff は barotropic な状態方程式における有効ポリトロープ指数、そし

て cs0 は t = t0 での音速である。連続の式から、dδk/dτ は速度場の発散を表し、乱流の圧縮モードを与えること
がわかる。
図 2.1は式 (2.7を積分して得られた |dδk/dτ |の成長を a−1 の関数として、それぞれ γeff = 1と 1.09 の場合に

ついて示している。a−1 が大きいほど密度が高い、つまり図の左から右に向かうにつれて系が進化していること
を意味している。ここでは簡単のため、初期条件は δk = 0, dδk/dτ = 10−4 とした。密度が高くなるにつれて、
|dδk/dτ |が振動しながら振幅が増幅していることが明らかである。この overstableな振る舞いは、系全体の重力
収縮による外力項だけでなく、熱エネルギーに由来する復元力項の存在から予想される。ここで、摂動の自己重
力項は増幅のためには重要ではないことに注意されたい。なぜなら、今我々は重力収縮するコアの内側の領域を
考えており、Jeansスケールより小さいスケールだけを考慮すればよいからである。
γeff = 1の場合、振動の振幅は ∼ a−1.5（破線）のように成長し、γeff = 1.09の場合は少し急である。これは、

γeff = 1.09の場合には式 (2.7)が κ ≫ 1に対して解析的に解けるので、簡単に示すことができる。一般解は次の
ようになる。

δk = c1j0(3κ(5τ/3)
1/3) + c2n0(3κ(5τ/3)

1/3), (2.8)

dδk
dτ

= −κ(5/3)1/3τ−2/3

×
[
c1j1(3κ(5τ/3)

1/3) + c2n1(3κ(5τ/3)
1/3)

]
. (2.9)
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図 2.1 κ = 20のときの ω と |dδk/dτ |の成長。 赤: ω。 青: γeff = 1での |dδk/dτ |。 緑: γeff = 1.09での
|dδk/dτ |。 破線は ∝ a−1.5 で |dδk/dτ |の振幅をトレースしている。

ここで、c1 と c2 初期条件によって決められる定数、j0, j1, n0, n1 は球 Bessel 関数である。 x ≫ 1 での
j1(x) ≃ −x−1 cos(x)と n1(x) ≃ −x−1 sin(x)の漸近解と式 (2.9)を利用すると、dδk/dτ の振幅が τ−1 ∝ a−1.5

の比例関係を持つことがわかる。図 2.1が示すように、この成長率は渦度 ω の成長率よりも小さい。
ここで、速度揺らぎの増幅に関する解析的表式を与える。乱流速度のソレノイダル・圧縮モードは、与えられ

た共動座標 l = 2π/k においてそれぞれ、

v(l) = au ≃

{
aωl ∝ a−1l solenoidal,

aδ̇l ∝ a−1/2l compressive.
(2.10)

となる。この速度揺らぎ v(l) は乱流速度とみなすことができる。
上式からすぐにわかるように、圧縮モードはソレノイダルモードよりも成長が遅い。従って、二つのモードの

初期振幅が同じオーダーであれば、ソレノイダルモードが圧縮モードに対して支配的となる。*2したがってここで
は、ソレノイダルモードのみを考えることにする。
一般に乱流は様々なスケールを持つ流れから構成されるため、乱流速度はすべてのスケールからの寄与を合計

することで求められる。最も単純なケースとして、lを乱流の典型的なスケール（駆動スケール）として重力収縮
の過程で固定し、 式 (2.5)と (2.10) 、そして関係式 ρ ∝ a−3 を組み合わせると次のようになる。

v ∝ ρ1/3. (2.11)

これはガスの重力収縮に従って乱流速度が増加することを示している。
現実的なケースでは、乱流が慣性領域を持つ Kolmogorov的な状態になると v ∝ l1/3 が成り立ち、スケールが

大きいほど乱流速度が大きくなる。支配的なスケールである Jeans長は共動座標系では次のように与えられる:

lJ ≡ 1

a

(
πc2s
Gρ

)1/2

∝ ρ(3γeff−4)/6 (2.12)

*2 圧縮モードに対する式 (2.10) は線形解析に基づいていることに注意。ソレノイダルモードが圧縮モードよりもずっと大きくなる場合
には、圧縮モードの式において非線形項が重要となる。 このような場合、 ソレノイダルモードにひきずられて圧縮モードが成長する
ことが予想される。
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l = lJ で与えられるスケールで式 (2.10)と式 (2.11) を用いれば、l = lJ での乱流速度を求めることができるが、
ここで乱流のもつエネルギースペクトルの intrinsic な形状に由来する係数についても考慮する。乱流のエネル
ギースペクトルが E(k) ∝ k−2α−1 のように与えられたと仮定すると、k > kJ での全エネルギーは以下のように
なる

ϵ(k > kJ) =

∫ ∞

k
J

E(k)dk ∝ k−2α
J (2.13)

kJ は 2π/lJ に等しい、つまりこれは与えられた時間での Jeans スケールである。式 (2.10), (2.12), (2.13) と、
v =

√
2ϵの関係を用いると、乱流速度の密度依存性は次のようになる。

v ∝ ρ1/3lαJ ∝ ρ(3γeff−4)α/6+1/3. (2.14)

例として、上記の式に γeff = 1 (等温) と α = 1/2 (Larson 則) を代入すると、指数は 1/4 となり、乱流速
度は重力収縮に従ってゆっくりと増加する。αを一定と仮定すると、上記の関係は、乱流速度が与えられた密度
(ρsonic)で音速のレベルまで増幅されるために必要な ρ0 での初期マッハ数 (M0,cr)の条件と解釈できる：

M0,cr =

(
ρ0

ρsonic

)((3γeff−4)α+5−3γeff )/6

. (2.15)

γeff = 1.09、 α = 1/2 とすると、臨界初期マッハ数は、ρ0 = 10−19 g cm−3 と ρsonic = 10−6 g cm−3 の条
件で ∼ 0.001 となる。ミニハロー形成時の降着流によって初期乱流がM0,cr ∼ 0.001 を容易に達成できるこ
とを考えると [e.g. Greif et al., 2012]、これらの解析的な見積もりは、密度が原始星形成密度に近づいたとき
(ρsonic = 10−6 g cm−3)、重力収縮するコアの乱流速度は少なくとも音速程度にはなることを示している。

2.3 計算手法
ガスの重力収縮と乱流の成長を解くための数値シミュレーションには、N -body/AMR 宇宙論的流体力学シ

ミュレーションコードの Enzo[Bryan et al., 2014, Brummel-Smith et al., 2019]*3を用いる。AMR (Adaptive

Mesh Refinement)とは、計算中に必要な領域内の解像度を動的に採用する手法である。そのため、星・銀河形成
のような広い空間・時間スケールを必要とする研究に広く用いられている。Enzoコードは、HLLC Riemann解
法を使用しながら、Eulerフレームで区分放物線法（Piecewise Parabolic Method: PPM）を用いて圧縮性流体
力学方程式を解く。
数値計算で解く基礎方程式は、以下である。

∂ρ

∂t
+∇ · (ρv) = 0, (2.16)

∂ρv

∂t
+ ρ(v · ∇)v = −∇P − ρ∇ϕ, (2.17)

∂E

∂t
+∇ · (E + P )v = −ρv · ∇ϕ− Λ + Γ. (2.18)

これらの方程式において、E, ρ, v, ϕ, Λ, そして Γはそれぞれ、全エネルギー密度、質量密度、速度、重力ポ
テンシャル、放射/化学冷却率、放射加熱率である。全エネルギー密度は E = e+ ρv2/2で与えられ、eは熱エネ
ルギー密度である。重力ポテンシャルは、高速 Fourier変換（FFT）法を用いて、Posisson方程式を解くことで
求められる [Hockney and Eastwood, 1988]。
この章では状態方程式に単純化されたポリトロープモデルを用いることで、式 (2.18)を解くことなくガスの圧

力と温度を計算する。
P ∝ ργeff , (2.19)

*3 http://enzo-project.org/

http://enzo-project.org/
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P はガスの圧力である。これは、γeff が一定のモデルが数値計算結果と解析的推定を比較するのに便利だからで
ある。さらに、ガス雲中で起こる化学反応やエネルギー方程式を解くための計算コストを減らすことができる。
初期条件として、ガスの温度は T0 = 200 K、平均分子量は µ0 = 1.22に設定する。式 (2.14)をテストするため、
以下の 3種類のポリトロープ指数で計算を実行する。

γeff =


1.2,

1.09 (primordial),

1.0 (isothermal).

(2.20)

ここで、γeff = 1.09のモデルは始原ガスを模している [Omukai and Nishi, 1998]。

表 2.1 初期パラメータ

パラメーター 初期値
中心密度 4.65× 10−20 g cm−3

速度パワースペクトル ∝ k−4

マッハ数 0, 0.005, 0.01, 0.05, 0.1

温度 200 K

平均分子量 1.22

ポリトロープ指数 1.2, 1.09, 1.0

基本グリッド数 2563

Jeansパラメーター 128

星形成ガス雲コアの初期条件は中心密度 ρpeak,0 = 4.65× 10−20 g cm−3 の等温 Bonner-Ebert球である。これ
は、loitering状態にある始原ガス雲を模している。重力収縮を促進するために、球の密度を enhancement factor

f = 1.35[Matsumoto and Hanawa, 2011]で一様に増幅させている。雲の半径 rc は 1.5 pcで、計算領域のサイ
ズは Lbox = 5 pc である。また、次に、乱流速度場を計算領域全体に加える。乱流の速度パワースペクトルは、
波数 k における Larson則のパワースペクトル P (k) ∝ k−4 とする。したがって、運動エネルギースペクトルは
E(k) ∝ k2P (k)となり、k−2 に比例する [Dubinski et al., 1995, Matsumoto et al., 2015]。初期二乗平均平方根
マッハ数にはM0 = 0, 0.005, 0.01, 0.05, 0.1 を選択する。本章の計算では、重力収縮による増幅を調べるため
に、これらの低いマッハ数を採用した。乱流は少量の角運動量を導入するが、乱流速度場の影響だけに注目する
ため、回転速度は明示的に与えていない。
Enzo の AMR 法により、広いダイナミックレンジでガスの重力収縮を追うことができる。2563 の計算セル

を持つ基本グリッドで計算を開始し、ガス雲が重力収縮するにつれて、セルを徐々に細かくしていく。このとき
Jeans長は常に少なくとも 128セルで分解されるが、この解像度は最新の高解像度のシミュレーションに匹敵す
るものである。以下では、Jeans長を分解するセルの最小数を JeansパラメータNJ と呼ぶ。初期条件を表 2.1に
まとめる。
さらに、乱流の増幅の解像度依存性を調べるために、基本グリッドセルの数と Jeans パラメータを変えて

γeff = 1.09でのシミュレーションも行った。これらの基本グリッドセル数と Jeansパラメータを変えたモデルを
RM32–RM256 と呼ぶ (Table 2.2)。
これらのシミュレーションでは、ガス雲内の最大密度が 10−4 g cm−3 を超えた時点で計算を終了する。計算結

果の解析には、yt toolkit [Turk et al., 2011]*4を用いる。

*4 https://yt-project.org/

https://yt-project.org/
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表 2.2 異なる解像度での計算のパラメータ

ポリトロープ指数 1.09

モデル 基本グリッド数 Jeansパラメーター
RM32 323 16

RM64 643 32

RM128 1283 64

RM256 2563 128

他のパラメーターは表 2.1と同じ

2.4 結果
本節では、数値計算によって得られた結果について示す。まず、ガス雲の中でコアを定義するが、そのために

は Jeans長 LJ を評価する必要がある。なぜなら、重力収縮するガスコアの長さスケールは一般的に Jeans長だ
からである。しかしながら、定義上 Jeans長はある半径のコア内の平均密度と音速に依存する。よって、まず最
初にコア半径を正確に評価する必要がある。そのため、コア半径を次のように反復的に計算する。

1. まず、ρ ≥ ρth となる高密度領域を切り出す（本論文では ρth = ρpeak/16とする）。ρpeak は計算領域全体
での最大密度である。

2. 領域内での重心 rc を計算し、「暫定」Jeans長
(
=
√
πc2s,t/Gρmean,t

)
をセル体積で重みを付けた２乗平均

密度 ρmean,t と音速 cs,t を用いて計算する。そして、この Jeans長の半分を仮の半径 r0 とする。
3. rc から半径 r0 の球を考え、2と同様に仮の Jeans長と半径 r1 を計算する。
4. もし |r1 − r0|が最小のセル幅より小さければこの計算を終了する。そうでない場合には、r1 を r0 に代入
して、3に戻り、上記の条件が満たされるまで計算を繰り返す。

5. 収束した後に r1 をコア半径 r1(= LJ/2)として得る。

以後、本論文における数値計算結果の解析で用いるコアの Jeans 長はすべてこの定義に従って計算することと
する。

2.4.1 全体的な密度構造
図 2.2はM0 = 0.1のモデルにおいて、最大密度が 10−4 g cm−3 に達した時の密度で重み付けをした密度の投

影図 (上図)と半径方向に平均した密度分布（下図）である。ガス雲の自己相似的な進化は密度分布が中心で一様
で外側で冪乗則となるコア-エンベロープ構造を形成する。エンベロープの密度-半径の関係は、下図に示すように
球対象自己相似解 ρ ∝ r−2/(2−γeff ) [Suto and Silk, 1988]と一致する。
γeff = 1.09と 1.0では、乱れた密度場とガス雲の変形が見られるが、γeff = 1.2では密度分布の揺らぎが少な

く球状になっている。これは、雲の変形をもたらす摂動に対する系の安定性によるものである。これらの結果は、
γeff < 1.097で bar-mode（球状に重力収縮するガス雲で成長するモード）の摂動を示す半解析的な研究の結果と
一致する [Hanawa and Matsumoto, 2000, Lai, 2000]。
図 2.3 はM0 = 0.1 かつ γeff = 1.09 のモデルでの時間 −t の関数としてのコアの平均密度の進化を示してい

る。ここで、時間座標の原点は最終スナップショットの時間であり、自己相似解においてコア密度が発散するお
およその時間を表している。平均密度 ρmean はスナップショットごとに半径 LJ/2 の球面領域（以下 Jeans体積
と呼ぶ）で計算される。
平均密度は自己相似解 ρmean = 3.03

4πG t−2 の関係に従って進化することがよくわかる。これもまた、重力収縮す
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図 2.2 最大密度が 10−4 g cm−3 に達したときのM0 = 0.1モデルの密度で重み付けした密度の投影図（上
段）と半径に対する密度分布（下段）上段では各パネルの 1 辺の長さを 8LJ とし、黒丸の半径を LJ/2 とし
た。下段の赤い点線は LJ/2を示す。下段の黒い破線は ∝ r−2/(2−γeff ) を表し、r はガス雲の中心からの半径
である。

るポリトロープ球の Larson-Penston解と一致する [Suto and Silk, 1988]。これらの結果は、2.2節の解析的推定
に対する仮定を支持するものである。

2.4.2 乱流の成長
まず、Jeans体積内での平均の乱流の速度を計算する。乱流速度 vturb は次式で定義される。

v2turb ≡
∑

≤LJ/2

Vi

VJ
(vi − vrad,i)

2. (2.21)

ここで、Vi は i番目のセルの体積で、VJ は Jeans体積である。シミュレーションデータでは、速度変動はバック
グラウンドの半径方向落下速度で汚染されているため、各セルの位置 i で汚染されていない半径方向速度 vrad,i

を推定することは困難である。ここでは、乱流速度場を推定するために、まず以下の手順で背景の半径方向速度
を推測することとする。この作業によって、半径方向の乱流速度場を残しつつ、重力収縮による半径方向の速度
を取り除くことができる。
まず、Nrad 個の半径ビンで半径方向の速度分布を計算する。Nrad は Jeansパラメータより小さくして、セル
サイズのスケールの速度揺らぎを除去する。ここでは Nrad = 16とする。次に、このプロファイルを線形補間し
て、各セルの位置で平滑化された半径方向の速度 vrad,i を推定する。第三に、セルの全速度 vi から vrad,i を引
き、ゆらぎの成分を抽出する。最後に Jeans体積内のセル間の乱流速度のセル体積で重みを付けた二乗平均を式
(2.21) に従って計算する。
ここでは「セル質量で重みを付けた平均」の代わりに「セル体積で重みを付けた平均」を用いた。等温モデル

でも密度の不均一性はそれほど大きくないガス雲の中心部のみを対象としているため、2つの方法による結果に
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図 2.3 M0 = 0.1かつ γeff = 1.09の場合のコアの平均密度の時間発展。黒い破線は ρmean = 3.03
4πG

t−2 に対応する。

大きな違いは見られない。不均一性をもたらす密度揺らぎについては、2.4.4節で詳細に述べる。
Jeans体積内の平均密度 ρmean はおおよそ単調に増加するため、乱流速度 vturb の時間発展をすべてのスナップ

ショットの ρmean の関数として図 2.4に示す。
すべてのモデルにおいて、乱流速度は重力収縮によって密度が増加するにつれて増加する。同様に、図 2.5は、

様々な初期マッハ数に対する平均密度の関数としての渦度の変化を示している。どのモデルでも、渦度は密度の
増加とともに単調に増加する。
これらの図から、M0 ≥ 0.05の場合、音速に達するまで、全ての γeff について、式 (2.14)と式 (2.5)が数値計

算結果とよく一致していることがわかる。また、M0 ≥ 0.05のモデルは全て原始星密度 (ρpeak ≳ 10−4 g cm−3

)に達する前に遷音速点に達していることがわかる。従って、暴走的収縮コアは、初期乱流速度が音速に比べて桁
で小さい場合でも、乱流速度 ∼ cs を容易に達成する。実際、これらのモデルのM0 は ρsonic = 10−6 g cm−3,

ρ0 = 4.65× 10−20 g cm−3 の式 (2.15)で示される臨界初期マッハ数よりも大きい。2.2節の理論と数値計算結果
がよく一致していることを考えると、これは乱流速度が重力収縮に伴う「断熱加熱」によって増幅されているこ
とのよい証拠である.

γeff = 1.2のモデルでは、乱流速度は音速程度で飽和しているが、他の 2つのモデルでは音速をはるかに超えて
いる (図 2.4)。これらの結果は、宇宙論的シミュレーションにおける初代星形成コアでの超音速乱流の存在 [e.g.

Greif et al., 2012]を自然に説明するものである。図 2.5では渦度の進化をプロットしているが、M0 ≥ 0.05の
場合、すべての γeff に対して飽和している。飽和後の渦度は、Robertson and Goldreich [2012]によって予測さ
れた ω ∝ ρ

1/2
mean にほぼ従う。彼らは一方で、一様に重力収縮する等温気体 (γeff = 1)に超音速乱流 (M0 = 6)を

与えると、最大でM = 11.2までマッハ数が上昇することを示した。このマッハ数は今回のシミュレーションで
得られたものよりはるかに高いこの違いの主な理由は、彼らは重力収縮を現実的な条件下で解いていないが、本
研究では解いているからであると考える。彼らは「収縮する宇宙」のように、平均密度を人為的に一定の割合で
増加させることで重力収縮を模倣している。本章の計算では、重力収縮が進むにつれて雲のコアの大きさが小さ
くなるので、駆動スケール（コアの大きさ、この場合は LJ）の減少が乱流の散逸速度を大きくしていると推測さ
れる（Mac Low [1999a]の式 (7)を参照 ）。このような急激な散逸が、極端な超音速乱流を回避していると考え
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図 2.4 Jeans 体積内における平均密度 ρmean の関数としての乱流速度 vturb の進化。パネルはそれぞれ
γeff = 1.2 (上段)、 1.09 (中段)、そして 1.0 (下段)である。 色の異なる実線の曲線は、異なる初期乱流マッ
ハ数M0 に対する数値計算結果を示す。マゼンタの点線は Jeans体積内の平均音速を示す。黒い破線は解析
的推定値 (式 (2.14))である。
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図 2.5 図 2.4 と同じ。ただし縦軸は渦度を示している。実線の曲線はそれぞれのM0 での数値計算結果を
示す。黒い破線は解析的推定値 (式 (2.5))である。また、黒い点線は ∝ ρ0.5mean を表す。
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られる。
M0 ≤ 0.01の場合、図 2.4に示すように、重力収縮初期 (ρmean < 10−15 g cm−3)で乱流速度は ∼ 0.01cs 付近

で振動している。2.4.5節で後述するように、この段階での乱流速度は、直交するように配置された計算セルの数
値誤差によって汚染されている。初期種速度場は非常に弱いので、計算セルの離散化による付加誤差の中に隠れ
てしまう。この初期段階のあと、AMR法によって渦が分解されていくにつれて、乱流速度はM0 ≥ 0.05の場合
よりもわずかに速く増加し、成長率はおおよそ ρ

1/3
mean となる。これはエネルギースペクトルが平坦になるためで

あると考えられる。この点については 2.4.3節で後述する。最後に、すべてのモデルで乱流速度は音速に達してい
る。しかし、上述したように、M0 ≤ 0.01のモデルの乱流速度は数値誤差によって底上げされている。したがっ
て、これらは数値誤差が成長した結果であると考えられる。一方でM0 = 0.0 以外の初期マッハ数は式 (2.15)

で表される臨界初期マッハ数を超えている。したがって、これらのモデルは十分な解像度を与えると、今回のシ
ミュレーションに成長は遅く見えるが、最終的には遷音速/超音速乱流が実現することが期待される。

図 2.6 最大密度が 10−4 g cm−3 になったときの、M0 = 0.05 のモデルでの半径ビンで平均した乱流速度
の半径分布。縦線は各 γeff での Jeans長の半分に対応する。

M0 = 0.05 の場合の乱流速度の半径方向の分布を、雲の中心からの半径の関数としてプロットしたものを図
2.6に示す。乱流速度は収縮に伴って増加するので、密度分布が示すようにコア-エンベロープ構造を示す。コア
領域では乱流は飽和している (図 2.4)。乱流速度の飽和は密度 ∼ 10−8 g/cm3 で起こり、最大密度よりも十分に
小さい。したがって、乱流速度分布のコア半径は密度分布のコアよりも大きい。また、半径方向のプロファイル
が雲の中心に向かって下がる傾向があることも分かった。この理由は不明であるが、γeff = 1.09のプロファイル
は、γeff = 1.1を採用している Federrath et al. [2011b]の図 1とほぼ一致する。
図 2.7は、重力、運動、乱流、熱のそれぞれの比エネルギーの平均密度の関数としての進化を示している。
ここで、「乱流エネルギー」とは、運動エネルギーからバルクの半径方向運動のエネルギーを差し引いたもので

ある。同じ単位で比較するために、それぞれのエネルギーを次のように定義する：

Egrav ≡
∣∣∣∣−3

5

GMJ

LJ/2

∣∣∣∣ , Ekin ≡ 1

2
v2,

Eturb ≡ 1

2
v2turb, Eth ≡ 1

γad − 1

kBT

µmH
.

ここで、MJ, γad, kB, mH はそれぞれ Jeans体積内の質量、気体の比熱比、Boltzmann定数、水素質量である。
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図 2.7 図 2.4, 2.5と同じ。ただし、縦軸は各比エネルギーを示す。赤、青、緑、マゼンタの線はそれぞれ重
力、運動、乱流、熱の比エネルギーを示す。
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図 2.8 γeff = 1.09のモデルでの平均密度の関数としてのソレノイダル比の発展。実線はM0 のそれぞれの
モデルごとの乱流速度のソレノイダル比を示す。破線は実線と同じであるが、乱流速度の代わりに半径方向速
度を取り除いていない全速度を用いた場合である。黒い点線は自然混合比 (2/3)に対応する。

本章の研究では、ガス中の化学反応を解いていないため、比熱比 γad を 5/3と仮定して熱エネルギーを計算す
る。Egrav の係数 3/5は、コアが一様であるという近似に由来する。Ekin や Eturb、そして Eth は、セル体積で
重みを付けた平均として評価されるが、これもコアが一様であるという近似による。γeff=1.0の場合、運動エネ
ルギーと乱流エネルギーは重力エネルギーに匹敵するまで増加するが、他のモデルでは増加するがそのレベルに
は達しない。飽和の詳細な物理的メカニズムや飽和レベルの γeff 依存性は興味深いが、本章の範囲外である。こ
れらの問題については、次章で取り上げる。

2.4.3 ソレノイダル/圧縮 モード
乱流場はソレノイダルモードと圧縮モードで構成される。発散なし速度場はソレノイダルモードに対応し，回

転なし速度場は圧縮モードである．2.2節で述べたように、重力収縮によって増幅される乱流速度は渦度と発散を
伴う。したがって、 乱流の増幅においてどちらのモードが支配的であるかは興味深い問題である。本節ではこの
点について検討する。また, 式 (2.14)は、スペクトルが Kolmogorov則では 1/3, Larson則では 1/2に等しいと
いう、一定の単一べき乗指数 α で記述されるという仮定に依存しているため、エネルギースペクトルにも興味が
ある。この節では、特に γeff = 1.09 のモデルでの結果に注目する。
本章では、LJ の立方体中で球 Bessel関数を窓関数とする高速 Fourier変換を用いて、Fourier空間 (以下、k空

間)における速度を、最高精細度に適合する一様格子上で計算する。窓関数を用いる理由は、立方体の非周期境界
条件による「サイドローブ」を抑制するためである。Helmholtz分解を適用すると、得られた速度場を k 空間で
ソレノイダルモード v̂sol(k) と圧縮モード v̂comp(k) に分解することができる。

v̂comp(k) = (k · v̂(k))k/k2,
v̂sol(k) = (k × v̂(k))× k/k2, (2.22)
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図 2.9 ソレノイダルモード (左列)と圧縮モード (右列)の運動エネルギースペクトルの時間発展。また、そ
れぞれM0 = 0.05 (上段)と 0(下段)である。実線の曲線は数値計算の結果を示す. 破線の曲線は、Larson則
乱流のスケーリング関係を示す ∝ k−2 のべき乗則のスペクトルである。色の違いは ρmean の値の違いを示す。

ここで、v̂(k)は k 空間での速度場、 k は波数ベクトルである。最小波数は Jeans長の半分の空間スケールに対
応する。次に、各モードの運動エネルギーを次のように計算する。

Ecomp =

∫ ∞

kJ

Êcomp(k)dk ≡ 1

2k3J

∫ ∞

kJ

|v̂comp(k)|2 4πk2dk,

Esol =

∫ ∞

kJ

Êsol(k)dk ≡ 1

2k3J

∫ ∞

kJ

|v̂sol(k)|2 4πk2dk. (2.23)

はじめに、ソレノイダルモードのエネルギーの成長を図 2.8 に示す。ソレノイダル比を Esol/Etot と定義し、
Etot はソレノイダルモードと圧縮モードの和とする。図 2.8の黒い点線は自然混合でのソレノイダル比を示して
いる。Federrath et al. [2011b]で議論されているように, この自然混合比 ∼ 2/3は、 3次元の気体の回転運動を
引き起こす縦波のモードの数比と近似できる.

図中の破線はバルク運動を含む全速度を示し、実線の曲線は 2.3節で定義した半径方向の落下速度 vrad,i を差
し引いた乱流速度を示す。M0 = 0.05のモデルでは、初期に自然混合で速度場を設定したため、ソレノイダル比
は 0.67に近い。この場合、乱流成分のソレノイダル比 (実線)は重力収縮開始後に ∼ 0.9まで増加し、重力収縮終
了まで高い値を維持する。これはソレノイダルモードの成長速度が圧縮モードよりも大きいためである（2.2節）
要約すると、M0 = 0.05のモデルでは、乱流はソレノイダルモードに支配され、成長する。
この場合とは対照的に、M0 = 0のモデルでは低密度領域でのソレノイダル比は比較的小さい。この振る舞い
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は、低密度領域で生じる数値誤差が基本的に圧縮モードであることを示唆している。半径方向に収束する流れに
伴って誤差が発生するため、これは妥当である。重力収縮が進むと、高密度領域でもM0 = 0.05の場合と同様に
ソレノイダル比は ∼ 0.9に達する (緑と赤の実線曲線)。これは、M0 = 0ではソレノイダルモードが成長するの
が遅れるが、最終的には圧縮モードを圧倒することを意味する。
半径方向の流入速度を含む運動エネルギー (破線)の場合、ソレノイダル比は重力収縮開始後急激に減少し、両
ケースともほぼゼロに近づく。ガスが重力収縮するにつれて、ソレノイダルモードが増幅するため、ソレノイダ
ル比は徐々に増加し、最終的には自然混合比に収束する。これは Federrath et al. [2011b]の結果と一致する。
次に、エネルギースペクトルの 6つのスナップショットを図 2.9に示す。左はソレノイダルモード、右は圧縮

モードである。上段はM0 = 0.05モデル、下段はM0 = 0モデルを示す。色の違いは ρmean の値の違いを示す。
横軸は対応する平均密度での Jeansスケールで正規化した波数を示す。
M0 = 0.05の場合、ソレノイダルモードはほぼべき乗のエネルギー分布を保つ。最初は ∝ k−2 であり、kが小

さい端 (k < 5kJ)での傾きは ∝ k−2 を保つ。また、各スナップショットで Esol が基本的に Ecomp の 10倍程度
大きいことも重要である。
一方、M0 = 0 モデルでは、乱流を加えていないにもかかわらず、最初は圧縮モードが支配的である。これ
は明らかに離散化によってもたらされる誤差であり、半径方向の流入に伴うものである。*5重力収縮が進むと、
ρmean ≳ 10−11 g cm−3 でソレノイダルモードが圧縮モードに取って代わる。ソレノイダルモード (左下 3-4番目
の曲線)の初期成長は顕著で、大きな圧縮モードによって後押しされているように見える。圧縮モードによるブー
ストは、k の小さい渦ほど早く終わり、成長が遅くなる。これは、k の小さいモードの Esol が k の大きいモード
よりも大きく、圧縮モードを追い越すのが早いためである。その結果、k が大きいモードの Esol は k が小さい
モードの Esol に追いつくことができる。この効果は Esol のスペクトルの平坦化を引き起こし、 2番目 (青)から
4 番目 (緑) までのスペクトルで観測される。特に、4 番目のスナップショットの k の低い端はほぼ平坦である。
これは、式 (2.14)の α ≃ 0が、γeff = 1.09 のとき v ∝ ρ1/3 となることを意味する。この傾向は、図 2.4中段で
既に観測されている。しかし、既に述べたように、この成長は圧縮モードの数値誤差の存在に依存している。し
たがって、これは数値的誤差による産物とみなすべきである。
前節で議論したように、ソレノイダルモードと圧縮モードとのモード結合は重要な役割を果たしている。乱流

増幅時のモード結合の影響を詳しく示すために, M0 = 0.05の乱流の各モードを密度の関数としてプロットする
(図 2.10)。式 (2.10) によると、乱流速度の圧縮モードはソレノイダルモードよりも遅く成長することが予想さ
れる。
しかし、乱流速度の圧縮モードは初期には増加しないものの、ソレノイダルモードと同様の成長率で成長して

いることがわかる。線形解析における圧縮モードの成長率がソレノイダルモードの成長率よりも小さいこと (式
2.10)を考慮すると、ソレノイダルモードから圧縮モードへのエネルギー変換が起こっていると考えるのが妥当で
あろう。これは流体力学の運動方程式の非線形項に起因しているはずである。結果として、この計算では重力収
縮の間、圧縮モードの振幅はソレノイダルモードよりも 10倍程度小さくなっている。

2.4.4 密度揺らぎ
圧縮モードをより深く理解するために、乱流の圧縮モードに直接関係するコアの密度揺らぎを調べた。

M0 = 0.1での密度揺らぎの進化を密度 ρmean の関数として図 2.11にプロットした。ここで、密度揺らぎは以下
で定義される。

⟨δ2⟩ ≡
∑

≤LJ/2

Vi

VJ

(
ρi − ρrad,i

ρrad,i

)2

, (2.24)

*5 この最初のスナップショットは、シミュレーション開始の少し後の時刻に対応するものであり、計算開始の時刻のものではないことに
注意。
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図 2.10 M0 = 0.05かつ γeff = 1.09の場合の平均密度の関数としての乱流速度の各モードの進化。赤、緑、
青の実線はそれぞれ乱流速度の全モード、ソレノイダルモード、圧縮モードに対応する。黒の破線は解析的推
定値（式 (2.14)）である。

ρi は i番目のセルの密度、ρrad,i は i番目のセルが含まれる半径方向のビンで区切られた球殻で平均した密度を表
す。乱流速度の場合と同様に、Jeans体積の半径方向のビン数 Nrad を 16とする。この図では、コア内の二乗平
均平方根密度揺らぎの振動が見られる。この振動は乱流の圧縮モードが overstableな振る舞いをするためと考え
られる。また、すべての γeff の密度揺らぎは初期には成長するが、乱流の飽和が起こる ρmean ∼ 10−12 g/cm3 付
近で成長が止まることがわかった (図 2.4)。その結果、密度揺らぎは γeff に依存して飽和後 ∼ 0.1− 0.9の間で変
化するものの、≫ 1のレベルまでは成長しない。これらの振る舞いは解析的に説明することができる。前項で議
論したように、モード結合により圧縮モードはソレノイダルモードと同じ速度で成長する。これは、式 (2.10)に
照らし合わせて δ̇ ∼ ω ∝ a−2 となることを意味する。結果として、δ ∝ (−t)−4/3 となり、δ ∝ (−t)−1/3 ∝ ρ1/6

となる。これが密度揺らぎが初期に緩やかに成長する理由である。飽和後、渦度の成長速度は ω ∝ ρ1/2 のように
変化するが、この結果として δ ∝ ln (−t)の関係が成り立ち、飽和後は成長が止まる。

2.4.5 離散化によってもたらされる計算ノイズ
ここでは計算領域の離散化によってもたらされる数値誤差について記述する。この数値誤差の性質を理解する

ために、解像度を変えて再度数値計算を実行する。
図 2.12は、計算時間 tsim = 100 kyr (ρmean ∼ 1.8× 10−20 g cm−3 に対応する）における x− y 平面の密度ス

ライス上に速度場を矢印で overplotしたものである。RM256–RM32の初期乱流なしモデル (M0 = 0)の結果を
4つのパネルに示す。これらのスナップショットは、中心密度が初期密度から ∼ 5%だけ増加した収縮期のごく
初期に対応する。解像度が無限であれば、ガス雲は完全な球対称に重力収縮し、速度は動径方向の成分しか持た
ないはずである。しかし、速度場の非動径方向成分が存在し、RM32は RM256よりもノイズが大きいことがわ
かる。これはグリッドの直交構造に起因しており、この擾乱がこのM0 = 0モデルの速度揺らぎの種である。
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図 2.11 M0 = 0.1における密度揺らぎの時間発展。色の違いは γeff の違いに対応する。
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図 2.12 tsim = 100 kyr (ρmean ∼ 1.8× 10−20 g cm−3 に対応する）における x− y 平面の密度スライスプ
ロット。RM256-RM32 の初期乱流なしモデル (M0 = 0) の結果を左上、右上、左下、右下と 4 つのパネル
に示す。黒い矢印は速度ベクトルで、長さはパネルサイズに合わせている。1辺の大きさは 1.0 pcである。
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図 2.13は tsim = 100 kyr (ρmean ∼ 1.8× 10−20 g cm−3 に対応する）における、v2turb を計算領域のサイズで
規格化したセルサイズの関数として示したものである。M0 = 0.05(上図)とM0 = 0.0(下図)にそれぞれの解像
度のモデルについて、v2turb をオープンサークルでプロットし、数値ノイズの振幅を測定した。またノイズの解像
度依存性を評価するために、最小二乗法によるべき乗フィッティング関数（赤点線）を求めた。

図 2.13 tsim = 100 kyr (ρmean ∼ 1.8× 10−20 g cm−3 に対応する）における、計算領域のサイズで規格化
したセルサイズの関数としての v2turb. パネルはそれぞれM0 = 0.05 (上図)、M0 = 0.0 (下図)に対応する。
黒い破線は、∝ (cell width)2 に対応する。赤い点線は最小二乗法で求めた。

その結果、M0 = 0.05 では解像度に依存しないので乱流は数値誤差の影響を受けないが、M0 = 0.0 では
フィッティング関数が (cell width)1.8 に比例することがわかった。このM0 = 0.0でのセル幅依存性は誤差が 2

次であることを意味する。
初期乱流がない場合、重力ポテンシャルの非球対称成分の変換によって、ごく初期の乱流の比エネルギー

(∼ v2turb) が導入される可能性がある。実際、Enzoの重力ポテンシャルソルバーは 2次精度である [James, 1977,

Bryan et al., 2014]。したがって、v2turb がセル幅のほぼ 2乗に比例する解像度依存性を示すのは妥当であると言
える。
図 (2.14)は、γeff = 1.09のときの乱流速度を、基本格子サイズと Jeansパラメータ (RM512–RM32)を変えて
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示している。この図では、初期乱流の強度が左上から右下に向かって小さくなっている。どのモデルでも、乱流
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図 2.14 モデル RM512–RM32における平均密度の関数としての乱流速度の時間発展（γeff = 1.09の場合）。
RM512はM0 = 0.05の場合のみ計算する。

は重力収縮によって増幅される。M0 = 0.0 の場合、初期乱流速度は完全に数値誤差の範囲内であるのに対し、
M0 = 0.05の結果は図 2.13に示すように物理的なものである。したがって、図 2.14では、他のパネルの結果と
右下端のパネルの値を比較することで、結果が物理的か数値的かを見ることができる。モデル RM32、RM64、そ
して RM128では、M0 = 0.01とM0 = 0.005の初期状態の乱流速度がM0 = 0.0の初期状態の乱流速度と同等
であることから、数値的な結果と考えられる。モデル RM256では、M0 = 0.0より少し大きい。したがって、こ
のモデルの結果は数値的な擾乱の影響を受けている可能性があるが、完全な数値的なものではない。
M0 = 0.05モデルに関しては、左端のパネルで RM256と RM512が飽和領域を含めて収束していることがわ
かる。したがって、M0 = 0.05の乱流速度の成長と飽和に関する結果は現実的なものである。初代星形成シミュ
レーションのミニハロー内で ∼ 104 cm−3 程度のガス雲の乱流マッハ数はM0 = 0.05より大きいのが普通であ
ることを考えると (e.g., Clark et al. 2011a, Riaz et al. 2018, Wollenberg et al. 2020)、RM256はこれらの重力
収縮シミュレーションの乱流を解像するのに十分である。

2.4.6 初期スペクトル／ソレノイダル比の効果
最後に、乱流の初期スペクトル／ソレノイダル比の効果を検証する。
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M0 = 0.05、γeff = 1.09のモデルで以下の２つのテストを実行する。

1. 初期乱流運動エネルギースペクトルが E(k) ∝ k−1, k−2, k−3, k−4 と異なる場合のテスト。ソレノイダル
比は自然混合比に固定する (Test1)。

2. E(k) ∝ k−2 に対して、自然混合モード、完全ソレノイダルモード、完全圧縮モードなど、異なるモードの
混合のテスト (Test2)。

図 2.15 Test1（上図）と Test2（下図）における平均密度の関数としての乱流速度の時間発展。色の異なる
実線の曲線は、異なる初期乱流モデルでの数値計算結果を示す。マゼンタの点線は Jeans体積内での平均音速
を示す。上図の各色に対応する破線と下段の黒破線は、解析的推定（式 2.14)）から得られる。

これらのテスト結果を図 2.15に示す。この図は、Test1(上図)と Test2(下図)の平均密度の関数としての乱流
速度の進化を示している。
上図では、解析的推定と計算結果が、すべての初期乱流エネルギースペクトルで良い一致を示していることが

わかる。これは、少なくとも Jeansスケール ∼ kJ 付近では、重力収縮の間、スペクトル指数が変化しないことを
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意味する。この飽和前のスペクトル指数の保存は、時間スケールの議論によって簡単に理解できる。コアスケー
ル (すなわち Jeansスケール)周辺でのカスケードの時間スケールは ∼ 1/(kJvturb)であり、vturb < cs である限
り、音波の交差時間 ∼ 1/(kJcs)より長い。このコアの音波の交差時間は重力収縮の時間スケールとほぼ同等のは
ずである。その結果、カスケードの時間スケールは重力収縮の時間スケールよりも長くなる。したがって、飽和
前のスペクトルの形状が保存されるのは合理的である (より詳細には図 2.16も参照)。
下のパネルでは、自然混合モデルと完全ソレノイダルモデルがほぼ同じ結果を示している。これら 2つのモデ
ルの乱流速度は、重力収縮開始直後に増幅される。どちらの場合も乱流マッハ数はM ∼ 2で飽和し、乱流の初期
混合モードに依存しない。
一方、完全圧縮モデルでは、上記 2つのモデルとは大きな違いが見られる。完全圧縮モデルの乱流速度は重力
収縮開始直後に減少する。これは圧縮モードの小波数モードでの振動によるものであると考えられる。このとき、
(圧縮)乱流速度は有限の値であるが、初期密度揺らぎはゼロである。これは初期乱流速度の振幅が振動の局所極
大にあることを意味し、それによって初期乱流速度は減少する。重力収縮が進むと、図 2.9でも見られるように、
圧縮モードのエネルギーの一部がソレノイダルモードに変換される。そしてソレノイダルモードが成長し、やが
て圧縮モードを追い越す。その結果、乱流速度は他の 2つのモデルと同じような成長速度、すなわち、ソレノイダ
ルモードの成長速度で増加する。このことは、重力収縮開始時にソレノイダルモードが存在しない場合でも、重
力収縮の過程でソレノイダルモードの成長が最終的に圧縮モードの成長を支配することを意味する。
また、図 2.15の上図の議論を補強するために、Test1での初期エネルギースペクトル E(k) ∝ k−3 のモデルに
おける乱流運動エネルギースペクトルの推移 (図 2.16) をプロットする。この図の詳細は、初期乱流運動エネル
ギースペクトル以外は図 2.9 と同じである。上図では、飽和前 (ρmean < 10−8) ではスペクトル指数が保存され
ていることがわかる。一方、飽和後は、k の高い方からスペクトル指数が徐々に増加する (べき乗分布が浅くな
る)。これは、高 k端の乱流渦は低 k端の乱流渦に比べて渦の時間スケールが短いため、非線形効果によってエネ
ルギーが k 空間に再分配されるためである。
2つのテストの結果をまとめると、乱流速度の成長速度は乱流運動エネルギースペクトルの初期べき乗指数に

敏感に依存することがわかった．一方、完全圧縮乱流モデルでは、初期に乱流速度の立ち上がりが遅れるものの、
ソレノイダルモードの成長速度（式 2.14）に従うため、乱流速度の成長速度は初期ソレノイダル比に依存しない。
いずれの場合も乱流速度は成長し、2.2節の解析的推定と一致する。

2.5 本章の結果に対するの議論
本章の研究では、乱流の詳細な進化を理解するために、弱い初期乱流速度（M0 ≤ 0.1）を選択した。他の著者

による宇宙論的シミュレーションでは、ハローに向かってフィラメントに沿って流入するガスは、暴走的収縮が
始まる前の低密度期（nH ∼ 103 cm−3）で既にM0 ≳ 0.5の乱流が発生することが示されている（e.g., Wise and

Abel 2007, Greif et al. 2008, 2011, 2012）。これらの初期マッハ数は、この論文で発見された閾値を明らかに超
えており (式 2.15)、したがって、星形成中の高密度コアは重力収縮中に必ず遷音速に到達するはずである。これ
は以前の数値計算を用いた研究の結果 Greif et al. [2012]と一致する。また、γeff = 1.09での乱流速度の飽和レ
ベルは超音速であり（図 2.4)、従って、本章で得られた結果は、これまでの初代星形成に関する数値計算による
研究結果をよく説明することができる。
数値計算では、初期回転と雲の非対称性を無視した理想的な Bonnor-Ebert球を初期条件に用いた。その結果、

回転による変形とせん断運動の影響を最小にした。また、衝撃波や放射冷却などのエントロピー生成・減少過程
の効果を単純化するために、γeff を一定と仮定した。衝撃波の存在は、渦度方程式の傾圧項による渦度の時間変
化をもたらすが、この研究では無視している。これらの仮定は今回の結果に何らかの影響を与える可能性があ
り、先行研究との比較によって議論することができる。Greif et al. [2012]は、様々な冷却過程と衝撃波加熱を考
慮し、宇宙論的初期条件から原始星コアが形成されるまでのガスの重力収縮を追った。また、彼らのシミュレー
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図 2.16 M0 = 0.05、初期エネルギースペクトル E(k) ∝ k−3 の場合でのソレノイダルモード (上図)と圧
縮モード (下図) の運動エネルギースペクトルの時間発展。実線の曲線は数値計算の結果を示す. 黒い破線は
∝ k−3 を示し、色の違いは ρmean の値の違いを示す。

ションでは、乱流がM ∼ 2まで乱流が増幅されることがわかり、本章の結果（図 2.4）と一致した。これは、初
期ガスの回転やエントロピーの変化は乱流の増幅にほとんど影響しないことを示唆している。また、Turk et al.

[2012]は磁場の有無やダイナミックレンジの違いを除けば、宇宙論的な初期条件からのガスの重力収縮について
も、Greif et al. [2012]と同様に追っている。その結果、彼らの計算では密度-渦度二乗の関係は ω2 ∝ ρ4/3 にほ
ぼ従う。この事実は、重力収縮シミュレーションにおいて、渦度方程式における傾圧項の寄与が小さいことを示
している。これらの効果についてのより詳細な研究結果は次章で述べる。
本章では、円盤分裂のダイナミクスにとって重要な質量降着期の乱流については調べていない。円盤は密度

ρpeak ≳ 10−5 g cm−3 の光学的に厚い領域で、かつ放射冷却が非効率的な静水圧コア (原始星)の周囲に形成され
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ると考えられている [Larson, 1969, Penston, 1969]。最近の研究では、収縮期の乱流が円盤の分裂を促進し、第一
世代の星の初期質量関数 (IMF)に影響を与えることが示されている (e.g. Clark et al. 2011a, Riaz et al. 2018,

Wollenberg et al. 2020)。降着期の乱流について詳細に調べた研究は現在行われていないが、円盤内の強いせん
断運動と分裂によるカオス的な運動から、質量降着期にも乱流が駆動され続けると予想するのが妥当である。
乱流運動を伴う磁場については、本章では考慮されていない。磁場が存在することは、原始星の進化にとって

重要であり、暴走的収縮期にはさらなる加熱をもたらし [Schleicher et al., 2009, Nakauchi et al., 2019, 2021]、
質量降着期には磁気制動やアウトフローフィードバックを引き起こす [Machida and Doi, 2013]。高分解能数値
シミュレーションにより、磁場を持つ乱流始原ガスにおいて small-scale ダイナモ効果によって、初期種磁場の
強さと数値分解能に依存するあるレベルまで種磁場を増幅できることが示されている [Sur et al., 2010, 2012,

Federrath et al., 2011b, Turk et al., 2012]。しかし、乱流の渦の最小スケールが Jeans スケールに比べて小さ
すぎて数値的に解像できないため、最新の最高解像度のシミュレーションでも数値計算結果は収束しない。この
数値計算の難しさを克服するために、解析的モデルが提唱されている [Schleicher et al., 2010, Schober et al.,

2012, Xu and Lazarian, 2016, 2020, McKee et al., 2020]。第 4章では、これらのモデルを拡張し、高精度数値
磁気流体シミュレーションと比較することによって増幅された磁場の大きさを推定する。
最後に、本章の結果は非常に一般的で堅牢であるため、初代星の場合だけでなく、より一般的な星形成・雲の重

力収縮過程にも適用できることに注目したい。通常、ガス雲の重力収縮シミュレーションでは、大きな Jeansパ
ラメータを用いないため、コアでの物理過程を変化させる可能性のある乱流渦の解像に失敗する。従って、たと
え初期速度場が小さくても、暴走的収縮をするガス雲コアは乱流的になりやすいことを念頭に置く必要がある。

2.6 本章のまとめ
本章では、ガス雲の最大密度が ρpeak = 10−4 g cm−3 に達するまでの重力収縮過程を追う高分解能数値シミュ

レーションを行い、重力収縮するガス雲における乱流の増幅を研究した。その結果、ガス雲の重力収縮によって
乱流が増幅されることがわかった。乱流速度/渦度と密度のスケーリング関係を解析的に見積もり、またシミュ
レーション結果は解析的見積もりと良い一致を示したが、計算格子の離散化による誤差の導入には特に注意が必
要であることも明らかになった。また、与えられた密度 ρsonic で遷音速/超音速乱流に乱流が達するための、ρ0 で
の臨界初期マッハ数を明らかにした。ρ0 = 10−19 g cm−3、ρsonic = 10−6 g cm−3 のとき、M0,cr ≃ 0.001が得
られる。その結果、この臨界初期マッハ数は宇宙論的シミュレーションで容易に実現できるため、十分に乱流的
な高密度コアが論理的に予想される。そして、増幅メカニズムをより詳細に調べるために、ソレノイダルモード
と圧縮モードの速度進化を別々に追った。全速度から半径方向の速度を差し引くと、シミュレーション開始直後
からソレノイダルモードが支配的であった。これは、 雲の重力収縮がソレノイダルモードの増幅を引き起こし、
そして全乱流速度を増加させることを示している。ソレノイダルモードはシミュレーション終了時まで成長し続
け、初期マッハ数がM0 = 0.05のように小さくとも、乱流速度は最終的に超音速に達する。最後に乱流の初期ス
ペクトル/ソレノイダル比の効果を検証した。その結果、乱流の成長率は乱流の初期スペクトルに敏感に依存する
ことがわかった。一方、初期ソレノイダル比が異なる場合においても、乱流の成長率は同じであったが、これは
単純に成長率がソレノイダルモードに支配されているためである。
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3.1 本章の概要
第 2章では、収縮する始原ガス雲における乱流増幅のメカニズムを調べた。その結果、始原環境では原始星形

成までに遷音速/超音速乱流が発生していることがわかった。一方、現在の銀河系では、幅広い空間スケールで分
子雲が乱流的でかつ磁化していることがよく知られている。その環境の性質によって、コアは低質量 (< 10M⊙)

から高質量 (> 100M⊙)まで、乱流速度は亜音速から超音速まで様々である。一方で、現在の星の質量はべき乗
分布の広い範囲にある [e.g., Salpeter, 1955, Kroupa et al., 2001, Chabrier, 2005]。このような分子雲コア分布
は、母体となる分子雲中の磁気乱流でモデル化され、それが星の初期質量関数 (IMF)に反映される可能性があり
[e.g., Padoan and Nordlund, 2002]、また、原始星形成後の円盤分裂も磁気乱流の強さが IMFを変化させる可能
性がある。このように、乱流と磁場は現在の宇宙における星形成過程にとって重要である。
乱流について、これまでの研究で重力収縮によってその強度が増幅されることが示されている [Vázquez-

Semadeni et al., 1998, Robertson and Goldreich, 2012, Murray and Chang, 2015, Birnboim et al., 2018,

Guerrero-Gamboa and Vázquez-Semadeni, 2020, Mandal et al., 2020]。前章において、 収縮する poly-

tropic/barotropic なガス雲における乱流の増幅を数値的に追った。また、収縮するガス雲中の乱流の増幅を
適切に記述する解析的表式を得た。これらのシミュレーションでは、乱流速度の二乗平均平方根 (Root-Mean-

Square: RMS)が最大で音速の数倍に達し、初期乱流場が弱くても最終的に飽和することもわかった。この飽和
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レベルは有効ポリトロープ指数に依存することがわかったが、前章では詳細なメカニズムには踏み込んでいない。
本章では、重力収縮によって増幅された乱流の飽和メカニズムを詳細に調べる。この目的のため、まず、様々

な初期条件下でのガス雲の収縮を追う数値シミュレーションを実行する。まず、3.2節では収縮を追うシミュレー
ションを行うための設定について述べ、3.3節でそれによって得られた結果を示す。そして、3.4節で乱流の飽和
レベルを理論的に見積もり、3.5で得られた数値計算の結果と理論的な見積もりを比較する。3.6節では、議論を
行い、3.7節で本章の要点をまとめる。
本章の内容はThe Astrophysical Journal, Volume 940, Number 1 [Higashi et al., 2022]*1に掲載済みである。

3.2 収縮シミュレーション
前章と同様に、高解像度の 3 次元重力収縮シミュレーションを、N -body/AMR(adaptive mesh refinement)

宇宙論的流体力学シミュレーションコードの Enzo [Bryan et al., 2014]を用いて実行する。解く方程式は前章同
様に式 (2.16), (2.17), (2.18)である。なお、式 (2.18)を解くのは後述の始原化学組成モデル (3.2.2)のみであり、
barotropic EoSラン (3.2.1)では解かない。初期条件として、中心密度 ρpeak,0 = 4.65× 10−20 g cm−3、一様温
度 T0 = 200 K、そして半径 rc = 1.5 pcを持つ重力的に不安定な Bonner-Ebert球を生成する。これは、前章の
2.3節と同じ初期条件である。計算領域のサイズは 4rc であり、周期境界条件を適用する。
2563 セルを持つ基本グリッドで計算を開始し、少なくとも 128セルで Jeans長を分解するために、雲が収縮す

るにつれてセルを徐々に細分化する（つまり、Jeansパラメータ NJ = 128である）。ただし、γeff = 1.3 のモデ
ル (後述)以外は、最大密度が 10−4 g cm−3 に達した時点でシミュレーションを終了する。シミュレーション終
了までに、最大細分化レベルは γeff = 1.0で 27、γeff = 1.25で 20に達する。対応する最小空間解像度はそれぞ
れ 3.0× 10−5 AUと 0.038 AUである。ほかのモデルでの最大細分化レベルは 20-27の間に分布している。前章
同様に、計算結果の解析には yt toolkitを用いる。

表 3.1 シミュレーションのパラメータ

ラベル マッハ数 初期回転 γeff 乱流シード
LowA 0.1 なし すべて A

LowB 0.1 なし 1.25と 1.3を除くすべて B

LowC 0.1 なし 1.25と 1.3を除くすべて C

LowA w/c 0.1 なし 化学反応有 A

Middle 0.5 なし 1.09 A

Middle w/r 0.5 あり 1.09 A

High 1.0 なし 1.09 A

“Low”、“Middle”、“High”は初期マッハ数の強さに対応する。“w/c”と “w/r”はそれ
ぞれ化学反応と初期回転を含むモデルを表す。計算コストの高さのため、γeff = 1.25と
1.3のシミュレーションはシードAのみで行った。

*1 doi: 10.3847/1538-4357/a under the terms of the Creative Commons Attribution 4.0 license with permission of republi-

cation, ©AAS.

https://creativecommons.org/licenses/by/4.0/
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3.2.1 Barotropic EoS

このモデルでは、収縮するガス中の温度進化を前章 2.3節同様に簡略化されたポリトロープモデルを用いて計
算する。圧力 P と密度 ρの関係は有効ポリトロープ指数 γeff を用いて、以下で記述される。

P ∝ ργeff (3.1)

このモデルでは、式 (2.18)を解く代わりに、この関係を利用する。本章では、1.0, 1.05, 1.09, 1.1, 1.15, 1.2, 1.25,
1.3の 8つの γeff について計算を行う。なお、計算コストの高さのため、γeff = 1.3の場合のみ、コア内の平均密
度が 10−10 g cm−3 になった時点でシミュレーションを終了する。γeff = 1.09と 1.1はミニハロー内の始原ガス
を模している [Omukai and Nishi, 1998]。ガスの平均分子量は µ = 1.22に設定する。

3.2.2 始原化学組成モデル
Barotropic EoS では明示的に計算されていないが、衝撃波または放射冷却によるエントロピーの

生成/減少を解くことで、渦度方程式の傾圧項を通じて乱流の増幅/飽和レベルが変化する可能性
がある [e.g., Wise and Abel, 2007]。本節では、傾圧項が乱流速度の進化に与える影響を調べるた
めに、始原ガスの非平衡化学反応と放射冷却を明示的に考慮する。このために、15 種類の化学種
(e−, H, H+, H−, H2, H+

2 , He, He+, He2+, HeH+, D, D+, D−, HD, HD+) の 49 個の化学反応を
Chiaki and Wise [2019]によって改良/拡張された grackleコード [Smith et al., 2017]*2を用いて解く。この
モデルでは、µ は化学種の存在量から直接計算される。数密度が 1017 cm−3 を超える高密度領域では、非平衡
化学ソルバーの時間ステップが力学的時間よりも極端に小さくなり、計算コストが膨大になる。そこで、この領
域では Saha-Boltzman 方程式を用いた平衡化学ソルバーによって水素とヘリウムの存在量を計算する。初期条
件として、H2, H+, H,Heの全ガスに対しての存在比を xH2

= 7.60 × 10−4, xH+ = 7.60 × 10−8, xH = 0.759,

xHe = 0.240としてそれぞれ仮定する。

3.2.3 初期乱流
前述 (1.3.1 節) の通り、収縮するガスコアは、収縮期の初期にある程度の乱流速度を持つことが知られてい

る（始原ガス雲については Greif 2015、現在の天の川銀河についてはMcKee and Ostriker [2007]のレビューも
参照）。
加えて、 乱流速度のパワースペクトルは、現在の宇宙のガス雲 [Solomon et al., 1987] と始原ガス雲 [Prieto

et al., 2011]の両方で Larson則 (P (k) ≡ ⟨|vk|2⟩ ∝ k−4)に従うことが知られている。ここで、vk と k はそれぞ
れ波数空間での速度と波数である。そこで、その Larson則に従う初期乱流速度場を初期の二乗平均平方根マッハ
数を変化させて与えることとする。
Larson則の 1次元運動エネルギースペクトル E(k) ∝ k2P (k)は k−2 に比例し、Burgers(圧縮性)乱流のべき

乗指数と同じである [Burgers, 1948]。この乱流場は, ソレノイダルモード (発散のないモード)と圧縮モード (回
転のないモード)が 混合したものとし、それぞれの割合は 2/3と 1/3とする。横波が 3次元系の空間方向の 2/3

を占め、縦波が残りの 1/3を占めることを考えると、これは自然な初期条件である。
先行研究では、星形成コアは重力ポテンシャルに対して数パーセントの回転エネルギーを持つことが示されて
いる [e.g., Goodman et al., 1993, Yoshida et al., 2006]。そこで、より現実的なケースとして、重力ポテンシャ
ルの 5%の初期回転エネルギーを持つ場合についてもシミュレーションを行い、初期回転が乱流速度の時間発展
に与える影響を調べた。

*2 https://grackle.readthedocs.io/

https://grackle.readthedocs.io/
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さらに、乱流の初期ランダムシードの効果を調べるために、ここでは、γeff = 1.0, 1.05, 1.1, 1.15, 1.2の 5種
類の有効ポリトロープ指数についてそれぞれ 3種類の初期シード (“A”, “B”, “C”) を用いてシミュレーションを
行う。計算コストの高さのため、γeff =1.25, 1.3については、シード Aのみで計算を行う。各シミュレーション
のパラメータを表 3.1に示す。
前章同様、乱流の時間発展の解析では、Jeans体積内のセル体積で重み付けられた二乗平均平方根の乱流速度

を計算する。乱流速度の定義には、式 (2.21)を用いる。

3.3 結果
本節ではまず、ポリトロープ指数、初期乱流シード、初期乱流速度の影響に着目し、barotropic EoSを用いた

モデルにおける全体的な乱流の発展を示す (3.3.1節)。次に、傾圧項を含む/含まない結果を比較し、乱流の発展
への影響を示す (3.3.2節)。
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図 3.1 Jeans体積内の平均密度 ρmean の関数としての乱流速度 vturb の時間発展。異なる色の実線の曲線は、
異なる γeff の計算結果を示す。点線は Jeans体積内の平均音速を示す。
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3.3.1 barotropic EoSでの全体的な乱流の進化
図 3.1は、モデル LowAでの各スナップショットの Jeans体積内の平均密度 ρmean の関数としての乱流速度の

変化を示している。見やすいように 2 つのパネルに分けている。前章で示したように、乱流速度（実線の曲線）
は最初は γeff に依存する成長率で増加する。最終的には、ρmean ≃ 10−13 g cm−3 で飽和し、その後、音速（破
線）に近い成長率で増加する。さらに、音速に対する飽和速度の比は、γeff に依存し、 γeff が増加するにつれて
減少する。これらの飽和レベルを決定する物理メカニズムについては、3.3.2節と 3.4節で詳しく説明する。
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図 3.2 図 3.1と同じ。ただし、乱流の初期シードが違う場合 (LowA, LowB, and LowC)。線の種類の違い
は初期シードの違い、色の違いは γeff の違いに対応する。見やすくするため、各 γeff のモデルごとに係数を掛
けている。

次に、各初期乱流シードでの乱流速度の変化を図 3.2に示す。見やすさのために、各 γeff のモデルに対して係
数をかけている。飽和前 (ρmean ≲ 10−13 g cm−3

)の乱流速度の成長率は初期乱流シードに依存しないことがわ
かる。また、最終乱流速度はすべての γeff でほぼ収束しており、初期シードによる違いはせいぜい 2倍程度であ
ることがわかる。初期シードの違いによるマッハ数の違いやその詳細については 3.5節で説明する。
図 3.3に γeff を 1.09に固定し、初期乱流速度を変えた場合の各モデルの乱流速度の進化を示す。また、初期回転

を伴うモデル (Middle w/r)の結果もプロットした。すべてのモデルにおいて、乱流速度は ρmean ≳ 10−13 g cm−3

で飽和している。これらのモデルの飽和レベルはほぼ収束しており、乱流の初期強度や回転の有無による差は最
大でも 20%程度である。このことから、回転速度は、収縮の過程を通して乱流の成長においては重要ではないこ
とがわかった。従って、最終的に実現されるマッハ数は初期回転の影響をあまり受けない。しかし、回転速度が
支配的な成分である場合には、回転速度を明示的に考慮しなければならないことに留意する必要がある。このよ
うな場合、乱流速度の定義 (式 2.21)は Chiaki and Yoshida [2022]の式 (18)のように修正する必要がある。
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図 3.3 図 3.1と同じ。ただし、M0 と初期回転エネルギーが異なる場合 (LowA, Middle, Middle w/r, and

High)。実線の曲線はそれぞれのモデルでの計算結果。マゼンタの点線は、γeff = 1.09 のときの Jeans 体積
内の平均音速を示す。黒の破線は γeff = 1.09を用いて式 (2.14)から得られた。

3.3.2 傾圧項の有無による比較
3.2.1節で述べたように、γeff = 1.09と 1.1は収縮する始原ガスの温度進化をよく再現する。ここでは、図 3.4

に示すように、乱流速度の時間発展を barotropic EoS を用いたモデルと放射冷却を明示的に取り扱ったモデル
（始原化学組成モデル）の間で結果を比較する。
前章図 2.4同様に、γeff = 1.09, 1.1、w/cの 3つの LowAの結果はいずれも ρmean ≲ 10−13g cm−3 の解析的

推定値（破線）とよく一致していることがわかる。また、すべてのモデルの乱流速度は ρmean ≳ 10−13 g cm−3

で飽和し、収束することがわかる。このことは、重力収縮における乱流の成長と飽和が、衝撃波や化学反応・放
射冷却によって誘起される傾圧項の影響をあまり受けず、γeff にのみに依存することを示している。

3.4 乱流飽和の解析的推定
前節では、乱流の成長率と飽和レベルは γeff のみに依存することを明らかにした。本節では、Robertson and

Goldreich [2012]によって提案された解析的なモデルを拡張し、乱流の増幅と散逸による減衰の釣り合いから、重
力収縮によって増幅される乱流の最大飽和レベルを解析的に見積もる。
Robertson and Goldreich [2012]の「断熱加熱」モデルでは、一様に収縮する背景場上の二乗平均平方根乱流

速度の時間発展は次のように表される:
dv

dt
= −Hv − η

v2

aℓ
. (3.2)

ここで、a, H(≡ ȧ/a), η, そして ℓはそれぞれ、スケールファクター、「ハッブルパラメーター」、乱流の散逸係数、
共動座標系での乱流の典型的な駆動スケールである。一様に変化する背景場では、平均密度場 ρと aは ρ ∝ a−3
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図 3.4 図 3.3と同じ。ただし、barotropic EoSと始原化学モデルの比較。実線の曲線はそれぞれ、γeff = 1.09

(赤)、γeff = 1.1 (シアン)、始原化学モデル (w/c, 緑)の数値計算結果を示す。マゼンタの点線は、γeff = 1.09

のときの Jeans体積内の平均音速を示す。黒の破線は γeff = 1.09を用いて式 (2.14)から得られた。

の関係で与えられる。
式 (3.2)の右辺第一項は重力収縮による乱流の増幅を、第二項は散逸による減衰項をそれぞれ表す。この式を乱

流の渦の回転周波数 ω = v
aℓ を用いて次のように書き直すことができる。

dv

da
= −

(
1 + η

ω

H

) v

a
. (3.3)

さらにこれを ω と H の関係式に変形すると、

d log(ω/H)

d log(1/a)
=
(
2 + η

ω

H

)
− d logH

d log(1/a)
. (3.4)

ここでは、ℓは注目する共動座標での長さスケールであり、定数と仮定する。収縮時間 tcollapse ∼ |H|−1 が自由
落下時間に比例する (∝ 1/

√
ρ)とすると、式 (3.4)の第二項は次のようになる

d log(H)

d log(1/a)
=

3

2
. (3.5)

収縮が進み (a → 0)、ω/H がある値に漸近すると仮定すると、d log(ω/H)/d log(1/a) → 0となり、

2 + η
ω

H
− 3

2
→ 0 (for log(1/a) → ∞). (3.6)

を得る [Robertson and Goldreich, 2012]。
このモデルを自己相似的に収縮するガスコアに対して適用する。式 (3.2)の駆動スケールを Jeans長 LJ のファ

クター f 倍と仮定し、式 (3.4)と (3.5)に対応する関係を導き直すと、次のようになる。

d log(ω/H)

d log(1/a)
=

5− 3γeff
2

+ η
ω

H
(for aℓ ∼ fLJ). (3.7)

Jeans長は以下の式であたえられる。

LJ =

√
πc2s
Gρ

∝ a3(2−γeff )/2. (3.8)
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ここで、cs は収縮するガス雲の音速である。式 (3.7)から、ρ → ∞ (or a → 0)の極限における漸近値は次のよう
になる

ω

|H|
=

5− 3γeff
2η

. (3.9)

次に収縮するガスコアにおける |H|(= ȧ/a = (1/3)(ρ̇/ρ))を推定する。収縮が自己相似的に進むと仮定すると、
中心密度は [Yahil, 1983, Suto and Silk, 1988]の常微分方程式を積分することで得られる。それらの式から、雲
中心からの半径 r と時間 tの関数としての密度 ρ(r, t)は ρ(r, t) = α(x)/(4πGt2)として与えられる。α(x)は定
数 κと nを用いて与えられる無次元座標 x ≡ r/

√
κtn の関数としての無次元量である。詳しくは Suto and Silk

1988を参照。コアの中心 (x = 0)において、中心密度 ρc は ρc = α(0)/(4πGt2)として与えられ、α(0)は γeff に
依存する定数である (表 3.2参照)。またここでは、自己相似的に収縮するガスコアにおいて、ガスコアの密度が
一様 (ρmean ≃ ρc)であると仮定する。
これらの仮定は γeff = 1.09 での 3 次元収縮シミュレーションでは妥当であることが前章で示されたが、他の

γeff では妥当性を確認していない。そこで、本章で考慮するすべての γeff について、シミュレーションの結果と
自己相似解を比較する。まず、比較するために必要な α(0)を得るために、4次の Runge-Kutta法を用いて Suto

and Silk [1988]の常微分方程式 (式 15a,b)を解く。得られた各 γeff に対応する α(0)を表 3.2にまとめる。
図 3.5 は、最終スナップショットを時間の原点とする負の時間の関数としての平均コア密度の変化を示して

いる。‘with cooling’, γeff = 1.09, そして γeff = 1.1 を除く全ての曲線は見やすさのために係数をかけている。
γeff = 1.0 と 1.15 では乱流による雲の変形により密度進化が一時的に速くなるが、どの γeff でも三次元シミュ
レーション（実線）と自己相似解（破線）の密度進化がほぼ一致していることがわかる。この結果は上記の仮定
が妥当であることを裏付けている。
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図 3.5 時間 −t の関数としてのコア平均密度の時間発展。実線は数値計算結果である。それぞれの実線に
対応する色を持つ破線は ρmean = (α(0)/4πG)t−2 を表し、α(0) は表 3.2 中に示されている。これらの値は
‘with cooling’, γeff = 1.09, γeff = 1.1を除き、見やすくするために係数を掛けてある。

前段落で得られた結果を用いると H は以下で与えられる。

|H| =
∣∣∣∣13 ρ̇mean

ρmean

∣∣∣∣ = ∣∣∣∣23 t−1

∣∣∣∣ = 2

3

√
4πGρmean

1√
α(0)

. (3.10)

この関係を式 (3.9)に代入すると、

ω =
5− 3γeff

3η

√
4πGρmean

α(0)
. (3.11)
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そして、ω = v/fLJ とすると、飽和乱流速度は次のように導出できる。

vsat =
5− 3γeff

3η

2πcs√
α(0)

f. (3.12)

最後に、乱流の最大飽和マッハ数を求めると以下のようになる。

Msat ≃
5− 3γeff

3η

2π√
α(0)

f. (3.13)

この式は γeff に依存するが、ρmean には依存しない。この特徴は前節 3.3.2で得られた数値計算の結果とよく一致
する。

表 3.2 それぞれの γeff での計算で得られた α(0)

γeff 1.0 1.05 1.09 1.10 1.15 1.2 1.25 1.3

α(0) 1.67 2.15 3.03 3.26 4.73 7.19 11.6 22.0

3.5 乱流の駆動スケール
本設では、3.3で得られた数値計算の結果と 3.4節で得られた解析的推定を比較する。
前節で Suto and Silk [1988]の方程式を解くことでそれぞれの γeff での α(0)を得たが、他方で乱流の散逸係数

η もまた必要である。Mac Low [1999a] は、一様かつランダムに乱流を駆動する乱流シミュレーションを行い、
駆動乱流が飽和し、エネルギー注入と散逸がバランスすることを明らかにした。また、乱流のエネルギー注入率
と散逸率が線形関係でよく近似できることを明らかにし、散逸係数の値を導いた。しかし、彼のシミュレーショ
ンは等温状態方程式でのみ行われたため、γeff 依存性については未だ不明である。そのため、η の γeff 依存性を
確認するため、Mac Low [1999a]のシミュレーションを元に様々な γeff でシミュレーションを行った。結果とし
て、どのような γeff でも η = 0.42となり、Mac Low [1999a]と同じ、つまり散逸係数に γeff 依存性がないことが
明らかとなった。したがって、この値を用いて飽和マッハ数を式 (3.13)から求める。シミュレーションの詳細な
設定と結果については Appendix Aにまとめた。
図 3.6 の上図は、式 (3.13) から求めた各 γeff での飽和マッハ数である。赤の四角、青の十字、緑の逆三角の

記号は、それぞれ初期シードが A、B、C かつM0 = 0.1 での数値計算結果から得られたものである。黒丸
の記号は 3 つのシードでの結果の平均である。3.3 節で示したように、すべてのモデルにおいて、乱流速度は
ρmean ≳ 10−13 g cm−3 で飽和するため、ここでは ρmean ≥ 10−11 g cm−3 での時間平均のマッハ数を数値計算
から得られるMsat とみなす。青、橙、緑の実線の曲線は、それぞれ乱流駆動スケールを aℓ ∼ LJ/2, LJ/3, そし
て LJ/4としたときに式 (3.13)から推定されたMsat である。
乱流駆動スケールを Jeans 長の 3 分の 1 とすると、3 つの初期シードの平均（黒丸）は飽和マッハ数の解析
的推定値とよく一致していることがわかる。またこれは、文献の等温コアの収縮計算の結果とよく一致している
[Guerrero-Gamboa and Vázquez-Semadeni, 2020]。彼らは、本章の仮定とは異なり、コアのビリアル平衡に基
づく異なる理論モデルを用いているが、Mac Low [1999a]と同じ散逸係数を用いて、0.285 LJ の駆動スケールを
得ている。
図 3.6の下図は飽和領域での、乱流渦の回転周波数 ω とハッブルパラメーター |H|の絶対値の比を γeff の関数

として示したものである。記号は上図と同じであり、黒い破線は式 (3.9)から得られたものである。式 (3.9)には
α(0)が含まれていないため、上図の実線と異なり、下図の破線には γeff に対する依存性が弱い。
飽和マッハ数と同様に、3つの初期シード（黒丸のシンボル）を用いた結果の平均が解析的推定値とよく一致し

ていることがわかる。これらの結果は、乱流の飽和メカニズムが重力収縮による乱流の増幅と減衰のバランスで
あることの明確な証拠となる。
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図 3.6 飽和マッハ数Msat 対 γeff（上図）。渦の回転周波数 ω とハッブルパラメーターの絶対値 |H|の比 対
γeff（下図）。赤四角、青十字、逆三角の記号は、それぞれM0 = 0.1における乱流シードA, B, and Cでの
結果である。上図の青、オレンジ、緑の実線はそれぞれ乱流の駆動スケール aℓ ∼ LJ/2, LJ/3, and LJ/4を
仮定し、式 (3.13)を用いて計算した飽和マッハ数の推定値である。下図の黒の破線は式 (3.9)から求めた。

本章における研究の重要な点は、この研究によって得られた理論が様々な γeff の数値計算の結果をよく記述で
きることである。この理論の汎用性は、その確かさを裏付けているともいえる。

3.6 本章の結果に対する議論
3.6.1 初代星形成
本章では初代星形成の暴走的収縮期の乱流に着目した。その結果、有効ポリトロピック指数 γeff が与えられた

とき、収縮するコアにおける乱流の飽和レベルを評価する解析的表式を導いた。γeff は ≃ 1.09でよく近似される
初代星形成を考えた場合、乱流は超音速Msat ∼ 1.5− 2となり（図 (3.6)と式 (3.13)）、先行研究の結果と一致し
ている [e.g., Greif et al., 2012]。したがって、超音速乱流は始原環境で収縮する星形成雲の一般的な特徴である
と言える。
乱流だけでなく、磁場も十分に強い場合には、初代星の IMF に大きな影響を与える可能性がある。これま

で、初期宇宙では磁場は非常に弱いと考えられてきたが、最近の高分解能シミュレーションによって、乱流によ
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る small-scale ダイナモ効果によって磁場があるレベルまで増幅されることが明らかになった [e.g., Sur et al.,

2010, 2012, Federrath et al., 2011b, Turk et al., 2012, Sharda et al., 2021]。したがって、潜在的には磁気エ
ネルギーは乱流エネルギーのレベルまで増幅される可能性がある。磁気エネルギーが 3.3 節の結果から見積も
られた乱流エネルギーに達することができると仮定すると、最大磁場強度は数密度 nH = 1019 cm−3 において、
Bmax ∼ 1.6× 104 Gと見積もることができ、これは収縮するガスのダイナミクスに影響を与えることができる強
度である。
本章で調べられていない降着円盤の形成には、乱流と磁場が重要な役割を果たす。例えば、降着円盤の分裂は

乱流と磁場の効果によって促進/抑制され、分裂への影響は乱流と磁場の強さに依存する [e.g., Wollenberg et al.,

2020, Sharda et al., 2020, 2021, Prole et al., 2022a,b]。本章や前章では、収縮する始原ガス雲では必ず乱流の
増幅が起こり、超音速乱流が発達することを明らかにした。small-scaleダイナモが乱流から強い磁場を発生させ
るのに非常に効率的であることを考えると、降着期の初期には強い乱流と磁場の両方が常に存在する可能性が高
く、初代星形成の降着期のシミュレーションに含める必要がある。

3.6.2 現代の星形成
始原ガスの場合、ガスの密度と圧力の関係は近似的に単一の冪指数 γeff を用いて記述できる。一方で、現在の星

形成における温度進化はより複雑である。ガス雲の収縮期から星形成までの温度進化は以下の 4つの段階を辿る。
(i) 等温収縮 (γeff = 1.0, ρ ≲ 10−14 g cm−3), (ii) 最初のコア形成 (γeff = 1.4, 10−14 g cm−3 ≲ ρ ≲
10−8 g cm−3), (iii) 第二収縮 (γeff = 1.1 , 10−8 g cm−3 ≲ ρ ≲ 10−4 g cm−3), (iv) 原始星形成 (γeff = 1.67,

10−4 g cm−3 ≲ ρ) [e.g., Masunaga and Inutsuka, 2000, Tomida et al., 2013].

密度が 10−14 g cm−3 に達するまでガスはほぼ等温であり、観測によると乱流速度はより低い密度の分子雲で既
に超音速である。したがって、乱流の飽和レベルは図 3.6と式 (3.13)から、最初のコア形成直前でMsat ∼ 2− 3

と見積もることができる。
最初のコア形成の段階から、状態方程式は大幅に硬くなり、その結果、Msat が低くなる可能性がある。しかし

ながら、収縮途中に γeff が変化した場合の乱流の発展を予測することは難しい、なぜなら、本章では単一冪指数
γeff について調べただけだからである。このような複雑な状態方程式の影響については今後の研究で調べる予定
である。
観測の面では、アルマ望遠鏡のような高分解能の観測装置が、分子雲の高密度コアをターゲットとして、星形成

における乱流の影響に関するデータを出し始めている。例えば、複数の星の系でそれらの星間距離が大きく、ま
た星同士の回転軸が大きくずれていることが報告されており、原始星形成時の乱流による分裂が示唆されている
[Williams et al., 2014, Fernández-López et al., 2017, Lee et al., 2017]。また、Tokuda et al. [2018]によるお
うし座の観測は、星形成コアで激しい乱流衝撃波加熱が起こっている可能性を示している。本章の結果は、この
ような小さなスケールの強い乱流が重力収縮によって駆動され、分裂や衝撃波を引き起こしていることを示して
いるかもしれない。このような乱流が実際に重力収縮によって駆動されているのかどうかは、今後、重力的に不
安定な「星のない」高密度コアの高分解能観測によって明らかにされるであろう。

3.7 本章のまとめ
本章では、重力収縮するガス雲における乱流の飽和メカニズムを研究した。
まず、ポリトロピックな状態方程式を仮定し、様々な有効ポリトロープ指数 γeff で高分解能重力収縮シミュ

レーションを行い、乱流速度の発展を調べた。重力収縮によって乱流が増幅され、その飽和レベルが γeff に依存
することを確認した。また、高マッハ数、初期にガス雲の回転を伴う乱流など、様々な初期速度での重力収縮シ
ミュレーションを行い、飽和レベルに大きな差がないことを見出した。乱流渦度の時間変化をもたらす傾圧項の
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効果を調べるために、始原ガス中の化学反応を自己整合的に解いて放射冷却を陽に導入し、収縮期から原始星形
成前までを追った。その結果、衝撃波/放射冷却による傾圧項が乱流の進化に与える影響は非常に小さいことがわ
かった。最後に、自己相似解と乱流散逸係数 η を用いて乱流の飽和レベルを解析的に見積った。数値計算結果は、
乱流の駆動スケールを Jeansスケールの 3分の 1とした解析的表式でよく記述されることが明らかとなった。
本章の結果から、収縮する星形成コアにおける乱流の飽和レベルは、重力収縮によるエネルギー入力率と乱流

の散逸率のバランスによって与えられることがわかった。前者は γeff にのみ依存し (式 3.7)、後者は定数である
(Appendix Aを参照)。したがって、初期宇宙でも現代の宇宙の場合でも、γeff だけで第一コア形成期の乱流の強
さを見積もることができることが明らかとなった。
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4.1 本章の概要
第 2章と第 3章で、初代星形成過程における乱流の増幅と飽和の詳細な物理メカニズムを明らかにした。結果

として、原始星形成までにガス雲内では常に飽和マッハ数 (式 3.13)の超音速乱流が発達していることが明らかと
なった。これまでの結果を踏まえて、本章では、様々な γeff の場合について、乱流による磁場の成長・飽和を高分
解能数値シミュレーションと解析的推定によって包括的に調べる。そして、重力収縮する初代星形成雲では、磁
場は常に equipartitionレベルまで成長することを示す。
本章の構成は以下の通りである。第 4.2節で数値計算のセットアップを述べ、第 4.3節でそれによって得られ

た結果を示す。第 4.4節では、先行研究の解析的・理論的推定を紹介し、それらの式を一般化する。第 4.5節では
その推定と前節で得られた結果を比較し、第 4.6節で様々な解像度での計算の結果を示す。第 4.7節では考察を
行い、第 4.8節で本章の要点をまとめる。本章の内容は The Astrophysical Journalにおいて受理済みである。*1

*1 arXiv:2401.09739 under the terms of the Creative Commons Attribution 4.0 license with permission of republication,

©AAS.

https://arxiv.org/abs/2401.09739
https://creativecommons.org/licenses/by/4.0/
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4.2 計算手法
AMR 磁気流体力学 (MHD)コード Athena++ [Stone et al., 2020]*2を用いて、一連の高解像度 3次元重力収縮

シミュレーションを実行する。自己重力を含むMHD方程式を直交座標系で解くために、HLLD Reimann解法を
用いて、空間二次精度の区分線形法 (Piecewise Linear Method: PLM)を、時間積分には二次精度 Runge-kutta

法を選択した。基礎方程式は以下で与えられる。
∂ρ

∂t
+∇ · (ρv) = 0, (4.1)

∂ρv

∂t
+ ρ(v · ∇)v + ∇P =

( B · ∇)B − ρ∇ϕ, (4.2)

∂E

∂t
+∇ · [(E + P )v − B(B · v)] =

− ρv · ∇ϕ− Λ + Γ. (4.3)

∂B

∂t
−∇× (v ×B) = 0. (4.4)

これら方程式において、 E, ρ, v, B, ϕはそれぞれ、全エネルギー密度、質量密度、速度、磁場、重力ポテン
シャルである。全エネルギーは E = e+ ρv2/2 + B2/2で与えられ、ここで eは熱エネルギー密度である。全圧
力 P は P = p+B2/2で構成され、pはガスの熱による圧力である。重力ポテンシャル ϕは以下の Poisson方程
式を、Tomida and Stone [2023]で実装された full multigrid (FMG)法を多重極境界条件で解くことによって得
られる。

∇2ϕ = 4πGρ. (4.5)

磁場の発散 0 の制約（ソレノイダル条件: (∇ ·B = 0)）を満たすために、Athena++ コードでは constrained

transport (CT)スキームを採用している。これにより、磁場の発散の誤差を機械精度に保つことができる。
本章におけるシミュレーションは、理想 MHD を仮定して行う。これは、オーム散逸や両極性拡散のような

磁場の非理想 MHD 効果を無視することを意味する。これは、これらの散逸の効果が少なくとも始原ガス雲の
収縮期におけるコアスケールでは安全に無視できるからである [Maki and Susa, 2004, 2007, Susa et al., 2015,

Nakauchi et al., 2019, Sadanari et al., 2023]。
また、簡単のためにバロトロピック状態方程式 (EoS)モデルを仮定する。このモデルでは、第 2章や第 3章同

様に、重力収縮するガスの温度進化をポリトロープモデルを用いて計算する。気体の熱圧力 pと密度 ρは有効ポ
リトロープ指数 γeff を用いて次式で表される。

p ∝ ργeff (4.6)

本研究では、3つのポリトロープ指数についてシミュレーションを実行する。

γeff =


1.2,

1.1 (primordial),

1.0 (isothermal).

(4.7)

ここで、γeff = 1.1のモデルはミニハロー内の始原ガスを模しており [Omukai and Nishi, 1998]、他の 2つのモ
デルは比較のために用いる。
初期条件として、中心密度 ρpeak,0 = 4.65×10−20 g cm−3、一様温度 T0 = 200 Kの重力的に不安定で磁化され

た Bonner-Ebert 球を用いる。このガス雲の密度は enhancement factor f = 1.585 [Matsumoto and Hanawa,

*2 https://github.com/PrincetonUniversity/athena

https://github.com/PrincetonUniversity/athena
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2011] で一様に増幅されている。初期ガス雲の質量は 1700M⊙ である。計算領域は初期雲半径の 5 倍の大きさ
で、周期的な境界条件を持つ。
また、E(k) ∝ k−2 に従う初期乱流速度場を加える。ここで E(k)は波数 k空間における 1次元乱流運動エネル

ギー・パワースペクトルである。この乱流速度場は、二乗平均平方根マッハ数が 0.5であり、ソレノイダルモー
ド (発散を含まない) と圧縮モード (回転を含まない) が 2:1 の比率で混在するように設定した。この乱流速度場
の強度は宇宙論的シミュレーションの結果からビリアル化によって駆動される乱流と同じ程度になるようにした
（1.3.1節を参照）。
初期磁場には磁場強度 B0 = 10−9 G の一様な磁場を z 軸に沿って与える。なお、ダイナモによって生成さ

れる磁場の強さと統計的性質は、弱いシード磁場の構造に依存しないことが知られている [Seta and Federrath,

2020]。さらに、理論的な研究 [e.g., McKee et al., 2020]によって、Biermann battery[Biermann, 1950]によっ
て生成される非常に弱い種磁場（≲ 10−19 G）は、運動論的ダイナモによって ∼ 10−8 Gまで素早く増幅される
ことが示されている。したがって、この初期磁場の強さと構造の選択は妥当である。
基本グリッド数 5123 で計算を開始し、第 2章や第 3章と同様に、AMR法を用いて重力収縮が進むにつれてセ

ルを細かくしていき、常に Jeans 長を最低 NJ セルで分解する。始めに、NJ = 128 を用いる。計算終了時まで
に、最大細分化レベルはそれぞれ、γeff = 1.0で 26、γeff = 1.1で 24、γeff = 1.2で 21となる。また、解像度依
存性を調べるために、γeff = 1.1のモデルのみ、NJ = 256, 64, 32で高/低解像度計算を行った。
ガス雲の最大密度が 10−4 g cm−3 に達した時点でシミュレーションを終了する。その後、γeff = 1.1 かつ

NJ = 128のモデルのみ 2桁高い密度まで計算を続ける。計算データの解析には、ytツールキット [Turk et al.,

2011]*3を用いる。

4.3 結果
本章における計算結果の解析では、物理量は第 2章や第 3章同様に、Jeans長 LJ の半分を半径とする球内で計

算され、すべての平均値の計算にはセル体積加重平均を用いる。

4.3.1 乱流と磁場の全体的な進化
図 4.1は、各スナップショットにおける Jeans体積内での平均密度 ρmean の関数としての乱流速度の全体的な

進化を示している。実線の曲線は計算結果を示しており、破線は解析的に推定された飽和乱流速度 (式 3.12)であ
る。乱流速度の計算には、式 (2.21) を用いた。第 2 章と第 3 章で行った流体シミュレーションで見られたよう
に、本章のMHDシミュレーションでも、乱流速度は音速の数倍程度まで増加し飽和する。急速に乱流速度が増
加する領域のダイナミックレンジが狭いため、3つのモデル間の成長率の違いは明確には見えないが、成長率は解
析的推定値 (式 (2.14)) とほぼ一致している。加えて、乱流速度の飽和レベルも式 (3.12)の解析的推定値と一致
する。これは、磁場から乱流運動へのエネルギー輸送の影響が、乱流速度の成長と飽和にほとんど影響しないこ
とを意味する。
図 4.2 は Jeans 体積内の二乗平均平方根磁場強度 BRMS の進化 (上図) と磁束凍結による成長率を除くために

それを ρ
2/3
mean で割ったもの (下図)である。最初は非常に弱い (= 10−9 G)磁場が重力収縮中に増加し、最終的に

は 1012 − 1015 倍も増幅されることがわかる。γeff = 1.1 (primordial モデル)の場合の重力収縮終了時の磁場強
度は、[Sadanari et al., 2023]による先行研究の結果と完全に一致している。
下図において、primordial モデル（赤線）に注目すると、成長率はおおよそ BRMS ∝ ρ0.9 である。これは、

Turk et al. 2012による宇宙論的シミュレーションの計算結果 (B ∝ ρ0.89)とほぼ一致する。
一方、3 つのモデルを比較すると、γeff の違いにより、極初期における磁場の成長率はほぼ同じであるのに対

*3 https://yt-project.org/

https://yt-project.org/
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図 4.1 Jeans 体積内のの平均密度 ρmean の関数としての乱流速度 vturb の進化。異なる色の実線の曲線は、
異なる γeff での数値計算結果を示す。破線は飽和乱流速度の解析的推定値 (式 3.12)である。

し、その後における磁場の成長率は異なる。これは乱流速度のマッハ数の違いによるものと考えられるが、この
段階 (運動論的段階)での成長率の詳細については後述する。

4.3.2 乱流/磁場スペクトル
乱流速度場と磁場の詳細な進化を詳しく見るために、高速 Fourier変換を用いて、AMRの最高精度と同じ一様
格子上の Fourier空間で両者を計算する。ここでは第 2章の研究とは異なり、波数 k が小さい極限で Kazantsev

スペクトルの出現を捉えるために、2LJ を一辺に持つ立方体を切り出す。
以下のように乱流の比運動エネルギースペクトル (εturb)と比磁気エネルギースペクトル (εmag)を計算する。

εturb =
1

2

∫
|v̂turb(k)|2 4πk2dk,

εmag =
1

2

∫ ∣∣∣B̂(k)
∣∣∣2

4πρmean
4πk2dk. (4.8)

ここで、v̂turb(k)と B̂(k)は k 空間における乱流速度場と磁場であり、kは波数ベクトルである。
γeff = 1.1 (primordialモデル)で得られたそれぞれのスペクトルを図 4.3に示す。上図では乱流の比運動エネ
ルギースペクトルを、下段は比磁気エネルギースペクトルを示している。異なる色はそれぞれ異なる ρmean に対
応している。特に Jeans長付近のスケールに興味があるため、波数を Jeans長での波長 kJ で規格化する。
上図では、ごく初期の段階 (ρmean ≲ 10−17 g cm−3)で乱流の比運動エネルギースペクトルが初期に与えられ

たスペクトルのべき ∝ k−2 (黒破線)をほぼ保っていることがわかる。下図では、磁気スペクトルは重力収縮が進
むにつれて kが小さく（空間スケールが大きく）なる穏やかなピークを持つ。これは重力収縮するガス雲の中で
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図 4.2 上図： Jeans 体積内の平均密度 ρmean の関数としての二乗平均平方根磁場強度 BRMS の進化。下
図： その強度を ρ

2/3
mean で割ったもの。異なる色の実線は、異なる γeff に対するシミュレーション結果を示す。

破線は各モデルの近似成長率を示す。
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小規模なダイナモが働いている良い証拠である。緑と青の曲線 (10−17 < ρmean < 10−8 g cm−3)に対応する運動
論的ダイナモの領域では、低波数の極限 (log[k/kJ] < 0.3)で Kazantsevスペクトル (∝ k3/2; 黒一点鎖線)が現
れる。同じスケールでは、乱流の比運動エネルギーは Kolmogorov スペクトル (∝ k−5/3; 黒点線) と一致する。
これらの結果は、Brandenburg and Subramanian [2005]や Federrath et al. [2011b]と一致する。また、このシ
ミュレーションの結果は、Seta and Federrath [2020]の一様格子シミュレーションでも示されたような、磁場の
飽和後（紫色の曲線）の低波数側のスペクトルが Kazantsevスペクトルよりも平坦である可能性が高いことも示
唆している。
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図 4.3 比乱流運動エネルギースペクトル (上図)と比磁気エネルギースペクトル (下図)の 波数 k の関数とし
ての時間発展 (Jeans波数 kJ でスケーリング)。異なる色は、異なる ρmean を示すが、これは重力収縮の時間
発展を示すためである。黒い破線は ∝ k−5/3、点線は ∝ k−2、一点鎖線は ∝ k3/2 を示す。

4.3.3 磁場の飽和レベル
乱流によって増幅された磁場の強さが飽和レベルに達したとき、Lorentz 力は乱流ダイナモの指数関数的な

成長段階において乱流によって引き起こされる伸び、ねじれ、折りたたみ作用に対抗するのに十分な強さにな
る [Federrath, 2016]。飽和レベルは、最大で比磁気エネルギーと比乱流運動エネルギーが同程度になるほど高
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くなる。先行研究によると、実際の飽和レベルは乱流の性質、特に音速マッハ数と乱流の駆動モードによって
決まる [Federrath et al., 2011a, Achikanath Chirakkara et al., 2021]。磁場の飽和レベルを定量化するために
B2

RMS/B
2
eq という比を導入する (図 4.4)。BRMS は Jeans体積内での rms磁場強度を示し、Beq は以下で与えら

れる、磁場の equipartitionレベルである。

Beq ≡ (4πρmean)
1/2vturb. (4.9)

実線の曲線は、図 3.1に示したシミュレーション結果の vturb を利用したものであり、破線の曲線は、解析的に得
た飽和乱流速度 (式 3.12)を用いて推定したものである。図 3.1に示すように、乱流速度が飽和しているため、上
記 2 つの値はほぼ一致する。しかし、後者は上式で示す磁場が解析的に推定された飽和速度で与えられるため、
解析的に推定された飽和レベルに対応し、明確な飽和挙動を示す。
比較のために、マッハ数M = 1.0(灰色)と 2.0(紫)の等温 EoSを用いた turbulent-in-a-box シミュレーショ

ン [Federrath et al., 2011a] で得られた飽和レベルを、着色された領域で示した。着色された範囲は、乱流駆動
モード、すなわち圧縮モードかソレノイダルモードかの場合の飽和度の違いによって与えられる。前者は期待さ
れる飽和レベルの下限の推定値を与え、後者は上限の推定値を与える。2つの極端な駆動モードの混合は中間値
に対応する。
図 4.4を見ると、飽和レベルは γeff に依存することがわかる。γeff = 1.1と 1.2の場合、比エネルギーの比が両
シミュレーションの最後で一定になることがよくわかるが、γeff = 1.0の場合ははっきりしない。このモデルでは
飽和への遷移が進行中であるが、飽和過程は完了していない。これらの結果は、γeff が低いほど飽和レベルが高い
ことを示している。また、γeff = 1のモデルで数値計算結果が着色された領域の上方に達することは、重力収縮に
よって増幅された乱流において、ソレノイダルモードが支配的になること (2.4.3節の結果）と整合的である。図
4.2の上段に示すように、乱流速度は γeff に依存するのに対し、磁場強度はどれもほぼ同じである。このことは、
飽和レベルの違いが乱流速度の違いに由来することを示している。まとめると、原始星密度 (≃ 10−5 g cm−3

)に
達するまでに、磁気エネルギーは γeff に依存して 3%～100%程度の equipartitionレベルに達することがわかっ
た。これは、磁場強度が収縮期においてかなりのレベルまで増幅されることを示しており、コア、ひいては親雲
のダイナミクスに影響を与える可能性が高い。

4.4 磁場の成長率の解析的な推定
本節では、等温近似の範囲で構築された Xu and Lazarian [2020], McKee et al. [2020], Stacy et al. [2022]の

理論を拡張し、一般の γeff について、重力収縮による磁場増幅の増幅率の解析的推定について示す。

4.4.1 運動論的ダイナモ段階
磁気エネルギーが乱流の運動エネルギーよりはるかに小さい段階では、磁力線は粘性スケール ℓν（すなわち、

最小渦スケール）の乱流によって無抵抗に引き伸ばされ、ねじられ、折りたたまれる。ここで下付き文字 ν は粘
性スケールでの物理量を示している。この段階は運動論的ダイナモ段階とよばれ、その段階では磁場は指数関数
的な成長率 exp(Γ)で増幅することが予想される。

B2 ∝ exp

(∫
Γdt

)
. (4.10)

粘性スケールでの乱流速度は、あるスケール Lからべき乗のスケーリング則で外挿することで与えられると仮
定すると

vν = vL

(
ℓν
L

)ϑ

, (4.11)
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図 4.4 比磁気エネルギーと比乱流運動エネルギーの比エネルギー比の推移。実線の曲線は数値計算結果であ
る vturb (図 3.1)を用いて計算され、破線の曲線は、vsat (式 3.12) を用いて推定したものである。網掛け部分
は、等温 EoSを用いた turbulent-in-a-boxシミュレーション Federrath et al. [2011a] の結果から得られた
飽和レベルを示している。

となり、ここで Lは乱流の特徴的なスケールであり、重力収縮するガス雲では典型的に Jeans長 LJ である。ま
た、ϑ はそのスケーリング則を決めるスペクトル指数であり、1/3 (Kolmogorov 乱流, Kolmogorov 1941) から
1/2 (圧縮乱流, Burgers 1948)の間の値である (より詳細な議論は Federrath et al. [2021]を参照)。粘性スケー
ルでの磁場の成長率 Γν は粘性スケールの渦の回転周波数であるので、以下で与えられる [Schober et al., 2012,

Bovino et al., 2013]

Γν =
vν
ℓν

=

(
vturb
LJ

)
Re(1−ϑ)/(1+ϑ), (4.12)

ここで vturb は Jeans スケールでの二乗平均平方根乱流速度である。Re は Reynolds 数 [Haugen et al., 2004,

Federrath et al., 2011b]であり、以下のように定義される（1.4.3節も参照）。

Re = LJvturb/ν ≃ N
4/3
J . (4.13)

重力収縮する始原ガス雲において、少なくとも Jeans スケールでは高い電離度によりプラズマは理想磁気流
体として扱うことができ、ガスと磁束は完全に結合（磁束の凍結と呼ばれる）している [Maki and Susa, 2004,

2007, Susa et al., 2015, Nakauchi et al., 2019]。磁場がコアの中でランダムな方向を向いている等方的で一様な
重力収縮の場合、ダイナモの成長がなくても、磁束の保存によって磁場は B ∝ ρ2/3 のように増加する。したがっ
て、磁束凍結と運動論的ダイナモによる成長効果の和は次のようになる。

B2
kin = B2

0ξ
4/3 exp

(
CΓ

∫
Γνdt

)
, (4.14)

ここで、B0 は初期磁場強度であり、ξ は密度 ρと初期密度 ρ0 の比である。上記の式において、CΓ は Stacy et al.

[2022] によって導入された定数であり、駆動モードの混合や Plandtl 数などの乱流の特性によって決められる
可能性がある [Federrath et al., 2011a, 2014]。Stacy et al. [2022]では、CΓ = 3/4を採用しているが本章では
CΓ = 0.075を仮定する。この値を選択した理由については、後述の 4.5節で議論する。
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式 (4.12)から、乱流の駆動スケールを LJ と仮定すると、以下の式を得る。∫
Γνdt =

(
3

32

)1/2

Re(1−ϑ)/(1+ϑ)⟨Mturb⟩τ, (4.15)

⟨Mturb⟩は ρmean ≤ 10−12 g cm−3 の範囲で時間平均した乱流マッハ数である。また上記式において、以下の関
係を用いた。

LJ =

(
πc2s
Gρ

)1/2

=

(
32

3

)1/2

cstff (4.16)

さらに Sur et al. [2010]や Federrath et al. [2011b]のように

τ ≡
∫

(1/tff)dt, (4.17)

を定義している。
磁場は、粘性スケールの乱流運動エネルギーに匹敵する磁気エネルギーになるまで、運動論的ダイナモによっ
て指数関数的に増大し続ける。

4.4.2 非線形ダイナモ段階
磁気エネルギーが粘性スケールの乱流運動エネルギーに匹敵するようになると、Lorentz力による乱流ダイナ

モの抑制が働く。小さいスケールでの成長が抑制された後、少し大きいスケールの渦がダイナモの成長を引き
継ぎ、そのスケールで 2 つのエネルギーが同等になるまで成長する。このサイクルは、乱流の駆動スケールで
equipartition が達成されるまで続くと理論的に予想されている*4。この段階は非線形ダイナモ段階と呼ばれて
いる。
この段階では、強磁場による乱流リコネクション拡散が効率的になる [Lazarian and Vishniac, 1999]。これは

増幅された磁気エネルギーの一部を乱流運動エネルギーに戻す。その結果、オーム散逸や両極性拡散などの非
理想磁気流体を無視した理想磁気流体でも、磁束凍結の条件が破られ、成長率は小さくなる [Xu and Lazarian,

2016, 2020]。
Xu and Lazarian [2020]は、時間依存する媒質中の非線形ダイナモの方程式を自己無撞着に導き、Stacy et al.

[2022]はそのダイナモの進化を収縮期後期まで記述するように拡張した。しかし、どちらの研究も始原的環境で
はガスは必ずしも等温ではないにもかかわらず、等温 EoSを仮定している、例えば、Stacy et al. [2022]の計算
での数密度 ≳ 1010 cm−3 の範囲での熱進化はほぼ等温となっているが（図 11参照）、Yoshida et al. [2008]の計
算の同じ密度範囲では等温ではない。実際、異なる文献の研究で示された詳細な熱進化は、実装された化学ネッ
トワークや輻射過程の処方によって微妙に異なっている。そこで、γeff 依存性を考慮することにより、それらの
議論をさらに一般化する。
非線形ダイナモ段階では、ダイナモによる成長は k < kp (kp は乱流と磁場の equipartitionが実現している波

数)の領域のみで起こる。時間依存の比磁気エネルギー εBは、Kazantsevスペクトル [Kazantsev, 1968, Kulsrud

and Anderson, 1992]の積分形で得られる。

εB = εB,ref

(
kp
kref

)5/2

exp

(
3

4

∫ t

t1

Γdt

)
, (4.18)

ここで、下付き文字 ‘ref’が付いている量は、例えば、重力収縮する雲で時間変化コア半径など、重力収縮する系
における基準値を示す。下付き文字 ‘1’ が付いている量は、非線形段階の始まりでの値を示す。磁束の凍結条件
は、基準となる比磁気エネルギーの増加 εB,ref = εB1 (ξ/ξ1)

1/3 のように与える。基準波数 kref は重力収縮が進む

*4 しかし、磁気流体力学的性質により、駆動スケールでの equipartition レベルは通常 1より低い。例えば、Federrath et al. [2011a,

2014]は、equipartitionレベルは乱流の駆動モード、マッハ数、Plandtl数に依存することを示している。
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につれて Jeans長の逆数としてスケールする。基準スケールを Jeans長と考えると、kref ∝ L−1
J ∝ ξ1−γeff/2 の

関係が得られる。したがって、以下の関係が得られる。

kref = (ξ/ξ1)
1−γeff/2 kref,1. (4.19)

一方で乱流速度については、式 (4.11) のスケーリング則を用いると、vp = vturb (kref/kp)
ϑ となる。kp にお

ける磁気エネルギーは、k > kp でエネルギーの equipartitionが成立するので、同じスケールの乱流運動エネル
ギーで与えられる：

εB =
1

2
v2p =

1

2
v2turb

(
kref
kp

)2ϑ

. (4.20)

kp での渦の回転周波数は以下となる。
Γ = Γp = vpkp. (4.21)

以下、非線形段階では、運動論的段階と異なり、ϑ = 1/3のみを考えているが、この理由については後述する (4.5

節)。
上記 2式を組み合わせ、乱流速度が非線形段階の開始時にすでに飽和している (i.e., vturb = vsat)ことを仮定

すると、以下の式を得る。
ΓεB =

1

2
v3satkref (4.22)

kref と vsat ∝ cs の密度依存性を考えると、上記の式は以下のように書き直すことができる。

ΓεB =
1

2
ε1

(
ξ

ξ1

)γeff−1/2

, (4.23)

ここで、ε1 = v3sat,1kref,1 となる。
d ln /dtを式 (4.18)と式 (4.20)の両辺に適用し、2式を組み合わせて kp を消去し、式 (4.23)を用いると、

dεB
dt

= εBaγ
d

dt

[
ln

(
ξ

ξ1

)]
+ χε1

(
ξ

ξ1

)βγ

, (4.24)

を得る。このとき、それぞれの関係は次のようになる。

aγ =
15

19
γeff − 41

57
,

βγ = γeff − 1/2,

χ =
3

38
. (4.25)

最終的に Stacy et al. [2022]と同様に、式 (4.24)を積分することで比磁気エネルギーの進化を得ることができる:

εB =

(
ξ

ξ1

)aγ

εB,1 +
χε1ξ

aγ

ξ
βγ

1

∫ t

t1

ξ(t′)βγ−aγdt′. (4.26)

式 (4.26)の第 1項は乱流リコネクション拡散の効果を含むガス雲の重力収縮による成長を表し、第 2項はダイナ
モ成長の項である。この式 (4.26)は γeff = 1と仮定すると、Xu and Lazarian [2020]や Stacy et al. [2022]で導
出された式と同じになる。
磁場の強度を推定するために、Stacy et al. [2022]と同じ近似を用いる。McKee et al. [2020]の式 (B17)を用

いると、上記式の積分は以下の形で書き直すことができる。∫ t

t1

ξ(t′)βγ−aγ dt′≃ 2ϕfftff,0

3π( 12 − βγ + aγ)

×

(
1

ξ
1
2−βγ+aγ

1

− 1

ξ
1
2−βγ+aγ

)
. (4.27)
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ここで、tff,0 = ξ1/2tff は初期密度での自由落下時間であり、ϕff はガスが原始星になるために実際に掛かる時間
tcoll(ρ)と自由落下時間 tff(ρ)との比である。この積分の近似は条件 βγ − aγ < 1/2が満たされる場合に適用可能
であるが、今回は満たされている (式 4.25を参照)。上記を式 (4.26)に代入し、式 (4.16)の第二項を整理すると、
以下を得る。

εB =

(
ξ

ξ1

)aγ

εB,1 +
χϕffMsatv

2
sat,1

2
√
6π
(
1
2 − βγ + aγ

)
× (kref,1LJ,1)

[(
ξ

ξ1

)aγ

−
(

ξ

ξ1

)βγ−1/2
]
. (4.28)

Msat(≡ vsat,1/cs,1) は飽和マッハ数 (式 3.13) である。上記の式において、すべての密度依存の物理量は
Y (ξ) = Y1(ξ/ξ1)

Z の形で書かれている。更に式を整理すると、

εB =

(
ξ

ξ1

)aγ

εB,1A2
γ,1, (4.29)

となり、ここで、

A2
γ,1 = 1 +

χϕffMsat√
6π
(
1
2 − βγ + aγ

) ( 1
2v

2
sat,1

εB,1

)

×

[
1−

(
ξ

ξ1

)βγ−1/2−aγ
]
. (4.30)

である。式 (4.19)から kref,1LJ,1 = 1としている。
比磁気エネルギー (εB,1)が比乱流運動エネルギー (v2sat,1/2)に対して十分に小さくない (i.e., Aγ,1 ∼ 1)限り、

ダイナモによる増幅はあまり重要ではない。
式 (4.28)を書き直すと、非線形段階における解析的な磁場強度を得ることができる。

Bnl = B1Aγ,1

(
ξ

ξ1

)(1+aγ)/2

. (4.31)

最後に運動論的段階と非線形段階を区別するために、ξ1 を評価する必要がある。これはエネルギー比の議論
から簡単な計算をすることで行うことができる。非線形段階のはじまりの定義から、粘性スケールでの乱流と
磁場の比エネルギーが等しいことが言える。磁場に対して Kazantsev スペクトル (∝ k3/2) を、乱流に対して
Kolmogorovスペクトル (∝ k−5/3)を仮定すると、非線形段階の開始時に比エネルギー比 Rnl,1 は以下で与えら
れる。

Rnl,1 =

∫ kν

kJ
εν(k/kν)

3/2dk∫ kν

kJ
εν(k/kν)−5/3dk

. (4.32)

波数を kJ で規格化すると上記式は以下のように書き直すことができる。

Rnl,1 = N
−19/6
J

∫ NJ

1
N3/2dN∫ NJ

1
N−5/3dN

=
4

15
N

−19/6
J

N
5/2
J − 1

1−N
−2/3
J

, (4.33)

ここで、k/kJ = N、そして kν/kJ = NJ である。NJ = 128 の場合、式 (4.33) から Rnl,1 ≃ 0.011 となる。し
たがって、ξ1 は、εmag/εturb = Rnl,1 を満たす ξ として評価できる、すなわち、ξ1 = ξ (εmag/εturb = Rnl,1)と
なる。
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4.4.3 Equipartition

乱流の駆動スケールにおいて、比磁気エネルギーが比乱流運動エネルギーのある割合に達すると、非線形ダイ
ナモによる磁場成長は終了する。その後は、比乱流運動エネルギーのみから磁場の強さを見積もることができる。
また、収縮期の後期の乱流速度は一般に飽和しており、音速の数倍で与えられる。したがって、equipartitionで
の磁場強度の密度依存性は

Beq ∝ (4πρ)
1/2

vsat ∝ ξ1/2cs ∝ ξγeff/2 (4.34)

となる。
比較のために、ダイナモ成長の寄与を除いたときの非線形段階と、equipartitionでの磁場の成長率をそれぞれ

B ∝ ξX の形で表 4.1にまとめる。

表 4.1 ダイナモ成長の寄与を除いたときの非線形段階と、equipartitionでの磁場の成長率 (
B ∝ ξX

)
γeff 非線形 equipartition

1.0 ξ0.535 ξ0.500

1.1 ξ0.575 ξ0.550

1.2 ξ0.614 ξ0.600

4.5 シミュレーション結果と解析的推定の比較
まず、式 (4.14) と式 (4.31) で推定された磁場強度と数値計算によって得られた磁場強度の比較を図 4.5 に示

す。上から下にかけて、それぞれのパネルで γeff = 1.2, 1.1, 1.0 での比較を示している。各パネルの左上に式
(4.33)を用いて計算した閾値 ξ1 を示している。
式 (4.15)におけるスペクトル指数 ϑを測るために、シミュレーション結果から得られるスペクトルをフィットす

る。運動論的段階では、ダイナモによる成長は kν で起こるが、非線形段階では kpで起こる。これらをシミュレー
ション結果から評価するために、Kriel et al. [2022]から、kturb/kJ = 1を仮定して、関係式 kν = 0.025kturbRe

3/4

を採用する。kp は波数空間で εmag が最大となる波数とする。結果として、推定されたスペクトル指数 ϑを図 4.6

に示す。更に、これらの点を ξ < ξ1 の範囲で最小二乗法を用いて二次関数でフィットし、それらを実線でプロッ
トする。全体として、スペクトル指数 (最初は ϑ = 1/2)は重力収縮が進むにつれて徐々に減少し、どのモデルで
も ϑ ≃ 1/3(点線)までほぼ減少する。4.4.2節で ϑ = 1/3としたのはこのためである。
図 4.5に戻って破線に注目する。これらの曲線は図 4.6に示す曲線を用いてフィットしている。全てのモデル

の運動論段階の磁場は、式 (4.14)でよく再現されることがわかる。この結果はまた、磁場の成長が乱流運動エネ
ルギーのスペクトル指数に敏感に依存することを意味する ([Schober et al., 2012] も参照)。4.4.1 節で示したよ
うに、CΓ = 0.075とした。これはシミュレーション結果を再現するために選んだ最適なパラメータであるが、乱
流の性質によって決まる可能性がある。CΓ の物理的依存性を明らかにすることは興味深いが、この研究の範囲外
である。そのため、今後の研究でこの問題に取り組む予定である。
非線形段階において、残る未定係数は式 (4.28)における ϕff の値である。Stacy et al. [2022]において、彼女

らは ϕff を定数であると仮定し、ガスの落下速度を積分することでこの値を求めた。本章の研究では、簡単のた
めに、ガス雲が自己相似的に重力収縮すると仮定する。これは、第 3章で確認されたように、理想的な重力収縮
するガス雲の良い近似である。第 3章では磁場を考慮していないが、本章の研究では初期磁場強度は非常に弱い
ので、ここでも同じ近似が成り立つ、すなわち、重力収縮のダイナミクスは磁場を考慮しない場合と大差がない。
ガスコアの密度は収縮時間 tss によって、ρmean = α(0)/4πGt2ss として与えられるため (3.4節を参照)、ϕff は解
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図 4.5 シミュレーション結果と解析的推定の比較。上から下にかけて、それぞれのパネルで γeff = 1.2, 1.1,

1.0 での比較を示している。各パネルの左上に式 (4.33) を用いて計算した運動論的段階と非線形段階の閾値
ξ1 を示している。破線は式 (4.14)から得られ、点線は式 (4.31)から得られた。
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図 4.6 γeff =1.2 (上段), 1.1 (中段), 1.0 (下段)での乱流速度のスペクトル指数の散布図。実線は ξ < ξ1 の
範囲で最小二乗法を用いて二次関数でフィットした近似曲線。破線は ϑ = 1/3を示している。
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析的に推定でき、以下で与えられる。

ϕff = tss/tff =

(
32α(0)

12π2

)1/2

. (4.35)

第 3章の表 3.2から、γeff = [1.0, 1.1, 1.2]に対して、α(0) = [1.67, 3.46, 7.19]であるので、ϕff = [0.67, 0.94, 1.39]

となる。
図 4.5 の破線に注目すると、すべてのモデルにおいて、非線形段階の磁場も本章の拡張された解析的推定 (式

4.31)によってよく再現できることがわかる。その差は最大で 2.05倍程度であり、何桁にも渡る進化に対して十
分に許容できる範囲内にある。
本節での結果をまとめると、γeff の異なるモデルに対して、全体的な磁場の時間発展は本章の拡張した解析的

推定 (式 (4.14)と式 (4.31))で非常によく再現できる。また、運動論的段階と非線形段階の間の遷移は、数値解像
度を用いて式 (4.33)から解析的に推定することができる。

4.6 解像度依存性
この節では、前節までの議論を補強するために、γeff = 1.1 のモデルで解像度を変えた場合での計算結果を示

す。まず、図 4.7で異なる数値解像度 (Jeansパラメーター NJ)の乱流速度を比較する。4.2節で示したように、
NJ は Jeans長を格子セルで分解するために用いる数であり、この数を 2倍にすると最小セル幅が半分になる。
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図 4.7 図 3.1と同じだが、異なる解像度での結果の比較。色の違いは Jeans長を分解するためのセルグリッ
ド数の違いに対応している。

乱流速度はすべての解像度のケースで飽和速度（黒の破線）に収束することがわかる。第 2 章で議論したよ
うに、初期マッハ数が低い乱流は、成長を正確に捉えるために高い Jeans パラメーターが必要である。例えば、
M0 = 0.05の場合、NJ ≥ 128が必要であった。本章の結果は、NJ = 32がM0 = 0.5の乱流速度の成長を正確
に捉えるのに十分な解像度であることを示している。
図 4.8は比エネルギー比の進化（上図）とシミュレーション結果と解析的推定の比較（下図）を様々な解像度

NJ に対して示している。



第 4章 　収縮する始原ガス雲における乱流磁場の増幅と飽和 70

8

6

4

2

0

lo
g[

m
ag

/
tu

rb
]

NJ = 256
NJ = 128
NJ = 64
NJ = 32

0 5 10 15
log[ ]

10.0

7.5

5.0

2.5

0.0

2.5

5.0

lo
g[

B R
M

S]
+f

ac
to

r

Numerical Results
Estimated (kinematic)
Estimated (non-linear)

図 4.8 上図：磁気エネルギーと乱流運動エネルギーの比エネルギー比の進化。一点鎖線は非線形段階の開始
時のエネルギー比の推定値を示す。下図：運動論的段階（破線）と非線形段階（点線）のシミュレーション結
果と解析的推定の比較。シミュレーションとモデルの比較を容易にし、異なる解像度のケースを分けるために
ファクターを掛けている。NJ = 256, 128, 64, 32の場合で、ファクターはそれぞれ対数スケールで +2, +1,

-1, -2である。
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上図において、実線の曲線は数値計算の結果を、一点鎖線は式 (4.33)から得られたそれぞれのモデルに対応す
る遷移比を示しており、0.0068から 0.029の間で分布している。NJ ≥ 64のモデルでは非線形段階に到達してい
るが、NJ = 32の場合のみ運動論的段階で計算が終了していることがわかる。
上記の結果を受けて、シミュレーションと解析的推定 (式 (4.14)と式 (4.31))によって得られたそれぞれの磁場

の強度を下図に示す。各モデルにおける、破線の曲線と点線の曲線の間の遷移点は、上図の実線と破線点線の交
点に対応する。また、結果を見やすくするためにそれぞれ係数をかけている。シミュレーション結果は、運動論
的段階でも非線形段階でも、様々な解像度の解析的推定値によってよく再現できることがわかる。また、2つの
段階間の遷移も、すべての解像度で解析的推定値と一致している。この事実は、我々のモデルの堅牢性を示して
いる。

4.7 本章の結果に対する議論
磁場は収縮期後の質量降着期において重要な役割を果たす。一般的なシナリオでは、重力収縮する雲は密度が

≳ 10−5 g cm−3 に達すると光学的に厚くなり、放射冷却が非効率的になる。その結果、降着円盤を伴う、原始
星として知られる静水圧コアが形成される [Larson, 1969, Penston, 1969, Greif et al., 2012]。この降着円盤は、
周囲からの質量降着によって重力的に不安定になると分裂し、複数の星が形成される [e.g., Greif et al., 2012,

Stacy et al., 2016, Susa, 2019]。
最近の数値計算を用いた研究のほとんどは、ダイナモ効果によって増幅された強い磁場が円盤の分裂を適度

に抑制し、その結果、質量関数が比較的トップヘビーになることを示している [e.g., Sharda et al., 2020, 2021,

Stacy et al., 2022]*5。
本章の結果は、初代星形成コアには、γeff の違い、すなわち、冷却・加熱の処方箋の違いや重元素の有無によら

ず、常に強い磁場が存在することを示している。従って、初代星の IMFは磁場を考慮しない場合よりもトップヘ
ビーになるという理論的な議論はこれまで考えられてきたものよりも強固なものになる。
この事実は、初代星の観測的な痕跡にいくつかの示唆を与えるかもしれない。もし本当にダイナモが発生させ

る磁場が円盤の分裂を抑制するのであれば、形成された初代星は、磁場の影響を除いた以前の数値計算で予想さ
れたよりも質量を増すことになる。このことは、現在の宇宙（≲ 0.8M⊙）まで生き残ることができる低質量の初
代星の形成が支持されない傾向があることを意味する。
一方、降着期の初期に強い磁場が存在することは、重力波を放出する大質量ブラックホール連星の始祖と考え

られている、大質量近接初代星の連星形成に有利である。Hubble時間内に合体して重力波を放出するためには、
ブラックホール連星の連星間距離が原始星の最大膨張サイズ ≲ 100R⊙ である必要がある。強い磁場がない場合、
原始星のスピンから軌道のスピンに角運動量が輸送され、連星間距離が広がる。したがって、このような接近連
星は形成されにくい [Kirihara et al., 2023]。強い磁場が存在する場合の磁気制動効果は、スピン軌道角運動量輸
送によって、この連星系の拡大のメカニズムを打ち消す可能性がある。これまでのところ、磁気制動効果を取り
入れた初代星連星合体の条件を詳細に調べた研究はない。言うまでもなく、この問題に関するより詳細な研究が
必要である。

4.8 本章のまとめ
本章では、始原環境における星形成コア収縮期の乱流を伴う磁場を包括的に研究するために、高分解能数値シ

ミュレーションを行った。また、重力収縮中の磁場の成長率についての解析的な推定を一般化し、数値計算結果と
比較した。最後に、本章の議論を補強するために、解像度依存性を調べるための追加の重力収縮シミュレーショ
ンを行った。

*5 Hirano and Machida [2022]は、形成された原始星の周りの増幅が非常に大きく、分裂が完全に抑制されると主張している。
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本章の主な結果を以下にまとめる。

1. 重力収縮による乱流速度の増幅と飽和は、強磁場からの逆反応にあまり影響されない。(図 4.1, 図 4.7)

2. Kazantsevスペクトル (∝ k3/2)は磁場が飽和するまで重力収縮するガス雲に現れる。(図 4.3).

3. 磁気エネルギーの成長速度は乱流運動エネルギーの成長速度と等しいため、飽和時の磁気/運動エネルギー
比は乱流速度が上昇し続けても一定となり、その値は γeff に依存する。γeff が小さいほど飽和乱流速度が
小さいので、最終的なエネルギー比は大きくなる。 (図 4.4)

4. ダイナモによる磁場の成長率は、運動論的段階、非線形段階ともに γeff に依存する (式 (4.14),(4.24), 図
4.2).

5. 磁気エネルギーと乱流運動エネルギーの遷移比エネルギー比は、計算解像度のみで求めることができ (式
(4.33))、これは γeff に依存しない。

6. 重力収縮するガス雲における磁場の進化は、様々な γeff と解像度において、式 ((4.14), (4.31))で説明でき
る。 (図 4.5, 4.8)

本章の結果を本論文の一連の研究と組み合わせることで、重力収縮する始原ガス雲における乱流だけでなく、
もつれた磁場の成長も確認された。この結果は、高分解能数値シミュレーションだけでなく、詳細な解析的議論
によっても裏付けられている。数値的/解析的結果は他の結果とよく一致している。さらに、この理論を一般的な
γeff ケースに拡張しても、良い一致を保っており、数値計算と解析的推定の妥当性を補強している。
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第 5章

　結論と今後の研究への示唆

本論文の結果は、初代星形成過程において、マッハ数 ∼ 1.6の超音速乱流と、それに伴う乱流の運動エネルギー
の 10%程度の磁気エネルギーを持った磁場が一般的な性質であることを示している。この結果は、初代星に関す
る研究に対して様々な示唆を与えることができる。
これまで議論したように、初代星原始星形成後の降着円盤における分裂過程において、乱流と磁場は重要な役

割を果たす。乱流はそのせん断運動によってガスの分裂を促進する [e.g., Clark et al., 2011a,b]一方で、磁場は
磁気制動効果やアウトフロー・ジェットなどによって星＋円盤系から角運動量を取り除き、中心星への質量降着
の増加や分裂の抑制をもたらす [e.g., Machida et al., 2006, 2008]。そのため、実際にどの程度分裂が促進/抑制
されるかは、乱流と磁場の効果の競合で決まる。さらに、その際の乱流のモード（つまりランダムな方向の運動
の中にどの程度回転の成分が含まれているかなど）や磁力線の構造にも依存することが予想される。磁場と乱流
の両方の効果を取り入れた降着期の研究は、近年 Sharda et al. [2020, 2021]などによって行われ、磁場が優勢で
少し分裂が抑制されるという結果が示されたが、これらの研究では本論文で示したような、完全に発達した乱流
と磁場を考慮しているわけではないため、現実の初代星形成過程でどの程度分裂の描像が変化するかにおいては
未だ自明ではない。
さらに、上記の先行研究において考慮されていない、原始星形成後の輻射フィードバックや星の自転によっても

たらされる効果も初代星形成過程、特に星が多重星として生まれた場合には非常に重要である。Sugimura et al.

[2020, 2023]による輻射フィードバックを取り入れた初代星連星の進化を追ったシミュレーションでは、形成後
の原始星連星は輻射フィードバックによって質量降着がシャットアウトされる (詳細は Hosokawa et al. [2011,

2016]を参照)まで、時間とともに降着による質量と角運動量の獲得によってその星質量と連星間距離を拡大させ
る。結果として、初代星は典型的に大質量かつ広い連星間距離の多重星として生まれることが示された。また、
Kirihara et al. [2023]は典型的に初代星の原始星は高速で回転しており、時間とともに原始星のスピンから軌道
のスピンに角運動量が輸送されることによって、連星間距離が広がることを示した。しかしながら、いずれの場
合にも磁場の効果を無視しているため、強磁場が存在する場合にはこれらの効果が打ち消される可能性がある。
本節始めでも述べたように本論文の結果は、原始星形成時において超音速乱流と強磁場が一般的な性質であり、

常に考慮されるべきであることを示している。これはまた、初代星形成雲の収縮期における標準モデルを提示し
たことを意味する。したがって、今後の初代星の研究はより降着期以後の進化に焦点を当てたものになり、乱流、
磁場、輻射をすべて取り入れた、高解像度長時間の輻射磁気流体シミュレーションが当面の課題となることが示
唆される。
さらに、本研究の結果は初代星だけでなく、第 2 世代以降の星形成に対しての示唆も与えることができる。

1.1.2節、1.2.1節、3.6節などで述べたように、初代星とその後の世代の星形成で大きく異なるのは冷却過程とそ
れによる温度進化である。重元素を含む化学種による冷却・加熱は軽元素のみで構成される始原ガスのものに比
べてより複雑な温度進化をもたらすため、進化の過程で γeff は様々な値を取る。結果として、乱流や磁場の増幅
率や飽和レベルについては、本論文で行った解析的な推定では見積もることはできない。しかしながら、原始星
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形成までガス雲が自己相似的に重力収縮し、その間のエネルギー注入は自己重力による重力ポテンシャルが主と
いう基本的な描像は変わらないため、乱流や磁場の重力収縮による増幅自体は起こることが予想される。
初代星による超新星爆発からの噴出物を考慮した第 2 世代の星形成の研究 [e.g., Chiaki and Wise, 2019,

Chiaki and Yoshida, 2022]においては、その計算コストの高さなどを理由に乱流や磁場の詳細な性質に焦点を当
てた研究は未だ発展途上であり、またそのような低金属量環境での乱流や磁場の原始星形成時の典型的な強さは
未解明であるが、始原環境と同様の増幅が働くと考えると、第 2世代星形成においても乱流と磁場は降着期のダ
イナミクスに影響を与えうる強度になることが予想される。その場合、現在考えられている理論的な IMFの推定
とは異なったものが得られるだろう。
現在の天の川銀河系内の星形成の現場では、3.6 節でも議論したように、近年の高分解能観測装置による観測
の結果、コアまたはそれより小スケールでの強い乱流の存在が示唆されている [e.g., Lee et al., 2017, Tokuda

et al., 2018]。これは、星間媒質 (Interstellar medium: ISM) などのコアスケール以上のスケールで超新星爆発
や分子雲同士の衝突によって乱流が駆動され、Kolmogorov則や Larson則に従って小スケールにカスケード減衰
した結果、亜音速程度となる理論的な予想とは異なっており、本論文で示したような重力収縮による乱流の増幅
がその強い乱流の有力な駆動候補となるかもしれない。また、Crutcher [2012]などの観測は、低密度分子雲の磁
場は典型的に数 µG程度であることを示しているが、一方で若い低質量星の観測では kG程度の磁場の存在が示
唆されている [e.g., Sokal et al., 2020]。Wurster et al. [2018]による非理想磁気流体シミュレーションの結果は、
この kG程度の磁場がダイナモによる増幅で発達したことを示している。この研究では、磁場の増幅率や飽和レ
ベルに対しての解析的な推定との比較は行っていないが、今後本研究で導出したダイナモによる磁場増幅の推定
を非理想磁気効果や時間変化する γeff を考慮して拡張することで、この議論を裏付け、現代の若い星の磁場の起
源をより詳細に明らかにすることが可能となるであろう。
このように、本研究の結果は始原環境だけでなく、低金属量環境や現在の星形成の研究への示唆に富んだもの
であり、今後の研究の発展に貢献できるものであると期待される。
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付録 A

　乱流散逸シミュレーション

式 (3.13)からMsat を推定するためには、乱流の散逸係数 η が必要である。ここでは、等温気体の乱流散逸を
調べたMac Low [1999a]のシミュレーションを拡張する。そのために、Mac Low [1999a]の手法を基礎として、
γeff を変化させた場合のシミュレーションを行う。ここで、Mac Low [1999a]で定義されている散逸係数 ηv は、
式 (3.13)の η と少し異なっていることに注意する必要がある。この両者は、η = 2πηv の関係によって相互に変
換することができる [Guerrero-Gamboa and Vázquez-Semadeni, 2020, 式 (14)]。
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図 A.1 運動エネルギー注入率 Ėin = 1の場合の乱流速度の時間発展。 曲線の色は右下の枠で示した γeff に
対応する。速度の時間発展に γeff 依存性がないことがわかる。

まず、このシミュレーションの各物理量は計算コード単位で記述されていることに注意する。すべての計算は
1283 セルを持つ 3次元一様格子上で行われる。*1計算領域長 L = 1とし、周期境界条件を用いる。ガスは初期密
度 ρ0 = 1、全質量m ≡ ρL3 = 1で領域内に一様に分布している。3.2.1節との比較のため、µ = 1.22とし、γeff

を同じにしてシミュレーションを行う。
シミュレーションの間、乱流は各時間ステップ δtで速度変動 δv の注入によって連続的に駆動される。この δv

*1 Mac Low [1999a]は、十分な解像度（最大でも 1283）を与えれば、この種の乱流シミュレーションにおける速度の成長は解像度に依
存しないことを示した。したがって、1283 の一様格子を選ぶ。また、この解像度は 3.2 節の重力収縮シミュレーションの有効解像度
（Jeansパラメーター）と同じである。
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は、一定の運動エネルギー注入率 Ėin = ∆E/∆tにから得られ、初期パラメータとして設定される。波数 k にお
ける乱流運動エネルギースペクトルは、kpeak = 2にピークを持つ Larson則 (すなわち、E(k) ∝ k−2)に従うよ
うに設定される。したがって、乱流の典型的な駆動スケールは L/kpeak である。駆動される速度場は完全なソレ
ノイダルモードで構成され、重力収縮によって駆動される乱流速度場を模倣している [Federrath et al., 2011b]。
各 γeff について Ėin = 0.1, 0.3, 1, 3, 10でシミュレーションを行い、各 γeff で与えられる初期音速で計算され
る音波の交差時間 tsc の 2倍で終了する。
まず、例として Ėin = 1の場合の乱流速度の時間発展を図 A.1に示す。全ての γeff に対して、速度は ≃ tsc の

時間で飽和する。どの γeff でも速度の時間変化はほとんど同じであり、乱流の時間発展に γeff 依存性がないこと
がわかる。
Mac Low [1999a]は、乱流が平衡（飽和）状態に達した時、乱流のエネルギー散逸率 Ėkin はエネルギー注入率

Ėin と等しいことを数値計算の結果から示し、また、それは以下の線形関係によって近似できる

Ėkin ≃ −ηvmk̃v3rms. (A.1)

ここで、k̃ ≡ (2π/L)kpeak としている。この関係を用いて、散逸係数を推定する。
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図 A.2 エネルギー散逸率 (= Ėin) 対 kv3rms の散布図。色の違いは γeff の違いに対応する。青い実線は最小
二乗法で求めた。異なる γeff 間で値に差がないため、各エネルギー散逸率において点はほぼ 1 点に縮退して
いる。

シミュレーション開始後から、音波の交差時間が経過した後の、kv3rms に対してのエネルギー散逸率 (= Ėin)を
図 A.2にプロットする。異なる色の丸印は、対応する γeff での結果を示す。この図から、異なる γeff の間で差が
なく、また各エネルギー散逸率において、点がほぼ一点に重なっていることがわかる。この結果と式 (A.1)から、
最小二乗法を用いて ηv = 0.42/(2π)と見積もることができた。これはMac Low [1999a]の等温の場合の結果と
完全に一致する。よって、本論文では η = 0.42を用いることとする。



77

参考文献

Radhika Achikanath Chirakkara, Christoph Federrath, Pranjal Trivedi, and Robi Banerjee. Efficient Highly

Subsonic Turbulent Dynamo and Growth of Primordial Magnetic Fields. Phys.Rev.Lett., 126(9):091103,

March 2021. doi: 10.1103/PhysRevLett.126.091103.

Masashi Ando, Kentaro Doi, and Hajime Susa. Generation of Seed Magnetic Field Around First Stars:

Effects of Radiation Force. ApJ, 716(2):1566–1572, June 2010. doi: 10.1088/0004-637X/716/2/1566.

Pablo Arrabal Haro, Mark Dickinson, Steven L. Finkelstein, Jeyhan S. Kartaltepe, Callum T. Donnan,

Denis Burgarella, Adam C. Carnall, Fergus Cullen, James S. Dunlop, Vital Fernández, Seiji Fujimoto,

Intae Jung, Melanie Krips, Rebecca L. Larson, Casey Papovich, Pablo G. Pérez-González, Ricardo O.
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