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評価等

• 小テスト (初回はなし)+レポート



講義概要

1. ビッグバン宇宙論: 2コマ分くらい

2. 天体形成 (主に銀河): 2コマ分くらい

3. 星形成・進化、惑星形成: 3コマ分くらい



講義の目的

• 惑星形成を、宇宙における階層的構造形成全体の中で理
解する

• 同時に、惑星形成研究を天文学・天体物理学研究の中で
位置付ける

• そのために宇宙の始まり、銀河等の天体形成、星形成、
惑星形成の順にトップダウンで話を進める



ビッグバン宇宙論

• 宇宙論の歴史

• 現在の描像

• 残っている問題

– インフレーション

– ダークマター

– ダークエネルギー



天体形成

• 大規模構造・重力不安定 (ジーンズ不安定)

• 重力熱力学的不安定

• 円盤構造、軸対称不安定、スパイラルモード

• 銀河形成

• 銀河と太陽



星形成と惑星形成

• 星形成

– 星形成を考えるいくつかの立場

– 初代星

• 恒星進化

– 星の一生

– 中性子星・ブラックホール・重力波

• 惑星形成の標準ないし京都/林モデル

– minimum solar nebula model

– シナリオ紹介

– 理論的問題

– わかっていないこと



事務連絡

今日は講義のおわりの小テストはありません。



分散関係

• k ą kJ なら ω は実数。この時は解は振動的（普通の音
波と同じ）

• k “ kJ なら ω “ 0 で、与えた摂動は時間発展しない
（中立安定）

• k ă kJ なら ω は純虚数。この時は解は減衰する解と発
散する解の両方がある（不安定）。

なお、一応念のために書いておくと、式 (??)の形の解だけを
考えるのは任意の初期条件からの解が（連続性とかを仮定す
れば）この形の解の線形結合で表現できるからである。解の
線形結合が解であるのは方程式が線形だからであり、任意の
解が表現できるのは要するにフーリエ変換が完全系をなすか
らである。



分散関係からいえること

• 波長が短ければ普通の音波

• 波長が 1{kJ より長いと時間の指数関数で進化

• つまり、長い波長のモードは密度が上がり始めたらどん
どんあがる（下がり始めたらどんどんさがる）

いいかえると

• 十分に波長が長いと必ず不安定になる

• 重力があると無限に一様な状態というのは温度無限大で
ない限り必ず不安定



ジーンズ波長

kJ に対応する波長: ジーンズ波長 λJ

λJ “

c

π

Gρ0

vs (1)

ジーンズ波長くらいの半径の球を考えると、

• 運動エネルギー: MJv
2
s の程度

• 重力エネルギーは GMJ{λJ の程度、

• MJ はジーンズ質量で (半径 λJ の球の質量)

計算すると、運動エネルギーと重力エネルギーが大体等しい。
ジーンズ波長はそういう長さ。



ここまでの解析でごまかしたところ

• 一様密度の物質があれば、ポアソン方程式の右辺が0じゃ
ないから重力ポテンシャルは一様な値というのは何かお
かしい

• が、一様で無限にひろがっているなら、重力ポテンシャ
ルが場所によって違うのも何か変

宇宙全体の場合: 宇宙膨張に対して不変な座標系 (共動座標と
いう)で方程式を書き換えるとこの問題は解消。但し、時間
変換がはいるので、時間の指数関数的にはならない。



初期条件と力学平衡の状態の関係

あまり役に立つことはわかっていない。初期条件と最終状態
の間の関係をいろいろ調べている段階。

このへんは、基本的には前にいった数値計算でやられる。

• 1996 年頃に、宇宙論で考えるような初期条件の範囲内で
はいろいろパラメータを変えてもできるものはみんな同
じであるというシミュレーション結果が出た。

• が、この結果は実は間違い であったことが、より大規模
なシミュレーションからわかった。

というわけで、わかっていない問題は非常に多い。



もう一つ大きな問題

星の数は実際には無限大というわけではない。

銀河： 1010 かなり多い、

散開星団、球状星団 104„6

銀河中心 巨大ブラックホール+107個程度の星

こういったところではどういうことが起きるか



銀河中心

近傍の銀河 M82 の中心部の「すばる」望遠鏡による写真



X線では

NASA Chandra X線衛星による写真

こういったところではいったい何がおきているか？



無限には星が多くない時

厳密には力学平衡にない

Ñそれぞれの星の軌道はだんだん変わっていく

物理的には「多数の粒子が相互作用する系」

Ñ統計力学的（熱力学的）に振舞うはず

つまり：熱平衡状態（エントロピー最大）にむかって進化す
るはず。

（普通の気体なんかと同じ）



普通の気体との違い

• 重力のエネルギーは質量の2乗に比例

• 粒子を閉じ込めておく箱（境界）があるわけではない

2つ違うとよくわからないので、違いを一つにしてみる。

具体的には：仮想的に球形の断熱壁でかこんだなかの理想気
体を考える。

重力の効果があるくらい大きいもの。

星の集団とガスは違うのでは？という気もするが、熱平衡状
態であれば分布関数は同じなのでまあいいかも。



断熱壁の中の理想気体

温度（熱エネルギー）が重力エネルギーよりもずっと大きい
状態

これはもちろん重力がない時と変わらない

温度を段々下げていく（エネルギーを抜いていく）
Ó

重力の効果が出てくる。

具体的には、中心の密度が上がって、壁のところが下がる。
これは、重力と圧力勾配を釣り合わせるため。地球の大気が
上にいくほど薄くなるのと同じ。



方程式と解析解

球対称な壁の中の、等温熱平衡なガスの方程式はこんなふう。

dp

dM
“ ´

M

4πr4
, (2)

dr

dM
“

1

4πr2ρ
, (3)

M prqは半径rの中の質量、pとρ は圧力と密度、ここでは
重力定数が1になるような単位系だとする。



方程式と解析解(続き)

座標系のとりかたが普通ではないが、恒星内部構造論では質
量を座標にとる慣習がある。下の式は逆数とれば普通の式、
上の式は

dp

dr
“ ´

ρM

r2
(4)

で、圧力変化が重力と釣り合う、という式である。温度は、
状態方程式

p “ ρT (5)



方程式と解析解(3)

• 一般の境界条件で解析解があるわけではないが、ρ9r´2

の形の解はある。(代入すれば解であることがわかる)

• 壁をつけた人工的な条件ではこの解は存在できるが、「自
己重力系」としては存在できない (質量が無限大になる)

• 中心で有限密度の解も、r Ñ 8 の極限では解析解に漸近
する

• そういう、解の系列を考える。



解の系列

• 物理的にしたいこと:ある質量のガスをある半径の球形の
壁にいれて、段々温度を下げていく。そうすると、重力
の効果が大きくなってきて中心と壁の密度比 (Dとする)

が大きくなる

• 計算機でこの解を求めるには:中心で適当な密度から始め
て、外側にむかって積分していく。任意のとこである D

の解が求まる。これを、質量、半径を (例えば) 1 になる
ようにスケール変換して、温度もあわせる。



スケール変換

• 半径 r, 質量m, 温度 t の解があったとする。G “ 1 で考える。ス
ケール変換では半径を 1{r倍、質量を 1{m 倍するので、重力エネ
ルギーは r{m2 倍になる。

• 熱エネルギーを同じ比率でスケールすれば、圧力と重力がちゃんと
釣り合う解になっているはずである (ビリアル定理からくる要請)の
で、温度は t{m 倍すればいい (はず)

• 始めからエネルギーだけ与えて、壁の中にある、という境界条件を
満たす解を求めようとするとどうすればいいかわからないが、ス
ケール変換すれば求められる。



エネルギーの下限

計算してみるとどこまでも
温度を下げられるわけではな
い。
図に結果を示す。これは横軸
に中心と壁の密度の比、縦軸
にエネルギーをとったもの



熱平衡状態

D “ 709 でエネルギーが最小になり、それ以上エネルギー
が低い平衡状態はない。

さらに、エネルギーのほうから考えてみると、あるエネル
ギーに対してそれに対応する平衡状態が 2 つ以上あるところ
がある。

• もっとエネルギーが低い状態は？

• D が大きいところはいったいなにか？



密度比が限界より大きい状態

これは「熱力学的に不安定な平衡状態」になっている。

安定／不安定：ここでは「熱力学的」

温度が一様な平衡状態に、すこし温度差をつけてやる（熱エ
ネルギーを移動してやる）

• もとに戻る：安定

• 戻らない：不安定



熱力学的安定性

普通の世の中のもの：戻るに決まっている。

熱をもらった方は温度が上がる。

とられたほうは温度が下がる。

熱い方から冷たい方に熱がながれるので、元に戻る。

ところが、、、重力が効いているとそうなるとは限らない。



熱力学的不安定性

条件によっては以下のようなことが起こる

中心部から熱を奪うÑ温度／圧力が下がる Ñ 圧力を釣り合
わせるために収縮Ñ 重力が強くなる Ñ もっと収縮 Ñ 結果
として温度が上がる。

これが起きると、熱を奪われた方が温度が上がるので、ます
ます熱が流れだし、いっそう温度が上がるという循環には
いる。

これを、「重力熱力学的不安定性」という。



どうやって安定性を調べるか

「重力熱力学的不安定性」：

計算機によって安定性を調べることで初めて発見されたもの。

「計算機で安定性を調べる」というのはそもそもどういうこ
とかという原理的な話をすこしだけしておく。



安定性解析の原理

ここで問題なのは適当な偏微分方程式（系）

Bf

Bt
“ Apfpxqq (6)

ここで、 A は「汎関数」(関数に作用する「関数」)。具体的
には、例えば普通の熱伝導なら f の空間2階微分。f は例え
ば温度。

の定常解 f0pxqがあったとする。

定義により Apf0pxqq “ 0

少しずれた f “ f0 ` df 、dfの方程式を作る。



線形化(1)

df に何か入れればそれがどうなるかが計算できる

あらゆる可能な df について調べる？

そんなことがどうやってできるか？

これを可能にする方法が線形化して固有値問題にするという
こと。



線形化(2)

仮定: df が f0 よりもずっと小さい

df について線形な式にできる。

線形:

Bdf

Bt
“ Bpdfpxqq (7)

という形だったとして、Bが線型とは

Bpαdf1pxq ` βdf2pxqq “ αBpdf1pxqq ` βBpdf2pxqq (8)

という性質を満たすということ。



線形化(3)

もうちょっとわかりやすくいうと、

df1 が解なら df1 の定数倍も解

df1, df2 が解なら df1 ` df2 も解

ということ。



固有関数

このように線形な方程式には、固有値、固有関数というもの
がある。

固有関数は、
λdf “ Bpdfq (9)

の解。λ が固有値。

この時、時間発展が df “ eλtdf0 の形に書ける。

一般には任意の関数が固有関数の重ね合わせで書けるので、
これら固有関数だけを調べればいいことになる。



固有値と安定性

これの解（固有関数）は一般には無限個ある。

対応する固有値λ も無限個ある。

「もっとも大きい固有値」から順に求めるような計算方法が
あるので、求まった最大の固有値が負（実数部分が）であれ
ば安定ということになる。



もうちょっと具体的な計算法

まず f0 自体が必要。

空間も細かい刻みにわけて、その各点での値を近似的に計算
する。

出てくるのは連立方程式になる。これを計算機を使って解く。

f0 が求まると、それを使って df についての方程式を具体的
に書ける。



df についての方程式

これもやっぱり連立方程式になるが、線形であることから連
立一次方程式になる。つまり行列でかける。

この行列の固有値、固有ベクトルを求めると、元の問題の固
有値、固有関数の近似値になっている。

と、なんかややこしいが、計算機で安定性を調べるという時
ににはだいたいどんな分野でも同じようなことが出てくるの
で、ちょっと詳しく書いてみた。



ジーンズ不安定の場合

先週扱ったジーンズ不安定は計算機とかつかわないで答がで
た。何故？

• 平衡状態の解に「無限一様」をもってきた

• そうすると、線型摂動に対する偏微分方程式が定数係数
になる。

• 変数分離で解ける。「全ての」固有値が解析的にもと
まる。

「無限一様」とか「正方形」とか「一様球」とか以外が計算
できるようになったのは電子計算機の発達以降。



安定な場合, D “ 1.05

λ: 固有値

• 圧力は変化しない

• エントロピーと温度が比
例

要するに、普通の断熱容器の
なかのガス。



安定な場合(2), D “ 10

• 中心で圧力が上がる

• 温度は断熱変化の影響も
受けるので、エントロ
ピーとずれる



安定な場合(3), D “ 100

• 中心で温度も上がる

• 温度勾配はエントロピー
変化を減らす向き（この
場合中心の方が低温）

• 熱力学的には安定



中立安定, D “ 709

• 温度勾配ができない

• したがって、摂動がもと
に戻らない



不安定, D “ 1000

• 中心のほうが温度上昇が
大きい

不安定になっている



重力熱力学的不安定性

というわけで、線形解析の結果：

断熱壁をつけて等温の平衡状態を作っても、重力が効いて
いると熱力学的に不安定

「重力熱力学的不安定性」 gravothermal instability とい
う名前がついている。

発見： V. Antnov (1961)

上のような安定性の明確な定式化: Hachisu & Sugimoto

(1978)



もっと先の進化

摂動が有限振幅まで成長したあとの進化：数値計算で調べる。

Hachisu et al. (1978) : 自己重力流体について数値計算
した。

Cohn (1980): 流体近似を使わない軌道平均フォッカー・プ
ランク方程式の数値積分から、自己相似解が実現しているこ
とを示した。



自己相似解



最終状態？

中心部の密度が非常に上がってくると、、

• 星同士の近接遭遇

• 3星が同時に近付く

連星ができる。これは「エネルギー放出反応」（核融合と
同じ）

これにより、今度は中心部が膨張を始めると理論的には予測
されている（重力熱力学的振動）



重力熱力学的振動

球状星団の中心部で
はこのようなことが
起こっている可能性
が高い。



球状星団中心の天文学的意義

• 多数の連星が形成される。

• 熱力学的進化: 重い星は星団中心に沈む

• ブラックホールや中性子星の連星が多数形成される場所
である可能性

• 低質量X線連星やミリ秒パルサーは実際に多数見つかっ
ている

• 重力波も検出されたのでこれから注目される？



重力波初観測

• 去年の2月11日 10:30 (東海岸時間) LIGO グループ
発表
“We have detected gravitational waves. We did

it!”

• どこにあるどういう天体だったか

– 13億光年先

– 太陽質量の 36倍のブラックホールと29倍のブラック
ホールが合体、62倍のブラックホールになった (3太
陽質量が重力波のエネルギーになった)



検出された波形

横軸: 時間
縦軸: 歪み (「空間の歪み」)

最大振幅: 10´21

3000km 離れた2つの測定器
(基線 4km のマイケルソン・
モーレー干渉計)で同じ波形
観測



LIGO が捉えたもの

Inspiral: 合体直前、重力波放
出によって軌道が近付き、周期
が短く、振幅が大きくなる
合体の瞬間: 大振幅、高周波数
の波
リングダウン: 1個のブラック
ホールになってからの時空の
振動

シミュレーションで予測されていたものと非常に良く一致:

逆に合計の質量・質量比、距離を決められる



重力波検出の意義と今後の研究の方向

• 本当に重力波が世界で初めて検出された

– 一般相対性理論が本当にそこまで正しいことの完全な証明 (線型
の範囲で正しい代替理論はすべて否定されたといっていい)

– より精密な重力理論、ブラックホールの性質の研究への道 (スピ
ン、電荷の影響他)

• 36太陽質量と29太陽質量のブラックホール同士の合体だった

– 全く予想外

– 見つかると思っていた/見つけようとしていたもの:
連星中性子星の合体



何故予想外だったか？

• 中性子星は多数見つかっている。超新星爆発の後に普通
にできる (かに星雲パルサー: 1054年の超新星爆発でで
きた)。球状星団1つだけでその中に数十から数百個ある。

• 中性子星連星もいくつかは見つかっている。(連星パ
ルサー)

• ブラックホールは10太陽質量を確実に超えるものは見つ
かっていなかった。ブラックホール連星はもちろん見つ
かっていない。

• なお、100万太陽質量を超える大きなブラックホールは
多数見つかっている。これらは銀河中心にある。我々の
太陽系の中心:400万太陽質量のブラックホール。



とはいえ理論的には、、、

LIGO の感度: 100Hz あたり
で最も高い
今回のイベントはちょうどそ
の辺
イベントの重力波強度: 距離
が同じなら質量に比例。

宇宙の体積あたりのイベントレートが同じなら、(感度が落ちない範囲で)
重いものは質量の3乗に比例して検出レート上がる。ブラックホール合体
が多いわけではない。中性子星合体の 1/1000 より多い、という程度。

170817 のイベントで、めでたく中性子星 (少なくとも一方は)の合体が
観測された。重力波だけでなく、ガンマ線、光、電波等でも。



これから期待されること

• 非常に沢山のイベントが検出される。特に LIGO の感度があがると
増える。

• 観測される質量の上限: 100-200太陽質量。そこから上は LIGO は
感度がない。

• 中性子星合体もそこそこの数検出されるはず

つまり: (200太陽質量以下に限ると)宇宙のどこでいつどういう質量のブ
ラックホールや中性子星が合体したか、が大体わかる。

言い換えると:

メカニズムも距離も謎なガンマ線バーストや、Kepler 衛星まで数が
少なかった系外惑星に比べると、突然膨大な観測情報がやってくる。


