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原始銀河形成における水素分子の生成および輻射の役割

新潟県立新潟南高校　笹川民雄

１　本研究の背景および目的

１．１ ビッグバン宇宙の進化と構造形成

　宇宙は約 150億年前にビッグバンにより開闢し，極めて高温，高密度の状態から膨張に
より冷却し，その過程で銀河団，銀河およびそれらを構成する星団，星雲など種々の階層

の構造を形成して現在に至っていると考えられている。ビッグバン宇宙論に基づいた宇宙

進化の過程を簡単にふりかえる。

　光のドップラー効果の観測よれば，銀河はお互いに遠ざかりつつあり，その速度は銀河

間の距離に比例している（ハッブルの法則）。これは，銀河が空間にへばりついており，そ

の空間自身が一様に膨張する描像で捉えられる。この空間の膨張の仕方を決定する法則が

アインシュタインの一般相対性理論であり，空間に存在する物質や輻射などのエネルギー

分布により空間の膨張（曲率）が決まるという理論である。また，一つの閉じた空間を考

えると，膨張の結果，物質圧や輻射圧が外部の空間に対し仕事をすることになり，熱力学

の第一法則に相当する一般相対論のエネルギー保存の法則により圧力，温度などが降下す

ることになる。ここで，以上のことを簡単に定式化しておく。

  我々の銀河を原点 Oとして，例えば仮に，等間隔に並んだ銀河があるとして距離に比例
して１，２，３などと番号を付ける。膨張とともに各銀河の間隔は変化するが，各銀河を

表す座標「１，２，３」は普遍である。この座標をギリシャ文字 χ で表し，これを共動座
標という。一般に時刻 t での原点からある銀河までの距離ｒは χ)(tar = と表すことがで

きる。ここで )(ta は空間の膨張の仕方を表すもので膨張因子と呼ばれている。宇宙の一様，

等方性を仮定するとｔだけの関数になる。

   これより銀河どうしの相対速度Ｖは次のようになる。

　　　　　 Hra
dt
da

adt
drV === χ1

　　ただし，
dt
da

a
H 1≡ 　　　　　　　　　（1.1）

  これは遠方の銀河ほど速い速度で遠ざかるというハッブルの法則を表している。また，

Ｈはハッブル定数とよばれているが，一般には時間の関数である。ハッブル定数の値は

　　　　      　 15.0],[100 1
0 ≤≤= −− hMpckmshH 　　 　　　　　　　　　　　(1.2)

銀河の速度が光速度に達する所が宇宙の地平線である。その向こうは見えない。地平線ま
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での距離，いわゆる宇宙の半径は

　　　　　　　　　　 ][/10][/3000/ 28
0 cmhMpchHc ≅=

の程度である。また，光速度で膨張を続けてきたとすると，宇宙の年齢は

　　　　　　　　　　　　 ][/101/1 10
0 年hH ×≅

程度であり，これをハッブル時間という。

　時刻 1t に遠方の銀河から発せられた光が時刻 0t に我々の銀河に到達する場合の共動座
標系における銀河までの距離と 11 tt ∆+ に発した光が 00 tt ∆+ に到達する場合の共動座標

系における距離は同じである。すなわち，
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が成り立つ。 )(ta の変化する時間に比べ， t∆ が十分小さければ )(/)(/ 1100 tattat ∆=∆ が

成り立つ。一方， 1t∆ 間にｎ回振動していれば光源での振動数 1ν および，観測者が観測す
る振動数 0ν は 0011 ttn ∆=∆= νν を満たす。よって各での波長を 0,λλ とすれば
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　　　　　　　　　　  (1.3)

ここでｚは赤方偏移度である。例えば，現在最古の天体として 5=z のクェーサーが観測

されているが， 0t はビッグバンの時を 0とした現在の時刻であるから，宇宙が現在と比べ
6/1 に縮んでいた時刻 1t に発せられた光（クェーサー）を見ていることになる。このよう

にｚは時間の代わりに用いることができる。ｚの大きい銀河ほど過去の銀河であるといえ

る。

　膨張因子 )(ta はアインシュタイン方程式（宇宙方程式）より決定される。
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ここで，ρは物質のエネルギー密度，物質の熱エネルギー密度および輻射エネルギー密度
の和，Pは物質圧と輻射圧の和である。すなわち

　　　　　 ( ) 412222 ~1 TaTnknmcccc Brtm +−+=++= −γρερρ 　　     (1.6)

　　　　　 24

3
1/~

3
1 cmTkTaTnkP rBmB ρρ +=+=                        (1.7)
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ここで， mn, は粒子の数密度および質量である。また，a~は輻射密度定数であり，σ を
シュテファン・ボルツマン定数とすると

　　　　　　　　　　　　 ][106.7/4~ 4315 −−−×== Kcmergca σ
で与えられる。

 (1.4) の第一項は運動エネルギー，第二項はポテンシャルエネルギーを表す。また，

000 ,, ρHa はそれぞれの値の現在値を表し， kは空間の曲率である。(1.4) の kの符号は
密度パラメータ 00/ Ω≡cρρ によって決まる。ここに

　　　　　　　　　　　 ][109.18
3 3229

2
0 mchG

H
c

−×=≡ πρ 　　　　　　　　(1.8)

は宇宙の臨界密度とよばれる。 0Ω が１より大きい場合，全エネルギーは負で，宇宙は膨
張の後再び収縮に転ずる。 0Ω が１以下の場合，aは無限に大きくなり，膨張が続く宇宙
となる。(1.5) は熱力学の第一法則に相当するエネルギーの保存法則を示している。すな
わち，左辺が半径 )(ta の球内のエネルギー変化であり，右辺は膨張や収縮に伴う外部にす

る仕事率である。 ρとP の関係（状態方程式）が与えられれば， ρ,, Pa についての連立微

分方程式(1.4),(1.5) は解くことができる。典型的な場合についてみてみる。
①　輻射優勢宇宙

　ビッグバン直後の宇宙初期の場合，極めて高温，高密度で光の輻射圧も大きく，プラズ

マ状態になった素粒子（クォーク，グルオン，レプトンなど）が光速度に近い状態で熱運

動している。このときは 3/2cP ρ=  という状態方程式が与えられる。これを(1.5) に代
入し解くと =4aρ 一定 が得られる。これを(1.4) に代入し， 1<<a  の場合，(1.4) の右
辺の曲率項は左辺の第二項と比べ小さいので無視し，微分方程式を解くと

　　　　　　　　　　　　 ( ) 2/1
2/1

4

3
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　　　　　　　　　　   　(1.9)

を得る。よって密度は次のようになる。
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また，温度は 42 ~Tac =ρ より
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②物質優勢宇宙

　膨張が進むと温度が下がり，輻射圧が小さく，物質圧も小さくなる。銀河が誕生してか

ら現在までの宇宙はこの状態に属する。この場合圧力は効かなくなり， 0=P としてよい。

(1.5) から =3aρ 一定を得る。これは質量保存の法則に他ならない。①と同様な理由で

(1.4)の右辺の曲率項を無視し，解くと次のようになる。
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ここで， 0t は宇宙が誕生してから現在までの時間，約 150 億年であり， 0a は現在の膨張
因子である。

③　温度をもつ物質が輻射と熱平衡状態にある場合

　(1.6),(1.7) をエネルギー保存の式(1.5) に代入すると

　　　　 ( )[ ] 

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
 +−=+−+ − 423412 ~
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13~)1( TaTnkaaTaTnknmc
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粒子数の保存 3
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3 anna = を用いると上の式は
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と表せる。ここで Bkσ は粒子数あたりの輻射エントロピーで
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である。また，輻射エネルギーと熱エネルギーの比U は
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となる。

　ここで 1<<σ  の場合，すなわち，熱エネルギーが輻射エネルギーに比べて大きい場合
を考える。(1.14) より
　　　　　　　　　　　　　 )1()1(3 −−−− ∝∝ γγ VaT 　　　　　　　　　　　　  (1.17)
となり理想気体の断熱変化の VT − 関係が得られる。特に，粒子が単原子分子や電子など

の場合， 3/5=γ であるので， 2−∝ aT となる。

　また， 1>>σ の場合，すなわち，輻射エネルギーが熱エネルギーに比べ大きい場合は，

(1.14) より
　　　　　　　　　　　　　 3/11 −− ∝∝ VaT                               (1.18)
これは輻射の VT − 関係(1.11) に対応する。
そして物質と輻射の相互作用がなければおのおのの温度は(1.17)，(1.18) に従って変化す
る。

　ここで輻射密度 rρ と物質密度 mρ の変化を考える。0の添字を現在の宇宙の値として

　　　　　　　　　　 4
00

4 aa rr ρρ = 　　　 3
00

3 aa mm ρρ =  　　　　　　　　 (1.19)

が成り立つ。よって mr ρρ = となるaを ca とすると，
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膨張因子がこの ca より小さいときが輻射優勢，大きいときは物質優勢になる。現在の宇宙
背景輻射は 2.7Ｋであるので 24

0 /~ cTar =ρ より求まる。また， 0mρ に臨界密度(1.8) を用
いると

　　　　　　　　　　　　 ( ) )1/(12/10 1
0

32.4

0
c

c z
a
a +=Ω= −−                  (1.21)

例えば， 10 =Ω にとると

0
02.410 aac

−= 　　　赤方偏移 02.410=cz

となる。すなわち，宇宙が現在より１万分の１の大きさであった時点である。その時刻は

ほぼ 4
0

2/302.4 10)10( == − tt 年である。この時刻以前では輻射優勢であったわけであるが，

現在，この輻射源は素粒子の統一理論が想定する真空の相転移によるもので，そのエネル

ギー差によって励起された黒体輻射の残光がこの輻射の起源とされている。

　真空の相転移直後のいわゆる「原始火の玉宇宙」では，大統一理論（GUT）で扱われる
ような種々の素粒子の励起，崩壊が起こる。現在の素粒子の起源をみるには，生成，消却

の機構を調べて残存粒子を特定することである。光子のような質量ゼロの粒子は残存する

だけではなく，他の粒子の崩壊からも供給される。有限質量粒子は温度が下がれば粒子・

反粒子の対消滅で消えていく。しかし，対消滅の反応が弱い場合には，一部の粒子が残存

することになる。

　特に，相互作用がほとんどない，弱い相互作用の粒子が大量に現在まで残存している可

能性がある。現在その質量が注目されているニュートリノなどはそうした候補のひとつで

ある。また，宇宙の見えない質量（missing mass），ダークマター（dark matter）の候補
である。

　また，クォークはグルオンを介在して強い相互作用をしているが，クォーク，反クォー

クが同数ならば，対消滅が効率的に起こり，現在の宇宙の核子数を説明することはできな

い。対消滅前のクォーク間およびクォークを生成する他粒子の崩壊反応におけるＣＰ対称

性の破れという大統一理論の枠組みの中でこのことは説明されている。

　原始火の玉宇宙の密度分布には，相転移前の真空でのエネルギー密度の量子的ゆらぎが

そのまま反映される。銀河などの天体構造はこの密度のゆらぎが重力的に成長してできた

ものと考えられる。しかし，現在の天体構造から原始ゆらぎを見いだすのは，銀河団など

の大きなスケールの構造以外では難しい。また，最近，観測衛星ＣＯＢＥにより，宇宙背

景輻射（ＣＭＢ）の異方性として原始ゆらぎが観測されているが，ゆらぎの振幅は 10―５

と非常に小さいことがわかった。



6

　　　　　　　　

膨張に伴う温度低下により，クォークはハドロン化した後，多くのハドロンは自然崩壊

して消滅し，中性子ｎ，陽子ｐが残る。また，温度がさらに低下するとｎとｐは核反応に

より重水素 D，ヘリウム Heなどの軽元素の原子核をつくる。このような初期の核反応と
して

　　　　　　　　　　　　 γ+↔+ DDn

　　　　　　　　　　　　 nHepTDD ++→+ 3,
　　　　　　　　　　　　 nHeDT +→+ 4

　　　　　　　　　　　　 PTnHe +→+3

　　　　　　　　　　　　 pHenHe +→+ 43

の過程が考えられる。炭素や金属などの重い原子核は宇宙の初期には合成することはでき

ない。宇宙初期の元素合成の時間変化は図１のようである。

　電子温度が 4000Ｋ近くになると，自由電子と陽子の結合（再結合）が起こり，水素原子
が生じる。放射はトムソン散乱からレーリー散乱に変わり，輻射と物質の相互作用は弱ま

り，輻射は物質と切り離された状態になる。この時期を「宇宙の晴れ上がり」とよんでお

り，宇宙の膨張が始まってから 105年ごろにあたる。この時期の輻射が宇宙背景輻射であ

り，宇宙の膨張とともに輻射温度Ｔは(1.18) に従い， 1−a に比例して低下する。宇宙はも

はや黒体ではないが，輻射は再結合時の黒体輻射のスペクトルを保っており，現在は赤方

偏移した 2.7K のマイクロ波が観測されている。よって「宇宙の晴れ上がり」時の宇宙の
大きさは 2.7K/4000K× 0a = 7×10－４ 0a で z＝1500 の時期に相当している。一方，物質

（水素原子など）の温度は(1.17) に従い， 2−a に比例して低下するので，輻射に比べ断熱

膨張的に急激に冷えていく。

　

図１　元素合成の時間的発展
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さらに，温度が 3000K近くになると，以下のような化学反応がおこる。
　　　　　　　　　　　　　 γ+↔+ −HeH
　　　　　　　　　　　　　 eHHH +→+− 2

　　　　　　　　　　　　　 γ+→+ ++
2HHH

これにより，残留している電子が水素原子 Hについて H－となり，これがさらに触媒の役
割をして水素分子 H２が形成される。この H２の数は Hの 10－６程度である。天体形成など
による加熱などがない場合は，原子・分子成分は図２のように変化する。分子は少量でも

衝突などによる回転－振動励起によりガスを効率的に冷却する。

　

１．２　原始銀河形成へのシナリオと現在の銀河を構成する星の種族

　宇宙の物質密度はゆらぎをもつことが可能である。輻射優勢の時代にはゆらぎは高速の

音速で緩和されやすい。しかし，物質優勢の時代には擾乱は宇宙の膨張速度よりはるかに

遅い音速で伝わるので，ゆらぎは成長しやすくなる。それでも宇宙の膨張によって密度が

減少するから，これに抗してゆらぎが成長するためにはゆらぎ波長には制限がある。また，

ゆらぎの成長によって密度の増した空間領域は自己重力による収縮と圧力による膨張の競

争下にある。収縮が進むと重力と圧力とがつりあい力学平衡に達する。ゆらぎの波長をλ
とすると，重力エネルギー密度は 22 λρ m に，圧力（熱エネルギー密度）は Tmρ に比例する。

力学平衡状態ではこれらはほぼ等しい（ビリアル定理）ので，温度が高いほど平衡状態に

ある質量が大きい。この平衡は外部への熱の散逸のない断熱変化（断熱指数γ＝5/3）に対
しては安定であるが，粒子の結合・解離や輻射によって外部への散逸がある場合

図２　原子・分子の時間的発展
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（ 3/4≤γ ）不安定となり自己重力によって収縮できる。このようにして，宇宙の膨張と

切り離され収縮が始まると考えられる。このことついては次のセクションであらためて詳

しく触れたい。

　銀河の構造は図３のように円盤部とハロー部に大別され，それぞれにある星の性質はか

なり異なっている。まず，円盤部の星は種族Ⅰ星とよばれ，太陽と同程度の重元素を含む。

また，主系列星で比較的若い星が多く，散開星団をつくる。その運動は銀河円盤に沿った

の回転運動であり，多くのガス成分を多く含んでいる。それに対し，ハロー部の星は種族

Ⅱ星とよばれており，重元素の量は少なく太陽の 1/100以下である。また，赤色巨星から
なり古い星が多く，球状星団をつくる。回転以外にランダムな運動を行っている。

　重元素は星の中の核融合反応で初めてつくられるので，種族Ⅱ星が少ないながらも重元

素をもっているということは，種族Ⅱ星の世代の前に星が存在したことになる。この星を

種族Ⅲ星という。すなわち，種族Ⅲ星は重元素なしに生まれて最初に重元素まき散らした

星である。

　種族Ⅲ星はどうのようにつくられたのか。これに対する答えとして，原始銀河形成の過

程でつくられたという説が有力である。膨張宇宙の再結合時直後のジーンズ質量は太陽質

量の 10６倍程度であり，これは球状星団の質量にほぼ等しい。この質量のガス雲が重力収
縮するとき，ガスの冷却に効く金属元素が存在しないから高温の原始雲から収縮が起き，

中心部ではいくつかの部分に分裂して質量の大きな星ができる。これが種族Ⅲ星であると

考えられる。この星の質量は大きいので寿命は短く，ほかの星が生まれる前に超新星爆発

をして重元素をまき散らす。残ったガスのうちかなりの部分は爆発によって吹き飛ばされ

るが，衝撃波後面では冷却によって星の形成が可能になる。このようにしてできた星が種

族Ⅱの星である。もし，これらの星が束縛された系をつくったときにはこれが球状星団に

相当する。吹き飛ばされたガスが銀河の円盤部に落ちる途中や落ちた後星となる。これら

　　　　　　　　図３　銀河の構造
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天体 Ｒ[cm]　　　Ｍ[MS]      ρ[g･cm-3]　　　ＴFF[y]
太陽
銀河
銀河群
銀河団
超銀河団

  宇宙

7×1010　　　１　　　　　 1.4　　　　   10-4

5×1022      1011        4×10-25       2×108

7×1023      1013         10-26         8×108

6×1024      1014        2×10-28       8×109

9×1025      1016         10-29          1010

9×1027     3×1022       10-29          1010

　　　　　　　　　　表１　天体の諸階層を特徴づける量

は重元素量の多い種族Ⅰ星となる。現在の代表的な銀河の質量は太陽質量の 1011倍である

が，原始銀河が多数合体してできたものと考えられる。

　また，種族Ⅲ星は，高温電離銀河間ガスの存在，宇宙再電離の原因とも考えられている。

クェーサーからの水素ライマンアルファ線吸収スペクトルの観測によれば，銀河間空間に

は中性水素がほとんどなく，ほとんど完全に電離していることがわかっている。これは種

族Ⅲの星の超新星爆発や星風によって銀河間ガスが加熱されて電離されたという考えであ

る。

１．３　重力不安定性による天体形成

密度 ρが一様な質量Ｍ，半径Ｒのガスを考える。このガスが自己重力だけで収縮する時
間を求める。中心からＲの距離にある単位質量のガスの運動は次の式で記述される。

22

2

R
GM

dt
Rd −=                         　　(1.22)

簡単のために，左辺の微分をＲ/ｔ２で置き換え，ｔをあらためてＴｆｆとかくと

][]/[1010
4

1 322
7

3

ycmg
G

T
GM
Rt ff ρρπ

−

≅≡≅= 　　　(1.23)

このＴｆｆを自由落下時間といい，一様なガス球が収縮する力学的なタイムスケールを表す。

上の式からわかるように，ガスの大きさや質量に関係なくガスの密度 ρだけで決まる。表
１に種々の天体について，その大きさ，質量，密度，自由落下時間をまとめた。宇宙全体

に対するＴｆｆは一般相対論的宇宙モデルから計算した宇宙年齢と数係数をべつにして一

致する。大きなスケールの構造－銀河団，銀河になればなるほどその時間スケールが宇宙

の年齢に近づき，結果として宇宙の初期条件の影響を強く残していることになる。

　次にガスの圧力の影響を考える。もしも，自己重力の影響がなれれば圧力Ｐをもつ半径

Ｒのガス球は，膨張して空間に広がる。そのタイムスケールＴＰを調べる。半径Ｒのとこ

ろでの圧力勾配がある。このため球の表面から膨張を始め，それが音速ＣＳで球内部に伝
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わるとして，球の中心にたどり着く時間でこのタイムスケールを見積もると

s
P C

RT ≅ 　　　　　　　　　　　　　　　　　(1.24)

となる。ただし，

m
TkPC B

s
γ

ρ
γ == 　　　　　　　　　　　(1.25)

ここで，γは比熱比，ｍはガスを構成する粒子の質量，Ｔはガスの温度である。

　実際は重力による収縮と圧力による膨張の競争になる。おおざっぱに考えて，この競い

合う時間尺度の比

ρ
γ
mG

Tk
RT

T B

P

ff 1≅ 　　　　　　　　　　　 　　(1.26)

が１に比べて十分小さければ重力収縮が勝ち，逆に十分大きければ圧力による膨張の勝ち

となる。また，１に近ければ力学平衡に近い状態となることが予想される。

　重力と圧力の両方の効果を含めた運動方程式は，

dR
dP

R
MG

dt
Rd −−= 22

2 ρρ 　　　　　　　　　　　　　　(1.27)







+−=

−−=

dR
d

mRG
TkRG

dR
d

m
TkRG

dt
Rd

B

B

ρ
ρρπ

γρπ

ρ
ρ

γρπ

4
3

1
3

4

3
4

2

2

ここで VM /=ρ は平均密度である。また，温度は一様とした。一般に密度 ρは外向きに
減少するので，かっこ内の第二項は負となり，その絶対値が１より大きいか小さいかで膨

張，収縮がきまる。

例えば，大きさＲ程度で密度が ρ程度変化するガス雲に対しては収縮の条件は

1
4
31

2 <
ρπ

γ
Gm

Tk
R

B 　　　　　　　　　　　　　(1.28)

となる。また，膨張の条件は左辺が１より大きいことである。これは，数係数を除けば(1.26)
による判別に一致する。さらに詳しい流体的な線形安定性の扱いによれば重力収縮が起き

るためには，単原子ガスのゆらぎの半径Ｒは次の条件を満たさなければならない。

][][1
][10

106

3
5

32/1

4
21

2

cm
n

cm
K

T

nGm
Tk

mG
TkR BB

J













×≅

=≡>

−

π
ρ

πγλ

　　　　　(1.29)

ここで，ｎは粒子数密度である。また， Jλ はジーンズ波長という。この条件を質量に対

し書き換えると



11

s
J

J M
n

cm
K

TMM
2/132/3

4
8

3 ][1
][10

10
23

4












≅





≡>

−λπρ 　　　(1.30)

ここで，ＭＳは太陽質量である。また，ＭＪをジーンズ質量という。温度，数密度が与えら

れた場合，このシーンズ質量以上のガス雲が収縮可能であることを意味する。

例えば，「宇宙の晴れ上がり」直後のジーンズ質量はＴ=4000[Ｋ]，n=6.4×10２[cm－３]
を代入して，約 10６ＭＳである。また，一般の星間空間にみられるＴ=100Ｋ，ρ=10－２４

ｇcm－３の場合，ジーンズ質量は約 10４ＭＳである。個々の星が生まれるには温度がもっと
低く，密度がもっと高い必要がある。Ｔ=10Ｋ，ρ=10－２０ｇcm－３程度になると，太陽質

量の数倍の星が生まれる可能性がある。一般の星生成過程として，まず，低密度の大きな

星間雲が収縮し，その内部に生じるさらに高密度のゆらぎによって，より小さな雲塊へ分

裂収縮が続くものと考えられる。

　ここで，エネルギーの観点から収縮の条件をみてみる。輻射などのエネルギー散逸過程

がなければ，重力収縮が起こるとガスが断熱圧縮され温度上昇する。次のような量を考え

る。

m
TkK B= 　（～熱エネルギー）　　　　　　　　　　　　　　(1.31)

2RG
R

GM ρ−≅−=Ω 　（～重力のエネルギー）　　　　　　 (1.32)

すなわち，オーダー１の因子を別にして，K は単位質量あたりの気体の熱エネルギーであ

り，同じくオーダー１の因子を別にしてΩは質量Ｍの球状ガスの表面にある単位質量あた

りの重力の位置エネルギーである。収縮・膨張の条件(1.28) は

Ω≡ /KQ 　　　　　　　　　　　　　 　　　(1.33)

と１との大小関係に等しいことがわかる。重力のエネルギーが勝れば収縮し，熱エネルギ

ーが勝れば膨張するのである。ほぼ１に等ければ力学平衡に近い。

　さて，Ｋ，Ωの収縮にともなう体積変化率を考える。分子形成などを無視したとして

V
T

m
k

V
K B

∂
∂=

∂
∂

　　　　　　　　　　　　　　　　(1.34)

3/44 −− ∝∝Ω=Ω VR
dV
dR

dR
d

dV
d

　　　　　　　　　(1.35)

さらに，外部に熱が逃げない断熱圧縮の場合は（単原子分子でγ=5/3の場合）

3/53/2 , −− ∝
∂
∂∝ V
V
TVT 　　　　　　　　(1.36)

この場合，一端，Ｑ<１で収縮が始まってもＶの減少に伴うΩの増加より，Ｔの増加（Ｋ
の増加）が大きくなるので，いつかＱ=1の状態に達し，収縮が止まることになる。このと
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きのガス雲の温度は次のようになる。

1R
GM

k
mT

B

≅ 　　　　　　　　　　　　　　　　(1.37)

ここで，Ｒ１はＱ=1となるときのガス雲の半径である。
　(1.37)の温度はビリアル定理を用いて導くこともできる。初期条件として運動エネルギ
ー（熱エネルギー）を持たない質量Ｍのガス雲が半径Ｒ０から，収縮する場合を考える。

この過程で，エネルギーが保存されるとすれば

R
GMfM

R
GMf −=− 2

0

2

2
1 σ 　　　　　　　　　　　　(1.38)

ここで，σはガスの分散速度であり，ｆは一様密度のガス球の場合は 3/5 である。系が平
衡の場合はビリアル定理により

RfGMM /22 =σ 　　　　　　　　　　　　(1.39)

が成り立つので，全エネルギーが保存される限り，平衡系でのガスの半径は初期の半径の

半分までしか収縮できないことがわかる。このときの温度はσをガスの熱運動の速度と置

いて

TNk
m
TkMM B

B ==2σ 　　　　　　　　　　(1.40)

となる。ここでＮは質量ｍの粒子（原子）の総数である。これより，(1.40)は熱エネルギ
ーを表すことがわかる。もし，系がガスではなく星からなる場合は

∑ == 222

2
1

2
1

2
1

sssss VmNVmMσ 　　　　　　　　（1.41）

である。ここでｍｓ，Ｖｓ，Ｎｓはそれぞれ星の質量，速度，星の数である。

(1.40)を(1.39)に代入してＴを解き， virT と置くと

][
10

][10105 11
6 K

M
M

R
kpc

Rk
GMmT

sB
vir 










×≅≅ 　　　　(1.42)

これは，まさに（1.37）に等しい。 virT は系のビリアル温度とよばれる。

 　図４は種々の天体（銀河，銀河団，球状星団）のビリアル温度とバリオン数密度の関係
をプロットしたものである。右上から左下に伸びる直線は質量を決めたときの力学平衡の

関係にある温度と(バリオン)数密度の満たす関係である。すなわち，この直線上の各点は
（1.30）の右辺のジーンズ質量ＭＪ(nb ,T)=一定を満たしている。また，この図上の各点の
で，対応するＭＪ(nb ,T)よりも大きい質量の天体が重力収縮できる。図を見ると不規則銀河，
渦巻き銀河，楕円銀河，銀河団は系統的な分布を示す。また，表１で与えられたそれぞれ

の天体の質量は図のジーンズ質量ＭＪにほぼ等しいことがわかる。このことから，いまま

での議論の正当性が保証される。また，これらの天体はほぼ力学平衡にあるといえる。
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このように天体の温度，密度，質量と力学平衡（力学安定性）の関係を通して，天体階層

をある程度統一的に理解できる。

ガス雲の進化の話に戻る。実際の収縮の過程では外部への輻射などが起こり，熱が外部

に放出される。そして，内部エネルギーの抜き取りが起こり，さらに収縮が進み，再び釣

り合いに達すると(1.37)により，さらに温度が上昇する。このようなことを繰り返して銀
河や星が生成されると考えられる。このように，天体構造の形成には輻射や分子形成など

による熱の抜きの取り（熱エネルギーの散逸）が重要な役割を果たす。このことを少しく

わしくみてみる。

　数密度ｎ，温度Ｔのガス雲が単位時間，単位体積あたり散逸する輻射エネルギーをｎ２

Λ(Ｔ)とすれば，輻射エネルギーの散逸による冷却時間は次のようにかける。

][
][10

][10][1104.13
4

13253
6

2 y
K

Tsergcm
n

cm
n

TnkT B
cool 











Λ





×≅

Λ
=

−−−

 　　　　(1.43)

例えば，熱制動輻射に対しては

]/[
][10

104.1
3
16

3
2 3

4
25

3

6

scmerg
K

Tg
cm

e
m

Tk

ee

B ⋅×≅=Λ −

h

π
　　　　  　(1.44)

で与えられる。ただし， g は Gaunt因子とよばれる定数である。
　収縮の仕方は(1.23)の自由落下時間Ｔffと(1.43)の冷却時間Ｔcoolの大小で異なる。冷却が

十分弱いとき，すなわち冷却時間が自由落下時間より十分長ければ，自由落下の時間より

図４　ｎ－Ｔ面上での銀河・銀河団の分布

バ
リ
オ
ン
数
密
度
ｎ

[cm-3]
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ゆっくりと冷却時間のオーダーで収縮が進む。それは，収縮して断熱圧縮で温度が上がっ

ても熱が外部に散逸されにくいので，ビリアル定理により半径が 1/2 位まで縮んで収縮が
止まって力学平衡に達し，また，時間が経過し輻射によって熱が放出されると縮む。この

ようなことが繰り返されると考えられるからである。逆に冷却が十分強い場合，すなわち

冷却時間が自由落下時間より十分短ければ，輻射による熱エネルギーの散逸が大きいので，

断熱圧縮による温度上昇は妨げられ，収縮は自由落下時間で進むと考えられる。一般のガ

ス雲の収縮においては，輻射によるエネルギー散逸と断熱圧縮における熱エネルギーの生

成などの影響を詳細に分析しなければならない。

　図４のグラフにおいて曲線はＴff＝Ｔcoolとなる条件を示している。曲線の内側（下側）

が冷却時間の短い領域である。この曲線の上側の領域に位置している銀河団に対しては，

今後の進化において輻射の影響は無視できる。また，曲線の内側の領域に存在する銀河に

対しては今後の進化において輻射の影響を受けることがわかる。

　

１.４　本研究の目的

　種族Ⅲ星の生成や現在の銀河の生成と深く関わり，また，「宇宙の晴れ上がり」（陽子と

電子の再結合）直後にできたと考えられる原始銀河の形成過程では，ガス雲を構成する原

子，分子の化学反応とその生成・解離エネルギーおよび，水素分子の回転・振動遷移によ

る輻射が大きな役割を担うことが予想される。これらの因子を考えに入れ，原始銀河の収

縮過程の数値解析を行った。以下で関係する一つ一つの物理について詳しく論じたい。

２　原始銀河形成の物理

２.１　重力収縮の力学

　前に述べたように質量がジーンズ質量より十分大きなガス雲，あるいは輻射が強く圧力

勾配の力が無視できるような冷却時間が短いガス雲は，自由落下時間で収縮が進行する。

ここでは一般的な幾何学的配位である楕円体のガス雲の重力収縮をみていく。（Lin
1965）
  密度 ρが一様で，静止状態にある楕円体のガス雲を考える。この楕円体粒子の t=0での
位置座標を 0,0,0 zyx とする。時刻ｔでの質点の直交座標を zyx ,, とし，座標を初期値で規格

化する。

)(,)(,)( 000 tZzztYyytXxx === 　　　　　　　　　(2.1)
　t=0での密度をρ０とすると，時刻ｔでの密度ρは質量保存より

XYZ
zyxxyz 0

,0000 3
4

3
4 ρρπρπρ =∴= 　　　　　　　　（2.2）

となる。一様密度の楕円体内部の重力ポテンシャルエネルギーは次のようである。
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)( 222 δγβαρπ −++−= zyxGV 　　　　　　　　　(2.3)
ここで

∫∫ ∆=
∆+

=
∞

/,.
)(0

2 λδ
λ
λα dabcetc

a
dabc 　　　　　　(2.4)

( )( )( )λλλ +++=∆ 2222 cba 　　　　　　　　　　　　　(2.5)
よって質点の運動方程式は

zG
dt

zdyG
dt

ydxG
dt

xd ργπρβπραπ 2,2,2 2

2

2

2

2

2

−=−=−= 　(2.6)

(2.1)，(2.2)より，これらは次のようになる。

etcX
XYZ
G

dt
Xd ,2 0
2

2

αρπ





−= 　　　　　　　　　　　　　(2.7)

初期条件は t=0で

0,1 ======
dt
dZ

dt
dY

dt
dXZYX 　　　　　　　　(2.8)

(2.7),(2.8)は ),,( 000 zyx によらないので収縮は楕円体を保ちながら進む。

もしも， cba >> ならば(2.4)により γβα << がいえる。よって(2.7)から

2

2

2

2

2

2 111
dt

Zd
Zdt

Yd
Ydt

Xd
X

−<−<− 　　　　　　　　　　　(2.9)

短い軸方向ほど収縮が速いことがわかる。特に回転楕円体においては，図５のように偏平

回転楕円体（パンケーキ型）（oblate）の場合は薄い円盤状につぶれ，偏長回転楕円体（ラ
グビーボール型）（prolate）の場合は円柱状につぶれる。
　回転楕円体の場合の収縮を調べる。質点の座標に次のような円柱座標を使う。

)(,)( 00 tZzztRrr == 　　　　　　　　　　　　(2.10)

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ｚ

　　　　　　　　　　　　　ｚ

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ｒ

　　　　　　　　　　　　　　　　　　ｒ

　　　　　　　　　偏平回転楕円体　　　　　　　　　　　偏長回転楕円体
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ここで 00 , zr は初期値である。このような円柱座標では運動方程式と質量保存の式は次の

ように表すことができる。（Hutchins　1976）

　 202

2 )(
R

F
d

Rd αα
τ

−= 　　　　　　　　　　　　　　　(2.11)

RZ
G

d
Zd )(1

0
2

2 α
ατ
−= 　　　　　　　　　　　　　　 (2.12)

ZR 2
0ρρ = 　　　　　　　　　　　　　　　　　　 (2.13)

　ここで

0

0
0 r

z=α 　　　　　　　　　　　　　　　　　 （2.14）

R
Z

r
z

0αα == 　　　　　　　　　　　　　　　(2.15)

( ) 2/1
04 −==
ρπ

τ
G

t
T
t
ff

　　　　　　　　　　　（2.16）

である。α は偏平回転楕円体の場合，短半径を長半径で割った値であり，また，偏長回転
楕円体の場合，長半径を短半径で割った値であり， 0α はその初期値である。τ は自由落下
時間Ｔffで規格化された時間である。

　二つの関数 )(,)( xGxF は次のように与えられるものである。

①  偏平回転楕円体（oblate）の場合 )1( <x

( ) 2/32

21

12
1cos)(

x
xxxxF

−
−−=

−

　　　　　　　　　　(2.17)

( ) 2/32

212

1
1cos)(

x
xxxxxG

−
−+−=

−

　　　　　　　　(2.18)

②  偏長回転楕円体（prolate）の場合 )1( >x

　　　　　　　　　　　　　 ( ) 2/32

21

12
1cosh)(

x
xxxxF

−
−−−=

−

　　　　　　　　　(2.19)

　　　　　　　　　　　　　 ( ) 2/32

212

1
1cosh)(

x
xxxxxG

−
−+−−=

−

　　　　　　　(2.20)
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また，初期条件は

1)0()0( == ZR 　　　　　　　　　　　　　　(2.21)

0==
dt
dZ

dt
dR

　　　　　　　　　　　　　　　(2.22)

である。

　なお，球の場合，運動方程式は次の式で与えられる。

22

2

3
1
Rd

Rd −=
τ

　　　　　　　　　　　　　　　(2.23)

 ルンゲ・クッター法で数値計算を行った。図６は①の偏平回転楕円体の場合である。縦軸
は短半径ｚ/長半径ｒで横軸は初期の自由落下時間で規格化された時間である。このグラフ
から，まず，短軸方向（ｚ方向）の収縮が長軸方向（ｒ方向）の収縮より速くおこる。偏

平の度合いは時間が経つにしたがい大きくなる。短軸方向につぶれて円盤状（シート状）

になることがわかる。また，球形に近い（z/rが１に近い）ほど，崩壊に時間がかかる。収
縮時間は最大でも初期の自由落下時間Ｔffの 1.9倍程度である。図７は②の偏長回転楕円体
の場合である。この場合も短軸方向（ｒ方向）に収縮が強くおこり，時間が経過するにつ

れて，形状は円柱状（線状）になる。この場合も球形に近いほど，変形に時間がかかるこ

とがわかる。

0
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0.4

0.5

0.6

0.7

0.8

0.9

1

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8 2

t/Tff

z/r

図６　偏平回転体の収縮
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２．２　水素分子からの輻射

　10３～10４Ｋの低温ガス雲に水素分子が含まれる場合，水素分子の回転，振動準位の遷移
による輻射が重要になる。回転準位の遷移による輻射率を求める。

　水素分子のように線形分子の回転エネルギー準位は，分子の慣性モーメントをＩ，角運

動量 J
r
としてハミルトニアン







∂
∂+

∂
∂+

∂
∂−== 2

2

22

222

sin
1

sin
cos

22 ϕθθθ
θ

θII
JH rot

h
r

　　　　　　　（2.24）

の固有値として

)1( += JhBJE 　　 ⋅⋅⋅= ,2,1,0J 　　　　　　　　 　　(2.25)
で与えられる。

ここで

I
hB 28π

= 　　　　　　　　　　　　　 　　(2.26)

輻射場との相互作用において，一酸化炭素分子のような異核分子では電気双極放射で

1±=∆J の遷移のみが許され，水素分子のような等核分子では電気４重極遷移 2±=∆J が

0.0

0.1

0.2

0.3

0.4

0.5

0.6

0.7

0.8

0.9

1.0

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4 1.6 1.8 2.0

t/Tff

r/z

図７　偏長回転楕円体の収縮


