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1. Introduction



•Pop I, II:
low mass (         ) stars are broadly 
observed in the solar neighborhood, 
Galactic halo, and globular cluster etc.

2

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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＊Above results are obtained for clouds collapsing  
   by (self-)gravity from very low densities ~ 1 cm-3.

＊Naively, cooling by metal lines and   
  dust emission may play a role.

•Pop III: typically massive,
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1 INTRODUCTION

重元素を含まない始原ガス雲から形成される種族 III 星は
典型的に大質量 (10-1000 M⊙) であったことが理論的に明ら
かとなっている (e.g., Bromm et al. 1999, 2002; Abel et al.
2002; Yoshida et al. 2003, 2006, 2008; Hirano et al. 2014;
Susa et al. 2014; Hosokawa et al. 2016).その一方で,重元素を
含むガス雲から形成される種族 I星の典型的質量は太陽質量程度
かそれ以下であることが観測的にわかっている 0.1-1 M⊙ (e.g.,
Kroupa 2002; Bastian et al. 2010). また銀河系ハローや球状
星団, 近傍の矮小銀河には低金属量な低質量星 (種族 II星)が発
見されている (e.g, Beers & Christlieb 2005; Frebel & Norris
2015).

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (Pop
III/II遷移)は, 宇宙の化学進化とともに星形成過程においてダ
ストによる冷却の寄与が大きくなったために起きたと考えられ
ている.ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度 (< 104−
106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙を超え
ると水素分子冷却が非効率となる 200 Kよりもさらに低温まで冷
えることができる.しかしガス雲の分裂が起こるのが低密度な領
域であるため,この場合に形成される分裂片の質量は! 100 M⊙
であると考えられている (Bromm et al. 2001; Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
冷却が高密度 (> 1010 cm−3) において重要となる. 金属量が
10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲の分
裂が起こるのが高密度であるので,分裂片質量は太陽質量程度あ
るいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al. 2002, 2003;
Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006; Omukai et al.
2010; Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012;
Chiaki et al. 2016).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲
の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008).
Safranek-Shrader et al. (2010)は, シミュレーション研究から
示唆されているような初期密度, 温度 (nH,1 = 4 × 103 cm−3,
T1 = 1.1 × 104 K) を持つ低金属量ガス雲の熱進化を 1 zone

modelにより調べた. そしてダストが存在しない場合でも, ガス
の金属量が Z ! 3 × 10−3 Z⊙ を満たしていれば, 現在まで生き
残るような低質量星を作り出す分裂片を形成する可能性がある
ことを示した (see also Safranek-Shrader et al. 2014, 2016).

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する具体的な条件や, 衝撃波圧縮を受けたガスの冷却に対
するダストの重要性が十分に明らかになったとは言い難い. 例
えば衝撃波圧縮は銀河形成に限らず, 超新星爆発や HII 領域の
形成, 銀河の spiral shockなど様々な状況で発生しうることを
考えれば, 彼らの調べたパラメタ範囲は限定的である. また彼
らの計算にはダストの効果や水, OH, COといった分子による
冷却の効果は取り入れられていない. そこで本稿では様々な金
属量やダスト量, 外部紫外線照射下において, 衝撃波圧縮を受
けた低金属量ガス雲の熱進化を計算する. 分裂片の質量を系統
的に調べ, ダストがない場合でも低質量の分裂片が形成されう
るのか, またその条件はどのようなものであるかを調べる. さ
らには, それが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

© 2017 The Authors

＊Especially, dust is indispensable for  
   low mass star formation.
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Figure 5. The local FUV intensity field, J21, in the same comoving cosmological volume with (3 h−1 Mpc)3 at z = 25, 20, 19.5, 19, and 15. The colour
contours indicate the FUV intensity ranging from J21 = 0.025–6.3 (blue to red). The yellow and red clumps show the active Population III.1 and III.2D stars,
respectively. The local FUV radiation field decreases with decreasing redshifts (from left- to right-hand panels), because the typical stellar mass becomes lower
and separations between the stars are stretched by the cosmic expansion.
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Figure 6. Mass distribution of Pop III.1 and III.2D stars. The dotted line
shows the sum of the two populations (see also Fig. 17 below).

the early runaway collapse stage, which are driven by either H2

cooling alone or H2 cooling plus HD cooling (Paper I). Pop III.2D

stars have relatively large masses, clustering around ≃400 M⊙. We
discuss the redshift-dependence of the mass distribution in Sec-
tion 6.

4 C O S M O L O G I C A L S A M P L E O F
P R I M O R D I A L S TA R - F O R M I N G C L O U D S

We study the physical properties of the 1540 primordial star-forming
clouds found in our cosmological simulation. In this section, we ig-
nore the effect of FUV fields and assume that all the clouds bear
Pop III.1 stars, allowing a direct comparison with the statistical re-
sults presented in Paper I. The dependences of cloud properties and
stellar mass distribution on the formation redshifts are discussed.

The cloud properties are calculated at two different mass scales
by averaging over the gas in the virialized DM haloes and over
the gravitationally collapsing gas at the Jeans scale. We define the
boundary for the former to be the halo virial radius, within which
the average matter density is 200 times higher than the cosmic
mean value. For the latter mass scale, the boundary is defined as the
cloud radius, where the ratio of the enclosed mass to the local Jeans

mass (equation 1) has its maximum value. We present the statistical
analyses for the cloud properties calculated for the two mass scales.

4.1 Virial scale: DM mini-haloes

The distributions of the formation redshift and the virial mass of
mini-haloes are shown in Fig. 3. We see that most of the mini-haloes
form at z = 30–10 with Mvir = 2 × 105–1 × 106 M⊙. The virial
temperature of a star-forming halo is about Tvir ≃ 1000 K,5 and thus
the virial mass is

Mvirial,3σ ∼ 4 × 105
(

1 + z

20

)−3/2

M⊙ , (6)

which gives Mvir = 2.1 × 105 and 9.9 × 105 M⊙ at z = 30 and 10,
in good agreement with the typical masses of our mini-haloes. As
shown in Fig. 3, the average halo mass increases with decreasing
redshift, which is also consistent with the redshift-dependence in
equation (6). We have more than 100 haloes per each redshift bin
in the range of z = 22–14, which allows us to study even redshift-
dependences of the properties of our samples.

One of the important quantities at the halo scale is the spin pa-
rameter, λ ≡ jvir/

√
2RvirVvir (following the definition of Bullock

et al. 2001), which characterizes the rotational degree of a halo.
Fig. 7 shows the spin parameters for both DM and baryonic com-
ponents and the relative angle of their angular momentum vectors.
The lognormal distributions and the time (redshift) evolution are
consistent with previous studies. At high redshift, the baryon spin
parameter is lower than that of DM. The distribution of baryon
spin parameter becomes close to that of DM at lower redshift (after
z ∼ 14) because of the momentum redistribution between the two
components (de Souza et al. 2013). The average angle is θ ave ≃ 35◦,
suggesting that the spin vectors of the two components are roughly
aligned with each other in most haloes, although with a few excep-
tions whereby θ > 90◦. Interestingly, we find a trend that the offset
angle and the spin parameter are anticorrelated, i.e. the gas and the
DM components rotate differently in slowly rotating haloes.

5 This is the critical temperature for a primordial cloud to collapse with
efficient H2 molecular cooling which is weakly dependent on redshift (e.g.
Glover 2013). In fact, our samples of DM mini-haloes have temperatures
close to the critical value (see also Paper I).
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shows the sum of the two populations (see also Fig. 17 below).

the early runaway collapse stage, which are driven by either H2

cooling alone or H2 cooling plus HD cooling (Paper I). Pop III.2D

stars have relatively large masses, clustering around ≃400 M⊙. We
discuss the redshift-dependence of the mass distribution in Sec-
tion 6.

4 C O S M O L O G I C A L S A M P L E O F
P R I M O R D I A L S TA R - F O R M I N G C L O U D S

We study the physical properties of the 1540 primordial star-forming
clouds found in our cosmological simulation. In this section, we ig-
nore the effect of FUV fields and assume that all the clouds bear
Pop III.1 stars, allowing a direct comparison with the statistical re-
sults presented in Paper I. The dependences of cloud properties and
stellar mass distribution on the formation redshifts are discussed.

The cloud properties are calculated at two different mass scales
by averaging over the gas in the virialized DM haloes and over
the gravitationally collapsing gas at the Jeans scale. We define the
boundary for the former to be the halo virial radius, within which
the average matter density is 200 times higher than the cosmic
mean value. For the latter mass scale, the boundary is defined as the
cloud radius, where the ratio of the enclosed mass to the local Jeans

mass (equation 1) has its maximum value. We present the statistical
analyses for the cloud properties calculated for the two mass scales.

4.1 Virial scale: DM mini-haloes

The distributions of the formation redshift and the virial mass of
mini-haloes are shown in Fig. 3. We see that most of the mini-haloes
form at z = 30–10 with Mvir = 2 × 105–1 × 106 M⊙. The virial
temperature of a star-forming halo is about Tvir ≃ 1000 K,5 and thus
the virial mass is

Mvirial,3σ ∼ 4 × 105
(

1 + z

20

)−3/2

M⊙ , (6)

which gives Mvir = 2.1 × 105 and 9.9 × 105 M⊙ at z = 30 and 10,
in good agreement with the typical masses of our mini-haloes. As
shown in Fig. 3, the average halo mass increases with decreasing
redshift, which is also consistent with the redshift-dependence in
equation (6). We have more than 100 haloes per each redshift bin
in the range of z = 22–14, which allows us to study even redshift-
dependences of the properties of our samples.

One of the important quantities at the halo scale is the spin pa-
rameter, λ ≡ jvir/

√
2RvirVvir (following the definition of Bullock

et al. 2001), which characterizes the rotational degree of a halo.
Fig. 7 shows the spin parameters for both DM and baryonic com-
ponents and the relative angle of their angular momentum vectors.
The lognormal distributions and the time (redshift) evolution are
consistent with previous studies. At high redshift, the baryon spin
parameter is lower than that of DM. The distribution of baryon
spin parameter becomes close to that of DM at lower redshift (after
z ∼ 14) because of the momentum redistribution between the two
components (de Souza et al. 2013). The average angle is θ ave ≃ 35◦,
suggesting that the spin vectors of the two components are roughly
aligned with each other in most haloes, although with a few excep-
tions whereby θ > 90◦. Interestingly, we find a trend that the offset
angle and the spin parameter are anticorrelated, i.e. the gas and the
DM components rotate differently in slowly rotating haloes.

5 This is the critical temperature for a primordial cloud to collapse with
efficient H2 molecular cooling which is weakly dependent on redshift (e.g.
Glover 2013). In fact, our samples of DM mini-haloes have temperatures
close to the critical value (see also Paper I).
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Figure 1. Slices of gas density (left) and temperature (right) when the metallicity of the gas was first made non-zero. The dashed circle denotes the region
in which the gas metallicity was first set to a non-zero value. Cold accretion streams that penetrate the virial shock of the halo and account for most of gas
accretion are readily apparent.

With this in mind, to emulate the complex process of metal ejec-
tion and transport in the early Universe, we first run our metal-free
cosmological simulation until a halo with a virial temperature of
Tvir ∼ 104 K capable of cooling by Lyα emission has formed in the
simulation. At the point at which Lyα cooling is effective enough
for gas in the centre of the halo to begin to isothermally collapse,
we increase the metallicity within 1.5 Rvir of the halo to a non-zero
value, either 10−4, 10−3 or 10−5 Z⊙. Fig. 1 shows a slice of gas
density and temperature through the selected dark matter halo at
this point of virialization and denotes the spatial region where we
increased the metallicity of the gas with a dashed circle.

This idealized approach is not meant to realistically reproduce the
results of simulations that track the injection and transport of metals
from the first supernovae, such as Wise & Abel (2008), Greif et al.
(2010) and Ritter et al. (2012). These studies have shown there to be
significant metal inhomogenities on kiloparsec scales around atomic
cooling haloes. Mixing between primordial and metal-enriched gas,
though, is much more effective at higher densities near the centres
of atomic cooling haloes. One should be aware, though, that the
transport of passive scalars in grid-based codes is well known to
overpredict the diffusion speed and degree of mixing (e.g. Plewa &
Müller 1999; Ritter et al. 2012). The goal of this paper is to isolate
the thermodynamic impact of metals on protostellar collapse and
star cluster formation. Therefore, we opted to perform controlled
numerical experiments separating out potential effects of inhomo-
geneous metal dispersal by introducing metals artificially, assuming
perfect mixing. Furthermore, all gaseous fragmentation, the focus
of this paper, occurs within an ∼5 parsec region in the centre of the
target halo well after the metals are introduced (t ∼ 4 Myr) where
turbulent motions are expected to homogenize metals of the order
of a dynamical time. We discuss the possible implications of this
idealized approach in Section 4.

2.3 Chemical and radiative processes

We employ a non-equilibrium chemistry solver that tracks the abun-
dances of the following primordial chemical species: H, H−, H+,

e−, H2, H+
2 , He, He+, He++, D, D+ and HD. We additionally in-

clude the following gas-phase metal species: C, C+, Si, Si+, O and
O+ with the solar abundance pattern. Even a modest intergalactic
ultraviolet radiation field is effective in keeping species with a first
ionization potential less than 13.6 eV, such as carbon and silicon,
singly ionized. Above 13.6 eV, it is a reasonable assumption that
neutral hydrogen significantly attenuates the radiation field, espe-
cially before the epoch of reionization. We include this effect in
our chemical network by setting the photoionization rate of neu-
tral carbon and silicon to values corresponding to our choice of
the LW background, JLW, 21 = 100, assuming a T = 104 K black-
body spectral shape. The ionization state of oxygen is determined
by collisional processes since its ionization potential is above that
of neutral hydrogen’s and thus does not experience a significant
photoionizing flux.

In low density (n < 108 cm−3) molecule-free gas, the most signif-
icant thermodynamic effect from heavy elements is fine-structure
line emission from forbidden transitions of carbon, oxygen and
silicon. To model fine-structure cooling, we follow the method of
Glover & Jappsen (2007), which we briefly review here.

For a given metal fine-structure coolant, the net volumetric energy
rate of change due to photon emission and absorption can be written
as

ė = " − # (5)

where # and " are, respectively, the volumetric cooling and heating
rates due to all available electronic transitions, stimulated emission
and absorption. The cooling rate for a single fine-structure coolant
can be written as

# =
∑

i→j

(Aij + Bij Iij )hνij ni , (6)

and the heating rate as

" =
∑

j→i

BjiIij hνij nj , (7)
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1 INTRODUCTION

宇宙初期から現在に至る星形成の歴史を考えると, 典型的な恒
星質量は大質量から低質量へと遷移したと考えられている. 初
代星に代表される種族 III星は, 重元素を含まない始原ガス雲か
ら形成されるが, 典型的に大質量星 (10-1000 M⊙)であったと
考えられている (e.g., Bromm et al. 1999, 2002; Abel et al.
2002; Yoshida et al. 2003, 2006, 2008; Hirano et al. 2014;
Susa et al. 2014; Hosokawa et al. 2016). それに対して, 太陽
近傍の星々(種族 I星)の典型的な質量は 0.1-1 M⊙ であること
が観測的にわかっている (e.g., Kroupa 2002; Bastian et al.
2010). また銀河系ハローや球状星団, 近傍の矮小銀河には
低金属量で低質量な星 (種族 II 星) が発見されている (e.g,
Beers & Christlieb 2005; Frebel & Norris 2015).

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (the
so-called Pop III/II transition)は, 初代星の進化や超新星爆発
の過程で合成された重元素やダストがガスの冷却に寄与し始め
たことが一因として考えられる.重元素やダストは超新星爆発に
より星間空間にばらまかれる (Ritter et al. 2012; Smith et al.
2015). Pop III/II遷移がどのように進んだかは, 星形成率の進
化や初代星の性質 (初期質量関数)に依存するので, cosmic star
formation historyを間接的に探ることにつながる.

低質量星 (! M⊙)の形成にはダストの存在が必要不可欠と
考えられている.ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度
(< 104−106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙
を超えると水素分子冷却が非効率となる 200 Kよりもさらに低温
まで冷えることができる.しかしガス雲の分裂が起こるのが低密
度な領域であるため,この場合に形成される分裂片の質量はせい
ぜい " 100 M⊙ である (Bromm et al. 2001; Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
冷却が高密度 (> 1010 cm−3) において重要となる. 金属量が
10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲の分
裂が起こるのが高密度であるので,分裂片質量は太陽質量程度あ
るいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al. 2002, 2003;
Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006; Omukai et al.
2010; Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012;
Chiaki et al. 2016).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲

の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008).
Safranek-Shrader et al. (2010)は, シミュレーション研究から
示唆されているような初期密度, 温度 (nH,1 = 4 × 103 cm−3,
T1 = 1.1 × 104 K) を持つ低金属量ガス雲の熱進化を 1 zone
modelにより調べた. そしてダストが存在しない場合でも, ガス
の金属量が Z " 3 × 10−3 Z⊙ を満たしていれば, 現在まで生き
残るような低質量星を作り出す分裂片を形成する可能性がある
ことを示した (see also Safranek-Shrader et al. 2014, 2016).

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する条件が十分に明らかになったとは言い難い. 星形成環
境 (初期密度, 初期温度, 外部輻射強度, CMB温度)が異なる場
合においても低質量星の形成は可能であろうか. それに必要な
金属量はどう変化するだろうか. また彼らの計算にはダストの
効果や H2O, OH, CO分子による冷却の効果は取り入れられて
いない. そのためガスの冷却や低質量分裂片の形成に対するダ
ストの重要性が不明である. そこで本稿では様々な初期密度, 初
期温度, 金属量, 外部輻射強度, CMB 温度の場合に対して, 衝
撃波圧縮されたガスの冷却進化を系統的に調べる. 形成される
分裂片質量を求め, ダストが存在しない場合でも低質量分裂片
の形成が可能であるか, またその条件はどうであるかを調べる.
それに基づき, これが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
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-       , dust cooling and      formation heating were missed.
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スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

H, H2, HD, H2O, CII, OI

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium

fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
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スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

H, H2, HD, H2O, CII, OI

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium

fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
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2Dipartimento di Fisica,‘ Sapienza ’Universitá di Roma, Piazzale Aldo Moro 5, 00185, Roma, Italy

Accepted XXX. Received YYY; in original form ZZZ

ABSTRACT
ver. 2018/2/5

Key words: stars: formation, stars: Population III, stars: Population II

1 INTRODUCTION

Theories predict the first stars formed from the primor-
dial pristine gas, or the Population III (Pop III) stars,
were typically massive with 10-1000 M⊙ (e.g., Bromm et al.
2002; Abel et al. 2002; Yoshida et al. 2008; Hosokawa et al.
2012; Hirano et al. 2014; Susa et al. 2014), while Pop I
stars in the solar neighborhood have a peak in their ini-
tial mass function (IMF) around 0.1-1 M⊙ (e.g., Kroupa
2002; Bastian et al. 2010). Although the IMF of metal-poor
Pop II stars is still uncertain, some of them are surely low-
mass objects as discovered in the Galactic halo, globular
clusters, and nearby dwarf galaxies (e.g, Beers & Christlieb
2005; Frebel & Norris 2015). This indicates a transition from
high-mass to low-mass star-formation mode, so-called the
Pop III/II transition, over the cosmic history. Such transi-
tion is considered to be accompanied by metal enrichment of
star-forming clouds by Pop III supernova (SN) explosions.

Metals can exist in two forms, i.e., in the gas phase or
in the dust. Although fine-structure line cooling by met-
als in the gas-phase surpasses H2 cooling for metallici-
ties higher than Z/Z⊙ = 10−4-10−3 (Bromm et al. 2001;
Bromm & Loeb 2003; Santoro & Shull 2006), its cooling is
efficient only at rather low densities (∼ 104 cm−3) and
the fragmentation caused by it produces fragments with
mass scales no smaller than a few 10 M⊙. If some frac-
tion of the metals are in the dust, as in the Galac-
tic interstellar medium, the dust cooling triggers frag-
mentation at high enough densities (> 1010 cm−3) to
produce sub-solar mass fragments for metallicities ex-
ceeding Z/Z⊙ = 10−6-10−5 (Schneider et al. 2002, 2003;
Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006; Omukai et al.
2010; Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012a,b;
Chiaki et al. 2016). Therefore, dust is considered to be in-
dispensable in forming low-mass (! M⊙) stars.

Shocks are presumably prevalent also in the early galax-
ies, associated with the virialization, galaxy mergers, ex-

⋆ E-mail: nakauchi@astr.tohoku.ac.jp

pansion of HII regions, outflows, SN explosions etc. In
fact, numerical simulations demonstrate that inflows of cold
gas penetrate deep in a forming galaxy and create shocks
in a dense region (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008;
Greif et al. 2008; Safranek-Shrader et al. 2014, 2016).

Fragmentation mass scale in such a shock-compressed
layer including a small amount of metals was studied
by Safranek-Shrader et al. (2010), using a semi-analytical
method. They calculated the post-shock thermal evolu-
tion starting from the initial density and temperature of
nH,1 = 4 × 103 cm−3 and T1 = 1.1 × 104 K, referring to
the numerical simulation of Greif et al. (2008). They found
that the temperature reaches the CMB floor via metal-line
cooling and moderately low mass fragments (∼ 3 M⊙) are
formed even without dust, if the metallicity is higher than
Z/Z⊙ ∼ 10−2.5 (see also Safranek-Shrader et al. 2014, 2016).

If star-formation efficiency from the parent dense cores
to the stars is about 30 %, as suggested from observations in
the solar neighborhood, or smaller, this implies the forma-
tion of sub-solar mass stars without help of the dust cooling.
Their calculation, however, was only for a single set of initial
density and temperature, and thus generality of this conclu-
sion, that is, what initial conditions can lead to low-mass star
formation, is still uncertain. In addition, potentially impor-
tant effects such as line cooling by metallic molecules, e.g.,
H2O, OH, and CO, and dust cooling was not taken into
account.

Here, by treating a detailed chemical modeling, we
study thermal evolution and fragmentation of shock-
compressed metal-poor clouds, for a large range of initial
density, metallicity, external UV strength, and CMB tem-
perature. Our aim is to pin down the condition for low-mass
star formation in shock-compressed clouds. Kazu: Some
conclusions should be mentioned here

The rest of the paper is organized as follows. In Section
2, we describe the method to calculate the thermal evolu-
tion of a shock-compressed cloud leading to fragmentation,
as well as the subsequent gravitational contraction of the
fragments. We focus on two specific sets of initial conditions

© 2018 The Authors
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Our study

Condition for low-mass star formation is examined.

- by treating detailed chemical processes.

- by calculating the clump evolution after fragmentation.
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スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴う発熱/冷却から
なる:

Λnet = Λline + Λcnt + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Evolution of Collapsing Gas Clouds

上記の分裂条件を満たした後に形成された分裂片は自己重力的
に収縮を開始する. ここではその収縮過程を one-zone的に取り
扱う. 密度の変化は次の式に従って進む:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (6)

エネルギーの式は Eq. (3)のままである.

2.4 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 1, 10, 100, 103, 104 cm−3

T1 = 1.2 × 104 K
vs = 20 km s−1

[Z/H]= −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 3, 10, 30, 50 K
最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium

fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

γeff ≡ d ln P/d ln ρ
γeff = 1
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スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴う発熱/冷却から
なる:

Λnet = Λline + Λcnt + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Evolution of Collapsing Gas Clouds

上記の分裂条件を満たした後に形成された分裂片は自己重力的
に収縮を開始する. ここではその収縮過程を one-zone的に取り
扱う. 密度の変化は次の式に従って進む:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (6)

エネルギーの式は Eq. (3)のままである.

2.4 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 1, 10, 100, 103, 104 cm−3

T1 = 1.2 × 104 K
vs = 20 km s−1

[Z/H]= −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 3, 10, 30, 50 K
最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium

fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

γeff ≡ d ln P/d ln ρ
γeff = 1
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:
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dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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ABSTRACT
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1 INTRODUCTION

重元素を含まない始原ガス雲から形成される種族 III星は典型
的に大質量であったことが理論的に明らかとなっている (e.g.,
Bromm et al. 1999, 2002; Abel et al. 2002; Yoshida et al.
2003, 2006, 2008; Hirano et al. 2014; Susa et al. 2014;
Hosokawa et al. 2016). その一方で, 重元素を含むガス雲か
ら形成される種族 I 星の典型的質量は太陽質量程度かそれ以
下であることが観測的にわかっている (e.g., Kroupa 2002;
Bastian et al. 2010). また銀河系ハローや球状星団, 近傍の矮
小銀河には低金属量な低質量星 (種族 II星)が発見されている
(e.g, Beers & Christlieb 2005; Frebel & Norris 2015).

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (Pop
III/II遷移)は, 宇宙の化学進化とともに星形成過程においてダ
ストによる冷却の寄与が大きくなったために起きたと考えられ
ている.ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度 (< 104−
106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙を超え
ると水素分子冷却が非効率となる 200 Kよりもさらに低温まで冷
えることができる.しかしガス雲の分裂が起こるのが低密度な領
域であるため,この場合に形成される分裂片の質量は! 100 M⊙
であると考えられている (Bromm et al. 2001; Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
冷却が高密度 (> 1010 cm−3) において重要となる. 金属量が
10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲の分
裂が起こるのが高密度であるので,分裂片質量は太陽質量程度あ
るいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al. 2002, 2003;
Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006; Omukai et al.
2010; Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012;
Chiaki et al. 2016).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲
の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008).
Safranek-Shrader et al. (2010)は, シミュレーション研究から
示唆されているような初期密度, 温度 (nH,1 = 4 × 103 cm−3,
T1 = 1.1 × 104 K) を持つ低金属量ガス雲の熱進化を 1 zone
modelにより調べた. そしてダストが存在しない場合でも, ガス

の金属量が Z ! 3 × 10−3 Z⊙ を満たしていれば, 現在まで生き
残るような低質量星を作り出す分裂片を形成する可能性がある
ことを示した (see also Safranek-Shrader et al. 2014, 2016).

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する具体的な条件や, 衝撃波圧縮を受けたガスの冷却に対
するダストの重要性が十分に明らかになったとは言い難い. 例
えば衝撃波圧縮は銀河形成に限らず, 超新星爆発や HII 領域の
形成, 銀河の spiral shockなど様々な状況で発生しうることを
考えれば, 彼らの調べたパラメタ範囲は限定的である. また彼
らの計算にはダストの効果や水, OH, COといった分子による
冷却の効果は取り入れられていない. そこで本稿では様々な金
属量やダスト量, 外部紫外線照射下において, 衝撃波圧縮を受
けた低金属量ガス雲の熱進化を計算する. 分裂片の質量を系統
的に調べ, ダストがない場合でも低質量の分裂片が形成されう
るのか, またその条件はどのようなものであるかを調べる. さ
らには, それが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:
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いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
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密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
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考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
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で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
tcool < tff tsound < tff

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.
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T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は

y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

MNRAS 000, 1–12 (2017)

shock front         

gas inflow
★ Shocked layers are assumed to 
    be plane parallel and steady.

•Continuity:

MNRAS 000, 1–10 (2017) Preprint 13 January 2017 Compiled using MNRAS LATEX style file v3.0

Do First Low-Mass Stars Form in First Galaxies?:
Fragmentation of Low-Metallicity Clouds with Shock
Compression

Accepted XXX. Received YYY; in original form ZZZ

ABSTRACT

Key words: stars: First stars

1 INTRODUCTION

重元素を含まない始原ガス雲から形成される種族 III星は典型
的に大質量であったことが理論的に明らかとなっている. その
一方で, 重元素を含むガス雲から形成される種族 I星の典型的
質量は太陽質量程度かそれ以下であることが観測的にわかって
いる.

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (Pop
III/II 遷移) は, 宇宙の化学進化とともに星形成過程において
ダストによる冷却の寄与が大きくなったために起きたと考え
られている. ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度
(< 104−106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙
を超えると水素分子冷却が非効率となる 200 K よりもさらに
低温まで冷えることができる. しかしガス雲の分裂が起こる
のが低密度な領域であるため, この場合に形成される分裂片の
質量は ! 100 M⊙ であると考えられている (Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
冷却が高密度 (> 1010 cm−3) において重要となる. 金属量が
10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲
の分裂が起こるのが高密度であるので, 分裂片質量は太陽質
量程度あるいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al.
2002, 2003; Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006;
Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲
の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている. Safranek-Shrader et al. (2010)は, シ
ミュレーション研究から示唆されているような初期密度, 温度
(nH,1 = 4 × 103 cm−3, T1 = 1.1 × 104 K)を持つ低金属量ガス雲
の熱進化を 1 zone model により調べた. そしてダストが存在
しない場合でも, ガスの金属量が Z ! 3 × 10−3 Z⊙ を満たして
いれば, 現在まで生き残るような低質量星を作り出す分裂片を
形成する可能性があることを示した.

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する具体的な条件や, 衝撃波圧縮を受けたガスの冷却に対
するダストの重要性が十分に明らかになったとは言い難い. 例
えば衝撃波圧縮は銀河形成に限らず, 超新星爆発や HII 領域の
形成, 銀河の spiral shockなど様々な状況で発生しうることを

考えれば, 彼らの調べたパラメタ範囲は限定的である. また彼
らの計算にはダストの効果や水, OH, COといった分子による
冷却の効果は取り入れられていない. そこで本稿では様々な金
属量やダスト量, 外部紫外線照射下において, 衝撃波圧縮を受
けた低金属量ガス雲の熱進化を計算する. 分裂片の質量を系統
的に調べ, ダストがない場合でも低質量の分裂片が形成されう
るのか, またその条件はどのようなものであるかを調べる. さ
らには, それが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
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重元素を含まない始原ガス雲から形成される種族 III星は典型
的に大質量であったことが理論的に明らかとなっている. その
一方で, 重元素を含むガス雲から形成される種族 I星の典型的
質量は太陽質量程度かそれ以下であることが観測的にわかって
いる.

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (Pop
III/II 遷移) は, 宇宙の化学進化とともに星形成過程において
ダストによる冷却の寄与が大きくなったために起きたと考え
られている. ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度
(< 104−106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙
を超えると水素分子冷却が非効率となる 200 K よりもさらに
低温まで冷えることができる. しかしガス雲の分裂が起こる
のが低密度な領域であるため, この場合に形成される分裂片の
質量は ! 100 M⊙ であると考えられている (Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
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10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲
の分裂が起こるのが高密度であるので, 分裂片質量は太陽質
量程度あるいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al.
2002, 2003; Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006;
Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲
の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている. Safranek-Shrader et al. (2010)は, シ
ミュレーション研究から示唆されているような初期密度, 温度
(nH,1 = 4 × 103 cm−3, T1 = 1.1 × 104 K)を持つ低金属量ガス雲
の熱進化を 1 zone model により調べた. そしてダストが存在
しない場合でも, ガスの金属量が Z ! 3 × 10−3 Z⊙ を満たして
いれば, 現在まで生き残るような低質量星を作り出す分裂片を
形成する可能性があることを示した.

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する具体的な条件や, 衝撃波圧縮を受けたガスの冷却に対
するダストの重要性が十分に明らかになったとは言い難い. 例
えば衝撃波圧縮は銀河形成に限らず, 超新星爆発や HII 領域の
形成, 銀河の spiral shockなど様々な状況で発生しうることを

考えれば, 彼らの調べたパラメタ範囲は限定的である. また彼
らの計算にはダストの効果や水, OH, COといった分子による
冷却の効果は取り入れられていない. そこで本稿では様々な金
属量やダスト量, 外部紫外線照射下において, 衝撃波圧縮を受
けた低金属量ガス雲の熱進化を計算する. 分裂片の質量を系統
的に調べ, ダストがない場合でも低質量の分裂片が形成されう
るのか, またその条件はどのようなものであるかを調べる. さ
らには, それが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
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1 INTRODUCTION

重元素を含まない始原ガス雲から形成される種族 III星は典型
的に大質量であったことが理論的に明らかとなっている. その
一方で, 重元素を含むガス雲から形成される種族 I星の典型的
質量は太陽質量程度かそれ以下であることが観測的にわかって
いる.

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (Pop
III/II 遷移) は, 宇宙の化学進化とともに星形成過程において
ダストによる冷却の寄与が大きくなったために起きたと考え
られている. ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度
(< 104−106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙
を超えると水素分子冷却が非効率となる 200 K よりもさらに
低温まで冷えることができる. しかしガス雲の分裂が起こる
のが低密度な領域であるため, この場合に形成される分裂片の
質量は ! 100 M⊙ であると考えられている (Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
冷却が高密度 (> 1010 cm−3) において重要となる. 金属量が
10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲
の分裂が起こるのが高密度であるので, 分裂片質量は太陽質
量程度あるいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al.
2002, 2003; Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006;
Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲
の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている. Safranek-Shrader et al. (2010)は, シ
ミュレーション研究から示唆されているような初期密度, 温度
(nH,1 = 4 × 103 cm−3, T1 = 1.1 × 104 K)を持つ低金属量ガス雲
の熱進化を 1 zone model により調べた. そしてダストが存在
しない場合でも, ガスの金属量が Z ! 3 × 10−3 Z⊙ を満たして
いれば, 現在まで生き残るような低質量星を作り出す分裂片を
形成する可能性があることを示した.

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する具体的な条件や, 衝撃波圧縮を受けたガスの冷却に対
するダストの重要性が十分に明らかになったとは言い難い. 例
えば衝撃波圧縮は銀河形成に限らず, 超新星爆発や HII 領域の
形成, 銀河の spiral shockなど様々な状況で発生しうることを

考えれば, 彼らの調べたパラメタ範囲は限定的である. また彼
らの計算にはダストの効果や水, OH, COといった分子による
冷却の効果は取り入れられていない. そこで本稿では様々な金
属量やダスト量, 外部紫外線照射下において, 衝撃波圧縮を受
けた低金属量ガス雲の熱進化を計算する. 分裂片の質量を系統
的に調べ, ダストがない場合でも低質量の分裂片が形成されう
るのか, またその条件はどのようなものであるかを調べる. さ
らには, それが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

H, H2, HD, H2O, CII, OI

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium

fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

H, H2, HD, H2O, CII, OI

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium

fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
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1 INTRODUCTION

重元素を含まない始原ガス雲から形成される種族 III星は典型
的に大質量であったことが理論的に明らかとなっている (e.g.,
Bromm et al. 1999, 2002; Abel et al. 2002; Yoshida et al.
2003, 2006, 2008; Hirano et al. 2014; Susa et al. 2014;
Hosokawa et al. 2016). その一方で, 重元素を含むガス雲か
ら形成される種族 I 星の典型的質量は太陽質量程度かそれ以
下であることが観測的にわかっている (e.g., Kroupa 2002;
Bastian et al. 2010). また銀河系ハローや球状星団, 近傍の矮
小銀河には低金属量な低質量星 (種族 II星)が発見されている
(e.g, Beers & Christlieb 2005; Frebel & Norris 2015).

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (Pop
III/II遷移)は, 宇宙の化学進化とともに星形成過程においてダ
ストによる冷却の寄与が大きくなったために起きたと考えられ
ている.ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度 (< 104−
106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙を超え
ると水素分子冷却が非効率となる 200 Kよりもさらに低温まで冷
えることができる.しかしガス雲の分裂が起こるのが低密度な領
域であるため,この場合に形成される分裂片の質量は! 100 M⊙
であると考えられている (Bromm et al. 2001; Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
冷却が高密度 (> 1010 cm−3) において重要となる. 金属量が
10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲の分
裂が起こるのが高密度であるので,分裂片質量は太陽質量程度あ
るいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al. 2002, 2003;
Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006; Omukai et al.
2010; Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012;
Chiaki et al. 2016).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲
の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008).
Safranek-Shrader et al. (2010)は, シミュレーション研究から
示唆されているような初期密度, 温度 (nH,1 = 4 × 103 cm−3,
T1 = 1.1 × 104 K) を持つ低金属量ガス雲の熱進化を 1 zone
modelにより調べた. そしてダストが存在しない場合でも, ガス

の金属量が Z ! 3 × 10−3 Z⊙ を満たしていれば, 現在まで生き
残るような低質量星を作り出す分裂片を形成する可能性がある
ことを示した (see also Safranek-Shrader et al. 2014, 2016).

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する具体的な条件や, 衝撃波圧縮を受けたガスの冷却に対
するダストの重要性が十分に明らかになったとは言い難い. 例
えば衝撃波圧縮は銀河形成に限らず, 超新星爆発や HII 領域の
形成, 銀河の spiral shockなど様々な状況で発生しうることを
考えれば, 彼らの調べたパラメタ範囲は限定的である. また彼
らの計算にはダストの効果や水, OH, COといった分子による
冷却の効果は取り入れられていない. そこで本稿では様々な金
属量やダスト量, 外部紫外線照射下において, 衝撃波圧縮を受
けた低金属量ガス雲の熱進化を計算する. 分裂片の質量を系統
的に調べ, ダストがない場合でも低質量の分裂片が形成されう
るのか, またその条件はどのようなものであるかを調べる. さ
らには, それが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
tcool < tff tsound < tff

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は

y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
tcool < tff tsound < tff

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は

y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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＊Fragment mass:

2

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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Both ① & ② should be satisfied for the 
formation of self-gravitating clumps.
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
tcool < tff tsound < tff

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は

y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

H, H2, HD, H2O, CII, OI

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium

fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
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ABSTRACT
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1 INTRODUCTION

重元素を含まない始原ガス雲から形成される種族 III星は典型
的に大質量であったことが理論的に明らかとなっている (e.g.,
Bromm et al. 1999, 2002; Abel et al. 2002; Yoshida et al.
2003, 2006, 2008; Hirano et al. 2014; Susa et al. 2014;
Hosokawa et al. 2016). その一方で, 重元素を含むガス雲か
ら形成される種族 I 星の典型的質量は太陽質量程度かそれ以
下であることが観測的にわかっている (e.g., Kroupa 2002;
Bastian et al. 2010). また銀河系ハローや球状星団, 近傍の矮
小銀河には低金属量な低質量星 (種族 II星)が発見されている
(e.g, Beers & Christlieb 2005; Frebel & Norris 2015).

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (Pop
III/II遷移)は, 宇宙の化学進化とともに星形成過程においてダ
ストによる冷却の寄与が大きくなったために起きたと考えられ
ている.ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度 (< 104−
106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙を超え
ると水素分子冷却が非効率となる 200 Kよりもさらに低温まで冷
えることができる.しかしガス雲の分裂が起こるのが低密度な領
域であるため,この場合に形成される分裂片の質量は! 100 M⊙
であると考えられている (Bromm et al. 2001; Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
冷却が高密度 (> 1010 cm−3) において重要となる. 金属量が
10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲の分
裂が起こるのが高密度であるので,分裂片質量は太陽質量程度あ
るいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al. 2002, 2003;
Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006; Omukai et al.
2010; Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012;
Chiaki et al. 2016).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲
の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008).
Safranek-Shrader et al. (2010)は, シミュレーション研究から
示唆されているような初期密度, 温度 (nH,1 = 4 × 103 cm−3,
T1 = 1.1 × 104 K) を持つ低金属量ガス雲の熱進化を 1 zone
modelにより調べた. そしてダストが存在しない場合でも, ガス

の金属量が Z ! 3 × 10−3 Z⊙ を満たしていれば, 現在まで生き
残るような低質量星を作り出す分裂片を形成する可能性がある
ことを示した (see also Safranek-Shrader et al. 2014, 2016).

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する具体的な条件や, 衝撃波圧縮を受けたガスの冷却に対
するダストの重要性が十分に明らかになったとは言い難い. 例
えば衝撃波圧縮は銀河形成に限らず, 超新星爆発や HII 領域の
形成, 銀河の spiral shockなど様々な状況で発生しうることを
考えれば, 彼らの調べたパラメタ範囲は限定的である. また彼
らの計算にはダストの効果や水, OH, COといった分子による
冷却の効果は取り入れられていない. そこで本稿では様々な金
属量やダスト量, 外部紫外線照射下において, 衝撃波圧縮を受
けた低金属量ガス雲の熱進化を計算する. 分裂片の質量を系統
的に調べ, ダストがない場合でも低質量の分裂片が形成されう
るのか, またその条件はどのようなものであるかを調べる. さ
らには, それが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
tcool < tff tsound < tff

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は

y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
tcool < tff tsound < tff

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は

y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

H, H2, HD, H2O, CII, OI

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium

fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
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1 INTRODUCTION

重元素を含まない始原ガス雲から形成される種族 III星は典型
的に大質量であったことが理論的に明らかとなっている (e.g.,
Bromm et al. 1999, 2002; Abel et al. 2002; Yoshida et al.
2003, 2006, 2008; Hirano et al. 2014; Susa et al. 2014;
Hosokawa et al. 2016). その一方で, 重元素を含むガス雲か
ら形成される種族 I 星の典型的質量は太陽質量程度かそれ以
下であることが観測的にわかっている (e.g., Kroupa 2002;
Bastian et al. 2010). また銀河系ハローや球状星団, 近傍の矮
小銀河には低金属量な低質量星 (種族 II星)が発見されている
(e.g, Beers & Christlieb 2005; Frebel & Norris 2015).

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (Pop
III/II遷移)は, 宇宙の化学進化とともに星形成過程においてダ
ストによる冷却の寄与が大きくなったために起きたと考えられ
ている.ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度 (< 104−
106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙を超え
ると水素分子冷却が非効率となる 200 Kよりもさらに低温まで冷
えることができる.しかしガス雲の分裂が起こるのが低密度な領
域であるため,この場合に形成される分裂片の質量は! 100 M⊙
であると考えられている (Bromm et al. 2001; Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
冷却が高密度 (> 1010 cm−3) において重要となる. 金属量が
10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲の分
裂が起こるのが高密度であるので,分裂片質量は太陽質量程度あ
るいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al. 2002, 2003;
Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006; Omukai et al.
2010; Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012;
Chiaki et al. 2016).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲
の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008).
Safranek-Shrader et al. (2010)は, シミュレーション研究から
示唆されているような初期密度, 温度 (nH,1 = 4 × 103 cm−3,
T1 = 1.1 × 104 K) を持つ低金属量ガス雲の熱進化を 1 zone
modelにより調べた. そしてダストが存在しない場合でも, ガス

の金属量が Z ! 3 × 10−3 Z⊙ を満たしていれば, 現在まで生き
残るような低質量星を作り出す分裂片を形成する可能性がある
ことを示した (see also Safranek-Shrader et al. 2014, 2016).

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する具体的な条件や, 衝撃波圧縮を受けたガスの冷却に対
するダストの重要性が十分に明らかになったとは言い難い. 例
えば衝撃波圧縮は銀河形成に限らず, 超新星爆発や HII 領域の
形成, 銀河の spiral shockなど様々な状況で発生しうることを
考えれば, 彼らの調べたパラメタ範囲は限定的である. また彼
らの計算にはダストの効果や水, OH, COといった分子による
冷却の効果は取り入れられていない. そこで本稿では様々な金
属量やダスト量, 外部紫外線照射下において, 衝撃波圧縮を受
けた低金属量ガス雲の熱進化を計算する. 分裂片の質量を系統
的に調べ, ダストがない場合でも低質量の分裂片が形成されう
るのか, またその条件はどのようなものであるかを調べる. さ
らには, それが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
tcool < tff tsound < tff

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は

y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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Both ① & ② should be satisfied for the 
formation of self-gravitating clumps.
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.
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[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
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最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
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はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.
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3.1 Dustが存在する場合の結果
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する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
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進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
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200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
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nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
tcool < tff tsound < tff

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は

y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.
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冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λcool + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式について
は次の文献を参照 (Omukai 2000, 2001; Omukai et al. 2005;
Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれらで構成される分子
たち計 50 化学種が関係した 675 個の化学反応を扱っている.
さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, これらはすべて SiII,
FeIIの状態としてあるかダストに取り込まれているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. また分裂片の質量は, この時点における密
度,温度を用いて計算される Jeans massで評価する: MJ ∼ ρλ3

J ,

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度の値を以下の範囲で考えた.

nH,1 = 4, 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 0.7, 1.2, 2.6 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−6, 10−4, 10−2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction

はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在する場合の結果
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子を示して
いる. いずれのパネルも T1 = 1.2× 104 K, ye,0 = 10−2 の場合で
ある. 各パネルはそれぞれ, J21 = 0, 102, 103, 104 の場合に対応
する. 斜めの点線は, Jeans mass一定線である. 見やすさのた
めに, [Z/H] = −2以外は各金属量ごとに 1.2倍ずつ x軸負方向
にずらしてある.

Figure 1によれば, low-density のガス (nH,1 < 4 ×
102 cm−3) と high-density のガス (nH,1 > 4 × 103 cm−3) で
進化の様子, 金属量や外部輻射強度への依存性が異なることが
わかる. それぞれの場合について振る舞いをより詳しく見たい.

まず初期密度が nH,1 = 4 × 102 cm−3 である場合に注目す
る. 外部輻射場の強度が十分に弱い場合, 金属量に関係なくたと
え primordialの場合であっても, CMB温度 TCMB 付近に達す
るまで冷却が持続することがわかる. とはいえ, 冷却の担い手は
金属量により若干異なる. Figure 2に単位質量あたりの冷却率,
加熱率の各成分の変化の様子を示してある. 上下のパネルはそ
れぞれ J21 = 0, 103 の場合に, 左右のパネルはそれぞれ [Z/H]
= −4,−2の場合に対応する. これによれば [Z/H] < −4の超低金
属量ガスでは水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える. それ
以下では水素分子冷却により ∼ 200 Kまで, さらに低温側では
HD冷却により TCMB 付近まで達することがわかる. 他方, ある
程度金属を含むガス ([Z/H] > −3)でも ∼ 200 Kまでは超低金
属量ガスの場合と同じように冷却の担い手が変遷する. ただし,
それ以下の温度への冷却では HD分子は subdominantである.
200 K 以下へは OI による冷却が主体的となる. また TCMB に
達する直前では水分子による冷却が重要となる. 形成される分
裂片の質量は [Z/H] < −3では ∼ 20 M⊙ と見積もられた. また
[Z/H] = -2 の場合はより小さな ∼ 7 M⊙ ものができることが
わかった.

nH,1 = 4 × 102 cm−3 の場合, 外部輻射場の強度によって熱
進化の様子や形成される分裂片質量は大きな影響を受けること
がわかった. まず J21 = 103 の場合を考える. この場合 [Z/H]
> −4を満たすような金属量を持たない限り, TCMB 付近に至る
まで冷却が持続しないことがわかった. この理由は再び Figure
2を見ればわかる. 紫外線照射下では水素分子の形成が阻害され
て, その冷却率が低下する (上下のパネルで冷却率の最大値が
一桁程度低下している). [Z/H] > −4の場合OIによる冷却率が
低下した水素分子冷却を補うことで, 冷却が持続される. つま
り, OI冷却がトリガーとなって, さらなる温度低下が引き起こ
される. 紫外線強度が弱い場合, TCMB 付近で水分子による冷却
が重要となったが, 強度が強い場合には水分子が形成されず, そ
の代わりに OI 及び C 冷却が重要となることがわかる ([Z/H]
= −2のパネル). 最終的に形成される分裂片質量は金属量によっ
て大きく変化する. [Z/H] = −∞,−5の場合は ∼ 104 M⊙ と巨大
である. [Z/H] = −4,−3の場合は ∼ 100 M⊙ の分裂片を形成す
る. 最後に [Z/H] = −2 の場合は ∼ 9 M⊙ と低質量の分裂片を
形成することがわかった.

次に初期の密度が nH,1 = 4 × 103 cm−3 である場合に注目
する. この場合には冷却進化の様子は外部紫外線強度にほとん
どよらないことがわかる. いずれの場合も, 超低金属量のガス
([Z/H] < −4)では水素原子による冷却で ∼ 7000 Kまで冷える
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

H, H2, HD, H2O, CII, OI

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium

fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression

MNRAS 000, 1–13 (2018)
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1 INTRODUCTION

重元素を含まない始原ガス雲から形成される種族 III星は典型
的に大質量であったことが理論的に明らかとなっている (e.g.,
Bromm et al. 1999, 2002; Abel et al. 2002; Yoshida et al.
2003, 2006, 2008; Hirano et al. 2014; Susa et al. 2014;
Hosokawa et al. 2016). その一方で, 重元素を含むガス雲か
ら形成される種族 I 星の典型的質量は太陽質量程度かそれ以
下であることが観測的にわかっている (e.g., Kroupa 2002;
Bastian et al. 2010). また銀河系ハローや球状星団, 近傍の矮
小銀河には低金属量な低質量星 (種族 II星)が発見されている
(e.g, Beers & Christlieb 2005; Frebel & Norris 2015).

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (Pop
III/II遷移)は, 宇宙の化学進化とともに星形成過程においてダ
ストによる冷却の寄与が大きくなったために起きたと考えられ
ている.ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度 (< 104−
106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙を超え
ると水素分子冷却が非効率となる 200 Kよりもさらに低温まで冷
えることができる.しかしガス雲の分裂が起こるのが低密度な領
域であるため,この場合に形成される分裂片の質量は! 100 M⊙
であると考えられている (Bromm et al. 2001; Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
冷却が高密度 (> 1010 cm−3) において重要となる. 金属量が
10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲の分
裂が起こるのが高密度であるので,分裂片質量は太陽質量程度あ
るいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al. 2002, 2003;
Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006; Omukai et al.
2010; Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012;
Chiaki et al. 2016).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲
の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008).
Safranek-Shrader et al. (2010)は, シミュレーション研究から
示唆されているような初期密度, 温度 (nH,1 = 4 × 103 cm−3,
T1 = 1.1 × 104 K) を持つ低金属量ガス雲の熱進化を 1 zone
modelにより調べた. そしてダストが存在しない場合でも, ガス

の金属量が Z ! 3 × 10−3 Z⊙ を満たしていれば, 現在まで生き
残るような低質量星を作り出す分裂片を形成する可能性がある
ことを示した (see also Safranek-Shrader et al. 2014, 2016).

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する具体的な条件や, 衝撃波圧縮を受けたガスの冷却に対
するダストの重要性が十分に明らかになったとは言い難い. 例
えば衝撃波圧縮は銀河形成に限らず, 超新星爆発や HII 領域の
形成, 銀河の spiral shockなど様々な状況で発生しうることを
考えれば, 彼らの調べたパラメタ範囲は限定的である. また彼
らの計算にはダストの効果や水, OH, COといった分子による
冷却の効果は取り入れられていない. そこで本稿では様々な金
属量やダスト量, 外部紫外線照射下において, 衝撃波圧縮を受
けた低金属量ガス雲の熱進化を計算する. 分裂片の質量を系統
的に調べ, ダストがない場合でも低質量の分裂片が形成されう
るのか, またその条件はどのようなものであるかを調べる. さ
らには, それが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)

MNRAS 000, 1–12 (2017)shock front         

gas inflow

fragment

2

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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ABSTRACT
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1 INTRODUCTION

重元素を含まない始原ガス雲から形成される種族 III星は典型
的に大質量であったことが理論的に明らかとなっている. その
一方で, 重元素を含むガス雲から形成される種族 I星の典型的
質量は太陽質量程度かそれ以下であることが観測的にわかって
いる.

このような大質量から低質量への星形成モードの遷移 (Pop
III/II 遷移) は, 宇宙の化学進化とともに星形成過程において
ダストによる冷却の寄与が大きくなったために起きたと考え
られている. ガス相にある重元素によるライン冷却は低密度
(< 104−106 cm−3)において重要となる.金属量が 10−4−10−3 Z⊙
を超えると水素分子冷却が非効率となる 200 K よりもさらに
低温まで冷えることができる. しかしガス雲の分裂が起こる
のが低密度な領域であるため, この場合に形成される分裂片の
質量は ! 100 M⊙ であると考えられている (Bromm & Loeb
2003; Santoro & Shull 2006). 一方, ダストの熱放射による
冷却が高密度 (> 1010 cm−3) において重要となる. 金属量が
10−6 − 10−5 Z⊙ を超えるとその効果が顕著となる. ガス雲
の分裂が起こるのが高密度であるので, 分裂片質量は太陽質
量程度あるいはそれ以下と小さくなりうる (Schneider et al.
2002, 2003; Omukai et al. 2005; Schneider et al. 2006;
Schneider & Omukai 2010; Schneider et al. 2012).

Pop III/II遷移が起きた時期は, 初代銀河が形成された時
期にも相当する. このような時期では, 銀河形成に伴い発生し
た衝撃波のため圧縮加熱された状況から冷却を開始するガス雲
の存在が想定される. 近年の銀河形成シミュレーションによれ
ば, cold accretion flowが初代銀河の内部にまで侵入する様子
が明らかとなっている. Safranek-Shrader et al. (2010)は, シ
ミュレーション研究から示唆されているような初期密度, 温度
(nH,1 = 4 × 103 cm−3, T1 = 1.1 × 104 K)を持つ低金属量ガス雲
の熱進化を 1 zone model により調べた. そしてダストが存在
しない場合でも, ガスの金属量が Z ! 3 × 10−3 Z⊙ を満たして
いれば, 現在まで生き残るような低質量星を作り出す分裂片を
形成する可能性があることを示した.

しかしながら彼らの議論からだけでは, 低質量の分裂片が
形成する具体的な条件や, 衝撃波圧縮を受けたガスの冷却に対
するダストの重要性が十分に明らかになったとは言い難い. 例
えば衝撃波圧縮は銀河形成に限らず, 超新星爆発や HII 領域の
形成, 銀河の spiral shockなど様々な状況で発生しうることを

考えれば, 彼らの調べたパラメタ範囲は限定的である. また彼
らの計算にはダストの効果や水, OH, COといった分子による
冷却の効果は取り入れられていない. そこで本稿では様々な金
属量やダスト量, 外部紫外線照射下において, 衝撃波圧縮を受
けた低金属量ガス雲の熱進化を計算する. 分裂片の質量を系統
的に調べ, ダストがない場合でも低質量の分裂片が形成されう
るのか, またその条件はどのようなものであるかを調べる. さ
らには, それが実現される頻度についても議論する.

2 METHODS AND MODELS

2.1 Basic Equations

本稿では衝撃波面は平行平板であり, 衝撃波下流は定
常状態にあると仮定して計算を行う (Shapiro & Kang
1987; Yamada & Nishi 1998; Inayoshi & Omukai 2012;
Nakauchi et al. 2014). 衝撃波圧縮を受けたのち等圧的に収縮
するガスは熱的不安定により, 内部に細かい構造が形成される
かもしれない (Inoue & Omukai 2015). しかし, 簡単のため本
稿ではそのような状況は考えない. 以下, 衝撃波面後方の物理
量には添字 1をつけることにする.

1次元定常の仮定のもと, 衝撃波下流において冷却するガ
スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line

© 2017 The Authors

•Dynamics:

2

スの熱進化は以下の式で追うことができる:

ρ1v1 = ρv, (1)

ρ1v
2
1 + P1 = ρv

2 + P, (2)

de
dt
= −P

d
dt

(
1
ρ

)
− Λnet, (3)

ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴う発熱/冷却から
なる:

Λnet = Λline + Λcnt + Λgrain + Λchem. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Evolution of Collapsing Gas Clouds

上記の分裂条件を満たした後に形成された分裂片は自己重力的
に収縮を開始する. ここではその収縮過程を one-zone的に取り
扱う. 密度の変化は次の式に従って進む:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (6)

エネルギーの式は Eq. (3)のままである.

2.4 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium

fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

4 SHOCKを受けたガスの熱進化
5 DUSTが存在しない場合の結果
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tff < tcool and tff < tsound. (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2

fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
て, 冷却率が低下してしまう. するとHD分子の生成が進む 200
K以下に達する前に冷えられなくなって分裂の条件を満たす.

一方, 初期密度が高いガス (nH,1 = 4 × 103, 4 × 104 cm−3)
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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Figure 2. Evolution of cooling/heating rates in a shock-compressed gas by a cold accretion flow for initial metallicities of 10−4 Z⊙ (top
panels) and 10−2 Z⊙ (bottom panels). Left and right panels show the models without and with dust, respectively. The different processes
contributing to the cooling and heating rates are described in the legend. The vertical dot-dashed lines indicate the transition points
from the isobaric to gravitational contraction.

follows a very different track, i.e., isochoric temperature drop
until ≈ 200 K, owing to the efficient H2 cooling (black dashed
lines). Below 150 K, HD formation proceeds and its cooling
further lowers the temperature until the CMB floor. Note
that effects of metal-line cooling becomes remarkable for
Z > 10−3 Z⊙. The temperature reaches the minimum around
104 cm−3, where the HD level population reaches the lo-
cal thermodynamic equilibrium (LTE), and then clumps of
≈ 200-400 M⊙ are produced. This value is an order of magni-
tude larger than the clump mass formed by a cold accretion
shock when Z ≥ 10−3 Z⊙.

Finally, we discuss the effects of dust (blue solid lines
in Fig. 1 and right panels in Fig. 2). The dust affects the
thermal evolution through processes such as i) cooling by
thermal emission, ii) promoting H2 formation on grain sur-
faces, and iii) heating by H2 formation. The presence of dust
has only a minor effect in the isobaric phase, although H2
formation on grain surfaces and the associated heating be-
come effective for the Z/Z⊙ = 10−3 and 10−2 cases. When
Z = 10−2 Z⊙, all the hydrogen is converted into H2 during
the isobaric contraction, and H2 formation heating causes
a small bump in the thermal track at T ≃ 30-40 K, which

makes the fragmentation mass (! 3 M⊙) slightly smaller
than that in the no dust case.

Conversely, the dust works as a coolant through the
thermal emission during the subsequent gravitational con-
traction. This can be observed from a large difference be-
tween the blue and red lines in Fig. 1. When Z = 10−4 Z⊙,
after the isothermal contraction, the temperature decreases
rapidly at around nH ∼ 108-109 cm−3 due to dust cooling.
While H2 formation heating temporarily raises the tem-
perature when nH ∼ 1010-1011 cm−3, dust cooling causes a
temperature drop again once H2 formation terminates. The
two triangles illustrate the two fragmentation epochs asso-
ciated with the local temperature minima. The second frag-
mentation produces very low-mass fragments of Mfrag,dust ≃
0.01 M⊙. On the other hand, the pre-ionized gas converges
on the same thermal track as the shock-compressed gas only
at such high densities as nH > 1011 cm−3, and has only a sin-
gle phase of dust-driven fragmentation (Omukai et al. 2005;
Schneider et al. 2006, 2012a). When Z = 10−3 Z⊙, H2 forma-
tion heating via grain surface reactions and three-body reac-
tions, respectively, causes the rapid temperature increase (!
108 cm−3) and then more abrupt jump at 108 cm−3. When
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ≈ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ≈ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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the H2 formation is almost over at ∼ 109 cm−3, the dust
cooling makes the temperature to drop until the CMB floor,
resulting in the formation of sub-solar mass (Mfrag,dust ≃
0.1 M⊙) fragments (open triangle). When Z = 10−2 Z⊙, dust
cooling is so efficient at nH > 5 × 106 cm−3 that the gas
contracts almost isothermally on the CMB floor. No further
fragmentation occurs in this case. Note that the pre-ionized
gas with Z/Z⊙ ≥ 10−3 converges on the thermal track of
the shock-compressed gas up to ∼ 107-108 cm−3. All clouds
containing dust grains become optically thick to the dust
opacity and contract adiabatically at nH ! 1012-1013 cm−3.

3.2 Case of a Cloud Compressed by a SN Shock

The thermal evolution and the corresponding cool-
ing/heating rate for a cloud compressed by a SN shock are
shown in Figs. 3 and 4, respectively. The main difference
from the cases of the cold accretion shock is that the tem-
perature reaches the CMB value during the initial isobaric
phase, even in such a low metallicity case as Z ≤ 10−4 Z⊙,
regardless of the presence of dust. The reason is that because
of the low initial density nH,1 = 4 cm−3 1, H2 collisional disso-
ciation is inefficient, and the gas can cool well below 8000 K
via H2 cooling. Below 150 K, HD cooling takes over the role
and the gas cools isobarically until hitting the CMB floor at
30 K. At this moment, the fragmentation condition is satis-
fied (filled circles). When Z ≥ 10−3 Z⊙, metals become the
important coolant during the isobaric contraction, as seen
by comparing the upper and lower panels in Fig. 4. Clumps
of ∼ 100 M⊙ are formed by fragmentation, regardless of the
initial metallicity and the presence of dust. This clump mass
is slightly smaller than that in the pre-ionized gas collapsing
by self-gravity.

The dust affects the subsequent collapse of the clumps.
Without dust, the temperature continues rising first by com-
pressional heating (at low densities) and then by three-body
H2 formation heating (at high densities). The main cool-
ing channels available are provided by H2, HD, OH and
H2O (and metals when Z = 10−2 Z⊙; see the left panels
in Fig. 4), but are unable to induce another temperature de-
crease and the associated fragmentation. Therefore, the final
clump mass can be evaluated from Eq. (9) as Mfrag,shock ≃
100 M⊙ for all the initial metallicities. When dust is present,
the thermal evolution is first modified by the enhanced H2
formation heating and then by efficient dust cooling. As a
result, clouds with Z ≥ 10−5 Z⊙ experience another episode
of fragmentation at high densities (open triangles), which
forms sub-solar mass fragments (Mfrag,dust " 1 M⊙).

Early in the evolution before the fragmentation, ther-
mal tracks of the shock-compressed and pre-ionized gases are
very different, i.e., isobaric versus isochoric contraction. Af-
ter the fragmentation in the shock-compressed gas, however,
its evolution soon follows the same track as the pre-ionized
gas for each metallicity.

3.3 Effect of UV Radiation Fields

Fig. 5 shows the thermal evolution of a shock-compressed
gas with dust, under the UV irradiation of J21 = 104. We

1 This is true for the initial densities of nH,1 ≤ 103 cm−3.

present the cases of two initial metallicities, Z/Z⊙ = 10−4

and 10−2 (top and bottom panels, respectively), and two
initial densities, nH,1 = 4× 103 cm−3 and nH,1 = 4 cm−3 (left
and right panels, corresponding to a cold accretion shock
and a SN shock, respectively).

The UV radiation has little influence on the thermal
path, in the case of a cold accretion shock, having a higher
initial density (left panels). When Z = 10−4 Z⊙ (top left
panel), suffering from the collisional dissociation, H2 forma-
tion/cooling is suppressed independently of the UV strength.
Therefore, a very massive clump (! 105 M⊙) formed at frag-
mentation (red circle) follows the same evolutionary track
as the J21 = 0 case, which is discussed in Section 3.1. When
Z = 10−2 Z⊙ (bottom left panel), since metals are effective
coolants throughout the isobaric evolution, the gas can cool
well below 100 K independently of the UV strength. How-
ever, when J21 ≥ 102, the heating by photoelectrons from
grains cannot be neglected at nH ≈ 105-106 cm−3, making the
cooling time longer. Thanks to this heating, the gas satisfies
the fragmentation condition at a higher temperature (red
circle), which leads the clump mass (Mfrag,shock ≈ 20 M⊙)
to be several times larger, compared to the J21 = 0 model.
Thereafter, the clump cools rapidly via the dust thermal
emission to the CMB floor, where it experiences further frag-
mentation into solar-mass (Mfrag,dust ≈ 1 M⊙) fragments (red
triangle). This second fragmentation is lacking in the J21 = 0
model. After this event, however, the evolutionary track be-
comes identical to the J21 = 0 case.

In the case of a SN shock with a lower initial density,
the gas is far more vulnerable to the UV irradiation (right
panels). In fact, the gas can cool only up to 8000 K via
Lyα cooling, since the UV shielding is not enough and the
H2 formation is strongly suppressed by photodissoiciation.
Fragmentation occurs at a much lower density (red cir-
cle) than in the cold accretion case, and the clump mass
also becomes much larger (Mfrag,shock ! 107 M⊙). When

Z = 10−4 Z⊙ (top right panel of Fig. 5), the evolutionary
track after the clump formation is similar to the cold accre-
tion case (top left panel). When Z = 10−2 Z⊙ (bottom right
panel), after the fragmentation, the temperature drops iso-
chorically at nH ≈ 102 cm−3 via metal-line cooling. Below
several 10 K, the metal-line cooling becomes inefficient and
the gas contracts almost isothermally. Here, the second frag-
mentation (open circle) is driven by metal-line cooling, form-
ing fragments of Mfrag,line ≈ 300 M⊙. Above nH > 106 cm−3,
the temperature again decreases gradually via dust cooling
and reaches the CMB floor. At that time, further fragmen-
tation into much smaller pieces of Mfrag,dust ≃ 1 M⊙ will oc-
cur (open triangle). Thereafter, the evolutionary track con-
verges on that of the J21 = 0 model.

3.4 Effect of the CMB

Here, we see the role of the CMB by presenting the thermal
tracks for the case of a lower CMB temperature, TCMB =
10 K. In Fig. 6, we show the results for two initial metallici-
ties, Z = 10−4 Z⊙ and Z = 10−2 Z⊙ (top and bottom panels,
respectively), and for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3 (left and right panels, respectively). Blue
and red lines refer to the clouds with and without dust. The
CMB affects the thermal evolution and fragmentation i) by
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression
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Figure 5. Same as Figs. 1 and 3, but showing the effects of the UV radiation on the thermal evolution in the presence of dust. Top and
bottom panels refer to the initial metallicities of Z = 10−4 Z⊙ and Z = 10−2 Z⊙, respectively. Left and right panels correspond to the cases
of nH,1 = 4 × 103 cm−3 (compression by cold accretion shock) and nH,1 = 4 cm−3 (compression by a SN shock), respectively. Red and blue
lines refer to J21 = 104 and J21 = 0, as specified in the legend.

pression Mfrag,shock and on that set by dust cooling Mfrag,dust.
The exception is the Z = 10−2 Z⊙ cloud including dust,
where solar mass fragments are formed via dust cooling, un-
like the J21 = 0 model. On the other hand, in SN shocks (red
lines), the UV field dramatically increases the values of
Mfrag,shock to very massive regime (Mfrag,shock > 107 M⊙) in

every case except for dust-free clouds with Z = 10−2 Z⊙.
When Z ≥ 10−3 Z⊙, the rapid temperature drop via metal
line cooling during the gravitational contraction drives the
formation of massive fragments (Mfrag,line ≈ 100-103 M⊙).
The UV field has no effect on the fragment mass set by dust
cooling Mfrag,dust.

4.2 Condition for low mass star formation

In Fig. 8, we plot, for various initial metallicities and
initial densities, the minimum fragment mass formed during
the evolution, i.e., Mfrag = min(Mfrag,shock,Mfrag,line,Mfrag,dust).
In each colored region, very low mass (Mfrag < 0.3 M⊙; grey
shaded, open circles), low mass (∼ 0.3-3 M⊙; cyan shaded,
filled circles), intermediate mass (∼ 3-30 M⊙; green shaded,

triangles), massive (∼ 30-3000 M⊙; yellow shaded, squares),
and very massive (> 105 M⊙; red shaded, crosses) fragments
are formed. Top and bottom panels show the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels show the results without and with dust, respectively.

In the absence of dust and a UV field (top left panel),
massive fragments (∼ 30-3000 M⊙) are formed when nH,1 !
100 cm−3, and the fragment mass depends on the initial
metallicity only weakly. When nH,1 " 102-103 cm−3, the
metallicity dependence becomes more prominent and the
fragment mass shows a dramatic transition at Z ≈ 10−4 Z⊙.
If a UV field exists (bottom left panel), such a dramatic
transition at Z ≈ 10−4-10−3 Z⊙ are observed for all the ini-
tial densities. Less massive fragments are formed for higher
initial density and higher initial metallicity cases (nH,1 "
100 cm−3 and Z " 10−4 Z⊙). However, the fragment mass
never reaches the regime of sub-solar and solar mass star
formation, in the absence of dust.

In the presence of dust (right panels), sub-solar and
solar mass fragments are formed even in very metal-poor
clouds satisfying Z " 10−5 Z⊙, irrespective of the initial
density and UV strength. This is because the dust-induced
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ≈ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ≈ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature

MNRAS 000, 1–13 (2018)

Low-mass star formation in the first galaxies 5

10-4

10-3

10-2

10-1

100

101

102

103

104

103 104 105 106 107 108 109 1010 1011 1012

Z=10-4Zsun, no dust

Λ
, Γ

 (e
rg

 s
-1

 g
-1

)

nH (cm-3)

 compr
H

H2
chem
metal

10-4

10-3

10-2

10-1

100

101

102

103

104

103 104 105 106 107 108 109 1010 1011 1012

Z=10-4Zsun, dust

Λ
, Γ

 (e
rg

 s
-1

 g
-1

)

nH (cm-3)

 compr
H

H2
chem
grain

10-4

10-3

10-2

10-1

100

101

102

103

104

103 104 105 106 107 108 109 1010 1011 1012

Z=10-2Zsun, no dust

Λ
, Γ

 (e
rg

 s
-1

 g
-1

)

nH (cm-3)

 compr
H2

chem
OH,H2O

metal

10-4

10-3

10-2

10-1

100

101

102

103

104

103 104 105 106 107 108 109 1010 1011 1012

Z=10-2Zsun, dust

Λ
, Γ

 (e
rg

 s
-1

 g
-1

)

nH (cm-3)

 compr
H2

chem
grain

OH,H2O
metal

Figure 2. Evolution of cooling/heating rates in a shock-compressed gas by a cold accretion flow for initial metallicities of 10−4 Z⊙ (top
panels) and 10−2 Z⊙ (bottom panels). Left and right panels show the models without and with dust, respectively. The different processes
contributing to the cooling and heating rates are described in the legend. The vertical dot-dashed lines indicate the transition points
from the isobaric to gravitational contraction.

follows a very different track, i.e., isochoric temperature drop
until ≈ 200 K, owing to the efficient H2 cooling (black dashed
lines). Below 150 K, HD formation proceeds and its cooling
further lowers the temperature until the CMB floor. Note
that effects of metal-line cooling becomes remarkable for
Z > 10−3 Z⊙. The temperature reaches the minimum around
104 cm−3, where the HD level population reaches the lo-
cal thermodynamic equilibrium (LTE), and then clumps of
≈ 200-400 M⊙ are produced. This value is an order of magni-
tude larger than the clump mass formed by a cold accretion
shock when Z ≥ 10−3 Z⊙.

Finally, we discuss the effects of dust (blue solid lines
in Fig. 1 and right panels in Fig. 2). The dust affects the
thermal evolution through processes such as i) cooling by
thermal emission, ii) promoting H2 formation on grain sur-
faces, and iii) heating by H2 formation. The presence of dust
has only a minor effect in the isobaric phase, although H2
formation on grain surfaces and the associated heating be-
come effective for the Z/Z⊙ = 10−3 and 10−2 cases. When
Z = 10−2 Z⊙, all the hydrogen is converted into H2 during
the isobaric contraction, and H2 formation heating causes
a small bump in the thermal track at T ≃ 30-40 K, which

makes the fragmentation mass (! 3 M⊙) slightly smaller
than that in the no dust case.

Conversely, the dust works as a coolant through the
thermal emission during the subsequent gravitational con-
traction. This can be observed from a large difference be-
tween the blue and red lines in Fig. 1. When Z = 10−4 Z⊙,
after the isothermal contraction, the temperature decreases
rapidly at around nH ∼ 108-109 cm−3 due to dust cooling.
While H2 formation heating temporarily raises the tem-
perature when nH ∼ 1010-1011 cm−3, dust cooling causes a
temperature drop again once H2 formation terminates. The
two triangles illustrate the two fragmentation epochs asso-
ciated with the local temperature minima. The second frag-
mentation produces very low-mass fragments of Mfrag,dust ≃
0.01 M⊙. On the other hand, the pre-ionized gas converges
on the same thermal track as the shock-compressed gas only
at such high densities as nH > 1011 cm−3, and has only a sin-
gle phase of dust-driven fragmentation (Omukai et al. 2005;
Schneider et al. 2006, 2012a). When Z = 10−3 Z⊙, H2 forma-
tion heating via grain surface reactions and three-body reac-
tions, respectively, causes the rapid temperature increase (!
108 cm−3) and then more abrupt jump at 108 cm−3. When
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.
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それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
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is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
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ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
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2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
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[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.
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す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
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に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
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いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
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tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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Figure 2. Evolution of cooling/heating rates in a shock-compressed gas by a cold accretion flow for initial metallicities of 10−4 Z⊙ (top
panels) and 10−2 Z⊙ (bottom panels). Left and right panels show the models without and with dust, respectively. The different processes
contributing to the cooling and heating rates are described in the legend. The vertical dot-dashed lines indicate the transition points
from the isobaric to gravitational contraction.

follows a very different track, i.e., isochoric temperature drop
until ≈ 200 K, owing to the efficient H2 cooling (black dashed
lines). Below 150 K, HD formation proceeds and its cooling
further lowers the temperature until the CMB floor. Note
that effects of metal-line cooling becomes remarkable for
Z > 10−3 Z⊙. The temperature reaches the minimum around
104 cm−3, where the HD level population reaches the lo-
cal thermodynamic equilibrium (LTE), and then clumps of
≈ 200-400 M⊙ are produced. This value is an order of magni-
tude larger than the clump mass formed by a cold accretion
shock when Z ≥ 10−3 Z⊙.

Finally, we discuss the effects of dust (blue solid lines
in Fig. 1 and right panels in Fig. 2). The dust affects the
thermal evolution through processes such as i) cooling by
thermal emission, ii) promoting H2 formation on grain sur-
faces, and iii) heating by H2 formation. The presence of dust
has only a minor effect in the isobaric phase, although H2
formation on grain surfaces and the associated heating be-
come effective for the Z/Z⊙ = 10−3 and 10−2 cases. When
Z = 10−2 Z⊙, all the hydrogen is converted into H2 during
the isobaric contraction, and H2 formation heating causes
a small bump in the thermal track at T ≃ 30-40 K, which

makes the fragmentation mass (! 3 M⊙) slightly smaller
than that in the no dust case.

Conversely, the dust works as a coolant through the
thermal emission during the subsequent gravitational con-
traction. This can be observed from a large difference be-
tween the blue and red lines in Fig. 1. When Z = 10−4 Z⊙,
after the isothermal contraction, the temperature decreases
rapidly at around nH ∼ 108-109 cm−3 due to dust cooling.
While H2 formation heating temporarily raises the tem-
perature when nH ∼ 1010-1011 cm−3, dust cooling causes a
temperature drop again once H2 formation terminates. The
two triangles illustrate the two fragmentation epochs asso-
ciated with the local temperature minima. The second frag-
mentation produces very low-mass fragments of Mfrag,dust ≃
0.01 M⊙. On the other hand, the pre-ionized gas converges
on the same thermal track as the shock-compressed gas only
at such high densities as nH > 1011 cm−3, and has only a sin-
gle phase of dust-driven fragmentation (Omukai et al. 2005;
Schneider et al. 2006, 2012a). When Z = 10−3 Z⊙, H2 forma-
tion heating via grain surface reactions and three-body reac-
tions, respectively, causes the rapid temperature increase (!
108 cm−3) and then more abrupt jump at 108 cm−3. When
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the H2 formation is almost over at ∼ 109 cm−3, the dust
cooling makes the temperature to drop until the CMB floor,
resulting in the formation of sub-solar mass (Mfrag,dust ≃
0.1 M⊙) fragments (open triangle). When Z = 10−2 Z⊙, dust
cooling is so efficient at nH > 5 × 106 cm−3 that the gas
contracts almost isothermally on the CMB floor. No further
fragmentation occurs in this case. Note that the pre-ionized
gas with Z/Z⊙ ≥ 10−3 converges on the thermal track of
the shock-compressed gas up to ∼ 107-108 cm−3. All clouds
containing dust grains become optically thick to the dust
opacity and contract adiabatically at nH ! 1012-1013 cm−3.

3.2 Case of a Cloud Compressed by a SN Shock

The thermal evolution and the corresponding cool-
ing/heating rate for a cloud compressed by a SN shock are
shown in Figs. 3 and 4, respectively. The main difference
from the cases of the cold accretion shock is that the tem-
perature reaches the CMB value during the initial isobaric
phase, even in such a low metallicity case as Z ≤ 10−4 Z⊙,
regardless of the presence of dust. The reason is that because
of the low initial density nH,1 = 4 cm−3 1, H2 collisional disso-
ciation is inefficient, and the gas can cool well below 8000 K
via H2 cooling. Below 150 K, HD cooling takes over the role
and the gas cools isobarically until hitting the CMB floor at
30 K. At this moment, the fragmentation condition is satis-
fied (filled circles). When Z ≥ 10−3 Z⊙, metals become the
important coolant during the isobaric contraction, as seen
by comparing the upper and lower panels in Fig. 4. Clumps
of ∼ 100 M⊙ are formed by fragmentation, regardless of the
initial metallicity and the presence of dust. This clump mass
is slightly smaller than that in the pre-ionized gas collapsing
by self-gravity.

The dust affects the subsequent collapse of the clumps.
Without dust, the temperature continues rising first by com-
pressional heating (at low densities) and then by three-body
H2 formation heating (at high densities). The main cool-
ing channels available are provided by H2, HD, OH and
H2O (and metals when Z = 10−2 Z⊙; see the left panels
in Fig. 4), but are unable to induce another temperature de-
crease and the associated fragmentation. Therefore, the final
clump mass can be evaluated from Eq. (9) as Mfrag,shock ≃
100 M⊙ for all the initial metallicities. When dust is present,
the thermal evolution is first modified by the enhanced H2
formation heating and then by efficient dust cooling. As a
result, clouds with Z ≥ 10−5 Z⊙ experience another episode
of fragmentation at high densities (open triangles), which
forms sub-solar mass fragments (Mfrag,dust " 1 M⊙).

Early in the evolution before the fragmentation, ther-
mal tracks of the shock-compressed and pre-ionized gases are
very different, i.e., isobaric versus isochoric contraction. Af-
ter the fragmentation in the shock-compressed gas, however,
its evolution soon follows the same track as the pre-ionized
gas for each metallicity.

3.3 Effect of UV Radiation Fields

Fig. 5 shows the thermal evolution of a shock-compressed
gas with dust, under the UV irradiation of J21 = 104. We

1 This is true for the initial densities of nH,1 ≤ 103 cm−3.

present the cases of two initial metallicities, Z/Z⊙ = 10−4

and 10−2 (top and bottom panels, respectively), and two
initial densities, nH,1 = 4× 103 cm−3 and nH,1 = 4 cm−3 (left
and right panels, corresponding to a cold accretion shock
and a SN shock, respectively).

The UV radiation has little influence on the thermal
path, in the case of a cold accretion shock, having a higher
initial density (left panels). When Z = 10−4 Z⊙ (top left
panel), suffering from the collisional dissociation, H2 forma-
tion/cooling is suppressed independently of the UV strength.
Therefore, a very massive clump (! 105 M⊙) formed at frag-
mentation (red circle) follows the same evolutionary track
as the J21 = 0 case, which is discussed in Section 3.1. When
Z = 10−2 Z⊙ (bottom left panel), since metals are effective
coolants throughout the isobaric evolution, the gas can cool
well below 100 K independently of the UV strength. How-
ever, when J21 ≥ 102, the heating by photoelectrons from
grains cannot be neglected at nH ≈ 105-106 cm−3, making the
cooling time longer. Thanks to this heating, the gas satisfies
the fragmentation condition at a higher temperature (red
circle), which leads the clump mass (Mfrag,shock ≈ 20 M⊙)
to be several times larger, compared to the J21 = 0 model.
Thereafter, the clump cools rapidly via the dust thermal
emission to the CMB floor, where it experiences further frag-
mentation into solar-mass (Mfrag,dust ≈ 1 M⊙) fragments (red
triangle). This second fragmentation is lacking in the J21 = 0
model. After this event, however, the evolutionary track be-
comes identical to the J21 = 0 case.

In the case of a SN shock with a lower initial density,
the gas is far more vulnerable to the UV irradiation (right
panels). In fact, the gas can cool only up to 8000 K via
Lyα cooling, since the UV shielding is not enough and the
H2 formation is strongly suppressed by photodissoiciation.
Fragmentation occurs at a much lower density (red cir-
cle) than in the cold accretion case, and the clump mass
also becomes much larger (Mfrag,shock ! 107 M⊙). When

Z = 10−4 Z⊙ (top right panel of Fig. 5), the evolutionary
track after the clump formation is similar to the cold accre-
tion case (top left panel). When Z = 10−2 Z⊙ (bottom right
panel), after the fragmentation, the temperature drops iso-
chorically at nH ≈ 102 cm−3 via metal-line cooling. Below
several 10 K, the metal-line cooling becomes inefficient and
the gas contracts almost isothermally. Here, the second frag-
mentation (open circle) is driven by metal-line cooling, form-
ing fragments of Mfrag,line ≈ 300 M⊙. Above nH > 106 cm−3,
the temperature again decreases gradually via dust cooling
and reaches the CMB floor. At that time, further fragmen-
tation into much smaller pieces of Mfrag,dust ≃ 1 M⊙ will oc-
cur (open triangle). Thereafter, the evolutionary track con-
verges on that of the J21 = 0 model.

3.4 Effect of the CMB

Here, we see the role of the CMB by presenting the thermal
tracks for the case of a lower CMB temperature, TCMB =
10 K. In Fig. 6, we show the results for two initial metallici-
ties, Z = 10−4 Z⊙ and Z = 10−2 Z⊙ (top and bottom panels,
respectively), and for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3 (left and right panels, respectively). Blue
and red lines refer to the clouds with and without dust. The
CMB affects the thermal evolution and fragmentation i) by
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression

MNRAS 000, 1–13 (2018)

Low-mass star formation in the first galaxies 9

101

102

103

104

100 102 104 106 108 1010 1012 1014

Z=10-4Zsun

1102104

T 
(K

)

nH (cm-3)

J21=0
104

101

102

103

104

100 102 104 106 108 1010 1012 1014

Z=10-4Zsun

1102104

T 
(K

)

nH (cm-3)

J21=0
104

101

102

103

104

100 102 104 106 108 1010 1012 1014

Z=10-2Zsun

1102104

T 
(K

)

nH (cm-3)

J21=0
104

101

102

103

104

100 102 104 106 108 1010 1012 1014

Z=10-2Zsun

1102104

T 
(K

)

nH (cm-3)

J21=0
104

Figure 5. Same as Figs. 1 and 3, but showing the effects of the UV radiation on the thermal evolution in the presence of dust. Top and
bottom panels refer to the initial metallicities of Z = 10−4 Z⊙ and Z = 10−2 Z⊙, respectively. Left and right panels correspond to the cases
of nH,1 = 4 × 103 cm−3 (compression by cold accretion shock) and nH,1 = 4 cm−3 (compression by a SN shock), respectively. Red and blue
lines refer to J21 = 104 and J21 = 0, as specified in the legend.

pression Mfrag,shock and on that set by dust cooling Mfrag,dust.
The exception is the Z = 10−2 Z⊙ cloud including dust,
where solar mass fragments are formed via dust cooling, un-
like the J21 = 0 model. On the other hand, in SN shocks (red
lines), the UV field dramatically increases the values of
Mfrag,shock to very massive regime (Mfrag,shock > 107 M⊙) in

every case except for dust-free clouds with Z = 10−2 Z⊙.
When Z ≥ 10−3 Z⊙, the rapid temperature drop via metal
line cooling during the gravitational contraction drives the
formation of massive fragments (Mfrag,line ≈ 100-103 M⊙).
The UV field has no effect on the fragment mass set by dust
cooling Mfrag,dust.

4.2 Condition for low mass star formation

In Fig. 8, we plot, for various initial metallicities and
initial densities, the minimum fragment mass formed during
the evolution, i.e., Mfrag = min(Mfrag,shock,Mfrag,line,Mfrag,dust).
In each colored region, very low mass (Mfrag < 0.3 M⊙; grey
shaded, open circles), low mass (∼ 0.3-3 M⊙; cyan shaded,
filled circles), intermediate mass (∼ 3-30 M⊙; green shaded,

triangles), massive (∼ 30-3000 M⊙; yellow shaded, squares),
and very massive (> 105 M⊙; red shaded, crosses) fragments
are formed. Top and bottom panels show the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels show the results without and with dust, respectively.

In the absence of dust and a UV field (top left panel),
massive fragments (∼ 30-3000 M⊙) are formed when nH,1 !
100 cm−3, and the fragment mass depends on the initial
metallicity only weakly. When nH,1 " 102-103 cm−3, the
metallicity dependence becomes more prominent and the
fragment mass shows a dramatic transition at Z ≈ 10−4 Z⊙.
If a UV field exists (bottom left panel), such a dramatic
transition at Z ≈ 10−4-10−3 Z⊙ are observed for all the ini-
tial densities. Less massive fragments are formed for higher
initial density and higher initial metallicity cases (nH,1 "
100 cm−3 and Z " 10−4 Z⊙). However, the fragment mass
never reaches the regime of sub-solar and solar mass star
formation, in the absence of dust.

In the presence of dust (right panels), sub-solar and
solar mass fragments are formed even in very metal-poor
clouds satisfying Z " 10−5 Z⊙, irrespective of the initial
density and UV strength. This is because the dust-induced
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ≈ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ≈ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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Figure 2. Evolution of cooling/heating rates in a shock-compressed gas by a cold accretion flow for initial metallicities of 10−4 Z⊙ (top
panels) and 10−2 Z⊙ (bottom panels). Left and right panels show the models without and with dust, respectively. The different processes
contributing to the cooling and heating rates are described in the legend. The vertical dot-dashed lines indicate the transition points
from the isobaric to gravitational contraction.

follows a very different track, i.e., isochoric temperature drop
until ≈ 200 K, owing to the efficient H2 cooling (black dashed
lines). Below 150 K, HD formation proceeds and its cooling
further lowers the temperature until the CMB floor. Note
that effects of metal-line cooling becomes remarkable for
Z > 10−3 Z⊙. The temperature reaches the minimum around
104 cm−3, where the HD level population reaches the lo-
cal thermodynamic equilibrium (LTE), and then clumps of
≈ 200-400 M⊙ are produced. This value is an order of magni-
tude larger than the clump mass formed by a cold accretion
shock when Z ≥ 10−3 Z⊙.

Finally, we discuss the effects of dust (blue solid lines
in Fig. 1 and right panels in Fig. 2). The dust affects the
thermal evolution through processes such as i) cooling by
thermal emission, ii) promoting H2 formation on grain sur-
faces, and iii) heating by H2 formation. The presence of dust
has only a minor effect in the isobaric phase, although H2
formation on grain surfaces and the associated heating be-
come effective for the Z/Z⊙ = 10−3 and 10−2 cases. When
Z = 10−2 Z⊙, all the hydrogen is converted into H2 during
the isobaric contraction, and H2 formation heating causes
a small bump in the thermal track at T ≃ 30-40 K, which

makes the fragmentation mass (! 3 M⊙) slightly smaller
than that in the no dust case.

Conversely, the dust works as a coolant through the
thermal emission during the subsequent gravitational con-
traction. This can be observed from a large difference be-
tween the blue and red lines in Fig. 1. When Z = 10−4 Z⊙,
after the isothermal contraction, the temperature decreases
rapidly at around nH ∼ 108-109 cm−3 due to dust cooling.
While H2 formation heating temporarily raises the tem-
perature when nH ∼ 1010-1011 cm−3, dust cooling causes a
temperature drop again once H2 formation terminates. The
two triangles illustrate the two fragmentation epochs asso-
ciated with the local temperature minima. The second frag-
mentation produces very low-mass fragments of Mfrag,dust ≃
0.01 M⊙. On the other hand, the pre-ionized gas converges
on the same thermal track as the shock-compressed gas only
at such high densities as nH > 1011 cm−3, and has only a sin-
gle phase of dust-driven fragmentation (Omukai et al. 2005;
Schneider et al. 2006, 2012a). When Z = 10−3 Z⊙, H2 forma-
tion heating via grain surface reactions and three-body reac-
tions, respectively, causes the rapid temperature increase (!
108 cm−3) and then more abrupt jump at 108 cm−3. When
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2.3 Gravitational Contraction of Clumps after
Fragmentation

After fragmentation, the clumps further contract by self-
gravity. We assume the clump is spherically symmetric and
neglect the turbulence and magnetic fields. Hydrodynamical
studies tell us that the actual contraction follows the Larson-
Penston type self-similar solution, where the central density
increases in the local free-fall time (Larson 1969; Penston
1969). We intend to follow its central evolution by way of a
one-zone model:

dρ
dt
=
ρ

tff
, (7)

coupled with the same energy equation as Eq. (3). Since the
core size is comparable to the local Jeans length, defined
by λJ ≡ (πkBT/GµmHρ)1/2, photon trapping and shielding
are evaluated by using the column density across the core:
NH,core = nHλJ.

2.4 Fragmentation Mass Scale

The clump mass at fragmentation, Mfrag, can be evaluated
from the Jeans mass, MJ(ρ,T ), by using the density ρfrag and
temperature Tfrag at that epoch:

Mfrag ≡ MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ
3
J (ρfrag,Tfrag). (8)

For the clump to continue its gravitational contraction,
its mass should always exceed the instantaneous Jeans mass
MJ(ρ,T ). If the temperature increases so rapidly that the
effective ratio of specific heat (γeff ≡ d ln P/d ln ρ) exceeds
4/3, the instantaneous Jeans mass increases with contrac-
tion and can exceed the clump mass. In such cases, the clump
contracts in a quasi-static manner by accreting surrounding
materials, keeping its mass same as the instantaneous Jeans
mass. Therefore, the final clump mass is given by the maxi-
mum value of the instantaneous Jeans mass MJ(ρ,T ) during
the gravitational contraction:

Mfrag,shock = max
[
MJ(ρ,T )

]
. (9)

Further episodes of fragmentation can happen during
the gravitational contraction, when the clump experiences
rapid cooling. Following Schneider & Omukai (2010), we as-
sume that fragmentation occurs if the temperature drops
suddenly with γeff < 0.8. The fragment mass is set by the
Jeans mass when the cooling phase is almost over, satis-
fying γeff ≥ 0.97. Such fragmentation can be driven either
by line or dust cooling (Schneider et al. 2002; Omukai et al.
2005; Tsuribe & Omukai 2006, 2008). We call the fragment
mass as Mfrag,line or Mfrag,dust depending on the mechanism
of fragmentation.

2.5 Initial Settings

We explore a range of the initial densities with 4 cm−3 ≤
nH,1 ≤ 4 × 104 cm−3, focusing on two typical environments
where a cloud is shocked. The first is a cold gas inflow pene-
trating into a protogalaxy, where nH,1 = 4× 103 cm−3 is typ-
ical (Wise & Abel 2007; Wise et al. 2008; Greif et al. 2008;
Safranek-Shrader et al. 2010). The second is a SN remnant
in the snow-plough phase, for which nH,1 = 4 cm−3 is rep-
resentative. In both cases, the initial temperature is set at

T1 = 1.2 × 104 K, corresponding to the shock velocity of
∼ 20 km s−1.

Since we consider star formation in the early galaxies,
we study a metal-poor cloud in the metallicity range of 0 <
Z/Z⊙ ≤ 10−2, and set the CMB temperature at TCMB =
30 K, corresponding to the redshift of ≃ 10. The case of
the lower CMB temperature, TCMB = 10 K, is also studied
for comparison. The UV strength in the early galaxies is
highly uncertain. If stars are formed much more actively in
the early galaxies than in the solar neighborhood, the UV
strength can be much higher than the local interstellar value,
J21 ∼ 20 (G0 ∼ 1) (Mathis et al. 1983). Therefore, we explore
a broad range of the UV strength with 0 ≤ J21 ≤ 104.

The initial fractions of H+, H2, and HD are set as
y(H+) = 10−4, y(H2) = 10−6, and y(HD) = 10−9, respec-
tively. The other H and D nuclei are in the neutral atoms.
The elemental abundances of D and He are yD = 3.0 × 10−5

and yHe = 8.3 × 10−2, respectively. The amount of metals
depleted into dust grains affect the metal abundances in the
gas phase. In principle, the relative abundances of metals
and dust should depend on the chemical enrichment history
of the galaxy (Schneider et al. 2006, 2012b; Marassi et al.
2015; de Bennassuti et al. 2014, 2017; Ginolfi et al. 2017).
However, here we ignore this complication and simply as-
sume that, when no dust is present, the gas-phase metal
composition is proportional to the solar abundance pat-
tern (Anders & Grevesse 1989). On the other hand, when
dust is present, we take the gas-phase metal composition
and dust-to-gas ratio to follow the model by Pollack et al.
(1994). Since the initial temperature is ∼ 104 K, He, C and
O are supposed to be in the states of HeI, CII and OI.

3 THERMAL EVOLUTION

In this section, we describe the thermal evolution of a shock-
compressed cloud. In Sections 3.1 and 3.2, we present the re-
sults for a cold accretion shock and a SN shock, respectively,
in the case of no UV radiation J21 = 0 and TCMB = 30 K. In
Sections 3.3 and 3.4, we see how the results are altered by
UV irradiation and lower CMB temperature by showing the
results with J21 = 104 and TCMB = 10 K, respectively.

3.1 Case of a Cloud Compressed by a Cold
Accretion Flow

Fig. 1 shows the thermal evolution of clouds com-
pressed by cold accretion shocks in the absence of UV radia-
tion (J21 = 0) for initial metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4,10−3

and 10−2. The blue and red thick lines show the cases with
and without dust, respectively. The thin dashed lines show,
for comparison, the cases of initially ionized clouds (“pre-
ionized” clouds) collapsing by their self-gravity, instead of
by shock compression, with the same initial temperature,
metallicity, and dust content. The circles and triangles on
the thick lines indicate the epochs when the fragmentation
condition is satisfied. Shaded parts are the temperatures be-
low the CMB value, set to be TCMB = 30 K, and the diagonal
dotted lines show the constant Jeans masses.

First, we see the case of the primordial gas (Z = 0,
top left panel of Fig. 1). Soon after the initial temperature
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression
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Figure 5. Same as Figs. 1 and 3, but showing the effects of the UV radiation on the thermal evolution in the presence of dust. Top and
bottom panels refer to the initial metallicities of Z = 10−4 Z⊙ and Z = 10−2 Z⊙, respectively. Left and right panels correspond to the cases
of nH,1 = 4 × 103 cm−3 (compression by cold accretion shock) and nH,1 = 4 cm−3 (compression by a SN shock), respectively. Red and blue
lines refer to J21 = 104 and J21 = 0, as specified in the legend.

pression Mfrag,shock and on that set by dust cooling Mfrag,dust.
The exception is the Z = 10−2 Z⊙ cloud including dust,
where solar mass fragments are formed via dust cooling, un-
like the J21 = 0 model. On the other hand, in SN shocks (red
lines), the UV field dramatically increases the values of
Mfrag,shock to very massive regime (Mfrag,shock > 107 M⊙) in

every case except for dust-free clouds with Z = 10−2 Z⊙.
When Z ≥ 10−3 Z⊙, the rapid temperature drop via metal
line cooling during the gravitational contraction drives the
formation of massive fragments (Mfrag,line ≈ 100-103 M⊙).
The UV field has no effect on the fragment mass set by dust
cooling Mfrag,dust.

4.2 Condition for low mass star formation

In Fig. 8, we plot, for various initial metallicities and
initial densities, the minimum fragment mass formed during
the evolution, i.e., Mfrag = min(Mfrag,shock,Mfrag,line,Mfrag,dust).
In each colored region, very low mass (Mfrag < 0.3 M⊙; grey
shaded, open circles), low mass (∼ 0.3-3 M⊙; cyan shaded,
filled circles), intermediate mass (∼ 3-30 M⊙; green shaded,

triangles), massive (∼ 30-3000 M⊙; yellow shaded, squares),
and very massive (> 105 M⊙; red shaded, crosses) fragments
are formed. Top and bottom panels show the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels show the results without and with dust, respectively.

In the absence of dust and a UV field (top left panel),
massive fragments (∼ 30-3000 M⊙) are formed when nH,1 !
100 cm−3, and the fragment mass depends on the initial
metallicity only weakly. When nH,1 " 102-103 cm−3, the
metallicity dependence becomes more prominent and the
fragment mass shows a dramatic transition at Z ≈ 10−4 Z⊙.
If a UV field exists (bottom left panel), such a dramatic
transition at Z ≈ 10−4-10−3 Z⊙ are observed for all the ini-
tial densities. Less massive fragments are formed for higher
initial density and higher initial metallicity cases (nH,1 "
100 cm−3 and Z " 10−4 Z⊙). However, the fragment mass
never reaches the regime of sub-solar and solar mass star
formation, in the absence of dust.

In the presence of dust (right panels), sub-solar and
solar mass fragments are formed even in very metal-poor
clouds satisfying Z " 10−5 Z⊙, irrespective of the initial
density and UV strength. This is because the dust-induced
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Figure 4. Same as Fig. 2 but assuming an initial density of nH,1 = 4 cm−3, representative of the value for a cloud compressed by a SN
shock.

shocks, and their dependences on the initial metallicity, UV
strength, and the presence of dust. Then in Section 4.2, we
discuss the condition for low mass star formation.

4.1 Dependences on metallicity, UV strength, and
dust content

In Fig. 7, the fragment mass is shown as a function of the
initial metallicity for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3, corresponding to the cold accretion
shocks (blue lines) and the SN shocks (red lines), repsec-
tively. Top and bottom panels indicate the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels indicate the results without and with dust, respec-
tively. Filled circles, open circles, and open triangles are
used to identify the fragment masses of Mfrag,shock, Mfrag,line,
and Mfrag,dust. Under the assumption that ∼ 30% of the par-
ent cloud mass is converted into stellar mass (Alves et al.
2007; André et al. 2010; Machida & Matsumoto 2012), so-
lar and sub-solar mass stars are formed from clumps satisfy-
ing Mfrag ≤ 3 M⊙. This range is marked by the gray-shaded
regions in each panel.

We first discuss the case when J21 = 0 (top panels).
In cold accretion shocks without dust (the blue line in the

left panel), the fragment mass set by shock-compression
Mfrag,shock changes drastically at a critical metallicity of

Zcrit ∼ 10−4-10−3 Z⊙ from very massive (Mfrag,shock > 105 M⊙;
for Z ≤ Zcrit) to less massive (Mfrag,shock ∼ 10 M⊙; for
Z ≥ Zcrit). The presence of dust (the blue line in the right
panel) affects Mfrag,shock only slightly when Z ≥ 10−3 Z⊙, but
nearly solar mass clumps (Mfrag,shock ∼ 3 M⊙) are formed

when Z = 10−2 Z⊙. In SN shocks (red lines), massive frag-
ments of Mfrag,shock ∼ 200 M⊙ are formed, independently
of the initial metallicities and the presence of dust. Hence,
the minimum fragment mass that can be achieved by shock-
compression is ∼ 10 M⊙ for clouds without dust (∼ 3 M⊙
for clouds with dust), and it is obtained for metal-rich (Z =
10−2 Z⊙) gas in cold accretion shocks. On the contrary, the
fragment mass associated to dust cooling Mfrag,dust can be
very small (Mfrag,dust ∼ 0.01-1 M⊙) even for very metal-

poor gas (satisfying Z ≥ 10−5 Z⊙), in both cold accretion
and SN shocks. Note that in the cold accretion shock with
Z = 10−2 Z⊙, the cloud collapses almost isothermally on the
CMB floor via dust cooling and no fragmentation is expected
during the gravitational contraction, as shown in Fig. 1.

We next discuss the case when J21 = 104 (bottom pan-
els). In cold accretion shocks (blue lines), the UV field has
only a minor effect on the fragment mass set by shock com-
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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Figure 5. Same as Figs. 1 and 3, but showing the effects of the UV radiation on the thermal evolution in the presence of dust. Top and
bottom panels refer to the initial metallicities of Z = 10−4 Z⊙ and Z = 10−2 Z⊙, respectively. Left and right panels correspond to the cases
of nH,1 = 4 × 103 cm−3 (compression by cold accretion shock) and nH,1 = 4 cm−3 (compression by a SN shock), respectively. Red and blue
lines refer to J21 = 104 and J21 = 0, as specified in the legend.

pression Mfrag,shock and on that set by dust cooling Mfrag,dust.
The exception is the Z = 10−2 Z⊙ cloud including dust,
where solar mass fragments are formed via dust cooling, un-
like the J21 = 0 model. On the other hand, in SN shocks (red
lines), the UV field dramatically increases the values of
Mfrag,shock to very massive regime (Mfrag,shock > 107 M⊙) in

every case except for dust-free clouds with Z = 10−2 Z⊙.
When Z ≥ 10−3 Z⊙, the rapid temperature drop via metal
line cooling during the gravitational contraction drives the
formation of massive fragments (Mfrag,line ≈ 100-103 M⊙).
The UV field has no effect on the fragment mass set by dust
cooling Mfrag,dust.

4.2 Condition for low mass star formation

In Fig. 8, we plot, for various initial metallicities and
initial densities, the minimum fragment mass formed during
the evolution, i.e., Mfrag = min(Mfrag,shock,Mfrag,line,Mfrag,dust).
In each colored region, very low mass (Mfrag < 0.3 M⊙; grey
shaded, open circles), low mass (∼ 0.3-3 M⊙; cyan shaded,
filled circles), intermediate mass (∼ 3-30 M⊙; green shaded,

triangles), massive (∼ 30-3000 M⊙; yellow shaded, squares),
and very massive (> 105 M⊙; red shaded, crosses) fragments
are formed. Top and bottom panels show the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels show the results without and with dust, respectively.

In the absence of dust and a UV field (top left panel),
massive fragments (∼ 30-3000 M⊙) are formed when nH,1 !
100 cm−3, and the fragment mass depends on the initial
metallicity only weakly. When nH,1 " 102-103 cm−3, the
metallicity dependence becomes more prominent and the
fragment mass shows a dramatic transition at Z ≈ 10−4 Z⊙.
If a UV field exists (bottom left panel), such a dramatic
transition at Z ≈ 10−4-10−3 Z⊙ are observed for all the ini-
tial densities. Less massive fragments are formed for higher
initial density and higher initial metallicity cases (nH,1 "
100 cm−3 and Z " 10−4 Z⊙). However, the fragment mass
never reaches the regime of sub-solar and solar mass star
formation, in the absence of dust.

In the presence of dust (right panels), sub-solar and
solar mass fragments are formed even in very metal-poor
clouds satisfying Z " 10−5 Z⊙, irrespective of the initial
density and UV strength. This is because the dust-induced
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Figure 4. Same as Fig. 2 but assuming an initial density of nH,1 = 4 cm−3, representative of the value for a cloud compressed by a SN
shock.

shocks, and their dependences on the initial metallicity, UV
strength, and the presence of dust. Then in Section 4.2, we
discuss the condition for low mass star formation.

4.1 Dependences on metallicity, UV strength, and
dust content

In Fig. 7, the fragment mass is shown as a function of the
initial metallicity for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3, corresponding to the cold accretion
shocks (blue lines) and the SN shocks (red lines), repsec-
tively. Top and bottom panels indicate the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels indicate the results without and with dust, respec-
tively. Filled circles, open circles, and open triangles are
used to identify the fragment masses of Mfrag,shock, Mfrag,line,
and Mfrag,dust. Under the assumption that ∼ 30% of the par-
ent cloud mass is converted into stellar mass (Alves et al.
2007; André et al. 2010; Machida & Matsumoto 2012), so-
lar and sub-solar mass stars are formed from clumps satisfy-
ing Mfrag ≤ 3 M⊙. This range is marked by the gray-shaded
regions in each panel.

We first discuss the case when J21 = 0 (top panels).
In cold accretion shocks without dust (the blue line in the

left panel), the fragment mass set by shock-compression
Mfrag,shock changes drastically at a critical metallicity of

Zcrit ∼ 10−4-10−3 Z⊙ from very massive (Mfrag,shock > 105 M⊙;
for Z ≤ Zcrit) to less massive (Mfrag,shock ∼ 10 M⊙; for
Z ≥ Zcrit). The presence of dust (the blue line in the right
panel) affects Mfrag,shock only slightly when Z ≥ 10−3 Z⊙, but
nearly solar mass clumps (Mfrag,shock ∼ 3 M⊙) are formed

when Z = 10−2 Z⊙. In SN shocks (red lines), massive frag-
ments of Mfrag,shock ∼ 200 M⊙ are formed, independently
of the initial metallicities and the presence of dust. Hence,
the minimum fragment mass that can be achieved by shock-
compression is ∼ 10 M⊙ for clouds without dust (∼ 3 M⊙
for clouds with dust), and it is obtained for metal-rich (Z =
10−2 Z⊙) gas in cold accretion shocks. On the contrary, the
fragment mass associated to dust cooling Mfrag,dust can be
very small (Mfrag,dust ∼ 0.01-1 M⊙) even for very metal-

poor gas (satisfying Z ≥ 10−5 Z⊙), in both cold accretion
and SN shocks. Note that in the cold accretion shock with
Z = 10−2 Z⊙, the cloud collapses almost isothermally on the
CMB floor via dust cooling and no fragmentation is expected
during the gravitational contraction, as shown in Fig. 1.

We next discuss the case when J21 = 104 (bottom pan-
els). In cold accretion shocks (blue lines), the UV field has
only a minor effect on the fragment mass set by shock com-
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ここで ρ, v, P, e, and Λnetはそれぞれ密度,速度,ガス圧, specific
internal energy, net cooling rate (erg g−1 s−1)である. ガス圧
及び specific internal energyはそれぞれ P = ρkBT/µmH, e =
P/ρ/(γ−1)で表される. ここで kB,mH, γ, and µは Boltzmann
constant, 水素原子核の質量, specific heat, mean molecular
weightである. また, net cooling rateは原子や分子による line
冷却, ダストによる冷却, そして化学反応に伴うエネルギー収
支からなる:

Λnet = Λline + Λchem + Λgrain. (4)

本稿で考えた化学種の数, 化学反応の数, 冷却率の表式につ
いては次の文献を参照 (より詳しく, Omukai 2000, 2001;
Omukai et al. 2005; Omukai 2012). H, He, D, C, O及びそれ
らで構成される分子たち計 50化学種が関係した 675個の化学
反応を扱っている. さらに, Si, Feの存在も考慮しているが, こ
れらはすべて SiII, FeIIの状態としてあるかダストに取り込ま
れているとした.

2.2 Fragmentation Condition

衝撃波下流で冷却するガス層はある一定の温度まで達すると
それ以上冷えられなくなり, やがて小質量片へと分裂した後
に自己重力的に収縮を始める. ここではそのような状態に遷移
する条件を考察する. 外圧が加わった下での平板においては,
密度揺らぎが local free-fall time tff ≡

√
3π/32Gρ, ここで G

is the gravitational constant, で成長することがわかってい
る (Elmegreen & Elmegreen 1978). 今, 系の典型的な変化の
時間スケール (収縮の時間スケール) は cooling time tcool ≡
e/Λnet 程度であるので, tcool ≪ tff である限りは密度揺らぎ
は成長することなく, 平板状のまま冷却を続けることになる.
そしてやがて tcool ! tff となると密度揺らぎが成長し始める.
Yamada & Nishi (1998)では tcool = tff を分裂の条件として採
用した. しかし, 平板における sound crossing time tsound が tff
より大きくならない限り分裂片は自己重力的収縮を始めないと
考えられる. 従って本稿では, 平板において密度揺らぎが成長
しやがて自己重力的に収縮し始める条件を次のようにとる:

tcool > tff and tsound > tff . (5)

tsoundは密度の local scale height Hρ = ρ/(dρ/dr)が計算の過程
で計算できるので,それを用いて tsound = Hρ/cs, cs = (γP/ρ)1/2

は音速, で評価する. 分裂時の質量密度, 温度を ρfrag,Tfrag と表
す. 分裂片の質量は, 分裂時の密度, 温度を用いて計算される
Jeans mass で評価する: MJ(ρfrag,Tfrag) ∼ ρfragλ

3
J (ρfrag,Tfrag),

ここで λJ = (πkBT/GµmHρ)1/2 は Jeans lengthである.
" M⊙

2.3 Initial Condition

本稿では, 計算を進めるにあたって必要な初期密度, 温度, 外部
輻射強度, 金属量, 初期電離度, CMB温度の値を以下の範囲で
考えた.

nH,1 = 40, 400, 4 × 103, 4 × 104 cm−3

T1 = 4000, 1.2 × 104 K
[Z/H] = −∞,−5,−4,−3,−2
J21 = 0, 10, 100, 103, 104

y(e) = 10−4

TCMB = 10, 30 K
nH,pre = 10, 100, 103, 104 cm−3

vshock = 10, 20 km s−1

nH,1 = 40 − 4 × 104 cm−3

[Z/H] = −∞ ∼ −2

最後に initial abundance について述べる. 全 deuterium
fraction は yD = 3 × 10−5 である. 初期の HD fraction は
y(HD) = 10−9,その他はすべてDであるとしている.初期のH2
fraction は y(H2) = 10−6, H+ fraction は上記のようにパラメ
タで, H+, H2, HD以外はすべて中性水素であるとしている. 全
helium fractionは yHe = 8.333 × 10−2 である. 今考える温度範
囲は 104 K程度以下なので, すべて中性ヘリウムであるとして
いる. Dustの存在を考慮する場合には, gas phaseにあるmetal
fractionは Pollack dust modelに従って与える. また, それら
の量は metallicityに比例すると仮定する. すると, 全 carbon,
oxygen, silicon fraction はそれぞれ yC = 9.27 × 10−5 Z/Z⊙,
yO = 3.568×10−4 Z/Z⊙, ySi = 3.24×10−6 Z/Z⊙ で与えられる.
また dustを考える場合, Feはすべて dustに取り込まれたとし
ている.一方, dustの存在を考えない場合は太陽組成比に比例す
るものとした.すると,全 carbon, oxygen, silicon, iron fraction
はそれぞれ yC = 3.97 × 10−4 Z/Z⊙, yO = 8.94 × 10−4 Z/Z⊙,
ySi = 3.55× 10−5 Z/Z⊙, yFe = 3.24× 10−5 Z/Z⊙ で与えられる.
今考える初期温度は 10000 K程度であるので, 初期に C, Si, Fe
はすべて CII, SiII, FeIIの状態に, Oはすべて OIの状態にあ
るとした.

3 RESULTS

3.1 Dustが存在しない場合の結果
3.1.1 熱進化
Figure 1は衝撃波圧縮を受けたガスの冷却進化の様子, 及びそ
の初期密度, 外部輻射強度および金属量依存性を示した図であ
る. 各パネルはそれぞれ金属量が [Z/H]= −∞,−4,−3,−2 の場
合の結果. 各 grey line は左より初期密度 nH,1 = 40, 400, 4 ×
103, 4 × 104 cm−3 である場合の冷却進化の結果を示す. 初期温
度および電離度は T1 = 1.2 × 104 K, ye,0 = 10−4 であり, CMB
温度は TCMB = 10 K に設定してある. 各点は分裂条件を満た
す密度, 温度 (nfrag,Tfrag) に対応する. 外部輻射強度がそれぞれ
J21 = 0, 10, 100, 103 の場合に達成される (nfrag,Tfrag) を結ぶ線
が red, magenta, light blue, blue linesである. 斜めの点線は,
Jeans mass一定線である.

Figures 2, 3に初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス
内における冷却率/加熱率の変化を示した. 各パネルは上段よ
り下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右にかけては
J21 = 0, 10, 100, 103, 104 の場合に対応する.

Figures 4, 5は初期密度が nH,1 = 400, 4000 cm−3 のガス内
における abundance の変化の様子が示されてある. 各パネル
は上段より下段にかけては [Z/H]= −∞,−4,−3,−2, 左より右に
かけては J21 = 0, 10, 100, 103 の場合の結果. [Z/H]= −4,−3,−2
の場合には (H2, HD, e), (O, OH, H2O), (CII, CI, CO)の組
に対して結果を分けてある. primordial case [Z/H]= −∞では
H2, HD, eに対してのみ示してある.

まずは primordialの場合に注目する (Figure 1 panel a).
初期密度の低いガス (nH,1 = 40, 400 cm−3) では, J21 = 0 の場
合 TCMB 付近に達するまで冷却が持続する. しかし, 外部輻射
強度が大きくなるにつれてより高い温度までしか冷えられなく
なる. J21 ! 10 (100) for nH,1 = 40 (400) cm−3 を満たすほど強
度が大きくなると, 100 K以下に達することができない.

Figure 2上段のパネルによれば, T ! 8000 Kでは水素原子
冷却が, 200 K " T " 8000 Kでは水素分子冷却が, T " 200 Kで
はHD冷却が支配的となる.外部輻射強度が小さい (J21 = 0, 10)
場合には水素分子冷却により 200 K まで冷えるが, その温度
以下では HDの形成が進む (Figure 4上段のパネル). そのため
HD冷却により TCMB付近まで達することができる.外部輻射強
度が大きくなる (J21 = 100, 103)と水素分子の形成が抑制され
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Figure 5. Same as Figs. 1 and 3, but showing the effects of the UV radiation on the thermal evolution in the presence of dust. Top and
bottom panels refer to the initial metallicities of Z = 10−4 Z⊙ and Z = 10−2 Z⊙, respectively. Left and right panels correspond to the cases
of nH,1 = 4 × 103 cm−3 (compression by cold accretion shock) and nH,1 = 4 cm−3 (compression by a SN shock), respectively. Red and blue
lines refer to J21 = 104 and J21 = 0, as specified in the legend.

pression Mfrag,shock and on that set by dust cooling Mfrag,dust.
The exception is the Z = 10−2 Z⊙ cloud including dust,
where solar mass fragments are formed via dust cooling, un-
like the J21 = 0 model. On the other hand, in SN shocks (red
lines), the UV field dramatically increases the values of
Mfrag,shock to very massive regime (Mfrag,shock > 107 M⊙) in

every case except for dust-free clouds with Z = 10−2 Z⊙.
When Z ≥ 10−3 Z⊙, the rapid temperature drop via metal
line cooling during the gravitational contraction drives the
formation of massive fragments (Mfrag,line ≈ 100-103 M⊙).
The UV field has no effect on the fragment mass set by dust
cooling Mfrag,dust.

4.2 Condition for low mass star formation

In Fig. 8, we plot, for various initial metallicities and
initial densities, the minimum fragment mass formed during
the evolution, i.e., Mfrag = min(Mfrag,shock,Mfrag,line,Mfrag,dust).
In each colored region, very low mass (Mfrag < 0.3 M⊙; grey
shaded, open circles), low mass (∼ 0.3-3 M⊙; cyan shaded,
filled circles), intermediate mass (∼ 3-30 M⊙; green shaded,

triangles), massive (∼ 30-3000 M⊙; yellow shaded, squares),
and very massive (> 105 M⊙; red shaded, crosses) fragments
are formed. Top and bottom panels show the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels show the results without and with dust, respectively.

In the absence of dust and a UV field (top left panel),
massive fragments (∼ 30-3000 M⊙) are formed when nH,1 !
100 cm−3, and the fragment mass depends on the initial
metallicity only weakly. When nH,1 " 102-103 cm−3, the
metallicity dependence becomes more prominent and the
fragment mass shows a dramatic transition at Z ≈ 10−4 Z⊙.
If a UV field exists (bottom left panel), such a dramatic
transition at Z ≈ 10−4-10−3 Z⊙ are observed for all the ini-
tial densities. Less massive fragments are formed for higher
initial density and higher initial metallicity cases (nH,1 "
100 cm−3 and Z " 10−4 Z⊙). However, the fragment mass
never reaches the regime of sub-solar and solar mass star
formation, in the absence of dust.

In the presence of dust (right panels), sub-solar and
solar mass fragments are formed even in very metal-poor
clouds satisfying Z " 10−5 Z⊙, irrespective of the initial
density and UV strength. This is because the dust-induced
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the H2 formation is almost over at ∼ 109 cm−3, the dust
cooling makes the temperature to drop until the CMB floor,
resulting in the formation of sub-solar mass (Mfrag,dust ≃
0.1 M⊙) fragments (open triangle). When Z = 10−2 Z⊙, dust
cooling is so efficient at nH > 5 × 106 cm−3 that the gas
contracts almost isothermally on the CMB floor. No further
fragmentation occurs in this case. Note that the pre-ionized
gas with Z/Z⊙ ≥ 10−3 converges on the thermal track of
the shock-compressed gas up to ∼ 107-108 cm−3. All clouds
containing dust grains become optically thick to the dust
opacity and contract adiabatically at nH ! 1012-1013 cm−3.

3.2 Case of a Cloud Compressed by a SN Shock

The thermal evolution and the corresponding cool-
ing/heating rate for a cloud compressed by a SN shock are
shown in Figs. 3 and 4, respectively. The main difference
from the cases of the cold accretion shock is that the tem-
perature reaches the CMB value during the initial isobaric
phase, even in such a low metallicity case as Z ≤ 10−4 Z⊙,
regardless of the presence of dust. The reason is that because
of the low initial density nH,1 = 4 cm−3 1, H2 collisional disso-
ciation is inefficient, and the gas can cool well below 8000 K
via H2 cooling. Below 150 K, HD cooling takes over the role
and the gas cools isobarically until hitting the CMB floor at
30 K. At this moment, the fragmentation condition is satis-
fied (filled circles). When Z ≥ 10−3 Z⊙, metals become the
important coolant during the isobaric contraction, as seen
by comparing the upper and lower panels in Fig. 4. Clumps
of ∼ 100 M⊙ are formed by fragmentation, regardless of the
initial metallicity and the presence of dust. This clump mass
is slightly smaller than that in the pre-ionized gas collapsing
by self-gravity.

The dust affects the subsequent collapse of the clumps.
Without dust, the temperature continues rising first by com-
pressional heating (at low densities) and then by three-body
H2 formation heating (at high densities). The main cool-
ing channels available are provided by H2, HD, OH and
H2O (and metals when Z = 10−2 Z⊙; see the left panels
in Fig. 4), but are unable to induce another temperature de-
crease and the associated fragmentation. Therefore, the final
clump mass can be evaluated from Eq. (9) as Mfrag,shock ≃
100 M⊙ for all the initial metallicities. When dust is present,
the thermal evolution is first modified by the enhanced H2
formation heating and then by efficient dust cooling. As a
result, clouds with Z ≥ 10−5 Z⊙ experience another episode
of fragmentation at high densities (open triangles), which
forms sub-solar mass fragments (Mfrag,dust " 1 M⊙).

Early in the evolution before the fragmentation, ther-
mal tracks of the shock-compressed and pre-ionized gases are
very different, i.e., isobaric versus isochoric contraction. Af-
ter the fragmentation in the shock-compressed gas, however,
its evolution soon follows the same track as the pre-ionized
gas for each metallicity.

3.3 Effect of UV Radiation Fields

Fig. 5 shows the thermal evolution of a shock-compressed
gas with dust, under the UV irradiation of J21 = 104. We

1 This is true for the initial densities of nH,1 ≤ 103 cm−3.

present the cases of two initial metallicities, Z/Z⊙ = 10−4

and 10−2 (top and bottom panels, respectively), and two
initial densities, nH,1 = 4× 103 cm−3 and nH,1 = 4 cm−3 (left
and right panels, corresponding to a cold accretion shock
and a SN shock, respectively).

The UV radiation has little influence on the thermal
path, in the case of a cold accretion shock, having a higher
initial density (left panels). When Z = 10−4 Z⊙ (top left
panel), suffering from the collisional dissociation, H2 forma-
tion/cooling is suppressed independently of the UV strength.
Therefore, a very massive clump (! 105 M⊙) formed at frag-
mentation (red circle) follows the same evolutionary track
as the J21 = 0 case, which is discussed in Section 3.1. When
Z = 10−2 Z⊙ (bottom left panel), since metals are effective
coolants throughout the isobaric evolution, the gas can cool
well below 100 K independently of the UV strength. How-
ever, when J21 ≥ 102, the heating by photoelectrons from
grains cannot be neglected at nH ∼ 105-106 cm−3, making the
cooling time longer. Thanks to this heating, the gas satisfies
the fragmentation condition at a higher temperature (red
circle), which leads the clump mass (Mfrag,shock ∼ 20 M⊙)
to be several times larger, compared to the J21 = 0 model.
Thereafter, the clump cools rapidly via the dust thermal
emission to the CMB floor, where it experiences further frag-
mentation into solar-mass (Mfrag,dust ∼ 1 M⊙) fragments (red
triangle). This second fragmentation is lacking in the J21 = 0
model. After this event, however, the evolutionary track be-
comes identical to the J21 = 0 case.

In the case of a SN shock with a lower initial density,
the gas is far more vulnerable to the UV irradiation (right
panels). In fact, the gas can cool only up to 8000 K via
Lyα cooling, since the UV shielding is not enough and the
H2 formation is strongly suppressed by photodissoiciation.
Fragmentation occurs at a much lower density (red cir-
cle) than in the cold accretion case, and the clump mass
also becomes much larger (Mfrag,shock ! 107 M⊙). When

Z = 10−4 Z⊙ (top right panel of Fig. 5), the evolutionary
track after the clump formation is similar to the cold accre-
tion case (top left panel). When Z = 10−2 Z⊙ (bottom right
panel), after the fragmentation, the temperature drops iso-
chorically at nH ∼ 102 cm−3 via metal-line cooling. Below
several 10 K, the metal-line cooling becomes inefficient and
the gas contracts almost isothermally. Here, the second frag-
mentation (open circle) is driven by metal-line cooling, form-
ing fragments of Mfrag,line ∼ 300 M⊙. Above nH > 106 cm−3,
the temperature again decreases gradually via dust cooling
and reaches the CMB floor. At that time, further fragmen-
tation into much smaller pieces of Mfrag,dust ≃ 1 M⊙ will oc-
cur (open triangle). Thereafter, the evolutionary track con-
verges on that of the J21 = 0 model.

3.4 Effect of the CMB

Here, we see the role of the CMB by presenting the thermal
tracks for the case of a lower CMB temperature, TCMB =
10 K. In Fig. 6, we show the results for two initial metallici-
ties, Z = 10−4 Z⊙ and Z = 10−2 Z⊙ (top and bottom panels,
respectively), and for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3 (left and right panels, respectively). Blue
and red lines refer to the clouds with and without dust. The
CMB affects the thermal evolution and fragmentation i) by
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Figure 7. Fragmentation mass as a function of metallicity, and its dependence on the initial density, FUV strength, and the presence
of dust. Top and bottom panels correspond to the results for the UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right panels to
the results without and with dust, respectively. Blue and red lines indicate the cold accretion shocks (nH,1 = 4 × 103 cm−3) and the
SN shocks (nH,1 = 4 cm−3), respectively. Filled circles, open circles, and open triangles are used to identify the fragment mass scales of
Mfrag,shock, Mfrag, line, and Mfrag,dust. Solar and sub-solar mass stars are expected to form in the gray-shaded regions (see text).

lowering its pressure. The fragment mass, calculated by the
effective Jeans mass, is enhanced by the contributions from
the magnetic and turbulent pressures. On the contrary, if
the magnetic field and the flow direction are parallel, the
magnetic pressure does no work against the ram pressure,
so that it will have little effect on the thermal evolution and
fragmentation. In order to understand the magnetic effects
on the low-metallicity clouds, multi-D MHD calculations are
needed.

6 SUMMARY

Raffa: I have not corrected this part yet.
In this paper, we have studied the thermal evolution of

shock-compressed layers for various environments. We ex-
amined whether solar- or subsolar-mass stars can be formed

from shock-compressed clouds, even in the absence of dust.
Our findings are summarized below.

• The fragment mass scales associated to line cool-
ing (Mfrag,shock and Mfrag,line) make a dramatic transition
from very massive (for Z ≤ Zcrit) to less massive (for
Z ≥ Zcrit). The minimum fragment mass achieved by this
process is at least ≈ 6-10 M⊙ for gas clouds without dust
and can be less than 3 M⊙ for gas clouds with dust. When
dust is present, sub-solar mass fragments can be formed even
in very metal-poor cases of Z ≥ 10−5Z⊙. This indicates that
the presence of dust is indispensable for the formation of
sub-solar mass fragments.
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Figure 7. Fragmentation mass as a function of metallicity, and its dependence on the initial density, FUV strength, and the presence
of dust. Top and bottom panels correspond to the results for the UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right panels to
the results without and with dust, respectively. Blue and red lines indicate the cold accretion shocks (nH,1 = 4 × 103 cm−3) and the
SN shocks (nH,1 = 4 cm−3), respectively. Filled circles, open circles, and open triangles are used to identify the fragment mass scales of
Mfrag,shock, Mfrag, line, and Mfrag,dust. Solar and sub-solar mass stars are expected to form in the gray-shaded regions (see text).

lowering its pressure. The fragment mass, calculated by the
effective Jeans mass, is enhanced by the contributions from
the magnetic and turbulent pressures. On the contrary, if
the magnetic field and the flow direction are parallel, the
magnetic pressure does no work against the ram pressure,
so that it will have little effect on the thermal evolution and
fragmentation. In order to understand the magnetic effects
on the low-metallicity clouds, multi-D MHD calculations are
needed.

6 SUMMARY

Raffa: I have not corrected this part yet.
In this paper, we have studied the thermal evolution of

shock-compressed layers for various environments. We ex-
amined whether solar- or subsolar-mass stars can be formed

from shock-compressed clouds, even in the absence of dust.
Our findings are summarized below.

• The fragment mass scales associated to line cool-
ing (Mfrag,shock and Mfrag,line) make a dramatic transition
from very massive (for Z ≤ Zcrit) to less massive (for
Z ≥ Zcrit). The minimum fragment mass achieved by this
process is at least ≈ 6-10 M⊙ for gas clouds without dust
and can be less than 3 M⊙ for gas clouds with dust. When
dust is present, sub-solar mass fragments can be formed even
in very metal-poor cases of Z ≥ 10−5Z⊙. This indicates that
the presence of dust is indispensable for the formation of
sub-solar mass fragments.
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Figure 7. Fragmentation mass as a function of metallicity, and its dependence on the initial density, FUV strength, and the presence
of dust. Top and bottom panels correspond to the results for the UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right panels to
the results without and with dust, respectively. Blue and red lines indicate the cold accretion shocks (nH,1 = 4 × 103 cm−3) and the
SN shocks (nH,1 = 4 cm−3), respectively. Filled circles, open circles, and open triangles are used to identify the fragment mass scales of
Mfrag,shock, Mfrag, line, and Mfrag,dust. Solar and sub-solar mass stars are expected to form in the gray-shaded regions (see text).

lowering its pressure. The fragment mass, calculated by the
effective Jeans mass, is enhanced by the contributions from
the magnetic and turbulent pressures. On the contrary, if
the magnetic field and the flow direction are parallel, the
magnetic pressure does no work against the ram pressure,
so that it will have little effect on the thermal evolution and
fragmentation. In order to understand the magnetic effects
on the low-metallicity clouds, multi-D MHD calculations are
needed.

6 SUMMARY

Raffa: I have not corrected this part yet.
In this paper, we have studied the thermal evolution of

shock-compressed layers for various environments. We ex-
amined whether solar- or subsolar-mass stars can be formed

from shock-compressed clouds, even in the absence of dust.
Our findings are summarized below.

• The fragment mass scales associated to line cool-
ing (Mfrag,shock and Mfrag,line) make a dramatic transition
from very massive (for Z ≤ Zcrit) to less massive (for
Z ≥ Zcrit). The minimum fragment mass achieved by this
process is at least ! 10 M⊙ for gas clouds without dust and
can be less than 3 M⊙ for gas clouds with dust. When dust
is present, sub-solar mass fragments can be formed even in
very metal-poor cases of Z ! 10−5 Z⊙. This indicates that
the presence of dust is indispensable for the formation of
sub-solar mass fragments.
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.
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Figure 4. Same as Fig. 2 but assuming an initial density of nH,1 = 4 cm−3, representative of the value for a cloud compressed by a SN
shock.

shocks, and their dependences on the initial metallicity, UV
strength, and the presence of dust. Then in Section 4.2, we
discuss the condition for low mass star formation.

4.1 Dependences on metallicity, UV strength, and
dust content

In Fig. 7, the fragment mass is shown as a function of the
initial metallicity for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3, corresponding to the cold accretion
shocks (blue lines) and the SN shocks (red lines), repsec-
tively. Top and bottom panels indicate the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels indicate the results without and with dust, respec-
tively. Filled circles, open circles, and open triangles are
used to identify the fragment masses of Mfrag,shock, Mfrag,line,
and Mfrag,dust. Under the assumption that ∼ 30% of the par-
ent cloud mass is converted into stellar mass (Alves et al.
2007; André et al. 2010; Machida & Matsumoto 2012), so-
lar and sub-solar mass stars are formed from clumps satisfy-
ing Mfrag ≤ 3 M⊙. This range is marked by the gray-shaded
regions in each panel.

We first discuss the case when J21 = 0 (top panels).
In cold accretion shocks without dust (the blue line in the

left panel), the fragment mass set by shock-compression
Mfrag,shock changes drastically at a critical metallicity of

Zcrit ∼ 10−4-10−3 Z⊙ from very massive (Mfrag,shock > 105 M⊙;
for Z ≤ Zcrit) to less massive (Mfrag,shock ∼ 10 M⊙; for
Z ≥ Zcrit). The presence of dust (the blue line in the right
panel) affects Mfrag,shock only slightly when Z ≥ 10−3 Z⊙, but
nearly solar mass clumps (Mfrag,shock ∼ 3 M⊙) are formed

when Z = 10−2 Z⊙. In SN shocks (red lines), massive frag-
ments of Mfrag,shock ∼ 200 M⊙ are formed, independently
of the initial metallicities and the presence of dust. Hence,
the minimum fragment mass that can be achieved by shock-
compression is ∼ 10 M⊙ for clouds without dust (∼ 3 M⊙
for clouds with dust), and it is obtained for metal-rich (Z =
10−2 Z⊙) gas in cold accretion shocks. On the contrary, the
fragment mass associated to dust cooling Mfrag,dust can be
very small (Mfrag,dust ∼ 0.01-1 M⊙) even for very metal-

poor gas (satisfying Z ≥ 10−5 Z⊙), in both cold accretion
and SN shocks. Note that in the cold accretion shock with
Z = 10−2 Z⊙, the cloud collapses almost isothermally on the
CMB floor via dust cooling and no fragmentation is expected
during the gravitational contraction, as shown in Fig. 1.

We next discuss the case when J21 = 104 (bottom pan-
els). In cold accretion shocks (blue lines), the UV field has
only a minor effect on the fragment mass set by shock com-
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Figure 4. Same as Fig. 2 but assuming an initial density of nH,1 = 4 cm−3, representative of the value for a cloud compressed by a SN
shock.

shocks, and their dependences on the initial metallicity, UV
strength, and the presence of dust. Then in Section 4.2, we
discuss the condition for low mass star formation.

4.1 Dependences on metallicity, UV strength, and
dust content

In Fig. 7, the fragment mass is shown as a function of the
initial metallicity for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3, corresponding to the cold accretion
shocks (blue lines) and the SN shocks (red lines), repsec-
tively. Top and bottom panels indicate the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels indicate the results without and with dust, respec-
tively. Filled circles, open circles, and open triangles are
used to identify the fragment masses of Mfrag,shock, Mfrag,line,
and Mfrag,dust. Under the assumption that ∼ 30% of the par-
ent cloud mass is converted into stellar mass (Alves et al.
2007; André et al. 2010; Machida & Matsumoto 2012), so-
lar and sub-solar mass stars are formed from clumps satisfy-
ing Mfrag ≤ 3 M⊙. This range is marked by the gray-shaded
regions in each panel.

We first discuss the case when J21 = 0 (top panels).
In cold accretion shocks without dust (the blue line in the

left panel), the fragment mass set by shock-compression
Mfrag,shock changes drastically at a critical metallicity of

Zcrit ∼ 10−4-10−3 Z⊙ from very massive (Mfrag,shock > 105 M⊙;
for Z ≤ Zcrit) to less massive (Mfrag,shock ∼ 10 M⊙; for
Z ≥ Zcrit). The presence of dust (the blue line in the right
panel) affects Mfrag,shock only slightly when Z ≥ 10−3 Z⊙, but
nearly solar mass clumps (Mfrag,shock ∼ 3 M⊙) are formed

when Z = 10−2 Z⊙. In SN shocks (red lines), massive frag-
ments of Mfrag,shock ∼ 200 M⊙ are formed, independently
of the initial metallicities and the presence of dust. Hence,
the minimum fragment mass that can be achieved by shock-
compression is ∼ 10 M⊙ for clouds without dust (∼ 3 M⊙
for clouds with dust), and it is obtained for metal-rich (Z =
10−2 Z⊙) gas in cold accretion shocks. On the contrary, the
fragment mass associated to dust cooling Mfrag,dust can be
very small (Mfrag,dust ∼ 0.01-1 M⊙) even for very metal-

poor gas (satisfying Z ≥ 10−5 Z⊙), in both cold accretion
and SN shocks. Note that in the cold accretion shock with
Z = 10−2 Z⊙, the cloud collapses almost isothermally on the
CMB floor via dust cooling and no fragmentation is expected
during the gravitational contraction, as shown in Fig. 1.

We next discuss the case when J21 = 104 (bottom pan-
els). In cold accretion shocks (blue lines), the UV field has
only a minor effect on the fragment mass set by shock com-
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the H2 formation is almost over at ∼ 109 cm−3, the dust
cooling makes the temperature to drop until the CMB floor,
resulting in the formation of sub-solar mass (Mfrag,dust ≃
0.1 M⊙) fragments (open triangle). When Z = 10−2 Z⊙, dust
cooling is so efficient at nH > 5 × 106 cm−3 that the gas
contracts almost isothermally on the CMB floor. No further
fragmentation occurs in this case. Note that the pre-ionized
gas with Z/Z⊙ ≥ 10−3 converges on the thermal track of
the shock-compressed gas up to ∼ 107-108 cm−3. All clouds
containing dust grains become optically thick to the dust
opacity and contract adiabatically at nH ! 1012-1013 cm−3.

3.2 Case of a Cloud Compressed by a SN Shock

The thermal evolution and the corresponding cool-
ing/heating rate for a cloud compressed by a SN shock are
shown in Figs. 3 and 4, respectively. The main difference
from the cases of the cold accretion shock is that the tem-
perature reaches the CMB value during the initial isobaric
phase, even in such a low metallicity case as Z ≤ 10−4 Z⊙,
regardless of the presence of dust. The reason is that because
of the low initial density nH,1 = 4 cm−3 1, H2 collisional disso-
ciation is inefficient, and the gas can cool well below 8000 K
via H2 cooling. Below 150 K, HD cooling takes over the role
and the gas cools isobarically until hitting the CMB floor at
30 K. At this moment, the fragmentation condition is satis-
fied (filled circles). When Z ≥ 10−3 Z⊙, metals become the
important coolant during the isobaric contraction, as seen
by comparing the upper and lower panels in Fig. 4. Clumps
of ∼ 100 M⊙ are formed by fragmentation, regardless of the
initial metallicity and the presence of dust. This clump mass
is slightly smaller than that in the pre-ionized gas collapsing
by self-gravity.

The dust affects the subsequent collapse of the clumps.
Without dust, the temperature continues rising first by com-
pressional heating (at low densities) and then by three-body
H2 formation heating (at high densities). The main cool-
ing channels available are provided by H2, HD, OH and
H2O (and metals when Z = 10−2 Z⊙; see the left panels
in Fig. 4), but are unable to induce another temperature de-
crease and the associated fragmentation. Therefore, the final
clump mass can be evaluated from Eq. (9) as Mfrag,shock ≃
100 M⊙ for all the initial metallicities. When dust is present,
the thermal evolution is first modified by the enhanced H2
formation heating and then by efficient dust cooling. As a
result, clouds with Z ≥ 10−5 Z⊙ experience another episode
of fragmentation at high densities (open triangles), which
forms sub-solar mass fragments (Mfrag,dust " 1 M⊙).

Early in the evolution before the fragmentation, ther-
mal tracks of the shock-compressed and pre-ionized gases are
very different, i.e., isobaric versus isochoric contraction. Af-
ter the fragmentation in the shock-compressed gas, however,
its evolution soon follows the same track as the pre-ionized
gas for each metallicity.

3.3 Effect of UV Radiation Fields

Fig. 5 shows the thermal evolution of a shock-compressed
gas with dust, under the UV irradiation of J21 = 104. We

1 This is true for the initial densities of nH,1 ≤ 103 cm−3.

present the cases of two initial metallicities, Z/Z⊙ = 10−4

and 10−2 (top and bottom panels, respectively), and two
initial densities, nH,1 = 4× 103 cm−3 and nH,1 = 4 cm−3 (left
and right panels, corresponding to a cold accretion shock
and a SN shock, respectively).

The UV radiation has little influence on the thermal
path, in the case of a cold accretion shock, having a higher
initial density (left panels). When Z = 10−4 Z⊙ (top left
panel), suffering from the collisional dissociation, H2 forma-
tion/cooling is suppressed independently of the UV strength.
Therefore, a very massive clump (! 105 M⊙) formed at frag-
mentation (red circle) follows the same evolutionary track
as the J21 = 0 case, which is discussed in Section 3.1. When
Z = 10−2 Z⊙ (bottom left panel), since metals are effective
coolants throughout the isobaric evolution, the gas can cool
well below 100 K independently of the UV strength. How-
ever, when J21 ≥ 102, the heating by photoelectrons from
grains cannot be neglected at nH ≈ 105-106 cm−3, making the
cooling time longer. Thanks to this heating, the gas satisfies
the fragmentation condition at a higher temperature (red
circle), which leads the clump mass (Mfrag,shock ≈ 20 M⊙)
to be several times larger, compared to the J21 = 0 model.
Thereafter, the clump cools rapidly via the dust thermal
emission to the CMB floor, where it experiences further frag-
mentation into solar-mass (Mfrag,dust ≈ 1 M⊙) fragments (red
triangle). This second fragmentation is lacking in the J21 = 0
model. After this event, however, the evolutionary track be-
comes identical to the J21 = 0 case.

In the case of a SN shock with a lower initial density,
the gas is far more vulnerable to the UV irradiation (right
panels). In fact, the gas can cool only up to 8000 K via
Lyα cooling, since the UV shielding is not enough and the
H2 formation is strongly suppressed by photodissoiciation.
Fragmentation occurs at a much lower density (red cir-
cle) than in the cold accretion case, and the clump mass
also becomes much larger (Mfrag,shock ! 107 M⊙). When

Z = 10−4 Z⊙ (top right panel of Fig. 5), the evolutionary
track after the clump formation is similar to the cold accre-
tion case (top left panel). When Z = 10−2 Z⊙ (bottom right
panel), after the fragmentation, the temperature drops iso-
chorically at nH ≈ 102 cm−3 via metal-line cooling. Below
several 10 K, the metal-line cooling becomes inefficient and
the gas contracts almost isothermally. Here, the second frag-
mentation (open circle) is driven by metal-line cooling, form-
ing fragments of Mfrag,line ≈ 300 M⊙. Above nH > 106 cm−3,
the temperature again decreases gradually via dust cooling
and reaches the CMB floor. At that time, further fragmen-
tation into much smaller pieces of Mfrag,dust ≃ 1 M⊙ will oc-
cur (open triangle). Thereafter, the evolutionary track con-
verges on that of the J21 = 0 model.

3.4 Effect of the CMB

Here, we see the role of the CMB by presenting the thermal
tracks for the case of a lower CMB temperature, TCMB =
10 K. In Fig. 6, we show the results for two initial metallici-
ties, Z = 10−4 Z⊙ and Z = 10−2 Z⊙ (top and bottom panels,
respectively), and for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3 (left and right panels, respectively). Blue
and red lines refer to the clouds with and without dust. The
CMB affects the thermal evolution and fragmentation i) by
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression
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Dust is indispensable for low-mass star 
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Figure 8. Parameter regions of the initial metallicities and initial densities in which very low mass (Mfrag < 0.3 M⊙; grey shaded,
open circles), low mass (Mfrag = 0.3-3 M⊙; cyan shaded, filled circles), intermediate mass (Mfrag = 3-30 M⊙; green shaded, triangles),
massive (Mfrag = 30-3000 M⊙; yellow shaded, squares), and very massive (Mfrag > 105 M⊙; red shaded, crosses) fragments are formed. In
this plot, Mfrag corresponds to the minimum fragment mass during the evolution, i.e., Mfrag = min[Mfrag,shock, Mfrag, line, Mfrag,dust]. Top and
bottom panels show the results for the UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right panels show the results without and with
dust, respectively.
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André P., et al., 2010, A&A, 518, L102

Bastian N., Covey K. R., Meyer M. R., 2010, ARA&A, 48, 339
Beers T. C., Christlieb N., 2005, ARA&A, 43, 531
Bromm V., Loeb A., 2003, Nature, 425, 812
Bromm V., Ferrara A., Coppi P. S., Larson R. B., 2001, MNRAS,

328, 969
Bromm V., Coppi P. S., Larson R. B., 2002, ApJ, 564, 23
Chiaki G., Yoshida N., Hirano S., 2016, MNRAS, 463, 2781
Clarke C. J., Bromm V., 2003, MNRAS, 343, 1224
Elmegreen B. G., Elmegreen D. M., 1978, ApJ, 220, 1051
Frebel A., Norris J. E., 2015, ARA&A, 53, 631
Ginolfi M., Graziani L., Schneider R., Marassi S., Valiante

R., Dell’Agli F., Ventura P., Hunt L., 2017, preprint,
(arXiv:1707.05328)

Glover S. C. O., Jappsen A.-K., 2007, ApJ, 666, 1
Greif T. H., Johnson J. L., Klessen R. S., Bromm V., 2008,

MNRAS, 387, 1021
Habing H. J., 1968, BAN, 19, 421

MNRAS 000, 1–13 (2018)

12 Nakauchi et al.

0

1

2

3

4

5

-∞ -5 -4 -3 -2

30-3000Msun

3-30Msun

Mfrag > 105Msun

lo
g 

n 1
 (c

m
-3

)

log Z (Zsun)

no dust, J21=0, TCMB=30 K

0

1

2

3

4

5

-∞ -5 -4 -3 -2

Mfrag < 0.3Msun

0.3-3Msun

lo
g 

n 1
 (c

m
-3

)

log Z (Zsun)

dust, J21=0, TCMB=30 K

0

1

2

3

4

5

-∞ -5 -4 -3 -2

30-3000Msun

3-30Msun

Mfrag > 105Msunlo
g 

n 1
 (c

m
-3

)

log Z (Zsun)

no dust, J21=104, TCMB=30 K

0

1

2

3

4

5

-∞ -5 -4 -3 -2

Mfrag < 0.3Msun

0.3-3Msun

lo
g 

n 1
 (c

m
-3

)

log Z (Zsun)

dust, J21=104, TCMB=30 K

Figure 8. Parameter regions of the initial metallicities and initial densities in which very low mass (Mfrag < 0.3 M⊙; grey shaded,
open circles), low mass (Mfrag = 0.3-3 M⊙; cyan shaded, filled circles), intermediate mass (Mfrag = 3-30 M⊙; green shaded, triangles),
massive (Mfrag = 30-3000 M⊙; yellow shaded, squares), and very massive (Mfrag > 105 M⊙; red shaded, crosses) fragments are formed. In
this plot, Mfrag corresponds to the minimum fragment mass during the evolution, i.e., Mfrag = min[Mfrag,shock, Mfrag, line, Mfrag,dust]. Top and
bottom panels show the results for the UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right panels show the results without and with
dust, respectively.

ACKNOWLEDGMENTS

We thank Drs. Hidenobu Yajima and Kazuyuki Sugimura for
fruitful discussions. Numerical calculations are performed by
the computer cluster, Draco, supported by the Frontier Re-
search Institute for Interdisciplinary Sciences in Tohoku Uni-
versity. This work is supported in part by the Grant-in-Aid
from the Ministry of Education, Culture, Sports, Science
and Technology (MEXT) of Japan, Nos. 16J02951 (DN)....

REFERENCES

Abel T., Bryan G. L., Norman M. L., 2002, Science, 295, 93
Alves J., Lombardi M., Lada C. J., 2007, A&A, 462, L17
Anders E., Grevesse N., 1989, GeCoA, 53, 197
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression
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TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.
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baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.
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Figure 4. Same as Fig. 2 but assuming an initial density of nH,1 = 4 cm−3, representative of the value for a cloud compressed by a SN
shock.

shocks, and their dependences on the initial metallicity, UV
strength, and the presence of dust. Then in Section 4.2, we
discuss the condition for low mass star formation.

4.1 Dependences on metallicity, UV strength, and
dust content

In Fig. 7, the fragment mass is shown as a function of the
initial metallicity for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3, corresponding to the cold accretion
shocks (blue lines) and the SN shocks (red lines), repsec-
tively. Top and bottom panels indicate the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels indicate the results without and with dust, respec-
tively. Filled circles, open circles, and open triangles are
used to identify the fragment masses of Mfrag,shock, Mfrag,line,
and Mfrag,dust. Under the assumption that ∼ 30% of the par-
ent cloud mass is converted into stellar mass (Alves et al.
2007; André et al. 2010; Machida & Matsumoto 2012), so-
lar and sub-solar mass stars are formed from clumps satisfy-
ing Mfrag ≤ 3 M⊙. This range is marked by the gray-shaded
regions in each panel.

We first discuss the case when J21 = 0 (top panels).
In cold accretion shocks without dust (the blue line in the

left panel), the fragment mass set by shock-compression
Mfrag,shock changes drastically at a critical metallicity of

Zcrit ∼ 10−4-10−3 Z⊙ from very massive (Mfrag,shock > 105 M⊙;
for Z ≤ Zcrit) to less massive (Mfrag,shock ∼ 10 M⊙; for
Z ≥ Zcrit). The presence of dust (the blue line in the right
panel) affects Mfrag,shock only slightly when Z ≥ 10−3 Z⊙, but
nearly solar mass clumps (Mfrag,shock ∼ 3 M⊙) are formed

when Z = 10−2 Z⊙. In SN shocks (red lines), massive frag-
ments of Mfrag,shock ∼ 200 M⊙ are formed, independently
of the initial metallicities and the presence of dust. Hence,
the minimum fragment mass that can be achieved by shock-
compression is ∼ 10 M⊙ for clouds without dust (∼ 3 M⊙
for clouds with dust), and it is obtained for metal-rich (Z =
10−2 Z⊙) gas in cold accretion shocks. On the contrary, the
fragment mass associated to dust cooling Mfrag,dust can be
very small (Mfrag,dust ∼ 0.01-1 M⊙) even for very metal-

poor gas (satisfying Z ≥ 10−5 Z⊙), in both cold accretion
and SN shocks. Note that in the cold accretion shock with
Z = 10−2 Z⊙, the cloud collapses almost isothermally on the
CMB floor via dust cooling and no fragmentation is expected
during the gravitational contraction, as shown in Fig. 1.

We next discuss the case when J21 = 104 (bottom pan-
els). In cold accretion shocks (blue lines), the UV field has
only a minor effect on the fragment mass set by shock com-
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shocks, and their dependences on the initial metallicity, UV
strength, and the presence of dust. Then in Section 4.2, we
discuss the condition for low mass star formation.

4.1 Dependences on metallicity, UV strength, and
dust content

In Fig. 7, the fragment mass is shown as a function of the
initial metallicity for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3, corresponding to the cold accretion
shocks (blue lines) and the SN shocks (red lines), repsec-
tively. Top and bottom panels indicate the results for the
UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right
panels indicate the results without and with dust, respec-
tively. Filled circles, open circles, and open triangles are
used to identify the fragment masses of Mfrag,shock, Mfrag,line,
and Mfrag,dust. Under the assumption that ∼ 30% of the par-
ent cloud mass is converted into stellar mass (Alves et al.
2007; André et al. 2010; Machida & Matsumoto 2012), so-
lar and sub-solar mass stars are formed from clumps satisfy-
ing Mfrag ≤ 3 M⊙. This range is marked by the gray-shaded
regions in each panel.

We first discuss the case when J21 = 0 (top panels).
In cold accretion shocks without dust (the blue line in the

left panel), the fragment mass set by shock-compression
Mfrag,shock changes drastically at a critical metallicity of

Zcrit ∼ 10−4-10−3 Z⊙ from very massive (Mfrag,shock > 105 M⊙;
for Z ≤ Zcrit) to less massive (Mfrag,shock ∼ 10 M⊙; for
Z ≥ Zcrit). The presence of dust (the blue line in the right
panel) affects Mfrag,shock only slightly when Z ≥ 10−3 Z⊙, but
nearly solar mass clumps (Mfrag,shock ∼ 3 M⊙) are formed

when Z = 10−2 Z⊙. In SN shocks (red lines), massive frag-
ments of Mfrag,shock ∼ 200 M⊙ are formed, independently
of the initial metallicities and the presence of dust. Hence,
the minimum fragment mass that can be achieved by shock-
compression is ∼ 10 M⊙ for clouds without dust (∼ 3 M⊙
for clouds with dust), and it is obtained for metal-rich (Z =
10−2 Z⊙) gas in cold accretion shocks. On the contrary, the
fragment mass associated to dust cooling Mfrag,dust can be
very small (Mfrag,dust ∼ 0.01-1 M⊙) even for very metal-

poor gas (satisfying Z ≥ 10−5 Z⊙), in both cold accretion
and SN shocks. Note that in the cold accretion shock with
Z = 10−2 Z⊙, the cloud collapses almost isothermally on the
CMB floor via dust cooling and no fragmentation is expected
during the gravitational contraction, as shown in Fig. 1.

We next discuss the case when J21 = 104 (bottom pan-
els). In cold accretion shocks (blue lines), the UV field has
only a minor effect on the fragment mass set by shock com-
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the H2 formation is almost over at ∼ 109 cm−3, the dust
cooling makes the temperature to drop until the CMB floor,
resulting in the formation of sub-solar mass (Mfrag,dust ≃
0.1 M⊙) fragments (open triangle). When Z = 10−2 Z⊙, dust
cooling is so efficient at nH > 5 × 106 cm−3 that the gas
contracts almost isothermally on the CMB floor. No further
fragmentation occurs in this case. Note that the pre-ionized
gas with Z/Z⊙ ≥ 10−3 converges on the thermal track of
the shock-compressed gas up to ∼ 107-108 cm−3. All clouds
containing dust grains become optically thick to the dust
opacity and contract adiabatically at nH ! 1012-1013 cm−3.

3.2 Case of a Cloud Compressed by a SN Shock

The thermal evolution and the corresponding cool-
ing/heating rate for a cloud compressed by a SN shock are
shown in Figs. 3 and 4, respectively. The main difference
from the cases of the cold accretion shock is that the tem-
perature reaches the CMB value during the initial isobaric
phase, even in such a low metallicity case as Z ≤ 10−4 Z⊙,
regardless of the presence of dust. The reason is that because
of the low initial density nH,1 = 4 cm−3 1, H2 collisional disso-
ciation is inefficient, and the gas can cool well below 8000 K
via H2 cooling. Below 150 K, HD cooling takes over the role
and the gas cools isobarically until hitting the CMB floor at
30 K. At this moment, the fragmentation condition is satis-
fied (filled circles). When Z ≥ 10−3 Z⊙, metals become the
important coolant during the isobaric contraction, as seen
by comparing the upper and lower panels in Fig. 4. Clumps
of ∼ 100 M⊙ are formed by fragmentation, regardless of the
initial metallicity and the presence of dust. This clump mass
is slightly smaller than that in the pre-ionized gas collapsing
by self-gravity.

The dust affects the subsequent collapse of the clumps.
Without dust, the temperature continues rising first by com-
pressional heating (at low densities) and then by three-body
H2 formation heating (at high densities). The main cool-
ing channels available are provided by H2, HD, OH and
H2O (and metals when Z = 10−2 Z⊙; see the left panels
in Fig. 4), but are unable to induce another temperature de-
crease and the associated fragmentation. Therefore, the final
clump mass can be evaluated from Eq. (9) as Mfrag,shock ≃
100 M⊙ for all the initial metallicities. When dust is present,
the thermal evolution is first modified by the enhanced H2
formation heating and then by efficient dust cooling. As a
result, clouds with Z ≥ 10−5 Z⊙ experience another episode
of fragmentation at high densities (open triangles), which
forms sub-solar mass fragments (Mfrag,dust " 1 M⊙).

Early in the evolution before the fragmentation, ther-
mal tracks of the shock-compressed and pre-ionized gases are
very different, i.e., isobaric versus isochoric contraction. Af-
ter the fragmentation in the shock-compressed gas, however,
its evolution soon follows the same track as the pre-ionized
gas for each metallicity.

3.3 Effect of UV Radiation Fields

Fig. 5 shows the thermal evolution of a shock-compressed
gas with dust, under the UV irradiation of J21 = 104. We

1 This is true for the initial densities of nH,1 ≤ 103 cm−3.

present the cases of two initial metallicities, Z/Z⊙ = 10−4

and 10−2 (top and bottom panels, respectively), and two
initial densities, nH,1 = 4× 103 cm−3 and nH,1 = 4 cm−3 (left
and right panels, corresponding to a cold accretion shock
and a SN shock, respectively).

The UV radiation has little influence on the thermal
path, in the case of a cold accretion shock, having a higher
initial density (left panels). When Z = 10−4 Z⊙ (top left
panel), suffering from the collisional dissociation, H2 forma-
tion/cooling is suppressed independently of the UV strength.
Therefore, a very massive clump (! 105 M⊙) formed at frag-
mentation (red circle) follows the same evolutionary track
as the J21 = 0 case, which is discussed in Section 3.1. When
Z = 10−2 Z⊙ (bottom left panel), since metals are effective
coolants throughout the isobaric evolution, the gas can cool
well below 100 K independently of the UV strength. How-
ever, when J21 ≥ 102, the heating by photoelectrons from
grains cannot be neglected at nH ≈ 105-106 cm−3, making the
cooling time longer. Thanks to this heating, the gas satisfies
the fragmentation condition at a higher temperature (red
circle), which leads the clump mass (Mfrag,shock ≈ 20 M⊙)
to be several times larger, compared to the J21 = 0 model.
Thereafter, the clump cools rapidly via the dust thermal
emission to the CMB floor, where it experiences further frag-
mentation into solar-mass (Mfrag,dust ≈ 1 M⊙) fragments (red
triangle). This second fragmentation is lacking in the J21 = 0
model. After this event, however, the evolutionary track be-
comes identical to the J21 = 0 case.

In the case of a SN shock with a lower initial density,
the gas is far more vulnerable to the UV irradiation (right
panels). In fact, the gas can cool only up to 8000 K via
Lyα cooling, since the UV shielding is not enough and the
H2 formation is strongly suppressed by photodissoiciation.
Fragmentation occurs at a much lower density (red cir-
cle) than in the cold accretion case, and the clump mass
also becomes much larger (Mfrag,shock ! 107 M⊙). When

Z = 10−4 Z⊙ (top right panel of Fig. 5), the evolutionary
track after the clump formation is similar to the cold accre-
tion case (top left panel). When Z = 10−2 Z⊙ (bottom right
panel), after the fragmentation, the temperature drops iso-
chorically at nH ≈ 102 cm−3 via metal-line cooling. Below
several 10 K, the metal-line cooling becomes inefficient and
the gas contracts almost isothermally. Here, the second frag-
mentation (open circle) is driven by metal-line cooling, form-
ing fragments of Mfrag,line ≈ 300 M⊙. Above nH > 106 cm−3,
the temperature again decreases gradually via dust cooling
and reaches the CMB floor. At that time, further fragmen-
tation into much smaller pieces of Mfrag,dust ≃ 1 M⊙ will oc-
cur (open triangle). Thereafter, the evolutionary track con-
verges on that of the J21 = 0 model.

3.4 Effect of the CMB

Here, we see the role of the CMB by presenting the thermal
tracks for the case of a lower CMB temperature, TCMB =
10 K. In Fig. 6, we show the results for two initial metallici-
ties, Z = 10−4 Z⊙ and Z = 10−2 Z⊙ (top and bottom panels,
respectively), and for two initial densities, nH,1 = 4×103 cm−3

and nH,1 = 4 cm−3 (left and right panels, respectively). Blue
and red lines refer to the clouds with and without dust. The
CMB affects the thermal evolution and fragmentation i) by
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Figure 1. Thermal evolution of a cloud compressed by a cold accretion shock. The gas is characterized by an initial temperature of
T1 = 1.2 × 104 K, density of nH,1 = 4 × 103 cm−3, and metallicities of Z/Z⊙ = 0, 10−4, 10−3, and 10−2. We assume a CMB temperature of
TCMB = 30 K (gray shaded regions) and a UV strength of J21 = 0. Solid blue and red lines are the thermal tracks of clouds with and
without dust, respectively, and dashed lines are those of a pre-ionized gas collapsing by self-gravity, not by shock compression, with the
same initial temperature, metallicity, and dust content. Filled circles and open triangles indicate the epochs when the fragmentation
condition is met. Diagonal dotted lines are the loci of constant Jeans mass.

T1 = 1.2 × 104 K at density nH,1 = 4 × 103 cm−3, the iso-
baric contraction terminates at 8000 K and then the cloud
fragments, producing very massive clumps of ! 105 M⊙
(red circle). The Ly α cooling has a cutoff at this temper-
ature and the H2 is collisionally dissociated at these den-
sities (Inayoshi & Omukai 2012). The clumps thus formed
continue collapsing almost isothermally via the Ly α cool-
ing, despite the H2 cooling being suppressed. Those clumps
do not fragment again and supermassive stars of ! 105 M⊙
are expected to form (Inayoshi et al. 2014; Sugimura et al.
2017).

Next, we discuss metallicity effects by seeing the cases
of Z/Z⊙ = 10−4,10−3, and 10−2 (top right and bottom two
panels in Fig. 1). To interpret the evolutionary tracks, it is
helpful to look at the relative importance of different cool-
ing/heating processes, which are shown in Fig. 2 for the
cases with Z/Z⊙ = 10−4 and 10−2 (top and bottom panels),
including dust and no dust (right and left panels).

When no dust is present (red solid lines in Fig. 1 and
left panels in Fig. 2), the evolution of the Z = 10−4 Z⊙
gas is almost indistinguishable from the metal-free case. In

fact, metal fine-structure line cooling is subdominant with
respect to the Lyα cooling for most of the densities. The
situation changes for Z ≥ 10−3 Z⊙. In spite of the H2 cool-
ing being suppressed, the isobaric temperature drop con-
tinues well below 8000 K via the metal-line cooling, until
the temperature hits the CMB value. H2 (H2O) temporar-
ily becomes the main coolant at ∼ 1000 K (below ∼ 50 K,
respectively). At this stage, the fragmentation condition is
met and ∼ 10 M⊙ clumps are formed (red circles). In the
subsequent gravitational collapse of the clumps, compres-
sional heating exceeds H2O cooling and raises the temper-
ature rapidly. Above nH ∼ 109-1010 cm−3, H2 formation is
promoted by three-body reactions and its heating becomes
comparable to H2O cooling. All the hydrogen has become
molecular by nH ∼ 1011 cm−3. H2 formation heating de-
clines thereafter and H2 cooling becomes dominant, leading
to a shallower temperature increase. When Z = 10−3 Z⊙ and
10−2 Z⊙, the final clump mass can be calculated from Eq.
(9) as Mfrag,shock ∼ 10 M⊙, since further fragmentation will
not occur.

A pre-ionized gas collapsing without shock compression

MNRAS 000, 1–13 (2018)

-In SN,

＊Dust cooling drives rapid T drop & re-fragmentation.
Sub-solar mass fragment is formed for               .

Low-mass star formation in the first galaxies 11

-2

0

2

4

6

8

-∞ -5 -4 -3 -2

Mfrag,shock

lo
g 

M
fra

g 
(M

su
n)

log Z (Zsun)

no dust, J21=0

SN
cold flow

-2

0

2

4

6

8

-∞ -5 -4 -3 -2

Mfrag,dust

Mfrag,shock

lo
g 

M
fra

g 
(M

su
n)

log Z (Zsun)

dust, J21=0

SN
cold flow

-2

0

2

4

6

8

-∞ -5 -4 -3 -2

Mfrag,shock/
Mfrag,line

lo
g 

M
fra

g 
(M

su
n)

log Z (Zsun)

no dust, J21=104

SN
cold flow

-2

0

2

4

6

8

-∞ -5 -4 -3 -2

Mfrag,dust

Mfrag,shock

Mfrag,line

lo
g 

M
fra

g 
(M

su
n)

log Z (Zsun)

dust, J21=104

SN
cold flow

Figure 7. Fragmentation mass as a function of metallicity, and its dependence on the initial density, FUV strength, and the presence
of dust. Top and bottom panels correspond to the results for the UV strength of J21 = 0 and J21 = 104, and left and right panels to
the results without and with dust, respectively. Blue and red lines indicate the cold accretion shocks (nH,1 = 4 × 103 cm−3) and the
SN shocks (nH,1 = 4 cm−3), respectively. Filled circles, open circles, and open triangles are used to identify the fragment mass scales of
Mfrag,shock, Mfrag, line, and Mfrag,dust. Solar and sub-solar mass stars are expected to form in the gray-shaded regions (see text).

lowering its pressure. The fragment mass, calculated by the
effective Jeans mass, is enhanced by the contributions from
the magnetic and turbulent pressures. On the contrary, if
the magnetic field and the flow direction are parallel, the
magnetic pressure does no work against the ram pressure,
so that it will have little effect on the thermal evolution and
fragmentation. In order to understand the magnetic effects
on the low-metallicity clouds, multi-D MHD calculations are
needed.

6 SUMMARY

Raffa: I have not corrected this part yet.
In this paper, we have studied the thermal evolution of

shock-compressed layers for various environments. We ex-
amined whether solar- or subsolar-mass stars can be formed

from shock-compressed clouds, even in the absence of dust.
Our findings are summarized below.

• The fragment mass scales associated to line cool-
ing (Mfrag,shock and Mfrag,line) make a dramatic transition
from very massive (for Z ≤ Zcrit) to less massive (for
Z ≥ Zcrit). The minimum fragment mass achieved by this
process is at least ! 10 M⊙ for gas clouds without dust and
can be less than 3 M⊙ for gas clouds with dust. When dust
is present, sub-solar mass fragments can be formed even in
very metal-poor cases of Z ! 10−5 Z⊙. This indicates that
the presence of dust is indispensable for the formation of
sub-solar mass fragments.
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