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WMAP Tree Year Results
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••  現在の銀河現在の銀河
重元素冷却，ダスト冷却重元素冷却，ダスト冷却

••  第一世代天体第一世代天体
星が生まれていない　⇒　重元素がない星が生まれていない　⇒　重元素がない
重元素以外の冷却　⇒　水素分子重元素以外の冷却　⇒　水素分子

初期ゆらぎの重力収縮初期ゆらぎの重力収縮
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　 ボルツマン定数， 陽子質量， 温度， 数密度

ジーンズ条件（重力エネルギー＞熱エネルギー）ジーンズ条件（重力エネルギー＞熱エネルギー）

密度上昇　←密度上昇　← 冷却過程で支配される冷却過程で支配される
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Galli & Palla 1998, A&A, 335, 403

残存電離による

水素分子形成



Reaction 1:  e- + H → H- + hν  ⇒  H-  + H → H2 + e-   (zd100)

Reaction 2:  p + H → H2 
++ hν  ⇒  H2 

++ H → H2+ p  (zt100)

IGM (residual ion. χe≈10-5): χH2≈10-5

No shock ion. (Ts<104K):      χH2≈ 10-4 – 10-3

Shock ion. (Ts >104K):          χH2≈10-3 –10-2

Non-equilibrium processes

Susa et al. 
(1998, PTP, 100, 63)

non-equilibrium

equilibrium

Matsuda, Sato, & Takeda (1969, Prog. Theor. Phys., 42, 219)



Mhalo ≈ 106 MŸ

Yoshida et al.
(2003, ApJ, 592, 645)

60million particles

100MŸ per gas particle



3D SPH Simulation in CDM Cosmology

Bromm, Coppi & Larson 1999 Bromm, Ferrara, Coppi & Larson 2001

 The fragmentation of the Z≈10-3Z  gas leads
to relatively numerous low-mass clumps.

 The fragment mass  is of order ≈103M ,
so that Mt100M  stars are likely to form.



3D AMR Simulations in CDM Cosmology

Runaway core collapse contraction ⇒ disk formation ⇒ no indication for further fragmentation
 ⇒ ≈100M  first stars

T. Abel, G. L. Bryan, & M. L. Norman
(2002, Science, 295, 5552, 93-98; astro-ph/0112088)



Protostellar Collapse

Conversion of Kelvin-Helmholtz Contraction

Z/ZŸ

grain temperature

1st 
core

2nd 
core

  Pop III 　 　Pop I
Mcore≈10-3 M 　　　10-3 M
Mfrag ≈103 M  　　　 >0.1 M
M≈10-3 M /yr 　　　10-5 M /yr
.

Omukai & Nishi 1998, ApJ, 508, 141; Omukai 2000, ApJ, 534, 809



Infall Rate: 10-2 M /yr

Envelope: 103 M

Core:10-2 M



Nonlinear Growth of Density Fluctuation

Umemura 1993



1/ 2 3 29 / 4
  min ( / )   

            0.5
frag, c pl pm m m

M
α µ−=

≈

Nishi et al. (1998, PTP, 100, 881)  3 16fragm M M≈ −

1D Simulation

Cylindrical collapse
Analytical estimate

Spherical collapse

Carlberg (1981, MNRAS, 197, 1021)
 Palla et al. (1983, ApJ, 271, 632)

min  0.1m Md

Uehara et al. (1996, ApJ, 473, L95)
Rees (1976, MNRAS, 176, 483)

Nakamura & Umemura (1999, ApJ, 515, 239)

Chandrasekhar mass



32 10  (bimordal)fragm M M≈ −
Initial high density leads to low fragment mass.

initial

gravitational force
pressure force

f  
=  

 

Nakamura & Umemura 2001, ApJ, 548, 19



Christlieb et al 2002, Nature, 419, 904

M=0.8M
[Fe/H] ≈ -5.3
[C/H] ≈ -1.3
[N/H] ≈ -3

HE 0107-5240
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読売新聞
H17.4.14 朝刊

M=0.7M
 [Fe/H] ≈ 10 -5.4

 [C/H] ≈ 10 -1.3

 [N/H] ≈ 10 -0.9

 [Sr/H] ≈ 10 -0.9

Frebel et al. 2005, Nature, 434, 871

HE1327–2326



HE 0107-5240, HE1327–2326の可能性

① 重元素なしの第一世代星だが，第一世代天で同時に生まれた
　　大質量星が爆発した際に重元素が付着した。

② 第一世代ではなく，ある程度重元素汚染されたガスから生まれた
　　第二世代の星である。

Umeda & Nomoto 2003, Nature, 422, 871
     Abundance pattern
     20-130M  SN

Schneider et al. 2003, Nature, 422, 869
    Dust formation ⇒ Low-mass star formation
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D H H HD

+ ++ → +
+ → +

Low density

High density

UV ionization (e.g. Corbelli et al. 1998; Susa & Umemura 2000)
Shock ionization (e.g. Shapiro & Kang 1987; Ferrara 1998)

HD Molecule Formation



HD is less abundant than H2  (D=4×10-5 by BBNS )

HD Cooling

HD has a finite dipole moment !!
A10 ~ 5.12 × 10-8, ∆E10 ~ 128 K
 c.f.  H2: A20 ~ 2.94 × 10-11, ∆E20 ~ 512 K
cooling rate:  L=n A ∆E

HD cooling is dominant at T<100~200 K
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3
H ,200K, 3 10−= = ×i iT x

2

3
H ,300K, 1 10−= = ×i iT x

HD冷却による初代星形成
Nakamura & Umemura 2002, ApJ, 569, 549



１．宇宙で最初に誕生した星は，主に100～1000M

　　　の大質量星

２． 高電離ガスからの星形成の場合，HD分子が効いて
　　主に数10M 星形成となる可能性あり

３．高密度領域では～1M の星が生まれる可能性あり

Pop III星の質量



Pop III 星による宇宙再電離

Sokasian et al. 2004, MNRAS, 350, 47

   Cen 2003; Ciardi, Ferrara & White 2003;　Somerville & Livio 2003; Fukugita &
Kawasaki 2003; Wyithe & Loeb 2003; Sokasian et al. 2004; Ricotti & Ostriker 2004

　 1 halo (106M )に 1 Pop III star を仮定
　 τe <0.15

 　　 cf  WMAP 1st year τe=0.17±0.04 WMAP Three year τe=0.09±0.03



以前の研究：　最初の星の周りで次の星形成が阻害
今回の研究：　最初の星の周りでも星形成が可能となる

（ダークマター52万体， バリオン52万体）

第一世代星形成の輻射流体シミュレーション

Susa & Umemura 2006, ApJ, 645, L93



Heger & Woosley
2002, ApJ, 567, 532

no
 Z

n

8MŸ < m d25MŸ: 
   type II supernova 

25MŸd m d140MŸ: 
   supernova (hypernova)
→ black hole (core collapse) 

140MŸd m d260MŸ :
   pair instability supernova

no r-, s- processes
α-rich freezeout

 m t260MŸ:
   black hole (implosion)

Hypernova



大質量Pop III星の問題点

Zn Problem (abundance ratio)

Pop II stars [Zn/Fe] ≈0.5   for Z≈10-3.3Z
DLA [Zn/Fe] ≈0.6   for Z≈10-2Z

     Evolution & Explosion of zero metal stars
(Umeda & Nomoto 2002)

8MŸ < m d25MŸ : type II supernova ⇒ Zn production
25MŸd m d140MŸ : black hole (implosion)
140MŸd m d260MŸ : pair instability supernova (no Zn production)
 m t260MŸ : black hole (GR instability)

Fe abundance
 pair instability supernova
 [Zn/Fe]< -0.8, [C/Fe]<0  鉄が作られすぎる

(Umeda & Nomoto 2002; Ohkubo et al. 2006)



Type I Collapsar: BH formation by core collapse
Type II Collapsar: BH formation by fallback caused by SN shock 
Type III Collapsar: BH formation without proto-neutron star formation
JetSN: Hypernova
GRB: long GR burst（a portion of Jet SNs）

Z/ZŸ

1

0
Pair

Heger et al. 2003, ApJ, 591, 288
Pop III BH形成に対する制限



GRB 050904 (z=6.295)

Kawai et al. 2006, Nature, 440, 184
z=6.295, Z=0.05Z

Totani, et al. 2006, PASJ, 58, 485-498

HI 0.00 0.17 (<0.6 at 95%CL)= ±X



Observational Constraints for Pop III BHs

BHs in halos

Missing baryons

BH MACHOPop III 0 001Ω < Ω ≈( ) .

BH Pop III 0 01Ω ( ) .d

Ettori 2003
Cluster baryonic pie

7
BH BH BHPop III bulge QSO 3 10( ) ( ) ( ) −⇒ Ω ≈ Ω − Ω < ×

6
BH QSO 1 8 10−Ω ≈ ×( ) . (Yu & Tremaine 2002, MNRAS, 335, 965)

6
BH bulge 2 1 10−Ω ≈ ×( ) .

Integration of QSO LF

SMBH-bulge mass relation at z=0

6
BH QSO 2 4 4 8 10( ) ( . . ) −Ω ≈ − × (Marconi et al. 2004, MNRAS, 351, 169)
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WMAP Three year による ΩBH (Pop III)への制限

11 10
escBH3 10 8 6 10.f− −× < Ω < × (10< z < 20)

• Standard Accretion Disk & Slim Disk

8 8
escBH1 6 10 8 6 10. .f− −× < Ω < ×

• RIAF

(too strong X-ray background ?)

BH BHPopIII PopIII( ) ( )/ bf = Ω Ω

9 1 8 1
esc escBH10 PopIII 10( )f f f− − − −d d

として



fBH (Pop III)について

assump 1: mass fraction of Pop III halos   f (halo) ≈ 10-1-10-2

assump 2: 1 Pop III star/halo   f (Pop III) ≈103M /105M =10-2

assump 3: BH fraction in Pop III stars   f (BH) ≈10-1

fBH (Pop III) ≈ 10-4-10-5

\  fesc  d10-4



まとめ

１．宇宙で最初に誕生した星は，主に100～1000M の
　　大質量星

２．電離ガス：　 1～数10M
　　高密度領域：　～1M

３． Zn生成のためには数10M の星が必要
　　　130-300M  (PISNe) は鉄を作りすぎる

４． PopIII星を作りすぎるとWMAP 3year と矛盾する

５． WMAP 3year からPopIII BH量は強く制限される


