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「恒星物理」

「恒星物理・超新星・晩期型星」
低質量星
- AGB星
- 白色矮星
...

大質量星
- 赤色超巨星
- Wolf-Rayet星
- Luminous Blue Variable 
  (LBV)
...

超新星
- Ia型超新星

- 重力崩壊型超新星
- 中性子星、ブラックホール
（X線連星）



• 2014/3/18：第一回	  face-‐to-‐face検討会@NAOJ

• 顔合わせ、認識共有

• 2014/6/16-‐18：第二回	  face-‐to-‐face検討会@NAOJ

• 各自サイエンス発表（＋関連分野からの招待講演）

• 太陽研究者の参加

• サイエンスの柱の設定

• 2014/9/8-‐10：光赤天連シンポ
• 野沢さん講演

• 2014/11/4：skype	  meeGng

• 執筆開始

• 2014/12/30：第一稿提出
• 2015/5,	  2015/8：第二・第三稿提出	  (minor	  revision)
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2.10 恒星物理
2.10.1 2020年代の恒星物理研究
恒星は、宇宙の物質進化を担う最も基本的な要素である。恒星は星間物質を取り込むことで誕生し、内部で

の核融合反応によって重元素の割合を増加させ、その物質を星間空間へと放出している (図 2.80)。このプロセ
スの積み重ねにより、ほとんど水素とヘリウムのみで始まった我々の宇宙は、現在のような多くの元素に満ち
た姿となっている。
恒星内部の物質は、なんらかの質量放出現象が起こらない限り再び星間空間に戻ることはないため、(1)質

量放出の理解が、宇宙の物質進化を理解する上での鍵となる。恒星の質量放出現象は、大まかには恒星風と
爆発に大別され、すべての質量の星のほぼすべての進化段階で質量放出が起きていることが分かっている (図
2.81)。また、連星進化を経ることが鍵となる質量放出プロセスも多く存在する。例えば宇宙に存在する鉄の大
部分は連星系にある白色矮星の核爆発で出来たと考えられており、(2) 連星進化の理解を抜きにしては、すべ
ての物質の起源を明らかにすることはできない。すなわち、質量放出・連星進化の理解によって、初めて (3)
元素の起源の理解が進むと言える。

2010年-2020年代に恒星物理の分野にもたらされる最も大きな変化は、Gaia衛星の登場であろう (48)。Gaia
衛星は年周視差を測ることにより、恒星までの距離を直接測ることを目的とした天文衛星である。恒星までの
距離は、恒星の明るさなど多くの物理量を求めるための基本的な情報であり、恒星進化理論の検証のために最
も重要な情報であると言える。1989年に打ち上げられた Hipparcos衛星では、1ミリ秒角の精度で約 10万個
の星の年周視差が測定され、約 100pcまでの距離の星の距離が測られた。しかし、銀河系中に存在する様々な
恒星種族を考えれば、太陽系近傍に存在する限られた種族の天体だけを見ていたに過ぎない。

図 2.80: 宇宙の物質循環の模式図 (C: 植田 稔也)。左側が中・小質量星 (約 8太陽質量以下)、右側が大質量星
(約 8太陽質量以上)の進化を表している。白線は進化過程（実線は単独星、破線は連星、線の太さは進化の枝
分かれの相対的な割合）を示し、黄線はダストの相対的な供給量を示している。青字はそれぞれの進化過程で
質量放出される元素で特筆されうるものを例示している。進化過程の天体はすべて観測データである。

C:植田さん



２０２０年代の恒星研究：三本の柱

質量放出の理解 連星進化の理解

元素（＋ダスト）の起源の理解

-‐	  Ia型超新星
-‐	  X線連星
-‐	  連星中性子星合体

-‐	  晩期型星空間分解・ガス速度場
-‐	  恒星風ダスト速度場
-‐	  超新星前駆星

- 金属欠乏星
- 超新星爆発メカニズム
- 超新星ダスト
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図 2.82: (左) VLT単一鏡を用いたスペックル干渉観測によって得られた赤色巨星 L2 Pupのディスクの回折限
界画像。(右) VLT単一鏡と大型赤外干渉計 VLTIを組み合わせて得られた開口合成画像。エッジオンダスト
ディスクによって中心星の南半分が隠されているのがわかる (46)。

高波長分解能・高空間分解能観測による恒星風速度場の決定

質量放出が駆動されるメカニズムを解明するには、光球から星周エンベロープにかけての、物質が加速され
る領域の物理的特性を調べることが肝要である。最近 10年の観測により、光球から星の半径の 10倍以内の領
域の外層大気と星周エンベロープは従来考えられていたよりもはるかに複雑な構造をしていることが明らかに
なってきた。赤外分光及び赤外干渉計観測で星の半径の 2～3倍の領域には、温度が 1000～2000K の密度の高
い分子ガスが存在することが明らかになった。しかも、この分子ガスはもっと温度の高い彩層プラズマと混在
している (17)。これは、外層大気が非一様で複数の成分からなることを示している。さらに、星周エンベロー
プも複雑な非球対称構造を示すことが最近の観測でわかってきている (23; 45)。非一様構造がどのようにして形
成されるのか、温度の低い分子ガスと温度の高い彩層プラズマがどのようにして混在できるのかは全くわかっ
ていない。この複数の成分からなる非球対称な外層大気及び星周エンベロープの最も内側の領域における動力
学構造は、質量放出メカニズムを理解するための最も重要な手がかりになる。しかし、その複雑な構造ゆえ空
間的に分解して観測する必要がある。
動力学構造を空間的に分解して観測するためには、近傍の赤色超巨星や漸近巨星枝星でも 20ミリ秒角以下

の空間分解能と 10000以上の波長分解能が必要になる。ミリ秒角の空間分解能を達成するには、30 m級の超
大型望遠鏡に補償光学を装備するのが直接的なアプローチである。これにより波長 2 µmにおいて 15ミリ秒
角の空間分解能が達成される。最も視直径が大きい星の一つである赤色超巨星ベテルギウスの視直径が 43ミ
リ秒角であるので、星の半径の数倍に広がった外層大気、星周エンベロープを空間的に分解して分光観測をす
ることができ、アウトフローが加速されていく様子を直接観測できる。特に、2.3、4.7 µmの CO、1.1 µmの
CN、4 µmの SiOは外層大気と星周エンベロープの分子ガス成分の動力学構造をトレースするのに重要であ
る。一方、Hαや Ca II (0.86 µm)を使って彩層の構造を空間的に分解して調べることができる。分子ガス、彩
層プラズマの動力学構造を空間的に分解して観測することは、温度の異なる成分がいかにして形成され、混在
しうるのかを解明するために必須である。ただし、視直径の大きな近傍の赤色超巨星、赤色巨星は明るいので、
30 m望遠鏡で検出器が飽和しないように、強力な NDフィルター、ミリ秒オーダーの露出時間を用いるなど
の工夫が必要となる。

30 m級超大型望遠鏡と補償光学を用いることで星表面上の非一様構造についてもある程度知見を得ること
ができる。しかし、外層大気と星周エンベロープに見られる非一様構造と星表面における動力学構造の関係を
明らかにするには、さらに高い空間分解能が要求され、高波長分解能をもつ赤外干渉計が必要となる。赤外干
渉計では、光球面及び外層大気各点におけるスペクトルを取得ことができ、星表面と大気内の非一様構造の運
動を直接捉えることができる (つまり、星を太陽のように観測することが可能となる)。実際、ESOの大型赤

-‐	  TMT	  +	  AO	  +	  近赤外高分散分光
	  	  (R	  >	  104,	  15	  mas)	  

L2	  Pup	  (Ohnaka+15)

VLT	  speckle VLT	  +	  VLTI

100	  mas 15	  mas

-‐	  赤外干渉計	  Next-‐VLTI	  (5	  mas)
-‐	  偏光分光	  (ダストの速度、R	  ~	  105)

大仲さん
植田さん
板さん
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図 2.84: 本節で議論されているテーマを中心にした、連星進化経路の模式図 (C: 山口 正輝)。CEは common
envelope (共通外層)、CVは cataclysmic variable(激変星)を表す。その他の略語は文中を参照のこと。

図 2.85: 天の川銀河における大質量 X線連星
系 (filled star (青)、スペクトル型が分かってい
るもの)と星形成複合体 (open circle (緑))の分
布。(10)より抜粋。

近年、X線天文衛星による全天サーベイ/モニターによっ
て X線連星の発見数は飛躍的に伸びてきており、天の川銀
河だけではなくマゼラン星雲やM31においても同定が進ん
でいる (35; 67)。しかし、X線連星の理解がそれに比例して
進んでいるとは言い難い。なぜなら、X線連星の多くは銀
河面など星間物質による減光を大きく受けている為に、可
視・赤外線では暗く (V <20等)、伴星の特定が容易ではな
いためである。そのため、大質量 X線連星の伴星の統計的
性質はまだ明らかになっておらず、例えば、以前はBe型巨
星が 60－ 70%を占めると考えられてきたが、近年では Be
型巨星と超巨星の割合が同程度であるとも言われている。
また、小質量 X線連星に至っては、現在知られている 105
天体の内、半分以上の 67天体のスペクトル型が未同定とい
う状態である。

2020年代には ASTRO-Hなど高感度の X線望遠鏡の登
場により、さらに多くの X線連星が発見されると予想され
ている。このような X線観測の進歩を最大限に生かすため
には、TMTのような大口径望遠鏡を用いた高分散分光が必要不可欠である。例えば、可視光 (V ≤ 20)・近赤
外線 (H ≤ 19)で分光ができるようになると伴星が未同定の小質量 X連星のうち、約 80%程度の伴星を同定す
ることが可能となる。これにより、低質量・大質量 X線連星ともに、その進化段階の詳細が明らかになり、質
量輸送機構の解明につなげることができる。
近接連星系の軌道要素決定には、食や視線速度が主に用いられてきた。これまでの観測により、超巨星を伴

星に持つ大質量 X線連星の軌道周期は日スケールであること分かっている。一方で、小質量 X線連星の軌道
周期は半日のものが大半を占める。そのため、軌道要素の決定には世界中の可視・近赤外望遠鏡群が連携して
リレー観測を行うことが必至である。また、このようなリレー観測は、連星系における変動現象をカバーする

激変星

初期状態

終状態

Ia型超新星

X線連星

共通外層

中性子星
合体

山口さん、森谷さん、諸隈さん

by	  山口さん

赤外広視野
サーベイ

astrometry
リレー観測



連星進化の理解

重元素の起源

連星中性子星合体	  	  =>	  重力波の直接検出	  (<	  200	  Mpc)

大質量星	  連星進化

電磁波
“kilonova”

~	  30	  events/yr	  (~0.3-‐300)

r-‐process	  
元素合成

重力波

-‐	  8m級広視野サーベイ	  (HSC,	  LSST)
-‐	  赤外広視野サーベイ	  (WFIRST,...)
-‐	  TMT分光

重力波望遠鏡
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必要とする望遠鏡、装置
望遠鏡形態 口径 観測モード 波長範囲 波長分解能 視野 空間分解能
地上 (占有) ∼ 1m 広視野撮像 可視 — > 4✷◦ —

地上中型/大型 ∼ 2-8m 撮像・分光 可視、近赤外 R ∼ 1000 — —

地上超大型 30m 撮像・分光 可視、近赤外 R ∼ 1000 — ∼ 0.′′1

超新星爆発時におけるダスト形成

図 2.89: 重力崩壊型超新星の爆発後の時間に対する赤
外線観測から見積もられたダスト形成量（太陽質量単
位）。中間赤外線の観測から得られたものは黒丸、遠
赤外線の観測からのものは白丸で示される。斜線の領
域は、ダスト形成の理論モデル計算からの予測 (C: 野
沢 貴也)。

重力崩壊型超新星は、AGB星とともに星間ダスト
の主要な供給源であり、特に宇宙初期では支配的な
役割を果たしていたと考えられる。超新星では、爆
発時に放出された重元素ガスが、膨張による温度の
減少に伴い爆発後数 100日から固体のダスト微粒子
へと凝縮する。ダスト形成の理論モデル計算は、1回
の超新星あたり 0.1から 1太陽質量のダストが形成
されると予想しており (61; 39)、また銀河のダスト
化学進化計算からも宇宙初期のダスト量を説明する
上では、0.1太陽質量以上のダストが超新星から供給
される必要があることが示されている (12)。
これらの理論的研究と並行して、赤外天文衛星

Spitzer や AKARI によって近傍銀河で発生した重
力崩壊型超新星の後期観測、及び銀河系内の若い超
新星残骸の観測が精力的に行われてきた。その結果、
10天体ほどに対して爆発時の放出ガス中で凝縮した
であろうダストからの熱放射が捉えられたが、見積
もられたダスト形成量は 10−5から 10−3太陽質量であり (26; 36)、宇宙初期のダスト量を説明する上で大幅に
足りなかった。この少ないダスト形成量はしばらくの間大問題とされてきたが、その後のHerschelを用いた遠
赤外線の観測により、Cassiopeia A, Crab nebula, SN 1987Aの若い超新星残骸中で 0.1太陽質量程度の低温ダ
ストの存在が明らかとなり (5; 15; 34)、超新星は実際に大量のダストの生成工場であることが示された。特に
SN 1987Aについては、ALMAによる高空間分解能のサブミリメータ観測によって、およそ 0.5太陽質量のダ
ストからの熱放射が空間的に分解され、爆発時に放出された重元素に富んだガス中でこれらのダストが形成さ
れたことを確定づけた (22)。
これらの進展にも関わらず、超新星でのダスト形成には多くの課題が残されている。まず第一に、上で示し

たように爆発後数年の中間赤外線から見積もれらたダスト量と若い超新星残骸の遠赤外線からのダスト量は数
桁も異なっており、この差についての本質的な説明はなされていない。すなわち、0.1太陽質量程度のダスト
が実際に爆発後数年で形成されるのか（大きな光学的厚みの効果やダスト温度の減少の結果として、中間赤外
線ではダスト量を過小評価している可能性がある）、または 10−3 太陽質量程度のダストが 10年以上のタイム
スケールに渡って形成し続けながら 0.1太陽質量まで到達するのかは、依然として論争中である。また、形成
されるダストの組成 ·サイズについても観測からはほとんど制限されていない。超新星で形成されたダストは、
その後超新星内部を伝搬する逆行衝撃波によってその一部が破壊されると期待されるが (40)、ダストの破壊効
率はダストの組成やサイズ分布に依存する。それゆえ、どれほどの量のダストが生き残って星間空間に放出さ
れるかを明らかにするためには、ダストの組成やサイズ分布の情報が不可欠である（形成されるダストのサイ
ズの理論的な考察については「星間物質」の章を参照）。
形成されるダストの組成については、少なくともシリケイト質と炭素質ダストの量比を決定すべきである。

このためには、ダスト熱放射の連続光とともに 10 µmと 18 µmにあるシリケイトに特有なフィーチャーを捉え
ることが重要であり、中間赤外線での低分散分光が必要とされる。ダストのサイズの情報は、ダストによる超

野沢さん

元素の起源
ダストの起源

超新星ダストの観測

??

*形成プロセスは
	  	  星間物質班
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Figure 8. Upper limit of the dust mass as a function of the dust temperature
for the case of astronomical silicate. The dashed blue line shows the upper
limit for SN 1962M, which is derived from the non-detection in our current
observation. Solid curves show the upper limit for a given total luminosity
L = 1036–1039 erg s−1. Our current observations are sensitive to the luminosity
L ! 1038 erg s−1. The observations of SNe 1978K (pink diamond) and
1987A (black box; Bouchet et al. 2004; Matsuura et al. 2011) are also
shown for comparison. The expected ranges for the shocked CS dust with
Ṁ = 10−5 M⊙ yr−1 (lower left) and Ṁ = 10−4 M⊙ yr−1 (upper right) are
shown (for dust size a = 0.1–0.3 µm).
(A color version of this figure is available in the online journal.)

As shown in Figure 8, our current observations are sensitive
only to the IR luminosity as high as >1038 erg s−1. This limiting
luminosity is much higher than the predictions for the SN dust.
The luminosity of the IS dust echo can be 1 × 1038 erg s−1

with 1 cm−3. Our current observations can only exclude a
homogeneous IS density of n ∼ 10 cm−3.

For the shocked CS dust, the expected ranges of the dust
mass and temperature are shown by two gray boxes in Figure 8.
The left lower box shows the range for Ṁ = 10−5 M⊙ yr−1,
while the right top for Ṁ = 10−4 M⊙ yr−1, Our current best
observational limit excludes the existence of the shocked CS
dust with Ṁ = 10−4 M⊙ yr−1.

6. FUTURE PROSPECTS

We show that our current observations are sensitive to
the luminosity L > 1038 erg s−1. In this section, we discuss
prospects for future observations. Figure 9 shows the expected
flux for the SN dust (purple, Mdust = 0.1 M⊙ and Tdust = 50 K),
the shock-heated CS dust (blue, Mdust = 3 × 10−4 M⊙, and
Tdust = 150 K, expected for Ṁ = 10−5 M⊙ yr−1), and the IS
dust echo (red, L = 1037 erg s−1 and Tdust = 150 K, the effective
emitting dust mass is Mdust ∼ 10−4 M⊙). The SN is assumed to
be located at 5 Mpc.

The model spectra are compared with 5σ detection limit of
1 hr imaging observations with various telescopes, i.e., with The
James Webb Space Telescope (JWST, black; Wright et al. 2004;
Swinyard et al. 2004), SPICA (red; Nakagawa 2010; Wada &
Kataza 2010; Swinyard 2008; Kataza et al. 2010), Herschel
(black; Pilbratt et al. 2010; Poglitsch et al. 2010; Griffin et al.
2010), and ALMA (black; Wootten & Thompson 2009). For
SPICA, we also show the limit for spectroscopic observations
(R = 50) in the red dashed line (Kataza et al. 2010). In the
Appendix, we show similar plots for other dust species.
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Figure 9. Expected IR SEDs of SN dust (purple), shocked CS dust (blue), and
IS dust (red) compared with 5σ detection limit of 1 hr imaging observation
with various telescopes, i.e., JWST (black), SPICA (red), Herschel (black),
and ALMA (black). Gray dashed line shows the expected confusion limit
of background galaxies with a 3 m telescope (T. T. Takeuchi et al. 2012, in
preparation). The distance to the SN is set to be 5 Mpc. For the SN dust,
we assume Mdust = 0.1 M⊙ with Tdust= 50 K. This roughly corresponds to
the total IR luminosity of LIR ∼ 1037 erg s−1. For the shocked CS dust, we
assume Mdust = 3 × 10−4 M⊙ with Tdust = 150 K (the total luminosity is
LIR = 3.9 × 1037 erg s−1). For the IS dust echo, we assume LIR ∼ 1037 erg s−1

with Tdust = 150 K. The effective emitting mass of dust is Mdust ∼ 10−4 M⊙.
(A color version of this figure is available in the online journal.)

The figure shows that future observations at <30 µm are
sensitive to the shocked CS dust or IS dust echo. These two
cases may show similar overall spectra, but ionic emission
lines are also expected for the shocked CS dust. Low-resolution
spectroscopy will be possible with SPICA, which will be useful
to distinguish the shocked CS dust emission from IS dust echo.

IR emission by SN dust has a smaller contribution to the IR
luminosity. However, thanks to the lower temperature than the
shocked CS dust and IS dust echo, the expected spectrum has a
peak at longer wavelengths. The contamination by the shocked
CS dust may be small if Ṁ ! 10−5 M⊙ yr−1. In addition, the
emission from the IS dust echo can also be small if a typical IS
density is less than 0.1 cm−3 (Gaustad & van Buren 1993; Dring
et al. 1996). If the contributions from these two components are
small, the detection of SN dust is limited only by the confusion
limit of background galaxies, which is an order of 0.1 mJy at
50 µm with a 3 m telescope.

The great advantage to detect the SN dust at the transitional
phase is the low optical depth. If an SN forms 0.1 M⊙ of dust,
the optical depth becomes

τν = 3
4π

κνMdustR
−2 ≃ 0.1

(
κν

562 cm2 g−1

)(
Mdust

0.1 M⊙

)

×
( vSN

5000 km s−1

)−2
(

t

30 yr

)−2

. (9)

For the mass absorption coefficient of dust κν , we take the
value for astronomical silicate at 24 µm (Draine 2003b). At
longer wavelengths, the coefficient is lower (κν ∝ λ−2). At
early epochs, such a large mass of dust is optically thick even at
IR wavelengths. On the contrary, at the transitional phase, the
optical depth can be smaller than unity, which enables a reliable
estimate of the total dust mass.
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テーマ 望遠鏡 モード 波長 波長分解能 視野 空間分解能

質量放出 TMT	  (30m) AO分光 近赤外 10^4 -‐ 15	  mas

VLTI	  (2m) 干渉計 近赤外 10^4 -‐ 5	  mas

ダスト TMT	  (30m) 偏光分光 可視赤外 10^5-‐6 -‐ 0.1”

>	  8m 面分光 可視赤外 1000 >	  10” 0.1”

X線連星 8m
高分散分光
リレー観測 可視赤外 10^4 -‐ -‐

位置天文衛星 astrometry 可視赤外 -‐ -‐ -‐

共通外層 8m 多天体分光 可視赤外 ~3000 >	  1	  deg

Ia型超新星
重力波天体

赤外広視野
衛星

撮像 赤外 -‐ >	  0.5	  deg -‐

超新星
メカニズム 2-‐30m

撮像、分光、
ToO

可視赤外 1000 > 1 deg -

超新星ダスト SPICA 撮像 中間・遠赤外 -‐ -‐ -‐



恒星物理：まとめ

• 幅広い分野をカバー
• 2回のface-‐to-‐face検討会

• サイエンスの柱
• 質量放出、連星進化、元素の起源

• 多様なニーズ
• 高分散分光、偏光、干渉計、
占有中小口径望遠鏡、リレー観測、
Gme-‐domain、ToO、、、


