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／Supermassive starは爆発するのか？
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ベテルギウス：15~20太陽質量、変光星、距離～550光年
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・２０１９年から２０２０年にかけて急激に減光
・超新星爆発の前兆かと騒がれる
・その後２０２０年４月には通常の明るさに戻り、
数万年は爆発しないとも言われ騒動は収まる

・数万年の根拠は？ 実際はどうなのか
Dupree et al. (2020)

（
地
球
か
ら
見
た
）
等
級



大質量星（太陽質量の８倍以上）の進化
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15M⊙の場合

主系列星（青色超巨星）：
青白色

半径～5.5R⊙≒４百万Km

赤色超巨星：
赤色

半径～850R⊙≒6億Km
（太陽と木星の距離より
少し小さいくらい）



超？ （普通のより明るい）

Red Giant : 赤色巨星

Red Super Giant :赤色超巨星



大質量星の内部進化 : 核融合による組成変化

H

H
He

H
He

C O
O

Ne
Mg

Si

Fe

6

H
He

C O
O

Ne
Mg

Si

Fe

H
He

C O
O

Ne
Mg

Si

Fe

He

CC    O

重力崩壊型
超新星爆発

Si

数十万～数万年

寿命（重力崩壊までの時間）：数百万年

数か月～数日
数千～数年

数日～数時間



恒星の寿命はどうやって決めるのか

＊内部が見えればわかる（前ページ）、しかし見えない

＊外から（簡単に）見えるのは、表面の明るさと色

ー 「明るさ、色」から星の「寿命」を決めるのが一般的手法

＊難しい点

ー 星の質量がわからない（質量が大きいほど明るい）

ー 実際の明るさ（絶対光度）に不定性。（距離が厳密にわからないため）

ー ベテルギウス固有の問題、 変光星である（明るさ、色が変化する）



明るさ、色の観測 ー HR図
ヘルツシュプルング・ラッセル図

絶
対
光
度

横軸 ： 色（表面温度）

赤色巨星

赤色超巨星

（左図） 太陽近傍の星のHR図

縦軸：絶対光度（実際の明るさ）

横軸：色（または表面温度）

恒星の色と温度は関係している
青白（高温）、黄色（太陽程度）、赤（低温）

← https://en.wikipedia.org/wiki/Hertzsprung–Russell_diagram



HR図上の進化、理論計算

（左図） ７M⊙の星のHR図の進化

星の質量を決めると、
HR図上の位置と年齢（寿命）
が計算できる。

（実際には同時に、核融合によるエネルギー
生成、組成変化、星内部の構造変化も計算
している）

主系列星

小 ← 半径 → 大

星の進化（斉尾1992）より

（年齢）

高温、青白 ← 星の表面温度、色 → 低温、赤

赤色巨星



ベテルギウスの場合

観測値＋観測誤差

このような“伝統的”手法に
従うと質量は ２０M⊙ 程度
（１２－２５M⊙）で寿命は典型的
には数万年ということしか
言えない（Ｄｏｌａｎ他2016など）

もう少し詳しく知りたい。。。

（実線：星の質量を変えたときの理論曲線）



より最近の研究

＊内部が見えればわかる（前ページ）、しかし見えない

ー と書いたが、探る方法が全く無いわけではない

星の振動から内部を探る手法、星振学 （Joyce他 2020)

: ヘリウム燃焼の初期段階との結論 （その場合、寿命は数万年）

しかし炭素燃焼以降をそもそも考えていないことや、星のモデルの不定性

（対流、星の自転）などもあり、その結論が確定的であるのか自明でない。

＊我々の最近の研究： Luo, 梅田, 他 (2022 – 3/1に出版)

伝統的HR図＋表面の化学組成＋自転、対流効果



以下、我々の研究 (Luo, Umeda, Yoshida & Takahashi 2022, MNRAS)

 ・星の進化計算と観測との比較により、ベテルギウスの

初期質量と進化段階を制限

 ・特徴：回転星モデル（表面組成変化の効果が重要

表面組成（C, N, O）を“まじめに”考慮 （これまではされていなかった）

オーバーシューティング（対流の）・パラメーターの依存性

（最近よく使われている２種の値）



星の自転の効果？

 ・大質量星は高速自転している（観測的証拠多数）

そのため、近年では自転効果を取り入れた星の進化計算が一般化しつつある

 ・自転の効果の中で、この研究にもっとも関わるのは、

自転の影響による内部物質の混合 （地球の大気の循環のようなイメージ）

それにより、星の外層の水素が内側に混ざり、余分な核融合（水素燃焼）

がおき、主として星表面の窒素（N）の量を増やし、炭素（C）を減らす



オーバーシューティング ？

 ・ 対流は乱流現象であるので、一次元の解析で対流が起きるはずの領域を

超えて対流が広がる事象が稀におきる。それをオーバーシューティングと呼ぶ。



対流のオーバーシューティング

オーバーシューティング

太陽質量以下の星 太陽より重い星

対流の
オーバーシューティング

この大きさを決めるパラメーターは
観測に合うように決められるが、
ここではよく使われている2種の値
の場合を調べる

Lモデル：比較的大きい値

Mモデル： 小さめの値
（主系列星の時の図）

星の進化（斉尾1992）より



結果の例（15M⊙, 非回転）

赤い部分は組成観測の
制限も満たす

薄赤の領域：観測のエラーバーの範囲

炭
素
の
表
面
組
成
比

星の寿命（年）

（実線：Mモデル、 点線：L モデル）

（この場合には、Lモデルは観測と合わない）



窒素（N)の組成比

炭素（C）の組成比

窒素と酸素の組成比 （の対数）



自転の効果

HR図上の進化はあまり変わらない

C, N, Oの組成は
大きく変わる
（自転による回転混合）

黄緑：遅い回転；紺、オレンジ、紫の順に高速自転

炭素

V/Vk=0.2

窒素

星の寿命（年）



非回転

ベテルギウスの表面観測を説明できるモデル

回
転
モ
デ
ル

V: 星表面の初期回転速度、 Vk： 限界速度（これ以上速いと遠心力で星が壊れる）

〇：説明できる、 X：できない、 ー：計算していない
LA（MA）：比較的大きい（小さい）オーバーシューティング

自転速度の大きい V/Vk=0.4 はどれも観測と合わなかった



観測と合うモデルの寿命

寿命（年） 寿命（年）
Mモデルの場合、寿命は 1~10万年 の場合が多い

Lモデルの場合には寿命０もあり得るモデルが多い （もし明日爆発したならLモデル）



ベテルギウスは超新星爆発後どうなるのか？
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重い星はブラックホール、
軽めの星は中性子星を形成
すると考えられ、その境目は
２０M⊙ 程度（～１８ー２５M⊙）
と推定されているが詳しくは
まだわかっていない。

もし100年以内など比較的すぐ
爆発した場合、我々の結果から
軽めの星であると予想され、
中性子星（パルサー）と
なるであろう。



そもそも急激な減光は超新星爆発と関係ある？

星が重力崩壊してから超新星爆発の衝撃波が星の表面に伝わる時間は短く、
その間には星の表面には、ほぼ変化がない。

また重力崩壊の少し前に、星が暗くなる理由は特に何もない
（従ってベテルギウスが減光しても、それと超新星爆発は関係ない可能性が高い。

一方で、ここ数年の観測的研究から、超新星が爆発する数十～数年前から
星が増光するものがあるのではないかと言われている。

そのため、逆に通常よりも明るくなった場合には、超新星爆発の前兆で
あることは否定できない。



Supermassive star は 爆発するのか？



Supermassive star は SMBHの種

Quasars & AGNs host supermassive black holes

相当遠方（宇宙初期）にもある、例えば
@z=7.5, J1342+0928 (Banados et al. 2018, 

BH mass ~ 7.8 x 108 M)

@z=7.1，J1120-0641 (Mortlock et al. 2011, 
BH mass ~ 2.0 x 109 M)
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Other SMBHs
It is not so easy to make
such massive BHs in a 
short period.

A Question: How these SMBH were formed?
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Seed BH and growth

*Eddington Accretion

By S. Chon (Tohoku Univ.)

∴ MBH=Mini exp( t / tE ) , tE ~50 Myr
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Seed BH and growth

By S. Chon 



Formation of Protostars (Seed BHを作る星の形成過程）

30

■Recent computer power make it possible to calculate the 
protostellar formation in the early universe which starts from
cosmological initial condition.

 The mass of protostar core is about 0.01 [M8].

■The protostar which enclosed by the collapsing material grow up 
its mass by the gas accretion.

~ 20 [kpc] 300 [pc] 5 [pc] 10 [AU] 25 [R8]

Large Scale 
Structure

Virial Halo Star-Forming 
Cloud

Protostar
Core

Fully 
Molecular 

Region



Thermal Evolution (Metallicity Effect)

31

■Thermal evolution of clouds with different metallicity (Z)
 Primordial cloud ([Z/H] = ｰ∞) go through the highest temperature 

path Massive MJeans

 Clouds with some metallicity cools down via metal- and/or dust-
coolings Low MJeans Omukai et al. (2005)

T
em

pe
ra

tu
re

[K
]

Log10(Hydrogen Number Density [cm-3])

ProtostarMJ=106[M8] 104[M8] 102[M8] 1[M8]

10-4[M8]10-2[M8]

初代星は（現在よりも）
重い星ができやすい。

～１００M8



UV Radiative Feedback
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■ Ultra-Violet (UV; hν > 13.6 [eV]) radiation from protostars
 Ionize infalling neutral gas and create HII region
 Thermal pressure of the ionized region (high temperature) is 

much greater than that in neutral gas of the same density.

McKee & Tan (2008)

Gas on the circumstellar disk is 

photo-ionized & heated

 photo-evaporation

Growth of HII region 

 Breakout & Expansion
Accreting star emits 

the ionizing UV photons



Initial Mass of First Star （これではSMSができない）
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MFS = 43 [M8]

■UV feedback ceases the mass 

accretion onto the protostar

■The star formation greatly
depends on the quantities of 
the star-forming cloud

Mstar [M8]
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Hosokawa et al. (2011) 
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New Branch at high accretion rate 
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stellar mass： M* ( M8)

 New evolutionary branch with higher rates of >  0.01 M8/yr
 The star continues to expand, never contracting to the ZAMS

Hosokawa et al. (2012)



SMSを形成する場合の熱的進化



質量降着を考慮した恒星進化計算の結果

Final Mass

(Haemmerlé+ 2018 MNRAS)

各グループの結果は概ね一致
しているが、微妙には異なる。

最終的にGR不安定で星が崩壊
する時点の決定に困難さがある
ことが一因



以下本題
（Nagele, HU+ 2020-2022の３つの論文の紹介）



主目的： Chen +2014,  5.55万M⊙の星（極めて狭い質量範囲）が爆発

（He燃焼時、GR不安定性、巨大エネルギー爆発）の検証

結果： Chen+をほぼ追認。ほぼ全てのモデルが爆発（に近いが）しない。

非回転モデルは全滅。極めて低速自転のもの1例で爆発

＊従来手法を踏襲：星のコードから、一般相対論的流体コードへ切り替え。

結果が切り替えの微妙なタイミングに依存するので、すこし（かなり）

もやもや感が残る。

Nagele, HU +2020, MNRAS 496
The final fate of supermassive M ∼ 5 × 104 M⊙ Pop III stars: explosion or collapse?



一般相対論（GR）的不安定爆発とはどういうことか

・星は状態方程式のべき dln P / dln ρ ＝ γ < 4/3 であると崩壊する

・ Supermassive star は Radiation dominant であるため、もともと γ がほぼ 4/3 

・星が非常に重い（～１０６M ⊙）と γ はますます 4/3 に近くなり、GR効果で微妙に重力
が強くなる効果で崩壊する

・星が水素でできている段階で崩壊するのでCNOサイクルで爆発するのではないかと

考えられたが（１９６０年代）、１９８６ Fuller ＋ ぐらいで、こういう初代星は爆発しないこ
とは確定した。

・今回のものはより低い質量でHe燃焼時のGR不安定での崩壊、爆発を考えていることが

新しい。



Nagele, HU +2022, MNRAS 517
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まとめ

この質量範囲 （2~3万太陽質量程度）でHe燃焼中のGR不安定性により初代星が
（巨大エネルギーで）爆発できることを示したのは初である。

Chen＋で見つけたものは、より大きい質量で、極めて狭い質量範囲
（おそらく1例のみ発見）、それが観測される確率はほぼ無い

Chen＋と（我々以前の結果とも）異なるのは、GR不安定性をより厳密に調べた結果
であり、これを星の進化コードでのみで判定するのは極めて困難であったため。

この質量程度のSMSは初代星形成シナリオから比較的達成しやすい

実在すれば、JWSTで見える可能性がある




