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恒星分光学とは 
恒星を分光観測して得られたスペクトルから 
 
• 化学組成（色んな元素、対水素比、同位元素比）、 
• 大気のパラメータ(有効温度、重力加速度)、 
• 表面物理状態（磁場、大気速度場、...） 
• ひいては光度、質量など恒星の基礎物理量、… 
 
などの情報を得ること 
 
あるいはスペクトルの時間変動を観測して 
恒星の現象やガスの物理状態を解明すること 

スペクトルの性質を決めるもの：波長分解能とS/N比 
波長分解能 （R ≡ λ/Δλ）→ 光を何色に分解するかの目安 
Δλは二本の線をぎりぎり分解できる限界の波長間隔 



分解能の違いによる分光学のジャンル 
測光（光を数色から10色程度に分ける） 

• 簡単で広く行われているが得られる情報は限られる 
低中分散分光（～102-103色）  

• 恒星スペクトル分類（現在では廃れつつあるが） 
• 公共天文台、個人の小望遠鏡でも（それ用の分光器も市販） 
• 連星、激変星、Be星などの活動星の研究も我が国では盛ん  

高分散分光（～104-105色） 
• 光を多く分けて波長分解能高い→多くの情報得られる 
• 光を薄める→十分な光子を集めるには多くの時間がかかる 
• 暗い天体には不利 
• 観測機会が限られている 
• 稼動している高分散分光器があるのは国内ではたった2箇所 
 （岡山観測所のHIDES分光器とぐんま天文台のGAOES分光器） 
• 恒星の化学組成や表面状態を詳しく研究する 



恒星分光解析の手順 
１．観測（望遠鏡＋分光器） 
 

２．データをリダクションして1次元化し連続レベルで規格化した
スペクトルを得る 
３．スペクトル線の同定（原子分子線データベースとの比較） 
４スペクトル線の強度や輪郭の定量測定 
（IRAFなどを用いて行う） 
IRAF: Image Reduction and Analysis Software  
米国国立光学天文台（NOAO）が開発して頒布しているフリーの

ソフトウェアパッケージで光赤外分野ではわが国で最も良く利用
されている。 
 
しかし恒星分光ではここまではほんの準備段階で、これからが
解析の本番 
５．それを大気モデルやスペクトル線計算プログラムで解析して
情報を得る 



恒星の大気からの輻射 
恒星自体は光学的に厚いガス球 
観測されるのは表面の薄い層（大気）から出てくる光 
光のエネルギー分布 
スペクトル線の強度・輪郭 
→大気の構造で決まるのでそれを知ることが第一 
 
ある波長での放射はその波長での「光学的深さ」が～１ 
（光子の平均自由行程の程度の深さ）の層における 
「放射能率の大きさ（源泉関数S：放射係数j/吸収係数kの比）」に
依存する 
dt = kds 
I(0)=∫jexp(-t)ds  
= ∫(j/k)exp(-t)kds = ∫Sexp(-t)dt    ( S=j/k) 
I(0)～S(t～1) 
 

S 観測されるスペクトル輪郭 

その波長λでの光学的深さ 
τλ～1の層のSを見ている 



恒星大気の基本物理量：温度と圧力 

I(0)～S(t～1) 
LTEの仮定では 
Sは温度に依存のプランク関数B(λ,T)→温度T次第で決まる 
 
光学的深さは吸収係数で決まる 
吸収係数は原子のレベル占拠数ni（と遷移確率）で決まる 
占拠数niはサハ-ボルツマンの式より温度Tと圧力Pがわかると決まる 
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（これに加えて電荷保存の関係） 



恒星大気のモデリング 
恒星大気のモデル化とは？ 
外層大気の温度Tと圧力Pの深さに対する依存性を求めること 
本質的に重要なのが温度構造T(τ) 
これがきまると圧力P(τ)は静水平衡の式を解いて求まる 
 
［半経験的モデル］ 
観測(SED,スペクトル線輪郭,etc.)と合うようにT(τ)を決める 
まず最初に仮定してモデルを作り観測(SED,スペクトル線輪郭,etc.)と 
合うように更に補正して,...というように逐次近似的に決める 
実際上太陽のみ 
Holweger & Mueller (1974) のLTEモデル 
Vernazza et al. (1981)のNLTEモデル 
（Harvard-Smithsonian Reference Atmosphere） 
など 



標準的（古典的）恒星大気モデル 
---基本仮定に基づいて理論的に計算--- 
①LTE ②平行平面 ③静的 ④輻射平衡 

 LTE 
占拠数niは局所的温度Tと圧力P（or密度ρ）で一意的に決まる
（サハ－ボルツマンの式） 

 平行平面 
比強度Iは高さzと方向μのみの関数 I(z,μ) 

 静的 
静水平衡 dP/dτ=g/κ 

 輻射平衡 
∫κ(J-B)dλ=0 ←→ Frad=一定=σTeff

4 

対流によるエネルギー輸送が寄与する場合はF=Frad+Fconv=
一定=σTeff

4 
 輻射輸送方程式 

μdI/dτ = I-B 
  T(τ)は本質的に輻射平衡（エネルギー保存）の制約で決まる 



これまでの恒星大気モデルの目標と成果 
大気モデル専門の研究者の第一の目的は 
多様な恒星のエネルギー分布（SED: Spectral Energy Distribution）を再現する事 
→カラーからのパラメータ決定、系外銀河のスペクトルの理解 
KuruczのATLASモデル 
Bell et al.のMARCSモデル 
Allard et al. のPHOENIX モデル、など 
 

本質的な問題は 
「無数のラインの吸収係数を如何に取り扱うか」 
Kuruczを始めとする人々の努力や 
原子分子データベースの進歩で 
かなり実際に近いSEDが得られるように 
• 統計分布関数の方法 
• 線吸収サンプリングの方法 
 

広いパラメータレンジにおけるモデルグリッドが既に計算されている 
（あるパラメータのモデルが欲しい場合はグリッドをinterpolationすればよい） 

これらの大気モデルの主たる目的は比較的深い層で決まるSEDであった 
→ 高い層が絡んでくるスペクトル線の解析への単純な適用は要注意 

2000Å                  5000Å                8000Å 



スペクトル線の解析（化学組成決定など） 
--- 恒星分光（特に高分散分光）の本命 --- 

線吸収係数 l(λ)= 全吸収能 l0×吸収輪郭 φ(λ) 
全吸収能l0 ∝下レベルの占拠数(n)×元素組成(ε)×遷移確率 (gf) 
 
nはTとPが与えられれば決まる 
 
吸収輪郭φ(λ)はドップラー幅（T、微小乱流ξ）と 
減衰定数（圧力Pに依存）で決まる 
 
連続吸収係数κも線吸収と同様にTとPが与えられれば決まる 
 
結局大気モデルが与えられていれば化学組成(ε)をパラメータ 
としてスペクトル線の輪郭あるいは強度（等価幅）を計算できる 
→観測と比較してεが決まる 
 
いくつかプログラムツール（KuruczのWIDTHやSnedenのMOOGなど）も公開

されているのでそれを道具とすればほとんどブラックボックス的に使っても
それなりの結果は得られる → しかし形成の機構を理解しておくことも大切 

分光解析の際に必要な 
基本パラメータは4つ 
Teff（有効温度） 
log g（重力加速度）  
[Fe/H](金属量) 
ξ（ミクロ乱流） →  

使用する大気モデル
の指定に必要 

スペクトル線計算に必要 



スペクトル線形成の理解へのポイント(1) 
「考えている元素のdominantな電離段階はどこか」の把握 

（弱い/少ないものほど少しの擾乱でも大きく影響される） 



スペクトル線形成の理解へのポイント(2) 
ラインの強度は如何に決まるかを成長曲線の性質と

関連させて理解する 

 線強度は線吸収係数対連続吸収との比(l/k)で決まる  
• なぜA型などの早期型星は水素線が強いのに 

金属線が弱いか 
• 強度は単純に金属量や線吸収係数に比例しない 

 プランク関数のT依存性 
• 早期型星が可視域のラインが弱い一つの理由 

 飽和のポイント 
• （LTEでは）吸収を増やしていっても線の深さは

Rmax=1-B(λ,T(τ～0))/B(λ,T(τ～1))以下になれない 
• BのT依存性が弱い場合は早く飽和する（波長の

長い近赤外のラインなど）→NLTE効果も大きい 
 線形部の弱いラインの有利さ 

• ラインが弱いときはスペクトル線輪郭も吸収輪郭
に比例するR(λ)∝l(λ) 等価幅Wは組成εに比例し、
ドップラー幅（微小乱流）によらない 
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標準恒星大気モデルの基礎仮定の
問題点と改善への展望 

(1) LTEの仮定 
(2) 平行平面大気の仮定 
(3) 輻射平衡の仮定（彩層の無視） 
(4) ミクロ乱流の仮定 
(5) 対流の混合距離理論での取り扱い 
(6) 静的一様大気の仮定 



LTEの仮定→non-LTEへ 



LTEとnon-LTE 



Non-LTE問題への取り組みの道のり 

Ca II Kコア輝線
形成の説明 





[ラムダイテレーション] 
現在のnでScurを計算→そのScurを用いて
形式解としてJcur=Λ(Scur)を計算→この 
Jcurを用いて統計平衡の連立方程式を
解いて新たなnを求める 
収斂するまでこれを繰り返す 
（光学的に薄い場合以外は）収斂せず
に使い物にならない！ 
 

ただ、NLTE計算で一番の問題はモデル原子における原子定数の 
不確定性（衝突や光吸収による励起・電離の断面積、遷移確率） 

現在の暫定解で単なる数値 



平行平面大気→球状大気へ 



平行平面大気の仮定→球状大気 
平行平面大気の輻射輸送方程式  

 cosθdI/dz = -(κ+σ)ρ(I-S)   
球状大気の輻射輸送方程式    
cosθ∂I/∂r - (sinθ/r)∂I/∂θ = -κρ(I-S)  
• 大気の厚さ d が星の半径 R に比べて十分小さい

とき（d/Rが10%未満程度）は球状効果は無視で
きて平行平面大気で良いが、そうでない場合は
球状大気を用いる必要性あり 

• 星の半径は R ∝ Teff
-2L1/2  

• 一方大気の厚さは d （スケールハイト） ∝ g-1で   
g ∝ M R-2 ∝ Teff

4ML-1 だから 
• 結局 d/R ∝ RM-1 ∝ Teff

-2L1/2M-1 

 HR図（Teff-L図）の同じ位置の星同士で比べると d/R （∝M-1 ）は小質量の星ほど大きい 

 大質量低重力超巨星などは（dは大きいがRも大きいので）球状効果はそう重要でない 

  しかし進化の進んだ小質量低重力Post-AGB星などでは重要になりうる 

 ただそういう場合は大概大気は不安定で運動があるので静的球状大気モデルはあまり
大きな意味を持たないのではないか 



彩層の影響は考慮すべきか 



輻射平衡の仮定（力学的・磁気エネルギー
の無視）→彩層の考慮は必要か？ 

F型より晩期の星には彩層活動があることは間違いない 
（Ca H+KやMgII h+kのコア輝線、紫外域輝線、X線放射、He10830線の検出など） 
 
しかし化学組成解析など恒星のスペクトル線解析にはTが高さにつれて単調減少
する大気モデルが専ら使用されており、彩層は考慮されていない 
 
理由： 
• τ<10-3 あたりのことは非常に強い線のコアにしか影響は現れない 
• 非常に強い線はどっちみち分光解析に不向きである（形成層が表面近くでLTE

は破綻、不確定性の高い減衰定数に影響される） 
• 結局穏当な強度のラインしか用いないので表面近くの事は関係ない 
 
ただいつもそうだろうか？ 
特殊な状況の大気ではどうか（非常な低金属環境など）？ 
非局所的な影響の可能性は？ 



例：金属欠乏星の彩層の存在 
（金属が非常に欠乏している古い星にもほぼ例外なく彩層活動あり） 
MgII h+k 輝線やHe10830吸収線の検出 
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彩層のnon-localな影響の可能性 
--- たとえばHeとLiの間のinterlockingは?--- 

Eion(He I)- Ei (He I 2s 3S)= 24.59-19.82=4.77(eV) →2600Å 
彩層ではHeI 10830線を生じる2s 3Sレベルへの再結合でλ<2600Åの放射が発
生する[再結合レートは∝exp(-hν/kT)で温度が高くなるほど強い] 
この彩層からの再結合によって生じる放射が低金属量の不透明度の低い環境
では光子が大気深くにまで届いてLi  I（電離ポテンシャルは5.39eVで2300Åに
edge）の電離平衡に影響する(過剰電離)可能性もあるのではないか  
 
恒星分光学の大きな問題である金属欠乏星のLi組成矛盾の説明になるか？ 
既存の金属欠乏星のNLTE解析は多いが、このような彩層の効果は 
一切取り入れられていない→今後検討の余地有り 

標準ビッグバン理論が予測するLi原初組成 

He I 
Li I 

再結合 
光電離 



乱流パラメータの取り扱い 



ミクロ/マクロ乱流の仮定 



組成解析：ミクロ乱流パラメータをどう
するかが一つの大きな問題 

等価幅Wの小さい弱いラインなら組成εはξに依らない（R(λ)∝l(λ)） 
Wが増加してくるにつれ組成εはξに依存してくる 
→いろんな強度Wのライン（Fe IやTi Iなど数の多い 
ものを使う場合多い）から出した組成εが一致する 
ようにξを決めて、それを他のラインに適用する 
 
 
問題点： 
(1)ξの深さ依存性の傾向 
→一つの値を他のラインに安易に適用してもいいか？ 
---低重力の超巨星などは大気の高さhにつれてξ増加 
---高重力の矮星は大気の高さhにつれてξ減少 
(2)「ξに依存しない弱いラインから出した組成は（等価幅が正しく 
測定される限り）信頼できる」という信仰 
 
これは古典論の範囲内で通用するにすぎず必ずしもそうではない 
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「弱いラインからの組成は信頼できる」信仰の破綻例 

晩期型星の大気は非一様であることがわかっているのでこの種の懸念は残る 
→古典的な一様大気の限界 
最終的な解決策はきちんと輻射流体力学的な動的大気モデルを作って 
平均的線輪郭をシミュレーションすること→ξやζはもはや不要 

ベガの例に見られた落とし穴（重力減光による非一様性の引き起こしたトリック） 
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対流の取り扱い 



対流の取り扱い（混合距離理論の限界） 
太陽型の星で（輻射と同様）エネルギー輸送に寄与する対流フラックスFconvは普通
混合距離理論で計算される 

大気内のローカルな温度と圧力の勾配で決まる「局所的」理論 
混合距離（対流の泡が生まれて消えるまでに動く距離）lという 
フリーパラメータを指定する（lが大きいとFconvも大きくなる、 
一方Frad(=Ftot-Fconv)が下がり温度勾配は低くなる） 

 
しかし実際は対流は非局所的（他の点の物理状態に影響される）な現象。 
重要と考えられるのは対流物質が慣性で放り出されて離れた場所にまで運ばれて
対流フラックスFconvが混合距離理論の予測する層以外の輻射層までしみ出す
「overshooting」の効果 
 
KuruczのATLASモデルではこのovershootingの 
効果を取り入れるべくパラメータ（W）［局所理論 
のFconvを均（なら）す度合いに対応］を導入 
 
太陽ではこのovershootingモデルは成功して観測をよく説明する 
 
しかし他の星（プロキオンなど）ではむしろovershootingを入れない（純粋の混合距
離理論で対流を取り入れた）モデルの方がいいという矛盾を生じている 
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静的モデルから 
動的大気モデルへ 



古典的静的モデルから動的モデルへ 

• 1D←→2D/3D 
• 静的モデル←→ 時間変動モデル 
• 静水平衡←→運動量方程式 
• 輻射平衡←→エネルギー方程式 
• これらの条件と共に輻射輸送方程式

を解いて大気モデル計算で各深さで
の物理量を決定←→これらの方程式

と一緒に輻射輸送方程式と質量保存
方程式を数値的に解いて空間各点で
の物理量の時間変化を決定 

Asplund et al. (2000) 



顕著な非均一性を持つ大気が再現される 

Stein & Nordlund (1998) Asplund et al. (2000) 

観測される線輪郭は数多くの異なる輪郭の平均 



メリットと問題点 
• 混合距離のようなフリーな対流パラメータは陽に現れず 
• 組成解析においてもミクロ乱流のようなfudge parameter
を導入する必要なし 

• 計算量が非常に大きくなる 
• 完全というわけではなく、空間メッシュの大きさより小さい
スケールの速度場（乱流なので色んなモードが存在）は
決められないので、「大きいスケールのグラニュール速度
場」に焦点を絞り（large eddy simulation approach）、決め
られない小さいスケールの乱流は「乱流粘性」項として取
り入れるのが普通→この点不確定性あり 

この分野で活発なグループは主に欧州を中心とした二つ 
 Asplund達のグループ（Stein+Nordlundの流れを汲む） 
  ドイツ発のCO5BOLDグループ (Freytag, Steffen, …)  

COnservative COde for the COmputation of COmpressible COnvection in a 
BOx of L Dimensions with l=2,3' 



各仮定の改善への必要性と展望のまとめ 
（恒星の化学組成解析を考えた場合） 

仮定 改善の必要性 改善の方策 難易度 

LTEの仮定 ○ non-LTE計算 計算自体の困難はないが原子定数不確定性が問題 

平行平面の仮定 △ 球状大気モデル やや面倒になるだけで本質的な困難は無い 

彩層の無視 △ 彩層モデル構築 かなり難（観測データも不足） 

ミクロ/マクロ乱流の仮定 ◎ 3D動的モデル 容易ではないが、可能 

対流の混合距離理論 ○ 3D動的モデル 容易ではないが、可能 

静的一様大気の仮定 ○ 3D動的モデル 容易ではないが、可能 

その他、もちろん磁場や恒星風なども星の種類に
よっては考慮が必要になってくる 

この表が示すようにと3D動的非均一大気モデルが次世代のモデルとしては特に重要 
もちろんこの3Dモデルにnon-LTEや彩層も加えることができればさらにリアリスティックに 



おわりに 
恒星研究者の世界では未だに古典的モデルが幅を利かせている  

コロナ、彩層、動的大気、非均一性...有ることは確かだが一切無視 

Gray (1988) 

 これまで恒星研究者はこのことは自覚
していながら眼をつぶってきたが、誰か
が壁の打破に取り組まないと永久に今
のまま 
 

 だが、恒星分光の最近のトレンドは恒星
をプローブとして銀河系・近傍銀河の構
造・進化を探る方向にシフト 
 

 このような大気構造・スペクトル線形成
の基礎的恒星物理学に取り組む恒星研
究者は目立って減少 
 

 この意味で、最先端を走る太陽物理学
者にこの分野に参入してもらえればあり
がたい 
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