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星質量分布、化学進化を知る	
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直接的な方法：将来観測で高赤方偏
移銀河を見る	

小野さんの講演を参照	
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もう一つの方法：近傍の古い金属欠
乏星を見る（銀河考古学）	


平居さん、須田さんの講演を参照	
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金属欠乏星	
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金属量が	
  [Fe/H]	
  <	
  −3	
  の星は、1回または数
回の初代星超新星によって汚染された。	
  

初代星の元素合成の特徴を残している。	
  
(Ryan	
  et	
  al.	
  1996;	
  Cayrel	
  et	
  al.	
  2004; 田中さんの講演)	




近年の観測により、金属欠乏星のサ
ンプル数が増加した	


from SAGA database 
(Suda et al. 2008)	
! 近年の大規模サーベイの結

果	
  (Beers	
  et	
  al.	
  1985;	
  Christlieb	
  
2003;	
  Yanny	
  et	
  al.	
  2009;	
  Cui	
  et	
  
al.	
  2012)	
  

! 右図は、SAGA	
  データベース
より	
  (Suda	
  et	
  al.	
  2008,	
  2017)	
  

! [Fe/H]	
  <	
  −2.5	
  のものは	
  1,400	
  
個程度	
  (2017年9月現在）	
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本研究では、金属欠乏星形成環境を
シミュレーションで再現	
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観測と比較することで、	
  
! 初代星の質量、	
  
! 初代星超新星による重元素汚染過程	
  
を調べる。	
  



金属欠乏星の金属量/元素組成：初
代星の質量を制限	
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! [Fe/H]	
  ~	
  −3	
  (e.g.	
  Sluder	
  et	
  al.	
  2016)	
  
元素組成:	
  
! 太陽近傍と近い元素組成	
  
! Mg,	
  Si	
  などが	
  2.5	
  倍くらい	
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  M☉	
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  erg	
  
金属量:	
  	
  
! ESN	
  が大きいため、ハローが吹き飛ばされて	
  CCSNより
小さくなる?	
  (Chen	
  et	
  al.	
  2016)	
  
! 合成される金属質量が大きいため、CCSNより大きい?	
  
(Karlsson	
  et	
  al.	
  2008,	
  2016)	
  

元素組成:	
  
! Fe	
  の量が大きい	

! 偶数/奇数の原子数をもつ元素量の比が大きい	
  

ただし、PISN に関しては、汚染された領域の金属量が CCSN より	
  
! 大きくなる	

! 小さくなる	
  
両方の報告があるが、	
  
現実的なセットアップではどちらが支配的？	
  



金属欠乏星の金属量：初代星超新星
による汚染過程を制限	


! 隣接するハロー内の超新星爆
発による重元素汚染	
  
! 金属量は小さくなる傾向に	
  

• 先行研究では、それらは
別々に研究されてきた。	
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質量や初代星質量によっ
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再収縮による、自己汚染	
  
! 金属量は大きくなる傾向に	
  

SN	


vs	


金属	


再収縮	


• Z	
  =	
  2×10−5	
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  2015)	
  

• [Fe/H]	
  <	
  −5	
  (Chen	
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  2016)	
  

• Z	
  =	
  10−4-­‐10−2	
  Z☉	
  (Ri7er	
  2012,	
  2015,	
  	
  
2016;	
  Sluder	
  2016)	
  

! IE/EEはどのような条件下で起こるか？	
  
! どちらのモードが支配的か？	
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数値シミュレーションの手順	

1.	
  初代星による星間ガスの電離	
 2.	
  超新星爆発	
  +	
  金属の拡散	


★	


輻射輸送のスキーム	
  (Susa	
  2006)	


スムージング長	


SPH	
  粒子	
★	
星	


点源爆発として、中心の粒子に ESN	
  の
熱エネルギーを与える	
  

• 金属の拡散は	
  tracer	
  
pargcle	
  で追う。	

• 各々の速度は周りの４
つのSPH	
  粒子から内挿	
  

隣接する	
  SPH	
  粒子を繋いでいく	
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初代星の寿命 tlife	
  まで追う	




数値シミュレーションの手順	

3.	
  ガスの再収縮	
  or	
  外部汚染	


"  N体/SPH コード GADGET-2 (Springel 
2005) 

#  非平衡化学反応 
   15 化学種/49 反応式  
  e, H, H+, H2, H－, H2+, HeH+, He, He+, 
He2+, D, D+, D－, HD, and HD+ 

   光電離、光乖離 
     H + γ → H+ + e 
     H2 + γ → H + H 

#   放射冷却 
     H2, HD ro-vib. cooling 
     H, He, He+ l ine, ion./rec. cooling  
     Brems, & Compton 

#  電離光子による加熱 
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先行研究より広い初期パラメータの範
囲でシミュレーション	
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参考：	
  
Ref.	
 Mhalo	
  [M☉]	
 MPopIII	
  [M☉]	


Ri7er	
  et	
  al.	
  (2016)	
 60	
 1×106	
  	


Smith	
  et	
  al.	
  (2015)	
 40	
 5×105	


宇宙論的シミュレーション
から取り出す	
  

×	


Schaerer	
  (2002);	
  	
  
Umeda	
  &	
  Nomoto	
  (2002)	




観測から示唆されること	


from SAGA database 
(Suda et al. 2008)	


! 炭素過剰を示さない星（CN-­‐
EMP星）は、[Fe/H]	
  <	
  −5	
  にはま
だ見つかっていない。	
  

! PISN の兆候を持つ星はまだ
見つかっていない。 	
  

PISN	
  では、ハローを吹き飛ばし
てしまう効果の方が大きい?	


CE-EMP

CN-EMP

N
um

be
r

 1

 10

 100

[C
/F

e]

[Fe/H]

MH1
MH2
MH3

-2

 0

 2

 4

 6

-9 -8 -7 -6 -5 -4 -3

CE-EMP
open symbols

I14
T14

CN-EMP
filled symbols

C13 C20
C25 C30
P170 P200

C-normal	


CEMP	




初代星形成からの時間	
  [Myr]	

0.1	
 2.2	
1	


−3	
 0	
 3	


log [Density /cm −3]	


2	
 4	
 6	


log [Temperature / K]	


3 kpc	


光電離	
  
軽いミニハロー	
  (MH1;	
  Mhalo=3×105	
  M☉)	
  	
  + 重い初代星 MPopIII	
  =	
  200	
  M☉	
  	


H	
  II 領域	


電離率	
  
2.6x1050	
  s-­‐1	




超新星爆発からの時間	
  [Myr]	

0.1	
 50	
1	


−3	
 0	
 3	


log [Density /cm −3]	


2	
 4	
 6	


log [Temperature / K]	


3 kpc	


金属	


PISN	
  
2.8x1052	
  erg	


超新星爆発	
  
軽いミニハロー	
  (MH1;	
  Mhalo=3×105	
  M☉)	
  	
  + 重い初代星 MPopIII	
  =	
  200	
  M☉	
  	




小質量ハロー +	
  大質量初代星 	
  
外部汚染	
  (EE)	


2 kpc	


1E	


1A	


1C	


1F	

1B	


1G	

1D	


MH1   MPopIII = 170 M☉	


-6

-4

-2

0 1 2 3
lo

g 
[ M

et
al

lic
ity

 / 
Z ⊙

 ]

-2

0

2

4

6

MH1
MPop III = 170 M⊙

lo
g 

[ D
en

si
ty

 / 
cm

-3
 ] 1A

1B
1C
1D
1E
1F
1G

0 1 2 3
log [ Distance / pc ]

MPop III = 200 M⊙

1A
1B
1C
1D
1E
1F
1H

0 1 2 3

MH2
MPop III = 170 M⊙

MH2
2A
2B
2C
2D

0 1 2 3

MPop III = 200 M⊙

MH2
2A
2B
2E
2F

log [Distance / pc]	




星形成からの時間	
  [Myr]	

0.1	
 5.6	
1	


−3	
 0	
 3	


log [Density /cm −3]	


2	
 4	
 6	


log [Temperature / K]	


1.5 kpc	


電離率	
  
1.3x1049	
  s-­‐1	


H	
  II	
  領域は形成されない	


光電離	
  
ミニハロー	
  (MH1;	
  Mhalo=3×105	
  M☉)	
  	
  + 軽い初代星 MPopIII	
  =	
  30	
  M☉	
  	




Time	
  from	
  SN	
  explosion	
  [Myr]	

0.1	
 12.2	
1	


−3	
 0	
 3	


log [Density /cm −3]	


2	
 4	
 6	


log [Temperature / K]	


金属	


1.5 kpc	


CCSN	
  
1.0x1051	
  erg	


超新星爆発	
  
ミニハロー	
  (MH1;	
  Mhalo=3×105	
  M☉)	
  	
  + 軽い初代星 MPopIII	
  =	
  30	
  M☉	
  	




初代星質量が十分小さい	
  
内部汚染 (IE)	
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! 冷却率（∝密度2）が大きい	
  
! シェルが重力不安定に	
  
! 再収縮開始	
  

! 再収縮領域は極低金属量に	
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! 再収縮領域の金属量は比較
的大きい	
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るのか?	
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IE/EE の条件	


H	
  II	
  領域形成が	
  EE	
  を起こす必要条
件	
  (Kitayama	
  &	
  Yoshida	
  2005)	
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IE のうち、特に	
  [Fe/H]	
  <	
  −5	
  を与える場
合を`ineffecgve	
  IE’モードとして区別	


x6	


ineffective IE モードの条件 
シミュレーションから、 
Mhalo > Mhalo,cr = 6 Mhalo,cr 

ineff	
 ion	


これらの条件と、	
  
! ハロー質量分布(Hirano	
  et	
  al.	
  2015)	
  
! 初代星質量分布	
  (flat/	
  Salpeter)	
  

を使って、どのモードが支
配的かを計算	
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PISN: ほぼ	
  EE	
  
CCSN:	
  IE	
  と	
  EE	
  が半々	


PISN	
  の場合	
  
! ほぼ	
  EE	
  	
  ([Fe/H]	
  <	
  −5)	
  
! −5	
  <	
  [Fe/H]	
  <	
  −2.5	
  の範囲で	
  PISN	
  の兆候
をもつ星を探すためには	
  105-­‐106	
  個の星
が必要	
  

CCSN	
  の場合	
  
! IE が支配的だが、	

! EE	
  も無視できない割合起こる	
  (10-­‐40%)	
  
! しかし、	
  [Fe/H]<−5の星が見つかってい
ない	
  
→臨界金属量を示唆	
  (Omukai	
  2000;	
  
Schneider	
  et	
  al.	
  2002)	
  

宇宙論シミュレーションから
得たミニハロー質量分布	
  
(Hirano	
  et	
  al.	
  2015)	




まとめと結論	

本研究では	
  

–  初代星による支配的な金属汚染過程	
  
–  金属欠乏星形成領域の金属量分布	
  

を調べるため、初代星の輻射/超新星フィードバックを幅広いパラメータ領域	
  
–  ハロー質量	
  (Mhalo)	
  
–  初代星質量 (MPopIII)	
  

に対して数値シミュレーションした。	
  

その結果、	
  
•  一連のシミュレーションで、内部汚染(IE) と外部汚染 (EE) が起こり得ることが初めてわかった。	
  

–  EE	
  は非効率的であり、汚染領域の金属量は	
  [Fe/H]	
  <	
  −5	
  にとどまった。	
  
–  IE	
  により再収縮領域は幅広い金属量分布がを持つことがわかった。	
  

•  十分重いハロー質量/軽い初代星質量では、金属量が	
  [Fe/H]	
  <	
  −5	
  となるが、	
  
•  ミニハローと初代星のの質量分布関数を考慮すると、その割合は低い（1-­‐5%）。	
  

•  PISN	
  と	
  CCSN	
  で、汚染過程は異なる。	
  
–  PISN	
  の場合、ほぼ全てのミニハローに対し	
  EE	
  となる。	
  

•  現在の観測では	
  PISN	
  の兆候をもつ金属欠乏星が見られていないことと整合	
  
–  CCSN	
  の場合、	
  

•  IE	
  は大半のミニハローに対して起こる。	
  
–  観測されている金属欠乏星の金属量の範囲と一致	
  

•  EE	
  になるミニハローは	
  10-­‐40%	
  と、無視できない	
  
–  1400	
  個の金属欠乏星を観測して、	
  [Fe/H]	
  <	
  −5	
  となる星は数個しか見つかっていない。	
  
–  臨界金属量の存在を示唆。	
  

現在観測されている金属欠乏星の形成は、	
  CCSN	
  の	
  IE	
  によって説明できる。	
  





良いお年を！	




さらに、金属欠乏星の中には、炭素過
剰のものがみつかっている	
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C/Fe	
  比が、太陽近傍の	
  
5	
  桁以上大きい！	
  
Keller	
  et	
  al.	
  (2014)	


このような星を、	
  
炭素過剰金属欠乏星 (CEMP) 星と
呼ぶ。	


この組成が初代星超新星に
よるものとすると、	
  
特別な超新星モデルが必要	


Beers	
  &	
  Christlieb	
  (2005)	




CEMP 星を説明する超新星モデル	


CEMP	
  星	
  -­‐	
  faint	
  (SN)	
  models	
  	
  
(Umeda	
  &	
  Nomoto	
  2003)	


C	

O	

Si	

Fe	


ejected	


fall-­‐back	


CCSN	
  	
  

C	

O	

Si	

Fe	


ejected	


Umeda	
  &	
  Nomoto	
  (2003);	
  Tominaga	
  et	
  al.	
  (2014)	


Fe	
  組成が大きい内側の層を、中心の超新星残骸に落とす	
  
(mixing-­‐fall	
  back	
  model)	




金属量：初代星の質量や超新星爆発
メカニズムに制限	


★	
★	


8-­‐40	
  M☉	
  	
  
重力崩壊型超新星	
  (CCSN)	
  
爆発エネルギー ESN	
  ~	
  1051	
  erg	
  
金属量:	
  	
  
! [Fe/H]	
  ~	
  −3	
  (e.g.	
  Sluder	
  et	
  al.	
  2016)	
  
元素組成:	
  
! 太陽近傍と近い元素組成	
  
! Mg,	
  Si	
  などが	
  2.5	
  倍くらい	
  

140-­‐260	
  M☉	
  	
  
対不安定型超新星	
  (PISN)	
  
爆発エネルギー ESN	
  ~	
  3×1052	
  erg	
  
金属量:	
  	
  
! ESN	
  が大きいため、CCSNより小さい?	
  (Karlsson	
  et	
  al.	
  
2008,	
  2013)	
  
! 合成される金属質量が大きいため、CCSNより大きい?	
  
(Chen	
  et	
  al.	
  2016)	
  

元素組成:	
  
! Fe	
  の量が大きい	

! 偶数/奇数の原子数をもつ元素量の比が大きい	
  faint	
  SN	
  (FSN)	
  

爆発エネルギー ESN	
  ~	
  1051	
  erg	
  
元素組成:	
  
! 炭素過剰	
  [C/Fe]	
  >	
  2.30	
  (Beers	
  &	
  
Christlieb	
  2005;	
  Aoki	
  et	
  al.	
  2007;	
  Chiaki	
  
et	
  al.	
  2017)	
  


