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はじめに 

  

 

2019年度の連星系・変光星研究会は、中京大学の名古屋キャンパスにて開催されました。

1995年に始まった本研究会も 25年目という節目を迎え、今回からはこれまでの「連星系・

変光星・低温度星研究会」から名称を少しだけ変更しての開催です。名前は変わりましたが、

従来通りに低温度星も含め、これまで以上にさまざまな恒星分野の研究に取りくむ方々に

門戸を開いていきたいと考えています。 

 中部地区では初めての開催でしたが、南は鹿児島から北は北海道まで、全国より 47名の

参加がありました。講演については、4件の招待講演を企画し、一般講演は 26件（うち 2件

はポスター発表）にのぼりました。発表分野に応じて 5つのセッションに分け、恒星分野全

般にわたるさまざまな講演がなされ、バックグラウンドが異なる多様な参加者からの意見

や参加者同士の議論などが行われ、盛況な会となりました。 

 興味深い話題をご提供いただいた講演者ならびに活発な議論をご展開いただいた参加者

の皆さまに深く感謝いたします。また、座長を始め、会の進行にご協力いただいたすべての

方にこの場を借りてお礼申し上げます。おかげさまで、25 回目も無事に終えることができ

ました。今後も、この研究会の良い面を保ちつつ、さまざまな研究者やアマチュア天文家が

分野をまたいで活発に交流できる場として続いていくことを、参加者の一人として切に願

っています。 
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C B S/N
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3: V1280 Sco Naito et al. 2013
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TCP J21040470+4631129 :

Rebrightening WZ Sge

1∗, 1, 1,2, 1, 1, 1, 1,

VSNET Collavolation, VSOLJ Collabolation
1

2

∗ tampo@kusastro.kyoto-u.ac.jp

Abstract

-

TCP J21040470+4631129 2019 7

WZ Sge

1 Introduction

2∼5

3:1

(Osaki 1989)

2:1

WZ Sge

(Kato and Osaki 2013)

WZ Sge

(Kato 2015)

2019 7 TCP J21040470+4631129( TCP J2104)

TCP J2104 RA: 21h 04m 04s.6877 +46◦31’13”.7472 (J2000) (Gaia Data

Release 2; Gaia Collaboration et al. 2018) G=17.7709
+
−0.0048 109.17+1.41

−1.37pc (Gaia Data Release 2; Gaia Collaboration et al. 2018)

Barycentric Julian Date (BJD)
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2 Observation and Analysis

2.1 overall lightcurve

1 VSNET Collaboration VSOLJ Collaboration TCP

J2104 O − C ( ) ( ) 24

Section 2.2 TCP J2014 WZ Sge

4 3

2.2 superhumps

2 ( ) ( ) Phase Dispersion Minimization

( ) ( )

0.053472(5) 0.054500(8)

2.3 rebrightenings

TCP J2104 4 WZ Sge

(Kato 2015)

TCP J2104 3
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3 Discussion

3.1 mass ratio and evolutionary status

Kato and Osaki (2013)

3:1

TCP J2104 0.0490(6) 3

TCP J2104 WZ Sge (Kato et al. 2017)

(Knigge et al. 2011) TCP J2104

EI Psc

(Uemura et al. 2002) Pop II (Namekata et al. 2017)

3.2 growing superhump during the rebrightening series

3

(Osaki et al. 2001)

TCP J2104

WZ Sge

4 cooling wave

( 1) 2

3

3:1
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4 Summary

2019 7 TCP J21040470+4631129
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Be星 ASAS J193447+4226.1 (StHα166) の
lasso法による周期解析

新島　啓友 (京都大学)

小路口　直冬 (京都大学)

平成 32 年 1 月 10 日

概 要

B型主系列星の中には輝線が観測されるBe星と呼ばれる天体が見つかっている。輝線の成因
として星の周囲の円盤の存在が考えられており、星の高速自転と非動径脈動によって形成される
とする説が有力視されている。この非動径脈動は複数の周期変動からなる光度変化をもたらす。
そこで、今回は k2 missionによるASAS J193447+4226.1 (StHα166)という天体のデータを lasso
法で周期解析し、その結果を報告する.

1 Introduction

Be星とは、一度でもバルマー輝線が観測されたことのある B型主系列星を指し、特に光度階
級Ⅲ∼Ⅴの星を古典的 Be星と呼ぶ (Slettebak 1988)。ここでは古典的 Be星を Be星と呼ぶこと
にする。
輝線が観測される原因として、星周囲の円盤の存在が考えられる。これは単独の星でも観測

されるため、この円盤は降着円盤などとは異なる形成過程をたどっていると思われる。そこで有
力視されているのが B型主系列星自身からガスが放出され円盤が作られるという説である。これ
は、星が高速で自転することでガスが重力を振り切り噴出していくのではないかという考えが元
になっているが、観測結果からは、Be星は確かに高速で自転しているがガスが重力を振り切れる
ほどでは無いということが分かっている (Slettebak 1988)。
もうひとつの要因の候補が星の非動径脈動である。星が球形を維持したまま膨らんだり縮んだ

りする現象を動径脈動というのに対し、ある所は膨らみ別のある所は縮んでいるというような現
象を非動径脈動という。高速自転に加え、この非動径脈動が生じることでガスの噴出が可能にな
ると考えられている (Rivinius et al. 2013)。
今回は、Be星の脈動の周期を求めるために lasso法と呼ばれるエイリアスに強い解析手法を用

い、その結果と有用性について報告する。

2 対象天体 StHα166

今回の研究対象となる天体は、ASAS J193447+4226.1 (StHα166)という Be星である。この
天体は 1986年に輝線が観測され、1988年に Be星であることが確認されている (Rivinius et al.
2016)。また、k2 missionにより十分な観測データが得られているため、今回はこの天体を解析す
ることにした。
図 1、2は StHα166のライトカーブである。図 1は全体、図 2はある一部を取り出したもので

あるが、これらの図から様々な周期の変動が複雑に絡み合っていることが推察される。
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図 1: ライトカーブ全体
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図 2: ライトカーブの一部

3 lasso法
一般的に、変光星の周期解析はライトカーブをフーリエ変換することで求めることが多い。し

かし、天候や場所などの観測条件によって天体のデータに欠測が生じることで、エイリアスが発
生してしまうという問題がある。そこで、エイリアスに強い手法として lasso法というものがあ
り、今回はこれを用いて解析を行う。

lasso法とは、パワースペクトルのスパース性を利用した解析手法で、罰則項を導入すること
で、データに対して多すぎる変数を用いることが原因で起こる「過学習」を防ぐことができる。こ
の手法は、複数の周期の重ね合わせであることが分かっており、その周期や数が不明でエイリア
スも邪魔になる（欠測が多い）ようなときに非常に有効である。そのため、Be星の解析において
も有用であると考えられる。

4 データ解析
脈動の周期を求めるためにライトカーブに対して lasso法を適用するのだが、その前に比較的

短い周期変動である脈動を解析しやすくするために、周期が数日以上の変動を取り除く必要があ
る。図 3には実際のライトカーブである黒線と、そこから取り除く成分を表す赤線が描かれてい
る。黒線から赤線を差し引いた結果が図 4である。
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図 3: ライトカーブ（黒線）と差し引く成分（赤線）
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図 4: 長周期変動を引いたライトカーブ

図 4のライトカーブに lassoを適用した結果が図 5である。上図は実際のライトカーブで、下
図はどの時期にどれくらいの周期の変動が存在しているかを表すグラフである。これを見ると、
常に受かり続けている周期や、マグニチュードが小さい時には消えてしまっているような周期な
どがあることが分かる。

図 5: 上：ライトカーブ　下：lassoの結果

図 6は、ライトカーブにおいて比較的変動が穏やかな部分に対して lassoをかけることで得ら
れた 7つの周期から元のライトカーブが再現できるか試みたものである。黒線がライトカーブ、
赤線が 7つの周期によって描かれたライトカーブである。この図を見ると、ある程度の再現に成
功していることが分かる。
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図 6: ライトカーブの再現

5 まとめ
今回の結果から、Be星に対しても lasso法は有効であることが分かった。しかし、実際に精度

や実用性などが上がっているかの検証のためには従来のフーリエとの比較を行う必要がある。ま
た、lassoによって見えた各周期の特徴（減光とともに消える、終始受かり続けているなど）につ
いての物理的解釈も今後の課題である。
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速速報 ζAur 型長周期食連星γ Per の食が始まった

大島 修 1，赤澤 秀彦 2，白神 憲一 3，水谷 正則 3

1 岡山理科大学，2 赤澤船穂観測所，3⼋塔寺星を観る会

概要

本研究会の直前に、30 年ぶりに測光観測できる上記星の２回めの食の観測に成功したの

で概要を速報する．

1：はじめに

この連星系は、その複合したスペクトルから分光連星であることは 20 世紀前半にはわか

っていた（文献[1]）が、スペックル干渉計による観測から、軌道傾斜角が 90.23 度と軌道を

ほぼ真横から見ているために、食を起こす可能性が高いと指摘された（図１、文献[2]）。

このような観測には、地球上の全経度での協力が欠かせないので、ケンブリッジ天文台の

R.F.Griffin が国際キャンペーンを行った結果、1990 年の食で、約 10 日間の皆既食が観測さ

れ食連星であることが初めて明らかになった（図２、

文献[3]）。その観測キャンペーンでは日本国内か

らも 3 名のアマチュアが参加し、光電測光観測によ

り確定していなかった食の始まりや数少ない U バ

ンドでの測光など貴重なデータを提供し、スカイア

ンドテレスコープ誌に紹介されるなど活躍した（文

献[4],[6]）。

2：γ Per の謎

年周視差が比較的大きいのでこの系までの距離は正確に求まった。2005 年の２回めの

食の CCD 分光観測から、完全に分離した 2 つの成分星ごとのスペクトルが得られた。それ

らの結果、G 型巨星の質量と光度とも通常の G 型巨星と比べて大きすぎる値を示している

ことがわかった。さらに、この連星系の 2 つの成分星が同時に生まれたとすると、HR 図上
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での理論的な進化経路と合わず、G 型巨星の方が A 型主系列星より 2.5 倍若くなければなら

ないこともわかった（図３、文献[5],[6]）。これらを説明する仮説としては、もともと 3 重

連星系として生まれたものが、第 3 体が合体して現在の G 型星になったというものがあり

ます。

3：：予報と観測

筆者の一人（大島）の予報「11 月 22 日を中心にした 9 日間」(Binj ML 216)のとおり、

11 月 17 日に食が始まった（図 4）。予報では V バンドで 0.3 等程度の減光、食の継続時間

は約 10 日間です。減光幅は、B と U でそれぞれ 0.6 等と 0.9 等と短波長ほど大きくなる。

以下の予報は、今回と前回の 1990 年の観測を合わせて、光度曲線が下向きの台形である

と仮定した場合の接触時刻(日本時間)です。実際には、光度曲線は台形ではなく角がとれた

もの（スロープ部も厳密には直線ではない）ですから、第１と第３接触は数時間早く始ま

り、第２と第 4 接触は数時間遅く水平に移るはずです。

表１ 2019 年の食の予報

第１接触 11 月 17 日 03h10m 頃 今回の観測から見積り

第２接触 11 月 18 日 10h48m 頃 今回の観測から見積り

第３接触 11 月 25 日 19h19m 頃 過去の観測から推定

第４接触 11 月 27 日 08h01m 頃 過去の観測から推定
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各観測者の諸元は表２のとお

りである。図４に観測の速報値を

示すが、標準測光システムに変換

する前のいわゆる機械等級のま

まであるために、観測者間での系

統的誤差が残っている。観測結果

はほぼ接触予報通りとなった

また、低分散分光器によるスペ

クトルも得られたので図５に示

す。食前のスペクトルは高温度星

と低温度星の成分から成る複合

スペクトルを示しているが、減光

及び増光期では高温成分（バルマ

ー線）が減少し、皆既食中では完

全に G 型星のスペクトルになっ

ている
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図４ γPer の⾷の光度曲線
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新新 RS CVn 型フレア星 V881 Per について

大島 修 1，前野 将太 2

1岡山理科大学，2美星天文台

概要

新しくフレア活動が発見された食連星系 V881 Per の分光分類と観測されたフレアのエネ

ルギー見積り、及び光度曲線解析により得られた黒点と白斑の変化の様子について報告す

る．

1：はじめに

昨年の美星町で開かれた本研究会で、大きな O'connell 効果（食連星系における光度曲線

の 2 つの食外/極大の光度が異なる現象）を示すこの食連星系に、これまで見つかっていな

かったフレア活動を３例観測したことを報告した（文献[1]）。

これまで、この系を含み大きな O'Connell 効果を示す２つの近接連星系を調べてきた。

O'Connell 効果自体は様々な原因が考えられるが、これらの系では巨大黒点及び巨大白斑が

存在しているためと考えられる。

 TZ Boo（W UMa 型、P=0.29d）フレアは全く観測されていない

2016 年 赤澤さんの観測光度曲線解析すると巨大黒点と巨大白斑がある（文献[2]）
黒点の位置・サイズが数日の時間スケールで変化している(観測頻度は V881Per より多い)
 V881 Per（分離型 P=0.37d） フレアが発生

巨大黒点や巨大白斑が存在

同じように巨大黒点がありながら、フレアが起こりやすいものと起こりにくいものがある

のはなぜか？という疑問がある。

しかし、この V881 Per は、これまで知られていた分光分類によればバルマー輝線を持た

ず WTTs ではなく K0IV とされている（文献[3])。準拠星 K0IV の半径は太陽半径の数倍は

あるはずであるが、一方光度曲線解析から得られた連星系パラメータは分離型であり対応

する成分星の質量半径はともに太陽以下（文献[4]）であり、両者との間に矛盾がある。そ

のために、フレア星としてのタイプが確定できなかった。そこで美星天文台で中分散スペ

クトルを観測し、分光分類の確定を目指した。また、検測したフレアに輻射補正を施しエ

ネルギーの見積りを改訂した。さらに、得られた 46 夜の光度曲線を spot model で解析し、

黒点と白斑の位置とサイズを推定した。

2：分光分類

スペクトル観測は、2019 年 2 月 13 日に美星天文台 101cm 望遠鏡の分光器を中分散モード

（Hα付近での波長分解能 15000）で行った（図 1）。その結果、分光分類の教科書（文献[4]）
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を参考にし、次のような判定基準に基づき、この系の分光型を判定した。

(1) 温度の判定基準

 CaI4226 の強度

 水素と金属線の強度比に注目 FeI4046/Hδ, FeI4144/Hδ, 及び FeI4383/Hγ,
 次の３線の強度比 FeI4250/CrI4254/FeI4260
 CaII H+K 線 吸収線の底が上がっていて、線中心に輝線が見えている→彩層活動

を示す”k”
これらの特徴から K0 で k（彩層活動）

（２）光度階級の判定基準

 絶対等級線 SrII4216 と FeI4046, 4064, 4072 の強度比

 絶対等級線 SrII4077 とその近隣の FeI ラインとの強度比

 CN バンドヘッド 4215 の吸収の度合い

 G バンドの吸収の度合い

これらの特徴から主系列 V
結論 →V881 Per は K0V k と分類され、フレア星としては RS CVn 型である。

3：：フレアの輻射補正、エネルギー見積り及びフレア発生頻度

昨年の発表では測光バンドごとでのエネルギーを見積もったが、今回はフレア光を 9000K
の黒体放射で近似することで輻射補正を行い、全輻射エネルギーを見積った。

（１）フレアの光度曲線（フレア発生夜の前後の夜に得られた光度曲線のフレア発生時に

対応する位相のレベルを差し引いた後の値）を、静穏時の光度で規格化し、その光度曲線

の面積を求めると、そのフレアは恒星の静穏時のフラックスの何秒間分に相当するかが計

算できる。これを等価継続時間 Eqivarent .Duration1 と呼び、P sec で表す（文献[5]）。

（２）測光バンド C におけるフレアのエネルギー Ec は、

Pc
mc   4.02

c 10d2E 

図 1 V881 Per のスペクトル ⽐較のためにγ Tau のスペクトルを⽰す

62



ここで d はその恒星までの実距離[cm]、mc はその星の測光バンド c での静穏時の見かけの

等級、。Πcは測光バンド c における見かけの等級 0 等の大気外でのフラックス（ΠB=6.40 10-9,
ΠV=3.75 10-9, ΠRc=2.25 10-9, ΠIc=1.23 10-9 各単位は[erg cm-2 sec-1 Å-1] 文献[6]）で、フレア

光は太陽系間の距離を半径とする半球に等方的に放射され、かつ星間減光は受けていない

と仮定した。距離は、ガイア衛星のデータ 123pc (Gaia DR2)を使った。

（３）9000K の黒体放射で輻射補正を行うと、2018 年 10 月 24 日のフレアでは、B バンド

の観測から:1.21x1033 erg、V バンドから 2.27x1033 erg、R バンドから:2.65x1033 erg という値

になった。黒体近似が正しければどのバンドから求めたものも同じ値になるはずであるが、

これらの違いは、そのままこの近似法の見積もりの誤差を示していると考えられる。ここ

では平均して 2.04x1033 erg とした。

フレア発生頻度としては、

2012 年は 9 日間 52.8 時間で 1 個、2018 年は 40 日間 265.9 時間で 2 個検出したので、

この星では、106 時間で 1033erg 級のフレアを 1 個検出することが期待できる。

4：：フレア発生時の黒点位置と見え方（予備的報告）

フレア直前/直後の光度曲線から光度曲線解析(Phoebe の spot model)により黒点位置とサ

イズを推定し、見え方を検討した。

連星系の基本的なパラメータは、唯一の光度曲線解析である Zola et al(文献[7])のモデルを

採用し、一部を修正して使用した。

光度曲線解析に使ったのは Phoebe Ver.0.31a であるが、

なぜか今回は非常に不安定で、観測された光度曲線との

フィッティングの際にパラメータ最適化を自動で連続的

に追い込めないトラブルが発生した。そこで、spots の緯

度は赤道上に固定し、経度と半径を５度刻みの値を手入

力し、1 回づつ計算させ、光度曲線をおおよそフィット

できる値を見積もった。

その結果を図２に示す。

次に、これらの黒点/白斑の時間変化を調べてみた（表１）

80 日間で大きく次の 2 グループの黒点/白斑が存在して

いるらしいことがわかる。

経度 100-120 度のグループと経度 250 度付近のグルー

プ。後者は、白斑から黒点へ変化しているようだ。はっ

きりしたことを言うためには、光度曲線解析自体をもう

少し精度良く追求する必要があり、今後の課題としたい。
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図 2. 光度曲線解析から求めたフレア発⽣時の⿊点/⽩斑の位置
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GGSC 3807-0759 5  
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2018 V881 Per

 
1.  
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ED = sigma (deltaF / Fcal ) x dt   
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55. GSC 3807-0759  
spread sheet  

(1)  A0V 0
Bessel & Murphy 2012  

(2)  m E  
(3)  S  
(4)  E x S m 

 
(5) 

GSC3807-0759 Eq
 

6. Eq ED  
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7. 100nm-1550nm  
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3.1 3.2
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ALMA による原始星連星周囲の円盤の構造、運動の観測、解析 

高桑　繁久（鹿児島大学／台湾中央研究院天文及天文物理研究所） 

導入 
　星間空間に存在する、分子ガスと固体微粒子「ダスト」からなる雲「星間分子雲」は、
新たな星が形成される現場である。これまでの研究から星間分子雲中に高密度（水素分子
のガス密度にして105 cm-3以上）のガスの塊「分子雲コア」が形成され、この分子雲コア
が重力収縮を起こして新たな赤ちゃん星を生むことがわかっている。分子雲コアから生ま
れた星の赤ちゃんは、その進化段階によって４つのクラスに分けられる（図１）。すなわ
ち、生まれてから約１万年程度のものは Class 0 天体、10 万年程度のものが Class I、その
後 Class II、Class III と分類される。この中で Class 0 や Class I 天体は、周りの分子雲コア
のガスの質量降着により星の質量が決定されたり星周円盤が形成される時期であり、これ
らを原始星と呼ぶ。 

　一方、太陽質量程度の主系列星の過半数
は、ふたつの星が互いの周りをまわってい
る双子の星「連星」であることがわかって
きている。したがって星形成をより系統的
に理解するためには、単一の星の形成過程
のみならず連星の形成過程を理解すること
が必須である。実際、これまでの観測か
ら、原始星においては主系列星よりもさら
に連星の割合が高いことも示唆されてい
る。 
　これまでの観測から原始星連星周囲に
は、それぞれの個々の星に付随する「星周
円盤」と、連星系全体を取り囲む「周連星
系円盤」の二つが存在し、この周連星系円
盤が個々の星周円盤や星に質量を供給する
源であると考えられている。したがって、
周連星系円盤の詳細観測、それを再現する
理論モデルの構築が、連星の形成、進化を
理解する上で不可欠である。 

ALMA望遠鏡による原始星連星 L1551 NE, L1551 IRS 5 の観測 

　我々は究極のミリ波、サブミリ波望遠鏡アタカマ大型ミリ波サブミリ波望遠鏡 

(Atacama Large Millimeter/submillimeter Array: ALMA) を用いて、近傍の代表的な星形成領
域の一つであるおうし座分子雲（距離 140 pc）の原始星連星 L1551 NE および L1551 IRS 

分子雲コアから 
質量降着

 Class 0 天体

 Class I 天体

 Class II 天体

 Class III 天体

双極分子流

星周円盤の形成 
ー＞惑星形成

円盤、惑星系

図１ : 星形成の概念図。すばるのホーム
ページの図に筆者が解説を追加したもの。
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5 の観測を行った。表１に両原始星連星のパラメータを示す。L1551 IRS 5, L1551 NE は同
じおうし座分子雲にある隣り合った (~2.5 分角) Class I 原始星連星であるが、連星の基本
パラメータは異なっていることがわかる。この二つの原始星連星についてALMA望遠鏡で
周連星系円盤の構造、運動の詳細を調べることで、原始星連星がどのように成長している
のかを調べる。

　図２(左)に0.9 mm ダスト連続波の観測結果を示す。中心には、L1551 NEの個々の原始星
（Source A, B）に付随する星周円盤の構造が見られる。そしてそれら全体を取り囲む半径
300天文単位程度の周連星系円盤の構造も見られることがわかる。周連星系円盤はふたつ
の腕状の構造、すなわち北西側に位置する構造（これをArm Aと呼ぶ）と南東側の構造
（Arm B）からなっている。Arm Bは Source B の星周円盤と接続していることがわかる。
またこれらふたつの腕は全体として西側に偏って分布しており、東側ではほとんど見られ
ない。これは、点対称の二つの腕状の構造(m=2のモード)とは違って、非点対称な渦巻き
の構造、m=1のモードが存在していることを示している。 

原始星連星 連星の全質量 
(太陽質量)

連星質量比 連星間距離 
(天文単位)

L1551 NE 0.8 0.2 145

L1551 IRS 5 0.5 1 53

図２: ALMA観測により得られた、原始星連星 L1551 NE の 0.9 mm ダスト連続波のイメー
ジ (a)および数値シミュレーションのイメージ（b, c）。パネル b) は数値シミュレーショ
ンにALMAの擬似観測を施したもので、パネル c) は擬似観測前の数値シミュレーション
のイメージを示す。十字は原始星の位置。 
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　このようなALMAの観測結果を我々の数値シミュレーションはよく再現していることが
わかる。

青方遷移

赤方遷移

円盤の回転 円盤の降着

青方遷移

赤方遷移

長軸方向に速度勾配

短軸方向に 
速度勾配

(円盤の遠い側)

(円盤の 
近い側)

Expansion だと 
赤、青が逆になる

図３: C18O 輝線でみたa)高速度、b)中速度、及びc)低速度での分子ガスの分布。青と赤の
コントアがそれぞれ青方遷移、赤方遷移した分子ガスの分布を表す。背景のグレース
ケールは0.9 mmダスト連続波のイメージ。 

図４: 円盤の分子輝線の観測結果を理解するための模式図。 
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　図３に ALMA による L1551 NE の C18O分子輝線の観測結果を示す。分子輝線の場合、
実際に観測された周波数とその分子輝線の静止周波数を比較しドップラー効果を適応する
ことにより、視線方向の分子ガスの運動を調べることができる。図中で青のコントアは、
青方遷移、すなわち我々に向かって運動しているガスの分布を示し、赤のコントアは我々
から遠ざかる運動、赤方遷移をしているガスの分布を示す。高速度成分（図２a）では、
Source Aに付随する星周円盤のガスの回転運動がみられることがわかる（図４左参考）。
一方、中速度成分では、Source Aの星周円盤と腕状の周連星系円盤を繋ぐようなガスの速
度成分が見られる。Source A の西側には青方遷移した分子ガスの成分、東側には赤方遷移
した成分があり、これは Source A に向かって分子ガスが落ち込んでいる降着運動を示して
いる（図４右）。すなわち Source A が周連星系円盤から物質を取り込み成長している過程
をみているのである。一方低速度成分では、周連星系円盤の腕状ガスの回転成分がみえて
いる（図４左）。このような周連星系円盤の回転運動や、原始星に向かった降着運動も
我々の数値シミュレーションは再現できている。 
　一方、L1551 IRS 5 については L1551 NE と同様に周連星系円盤の２本腕の渦巻きは見ら
れたが、m=1 モードではなくて対称な構造を示した。さらに周連星系円盤の外側に向かっ
た expansion の運動も見られた。また周連星系円盤の温度が100 K と、L1551 NE の周連星
系円盤の温度 (~30 K) と比べて優位に高いことも示された。これらの結果は、同じ Class I 

の原始星連星であっても、L1551 NE と L1551 IRS 5 ではその性質、物理状態が大きく異
なっていることを示している。詳細は後日出版予定の論文を参照されたい。 

まとめ 

ALMA望遠鏡による高感度、高分解能の観測により、原始星連星周囲の円盤のガスの構
造、運動や、連星への質量降着の詳細が見え始めている。これらの観測結果は理論的数値
シミュレーションの結果との直接比較も可能である。今後の研究のさらなる発展により、
主系列連星の統計的な特徴（軌道長半径、質量、質量比）の成因を調べられる可能性があ
る。 

参考論文 
Takakuwa, S., Saito, M., Saigo, K., et al. 2014, ApJ, 796, 1
Takakuwa, S., Saigo, K., Matsumoto, T., et al. 2017, ApJ, 837, 86
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[1] Naming Stars: IAU web https://www.iau.org/public/themes/naming_stars/  

 
[2] IAU WG on Star Names web http://www.pas.rochester.edu/~emamajek/WGSN/ 
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