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Mopra南天銀河面COサーベイデータを使用した銀河系円盤部における
広速度幅分子ガス成分の探査
前田 龍也 (慶應義塾大学大学院 理工学研究科)

岡 朋治、横塚 弘樹、宇田川 賢、柳澤 一輝、有山 諒 (慶應義塾大学)

Abstract

銀河系中心部では、異常に広い速度幅とコンパクトな空間サイズを持つ高速度コンパクト雲（HVCC）が約
200個発見されており、多くは対応天体がなく、エネルギー源は未解明である。我々はこのような特異分子雲
の普遍性を検証するため、FUGINサーベイの COデータを用いて銀河系円盤部の広速度幅分子雲（BVF）
を探査し、エネルギー源が不明な BVF CO 16.134–0.553を発見した。これは直径約 15 pcの膨張球殻構造
の一部であり、対応する HI空洞（直径約 70 pc）や長大な HIフィラメント（長さ約 280 pc）が確認され
た。これらの構造は、銀河系ハローから落下したバリオンを伴う暗黒物質サブハローによって形成された可
能性が指摘されている（Yokozuka et al. 2024）。本研究では、Mopra望遠鏡の銀河面 COサーベイを用い
て新たな領域を探査し、∆V ≥ 5km s−1 かつ d ≤ 10pcの条件で 84個の BVFを同定した。このうち 65個
は赤外線対応天体を持ち、残る 18個も原始星起源と考えられる。一方、CO 337.750+0.223 は対応天体が
なく、∆V ≃ 45km s−1、d ≃ 1.2pcと極めて特異な性質を持ち、CO 16.134–0.553と類似の起源を持つ可能
性が考えられる。

1 Introduction

銀河系の中心から半径約 200 pcの領域は「銀河系
中心分子層（Central Molecular Zone; CMZ）」と呼
ばれ、高温・高密度な分子ガスが集中し、特異な運動
学的性質を示す。CMZ内の分子ガスは銀河系円盤部
に比べ著しく広い速度幅を持ち、これは激しいエネ
ルギー活動や重力相互作用の影響と考えられている。
Okaら（1998）は野辺山 45m望遠鏡による観測で、
空間的にコンパクト（d ≤ 5 pc）、かつ速度幅が非常
に広い（∆V ≥ 50 km s−1）分子雲を約 100個発見
し、これらを高速度コンパクト雲（HVCCs）と名付
けた。その起源として、原始星アウトフロー、分子雲
衝突、超新星爆発、重力相互作用などが考えられて
いる。一方、近年の観測で、銀河系円盤部にもCMZ

のHVCCに類似した構造が存在することが明らかに
なった。Yokozukaら（2021）は野辺山 45m望遠鏡の
CO(J=1–0)データを用いて、銀河系円盤部で広速度
幅分子ガス構造（BVF）を 58個発見した。BVFは、
空間サイズが 10 pc以下、速度幅が 5 km s−1以上と
いう条件で定義される。多くは原始星アウトフロー
に由来すると考えられるが、CO 16.134–0.553につ
いては明確な駆動源が見当たらず、直径 15 pcの膨

張球殻、70 pc規模の空洞、280 pcに及ぶHIフィラ
メントを伴うなど、従来の星形成活動では説明困難
な特徴を持つ。この構造は、暗黒物質サブハローが
銀河円盤を高速で貫通したことで形成された可能性
が指摘されている（Yokozuka et al. 2024）。
本研究ではこの先行研究を踏まえ、南半球のMopra

22m望遠鏡による高分解能 COデータを用いて銀河
系円盤の他領域における BVFの系統的探査を行い、
同様の形成メカニズムを持つ構造の存在を検討する。

2 Methods/Instruments

and Observations

2.1 Mopra望遠鏡
本研究では、Mopra 22m望遠鏡による CO J=1–

0 輝線データを用いた。観測は 2011～2016 年に銀
経 300◦～350◦、銀緯 |b| ≤ 0.5◦ の 50平方度で行わ
れ、角分解能約 33″、速度分解能 0.1kms−1を持つ。
UNSW-MOPSを用いて複数のCO同位体を同時観測
し、Fast OTFモードで高効率に取得。アンテナ温度
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図 1: (a) CO 16.13–0.55 周辺における CO J=1–0 輝線の速度積分強度マップ。積分に用いた速度範囲は
VLSR = 42～82 km s−1。(b) 緯度 b = −0.55◦ から −0.58◦ における CO J=1–0 輝線の銀経－速度マッ
プ。(c) 速度範囲 VLSR = 55～80 km s−1 にわたって積分された CO J=1–0 輝線の広域マップ。(d) 緯度
b = −0.45◦ から −0.65◦ にわたって積分された CO J=1–0 輝線の広域銀経－速度マップ。

T ∗
a から主ビーム温度 Tmb への変換には ηmb = 0.55

を使用した。

2.2 同定スキーム
Mopra望遠鏡による CO J=1–0データ（300◦ ≤

l ≤ 350◦, |b| ≤ 0.5◦）を用い、空間サイズ d ≤ 10 pc、
速度幅 ∆V ≥ 5 km s−1 の分子雲（FWZI定義）を
目視で探査した。探査の客観性を保つため、横塚ら
が用いた同定フローチャートに従ってBVFを同定し
た。使用データは 1◦ × 1◦の FITS形式 98枚で、解
析には竹川氏作成のツール“ takefits”を使用した。

3 Results

同定スキームに基づきMopraデータを精査した結
果、合計 84個の BVFを同定した。各 BVFの強度

ピーク位置、中心速度、角サイズ、速度幅を記録し、
サイズ S と速度分散 σV を算出した。図 2に示す通
り、BVFは銀河系円盤部の典型的な分子雲と比べて
コンパクトかつ高い速度分散を示し、通常の分子雲
とは異なる性質を持つことが明らかとなった。同定
された 84個の BVFについて、SkyView websiteを
用いて、対応天体の有無を確認した。赤外線データ
には 2MASS（2.17 µm）、IRAS（12 µm）、AKARI

（60–140 µm）を、電波連続波データにはGreen Bank

6 cm（4.85 GHz）を用いた。BVFは、赤外線で対
応天体を持つ“ I”、電波で対応天体を持つ“R”に分
類し、両方の組み合わせも記録した。結果、65個が
“ I”に該当し、そのうち 49個が“R”にも該当、16

個は“R”に該当しなかった。“ I”でない 19個のうち
5個が“R”に該当し、14個は非該当だった。なお、
8個はGreen Bankの観測範囲外だが、便宜上“R”
に非該当とした。
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図 2: 分子雲のサイズと速度分散の関係 黒点は銀河
系円盤部の分子雲 (Solomon et al.,1987)、青点は本
研究で同定された BVFを表している。

図 3: BVFの分類を示した Venn 図。Iが赤外線で
対応天体を持つもの、Rが電波連続波で対応天体を
持つもの

4 Discussion

4.1 赤外線対応天体を持つBVF

本研究で赤外線対応天体を持つ 54個の BVFは、
S = 0.1–2.5pc、∆V = 5.1–21.2kms−1、M =

12–104M⊙、tdyn = 104.5–105.8yr、Ekin = 1045.9–

1049erg の範囲にあり、質量・エネルギーを除けば
原始星アウトフローの典型的な値と概ね一致する。
特に 83%は、アウトフローの典型的運動エネルギー
（1045–1046 erg）を上回っており、選定条件や観測感
度の影響が示唆される。さらに、32個は銀経–速度
図上で正負両側に広がる成分を持ち、いくつかは既
知のアウトフロー源と一致していたことから、多く
が原始星アウトフローに由来すると考えられる。次
にBVFの力学的パワー（Pkin）と赤外線光度（LIR）
を求め、両者の関係を比較した。LIRはAKARI FIS

カタログのフラックスから計算し、非対応BVFには
FITS画像から推定した。図 4では、BVFは典型的

なアウトフロー源（Maud et al. 2015）よりやや左
上に分布しており、CO輝線と赤外線観測による選
択効果の違いを反映していると考えられる。

図 4: BVFとアウトフロー源 (maud et al.,2015)の
赤外線光度と力学的パワーの関係。黒点は典型的な
アウトフロー源、赤点は赤外線対応天体があるBVF、
青点は赤外線対応天体がない BVF。

4.2 赤外線対応天体を持たないBVF CO

337.750+0.223

図 5に示すように、CO 337.750+0.223は力学的パ
ワーが 103L⊙を超えており、他のBVFと比べて明ら
かに突出している。それ以外のBVFについては、赤
外線対応天体の有無による違いは見られず、AKARI

の感度不足によって検出されていない可能性が高く、
原始星アウトフロー起源と考えられる。一方、CO

337.750+0.223 は赤外線・電波連続波いずれにも対
応天体を持たず、銀経–速度図において 44 km/sにお
よぶ広い速度幅と、母体雲から両方向に広がる構造
を示す。これは原始星アウトフローに似た形状では
あるが、光度の異常な大きさと対応天体の不在から、
その可能性は低い。他の形成メカニズムとして、超
新星残骸（Kes 41）との関係が考えられたが、距離
差や Shell構造の性質から否定される。さらに、分子
雲衝突を示唆する“ bridge構造”や、点状重力源突
入時に現れる“ Y字構造”も観測されていない。以
上のことから、CO 337.750+0.223 の起源は従来の
HVCC形成シナリオでは説明できず、暗黒物質サブ
ハローの突入など、非定型的な起源を示唆する。
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図 5: (a) CO J=1–0 輝線の速度積分強度マップ（CO 337.750+0.223 周辺）。積分に用いた速度範囲は
VLSR = −80 ～ −40 km s−1。強度の単位は K km s−1。(b) 緯度 b = 0.223◦ における、CO J=1–0 輝線
の銀経–速度図。強度の単位は K。(c) 同領域における AKARI WIDE-S（波長範囲：60–110 μm）画像。
強度の単位は MJy sr−1。(d) 同領域における GB6（4.85 GHz）による電波連続波画像。強度の単位は Jy

beam−1。

5 Conclusion

横塚らは FUGINサーベイの COデータから銀河
系円盤部で広速度幅分子雲（BVF）を 58個同定し、
うち 1つ（CO 16.134+0.223）は暗黒物質サブハロー
突入による特異な起源を示唆した。本研究では、銀
河経 300◦～350◦ の南天領域をMopra望遠鏡の CO

データで探査し、84個の BVFを発見した。65個は
赤外線対応天体を持ち、CO 337.750+0.223 を除く
多くは原始星アウトフロー起源と考えられる。一方、
CO 337.750+0.223 は非常に広い速度幅と高い力学
的パワーを示し、既存の形成モデルでは説明困難で

ある。今後、SiO輝線や高分解能 COデータを用い
た観測により、その起源が暗黒物質サブハローによ
るものか、あるいは未知の現象かを解明することで、
銀河系における星形成や分子雲進化の理解がさらに
進展すると期待される。
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電離領域の伝搬が駆動する分子雲破壊と星形成効率
小林 康大 (名古屋大学大学院 理学研究科)

共著者 犬塚 修一郎 (名古屋大学)

Abstract

大質量の恒星が形成する HII 領域は、星周物質の構造に大きな影響を与え、分子雲破壊を引き起こすこ
とでさらなる星形成活動を阻害する役割を持っていると考えられている (Inutsuka et al. 2015)。先行研究
(Hosokawa & Inutsuka 2006)では球対称 1次元における数値流体シミュレーションにより HII領域の膨張
則の近似解が与えられた。一方、3次元構造を考慮した HII領域の膨張過程に関する研究は十分に行われて
いない。HII領域の伝搬には周辺ガスの密度構造や複数の恒星からの輻射が大きな影響を与えるため、多次
元的なガスおよび恒星の分布を考慮することが重要である。
本研究では、Athena++(Stone et al. 2020)を用いて大質量星形成によるフィードバックを考慮した 3次元
輻射流体シミュレーションを行った。その結果、大質量星が密集している領域においては、輻射フィードバッ
クの効率が変化することが示唆された。さらに，高密度のガスについては輻射の影響が小さく，その中での
星形成は止められないことが示唆されている。ここで得られた結果をもとに、現実的な環境下における HII

領域の伝搬による分子雲破壊効率、および星形成効率の変化について議論を行う。

1 Introduction

星形成領域では大質量の恒星が形成されると同時
に、それらから大量の紫外線が放射される。放射さ
れた紫外線は大質量星周辺の水素ガスを電離し HII

領域を形成する。この HII領域内部では電離による
加熱により圧力が増加し、星周物質を領域外部に掃
き出される。これにより、恒星自身の質量降着率の
減少や分子雲の破壊を引き起こし周辺構造に大きな
影響を与える。
Inutsuka et al. (2015)では、103M⊙の分子雲があっ

たときに初期質量関数に従って大質量星 (≥ 20M⊙)が
一つ形成され、この大質量星が 105M⊙の分子雲を破
壊することで星形成効率 ϵは ϵ ≃ 103M⊙/10

5M⊙ =

0.01と求められた。
また、ケニカット-シュミット則で知られる観測から

得られた HI+H2 ガス面密度 Σgas と星形成率 ΣSFR

の間には ΣSFR ∝ Σ1.4
gas の非線形な関係が存在して

いることが分かっている (e.g., Kennicutt & Evans

2012)。加えて、HIIガス除いた分子雲のみの観測で
得られたガス面密度と星形成率の間ではほぼ線形の
関係になっていることが報告されている (Bigiel et al.

2008)。これらの知見から、HI+H2 ガス面密度の高
い領域における星形成に関して二つの可能性が考え

られる。1つ目は、高密度ガス (H2ガス)の割合が大
きいことで星形成率が増加しているという可能性で
ある。2つ目は、大質量星からのフィードバックによ
る分子雲破壊の効率が低下し星形成率が増加してい
るといった可能性である。
ただし、Inutsuka et al. (2015)による星形成効率
の見積もりでは、複数の大質量星の影響は考慮され
ていない。近年の観測では大質量星は同一領域 (Hub

Filament System)において複数個形成されることが
示唆されている (Kumar et al. 2020)。実際の星形成
領域では複数の恒星が相互作用しながら HII領域を
形成しており、より現実的な解析にはこうした複数
星の効果を取り入れる必要がある。本研究では 3次
元輻射流体シミュレーションを用いて複数の恒星に
よって形成される HII領域が周囲の星形成環境に与
える影響を解析し、定量的に評価を行う。

2 Methods

本研究では、流体計算コードの Athena++(Stone

et al. 2020)を用いた。また、Athena++に輻射輸送
計算を追加することで本計算を行った。
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2.1 基礎方程式
計算で用いる流体の基礎方程式を記述する。

∂ρ

∂t
+∇ · (ρv) = 0, (1)

∂(ρvi)

∂t
+

∂

∂xj
(ρvivj + Pδij) = 0, (2)

∂

∂t

(
1

2
ρv2 + ρϵ

)
+∇ ·

[
ρv

(
1

2
+ ϵ+

P

ρ

)]
= Γ−Λ,

(3)

P = (γ − 1)ρϵ. (4)

ここで ρ,v, P, ϵはそれぞれ密度、速度、圧力、内部
エネルギーを表す。Γ,Λは加熱関数、冷却関数を表
しており詳しい表式については 2.3章で示す。また、
比熱比 γ は 5/3とした。
電離および解離については以下の式で解かれる。

∂nHII

∂t
+∇ · (nHIIv) =nHIσEUVFEUV

− α(T )nHIIne,

(5)

∂nH2

∂t
+∇ · (nH2

v) = −nH2
kH2

. (6)

ここでσEUV, FEUV, α(T ), kH2
はそれぞれ電離光子の

イオン化断面積、電離光子のフラックス、再結合係
数、水素分子解離率を表す。また、式 (5)の右辺第一
項は輻射による電離、第二項は再結合を表している。
電離・解離反応では中心恒星からの輻射のみを考慮
した。

2.2 輻射輸送
電離および解離を解くためには輻射輸送の計

算を行う必要がある。本研究では Adaptive-Ray-

Tracing(ART)(e.g.Abel & Wandelt 2002)と呼ばれ
る輻射輸送手法を Athena++に新たに実装し計算を
行った。ARTでは距離に応じて rayの解像度を変化
させることで、一般的な Ray-Tracing手法と比較し
て計算コストや計算精度を上昇させることができる。
rayの解像度の変更にはHEALPixライブラリを使用
することで rayの分割を行った (Górski et al. 2005)。
生成した rayが各セルに渡す光子数∆P は

∆P = Pin(1− e−∆τ ), (7)

で表される。ここでPin,∆τ はそれぞれセルに入射し
てきた光子数、セルにおける光学的厚みである。こ

の∆P を用いて各セルにおける光子数フラックス F

は
F =

1

χ∆V

∑
rays

∆P, (8)

で表される。ここで χ = nσは消失係数である。

2.3 加熱・冷却
今回の計算で考慮する加熱・冷却プロセスについ

て記述する。
加熱関数 Γ に関しては、ダストからの光電加熱

Γdust、中性水素の電離加熱 Γion、Abel et al. (1997)

で考えられた水素分子の解離加熱 Γdissについて考慮
し、それぞれ以下の式で表される。

Γ = nHI (Γdust + ΓEUV) + nH2
Γdiss, (9)

Γdust = 2.0× 10−26 erg s−1, (10)

ΓEUV = σEUVFEUVh(ν − νL), (11)

Γdiss = 6.4× 10−13kdiss erg s
−1. (12)

ここで h, ν はそれぞれプランク定数、周波数であり
hνL = 13.6 eVである。恒星からの輻射は黒体放射で
あると仮定した。
冷却関数 Λ に関しては、Koyama & Inutsuka

(2002) で得られた冷却関数 Λ′、再結合による冷却
Λrec、Henney et al. (2009)で用いられた金属輝線に
よる冷却 Λmetalを考慮し、それぞれ以下の式で表さ
れる。

Λ = Λ′ + Λrec + Λmetal. (13)

Λ′ =2.0× 10−19n2
HI

[
exp

(
−118, 400

T + 1, 000

)
+ 1.4× 10−9

√
T exp

(
−92

T

)]
erg s−1 cm−3,

(14)

Λrec =
2

3
kBTα(T )nHIIne (15)

Λmetal =2.905× 10−19ZOnHIIne

× exp

(
−33, 610

T
−
(
2, 810

T

)2
)

erg s−1 cm−3.

(16)

α(T ) = 2.6× 10−13(104/T )0.85 cm3 s−1 (17)

ここで kB, ZOはそれぞれボルツマン定数、酸素の存
在比である。
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2.4 初期条件
計算の初期条件について記す。計算に用いた星の

物理量についてはDiaz-Miller et al. (1998)で得られ
たものを用いた。具体的な物理量の値については表
1にまとめる。
計算では S19のモデル星を 2つ計算領域に用意し

た。初期密度は計算領域内で一様にmH×103 g cm−3、
ガス組成は初期の Strömgren半径内は HIIガスのみ
としそれ以外にはH2ガスのみとした。また、初期温
度は THII = 8, 000K, TH2

= 20Kとした。計算では
2つの恒星の HII領域は同時に膨張させた。

表 1: モデル星の物理量

モデル名 恒星質量
M⋆(M⊙)

有効温度
Teff(K)

電離光子数
SEUV(s

−1)

S19 19.0 33,000 5.62× 1047

3 Results

3.1 電離効率の変化
電離効率の計算では、光解離の影響は考慮せずに

実施した。また、恒星間の距離として 0 pc、2 pc、3

pc の 3通りの場合について計算を行った。
まず、計算結果と比較を行うために Hosokawa &

Inutsuka (2006)で求められたHII領域の膨張則から
解析的に電離領域の時間進化について計算を行った。
解析解では、2つの恒星が同じ座標に配置した場合
(以降 doubleとする)と 2つの恒星を十分遠方に配置
した場合 (以降 single×2とする)について計算した。
図 1、図 2はそれぞれ single×2の場合の解析解で規
格化した電離体積、電離質量の時間発展の図である。
解析解では、doubleが single×2と比較して電離体積
が約 32%、電離質量が約 18%減少するという結果が
分かった。
また、恒星間の距離を 2 pc、3 pcにした場合の計

算結果について議論する。いずれの場合においてHII

領域同士が衝突する前までは single×2の場合の時間
進化と同様の結果であるが、衝突後は doubleの場合
の時間進化に遷移することが確認された。

図 1: single×2の解析解で規格化した電離体積の時
間進化の様子。破線が解析解、実線が数値計算結果。

図 2: single×2の解析解で規格化した電離質量の時
間進化の様子。破線が解析解、実線が数値計算結果。

3.2 解離による分子雲破壊
恒星間の距離として 0 pc、3 pc の 2通りの場合に

ついて計算を行った。解離については解析解がない
ため single×2の場合の計算結果を基準にして議論を
行う。図 3、図 4はそれぞれ single×2の場合の計算
結果で規格化した解離体積、解離質量の時間発展の
図である。計算終了時点で、doubleに関しては体積
は約 35%、質量が約 17%、間隔を 3 pcにしたものは
体積が約 25%、質量が約 8%減少したことが確認さ
れた。

3.3 星形成効率
最後に、HII領域が重なる場合における分子雲破

壊の結果から星形成効率について考察する。図 5は
3.2 で得られた結果をもとにして推測した解離質量
Mdissとクラスター内の全恒星質量Mstarの比を示し
たものである。仮に全ての大質量星が同じ個所に集
中していた場合 (図 5の橙のプロット)でも、破壊効

12
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図 3: single×2の計算結果で規格化した解離体積の
時間進化の様子。

図 4: single×2の計算結果で規格化した解離質量の
時間進化の様子。

率は 0.2倍程度にしかならないことが分かる。また
実際には、全ての恒星が一か所に固まっていること
はないため、破壊効率は理想化した場合と比べて大
きくは変わらないと考えられる。したがって、星形
成効率 ϵに関しても Inutsuka et al. (2015)で見積も
られた ϵ ≃ 0.01から 1桁以上大きくことはないと推
察される。

4 Conclusion

本研究では、複数の恒星が存在する場合における
三次元輻射流体シミュレーションを実施し、その影
響を調査した。電離領域に関しては、恒星間距離が
有限の場合において、HII領域が衝突した後の電離
効率は 2つの恒星を同一位置に配置した場合と同様
の値付近に収束することが確認された。さらに、2つ
の恒星による分子雲破壊は、理想化された場合と比
較して 10%前後ほど効率が低下することが示された。
しかし、恒星の空間分布を考慮しても、星形成効率

図 5: 解離質量Mdiss とクラスター内の全恒星質量
Mstarの比を示したもの。青の破線が領域同士が重な
らない場合。緑と橙はそれぞれ恒星間の距離が 3 pc、
0 pcの場合。

は Inutsuka et al. (2015)で示された値 (ϵ ≃ 0.01)か
ら大きく逸脱しないと考えられる。
今後は、さらに現実的な恒星が密集していた場合
やフィラメント構造が存在している場合についても
検証を進めていくつもりだ。
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機械学習を用いたCygnus-X領域における
大質量星に付随する分子雲の特性の調査

藤本 湧大 (大阪公立大学大学院 理学研究科)

Abstract

大質量星は、強烈な紫外線放射や恒星風といったフィードバックを通じて、自身の誕生の場である分子雲の
物理・化学状態を変化させ、銀河全体の進化に大きな影響を及ぼす。この相互作用を観測的に捉える指標とし
て、大質量星が周囲の星間物質を掃き集めて形成する Spitzer Bubbleがある。本研究の目的は、この Spitzer

Bubbleに付随する分子雲が、フィードバックの影響を受けていない一般的な分子雲とは異なる、特有の物理
的・運動学的特性を持つか否かを統計的に検証することである。解析対象には、天の川銀河内で有数の大質
量星形成領域である Cygnus-Xを選定した。野辺山 45m電波望遠鏡で取得された 12CO(J = 1− 0)分子輝
線の 3次元データに対し、機械学習モデルの一種である CAE (Convolutional Autoencoder)を適用し、分
子雲の構造的特徴を低次元の潜在変数へと圧縮した。バブル領域とランダム領域からそれぞれ抽出した潜在
変数の分布を K-S検定によって比較した結果、バブル領域では、ランダム領域に比べて、全域の分布と統計
的に異なると判断される潜在変数の数が有意に多いことが明らかになった。このことは、Spitzer Bubble周
辺の分子雲が、大質量星フィードバックによって実際に特異な物理的特性を持っているという仮説を強く支
持するものである。

1 Introduction

太陽質量の 8倍を超える大質量星は、その強烈な
紫外線放射や恒星風、そして終末に迎える超新星爆
発を通じて、星間物質の物理・化学状態を変化させ、
銀河全体の進化に極めて重要な役割を担う。これらの
大質量星が誕生する現場は、低温かつ高密度な分子雲
である。その形成描像として、既存の大質量星が作る
バブル構造が周囲のガスを圧縮し、次世代の星形成を
誘発する「Collect & Collapse (C&C)」(Elmegreen

& Lada 1977)モデルや、分子雲同士の衝突によって
高密度な圧縮層が形成され、その中で星が生まれる
「Cloud-Cloud Collision (CCC)」(Fukui et al. 2021)

モデルが知られている。このような大質量星と星間物
質の相互作用を観測的に捉える上で、Spitzer Bubble
は優れたトレーサーとなる (図 1)。

図 1: Cygnus-X領域における Spitzer Bubbleの例

これは Spitzer宇宙望遠鏡による銀河面サーベイ観
測で多数発見された泡状の構造である 。その放射の
起源は、8µm帯では中心星の紫外線に照らされた光
解離領域に存在する多環芳香族炭化水素が振動遷移
により発する輝線であり、24µm帯ではバブル内部
の温かいダストからの熱放射である 。バブルの形成
と膨張は、周囲の分子雲の密度や速度場といった物
理的・運動学的特性に大きな影響を与えると考えら
れる。したがって、Spitzer Bubbleに付随する分子
雲は、星形成活動の影響を受けていない一般的な分
子雲とは異なる、特有の構造を持つという仮説が立
てられる。本研究の目的は、この仮説を統計的に検
証することにある。そのために、天の川銀河内で有
数の大質量星形成領域であり、市民科学者プロジェ
クト (Kendrew et al. 2012) や深層学習を用いた先行
研究 (Nishimoto et al. 2025)によって多数の Spitzer

Bubbleが同定されているCygnus-X領域を解析対象
として選定した。野辺山 45m電波望遠鏡で取得され
た 12CO(J = 1 → 0)分子輝線の 3次元 (x, y, v)デー
タ (Takekoshi et al. 2019)を用いて Spitzer Bubble

周辺の分子雲の特性を調査する。Cygnus-X領域にお
ける Spitzer Bubbleと本研究で使用した領域を図 2

に示す。
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図 2: Cygnus-Xに存在するバブルの位置と分子雲のコントア。赤 (24µm)：Spitzer宇宙望遠鏡によって観測さ
れた 24µmデータ (Carey et al. 2009)。緑 (8µm)：Spitzer宇宙望遠鏡によって観測された 8µm(Benjamin

et al. 2003)。白 (コントア)：野辺山 45m 電波望遠鏡によって観測された 12CO(J = 0 → 1) 分子輝線
(Takekoshi et al. 2019)。シアン：Kendrew et al. (2012)によるバブルの位置。マゼンダ：Nishimoto et

al. (2025)によるバブルの位置。

2 Methods

本研究では、Spitzer Bubbleに付随する分子雲が
持つ物理的特性を定量的に評価するため、機械学習
モデルを用いて分子雲の 3次元データから特徴量を
抽出し、統計的な比較を行った。

2.1 Machine Learning Model and

Training Data

モデルには、次元削減と特徴抽出に優れた CAE

(Convolutional Autoencoder)を採用した。CAEは、

入力データを Encoder部で低次元の潜在変数に圧縮
し、Decoder部でその潜在変数から元のデータを再構
築するよう学習する。この学習済みモデルのEncoder

を用いれば、分子雲の複雑な 3次元構造からその本
質的な特徴量を抽出できる。CAEの模式図を図 3に
示す。
学習データは、野辺山 45m電波望遠鏡で観測され

た Cygnus-X領域の 12CO(J = 1− 0)輝線データか
ら作成した。元データを 112 × 112ピクセルの領域
で切り出した後、ノイズ処理と正規化を行い、さら
にデータ拡張（上下反転、90/180/270度回転）を施
すことで、最終的に 112× 112× 12ピクセル（位置-
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拡張圧縮

⼊⼒データ 出⼒データ

Encoder Decoder
潜在変数

図 3: CAE模式図

位置-速度）の 3次元データキューブ 11, 676個を用
意した。

2.2 Verification Method

本研究の目的は、CAEが抽出する潜在変数を用い
て、バブル周辺の分子雲と一般的な分子雲の特性を
比較することである。検証は以下の手順で行った。

1. 潜在変数の抽出: 学習済みの CAEに、[1]バブ
ル中心領域から切り出したデータ群（29個）と、
[2]Cygnus-X全域から切り出したデータ群（1946

個）をそれぞれ入力し、潜在変数を抽出する。

2. 分布の比較: [1]で得られたバブル領域の潜在変
数の分布と、[2]の全域の潜在変数の分布を、潜
在変数の各成分ごとに比較する。

3. 対照実験: 比較対象として、Cygnus-X全域から
バブル領域と同数の 29個をランダムに抽出し、
同様に全域の分布との比較を行う。

4. 統計的検定: 分布の比較には、2つのデータ群が
同じ分布に由来するかを評価するノンパラメト
リック検定である K-S (Kolmogorov-Smirnov)

検定を用いた。

以上の手順により、バブル領域とランダム領域それ
ぞれにおいて、全域の分布と統計的に異なると判断
された潜在変数の数を比較した。もしバブル周辺の
分子雲が特異な性質を持つならば、ランダム領域に
比べて、異なると判断される潜在変数の数が有意に
多くなるはずである。

3 Results

3.1 Model Performance Evaluation

まず、学習済み CAE モデルの性能を評価するた
め、学習には使用していないテストデータを用いて
入力画像の再構築を行った。結果を図 4に示す。こ
の図は、潜在変数の数を 100、200、300個に設定した
各モデルの出力（再構築画像）と元の入力画像を比
較したものである。潜在変数の数が多いほど、分子
雲のフィラメント状の構造などの詳細な特徴がより
忠実に再現されており、モデルが入力データの特徴
を潜在変数へ圧縮できていることが視覚的に確認で
きる。

3.2 バブル領域とランダム領域の比較
次に、本研究の主目的である分子雲の特性比較を

行った。学習済み CAE（潜在変数 300、200、100）
を用いて、バブル領域とランダム領域から抽出した
潜在変数の分布を、それぞれ Cygnus-X全域の分布
と比較し、K-S検定によって異なると判断された潜
在変数の数を計測した。結果を表 1に示す。なお、ラ
ンダム領域での K-S検定では 10回の結果の平均値
を記載している。潜在変数の数に関わらず、ランダ
ムに選出した領域では、全域の分布と異なると判断
された潜在変数の数はいずれも 3個未満と非常に少
なかった。一方で、バブル領域では、異なると判断
された潜在変数の数が 12～25個存在し、ランダム領
域と比較して明らかに多いという結果が得られた 。
この結果は、Spitzer Bubbleが存在する領域の分子
雲が、一般的な分子雲とは統計的に物理的あるいは
運動学的特徴などの有意に異なる特徴を持つことを
示唆している。

表 1: K-S検定による比較結果。
潜在変数の数 100 200 300

異なる潜在変数の数 (バブル領域) 12 22 25

異なる潜在変数の数 (ランダム領域) 0.5 1.5 2.8
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⼊⼒画像

出⼒画像
潜在変数：

100個

200個

300個

図 4: 潜在変数 100、200、300時の学習済み CAEモデルからの再現結果

4 Discussion

本研究の結果、K-S検定により、Spitzer Bubbleに
付随する分子雲は、一般的な分子雲とは統計的に有
意に異なる特徴を持つことが示された。これは、バ
ブルを形成する大質量星からのフィードバック（輻
射や恒星風）が、周囲の分子雲の物理的・運動学的状
態を実際に変化させているという仮説を支持するも
のである。CAEが抽出した「異なる」と判断された
潜在変数は、分子雲構造の複雑さ、速度幅、あるい
は乱流の状態といった複数の物理的特徴を総合的に
捉えたものであると考えられる。しかし、個々の潜
在変数が具体的にどの物理量に強く相関しているの
かを特定することは、本研究の範囲では困難であっ
た。これは、深層学習における「ブラックボックス問
題」と呼ばれるものであり、モデルはデータ間の差異
を識別できる一方で、その判断基準を人間が直感的
に理解できる形で説明するのは容易ではない。本モ
デルが抽出した特徴量も、人間が目で見て分類する
ような単純な指標ではなく、より高次元で複雑なパ
ターンを反映していると推測される。とはいえ、本
手法によって分子雲の物理状態の違いを定量的に評
価できる可能性が示されたことは、重要な成果であ
る。今後は、抽出された特徴量と、密度や速度分散
といった具体的な物理指標との相関を調べることで、
機械学習モデルの判断根拠の解明を目指すことが次
の重要な課題となる。

5 Conclusion

本研究では、大質量星フィードバックの指標であ
る Spitzer Bubbleに付随する分子雲が、一般的な分
子雲とは異なる物理的特性を持つか否かを、機械学
習の手法を用いて統計的に検証した。学習済みCAE

モデルから抽出した潜在変数を K-S検定によって比
較した結果、バブル周辺の分子雲は、ランダムに選
出した領域の分子雲と比較して、統計的に有意に異
なる特徴を持つことが明らかになった。この結果は、
大質量星がその周囲の環境を実際に変化させている
という仮説を支持するものである。また、本研究は、
これまで大域的な特徴の把握が困難であった 3次元
分子雲データに対し、CAEのような教師なし機械学
習が、その物理状態の違いを定量的に識別する有効
なツールとなり得ることを示した。今後の課題とし
て、モデルが抽出した潜在変数の物理的な解釈が挙
げられる。各潜在変数が分子雲のどのような構造（密
度、速度分散など）を反映しているのかを解明する
ことで、大質量星フィードバックが分子雲に与える
影響をより具体的に理解することに繋がるだろう。
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機械学習を用いた初代星形成過程における化学進化のエミュレーション
小野 壮洵 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

初代星とは、宇宙が始まって最初に形成された世代の星である。星の形成と超新星爆発による物質の拡散
を繰り返すサイクルの中で宇宙は進化してきた。その起点にある初代星の形成過程を理解することは、現代
天文学における重要な課題の一つである。しかし、初代星の性質は周囲のガス環境に強く依存しており、そ
の進化を正確に追跡するには、多数の化学反応を含む硬い常微分方程式 (ODE)を高精度で解く必要がある。
従来の手法では、計算コストや並列化効率に課題があったため、本研究では機械学習による代替手法を検討
する。本研究では、第一歩として金属や外部放射を含まない単純化された条件のもとで、水素関連の化学種
6種と 18種類の反応を含む熱・化学進化モデルを構築し、ニューラルネットワークの学習用データセットを
作成した。次に、常微分方程式の解法に適した構造を持つ DeepONetを用いて、初期条件に応じた関数を近
似する深層学習モデルを設計し、高速かつ高精度に ODE の解を予測するエミュレータを構築した。また、
ネットワークを繰り返し用いることによる誤差蓄積を抑えるため、タイムスケールに基づく手法も導入した。
その結果、GPUを用いることにより従来の数値積分と比べて計算精度を保ちながら最大で約 46倍の高速化
を実現した。また、タイムスケールに基づく手法を用いることにより刻み幅の小さい時間発展計算でも安定
した予測が可能となった。本講演では、この手法によるワンゾーンモデルの計算結果を紹介し、今後の大規
模シミュレーションへの展開について議論する。

1 Introduction

宇宙は、ガスの重力崩壊による星形成と超新星爆
発を介した物質拡散のサイクルを繰り返しながら進
化してきた。その起点となる金属を含まない始原ガ
スから誕生した「初代星 (Population III)」の形成過
程と物理的性質を解明することは、現代天文学にお
いて重要な課題の一つである (最近の研究については
Klessen & Glover 2023, 参照)。近年は、詳細な化学
反応と光反応過程を組み込んだ流体シミュレーショ
ンによって初代星形成を探る試みが精力的に行われ
ている (e.g., Yoshida et al. 2008; Hosokawa et al.

2011; Sugimura et al. 2020)。
しかし、熱的・化学的進化を高精度に追跡するには、

剛性の高い常微分方程式系を解く必要がある。従来
広く用いられてきた Implicit法 (e.g., Omukai 2001)

は安定性に優れる一方、密度が増すにつれて反復回
数が急増し、計算コストが跳ね上がる。複数領域を
並列計算する場合にはセルごとに所要時間が大きく
ばらつくため、並列計算効率性が悪くなるという課
題もある。さらに、金属の効果を考慮した化学ネッ
トワークでは反応数が爆発的に増え、課題は一層深
刻となる。

ニューラルネットワーク (NN)を用いた機械学習
はこうした問題を克服し得る新しい手段として注目
される。微分方程式の近似解法への応用例も増えつ
つあり (Navarro et al. 2023)、機械学習を用いた手
法では、あらかじめ学習を済ませることで、その後
の推論処理が一定時間で完了するため、Implicit法
の欠点を補いながら熱的・化学的進化の計算を高速
に実行できる可能性がある。このように、機械学習
は新たな数値的アプローチとして期待されている。
実際、星間物質 (ISM) の熱的・化学的進化を機

械学習で扱った先行研究として、PINN を用いた
Branca & Pallottini (2023)や、Deep Operator Net-

work (DeepONet) を採用した Branca & Pallottini

(2024)が報告されている。後者では従来法に対して
約 128倍の高速化が示され、機械学習エミュレータ
の有効性が実証された。ただし、これらの研究は主
に低密度 (n ≲ 104 cm−3)領域を対象としており、星
形成に不可欠な高密度相への拡張は検証の必要があ
る。さらに、推論誤差が NNによる計算を何度も行
うことで蓄積し、非物理的挙動を生む危険性も指摘
される (van de Bor et al. 2025)。
本研究は初代星形成に焦点を当て、低密度から重
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力崩壊段階の高密度領域までを包含する機械学習エ
ミュレータを構築し、密度帯を複数に分割して学習
を容易化しつつ、冷却／反応タイムスケールを指標
とする「タイムスケールに基づく手法」で誤差蓄積
を抑制することを目指す。まずは金属・放射のない
単純化学モデルで手法の実効性を検証し、将来的に
は複雑な化学ネットワークへの適用を展望する。
本論文の構成は以下のとおりである。Section 2で

基礎方程式、データセット生成法、ニューラルネッ
トワーク設計、および誤差制御アルゴリズムを示す。
Section 3では固定密度計算と one-zone計算におけ
る精度評価を行い、誤差蓄積抑制の効果を検証する。
Section 4ではGPU実装による高速化の可能性を議
論し、最後に Section 5で結論と今後の課題をまと
める。

2 Methods

本研究では、初代星形成に特徴的な始原ガスの熱
的・化学的進化を、密度に応じて二つの機械学習モデ
ル──非平衡領域用 DeepONet と平衡領域用 Deep

Galerkin Method (DGM)を用いた NN──で近似
する。以下では、（1）基礎方程式、（2）ニューラル
ネットワーク構成、（3）誤差蓄積を抑制するタイム
スケールに基づく手法、（4）データセット生成、（5）
検証用 one-zone 計算の順に述べる。

2.1 基礎方程式
自己重力収縮する始原ガス雲の中心領域を想定し、

温度 T と 6つの化学種{H,H2, e
−,H+,H−,H+

2 }の存
在量 yの時間進化を考える。18種の化学反応と加熱・
冷却過程は Sugimura et al. (2020, 2023); Sadanari

et al. (2021)を組み合わせたモデルを用いる。非平
衡領域 (nH < 1018 cm−3)では

ẏ(i) =
∑
j

Aij(nH, T,y), (1)

nHcv(T,y) Ṫ = Γ(nH, T,y)− Λ(nH, T,y), (2)

を直接解く。nH、Aij、cv、Γ、および Λは水素原子
核密度、i番目の化学種の存在量の j番目の反応によ
る変化率、1粒子あたりの定積比熱、加熱関数および
冷却関数を表す。高密度側では反応時間が十分短い

ため、nH ≥ 1018 cm−3では Saha方程式 (Saha 1920;

Omukai 2001)に従うとし、DGMを用いたNNで学
習を行う。また、簡略化のためヘリウムは単原子状
態で一定とし、磁場・重水素反応は無視した。

2.2 ニューラルネットワークの構成
DeepONet（非平衡領域） 密度幅 10−3–1018 cm−3

を 5分割（Region 0-4）し、各領域に独立の Deep-

ONet を学習させる。Branch Net と Trunk Net は
ともに全結合 10 層 ×128 neurons とし、活性化関
数には ReLU を用いた。入力は Branch Net には
log(nH)、log(T0)、および log(y0) とした。出力は
log T , log y(i)(いずれも単一スカラー)とした。損失
関数は、Mean Square Errorと L1, L2正則化を用い
てMSE+L1+L2 (係数 10−8)を採用し，Optimizer

はAdam (初期学習率 10−3)、50 epochsで収束した。

Deep Galerkin Method（平衡領域） nH ≥
1018 cm−3 (Region 5)では DGM を用いて log T と
6 種の log y(i) を一括予測する。MSE に原子核・電
荷保存則を損失関数に加え、L1 (10−6)、L2 (10−7)

を付加した。

2.3 タイムスケールに基づく手法
小さすぎるステップで推論を繰り返すと誤差が物

理変化量を上回り蓄積する (van de Bor et al. 2025)。
そこで、各物理量 xについて相対誤差 ϵ の分だけ変
化する時間 tpred,ϵを用いて、∆t経った後の物質量の
変化∆x(∆t)を

∆x(∆t) =


∆t

tpred,ϵ
∆xpred(tpred,ϵ), ∆t < tpred,ϵ,

∆xpred(∆t), ∆t ≥ tpred,ϵ,

(3)

と補正する。∆xpredはNNで予想した xの変化量と
する。この手法を「タイムスケールに基づく手法」と
呼ぶことにする。tpred,ϵ の学習には ϵ = 0.1とし、熱
的・化学的進化のNNとは別のNNを作り使用した。
その NNを用いて tpred,ϵ を求めた。
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2.4 データセットの生成
初代星が形成されるまでの one-zoneモデル (Sug-

imura et al. 2014)を参照し、各Regionごとに 5.12×
108個のランダム初期条件 (保存則を満たすよう調整)

を作成。DeepONet用 ∆tは log(1+∆t/s)の形にし、
1つのデータに対して 0 − log tff + 0.5から一様に 1

つ選んだ。tff は自由落下時間を示す。

2.5 One-zoneモデル
検証として、Section 2.4でも使用した nH = 4.5×

10−3 cm−3 から 1022 cm−3までの one-zone計算を行
う。各ステップで機械学習モデルによる熱的・化学
的進化を計算し、その後に圧縮加熱を加えた計算を
行う。

3 Results

本節では、構築した機械学習エミュレータをタイ
ムステップに基づく手法を用いて（1）固定密度での
反復計算、（2）自己重力 one–zone計算の二つの設定
で検証する。

3.1 固定密度での反復計算
密度を一定 (nH = 1014 cm−3) とした時

間発展を見ていく。プロット点として ∆t0 =

10i×(log(tff )+0.5)/1000 − 1 sec (i = 1, 2, . . . , 1000)と
し、各幅をさらに 104個に分割して∆t = ∆t0/10000

としたタイムステップを用いて計算を行った。
図 1 に温度と化学種の推移を示す。実線が数値積

分解、破線がタイムスケールに基づいた手法を用い
た結果、点線がこの手法を用いなかった結果である。
タイムスケールに基づいた手法を用いない場合は

全体的に非物理的な値をとっており、熱的・化学的
進化を追っているとは言えない。一方この手法を用
いた場合は最後まで数値解と重なり熱的・化学的進
化を再現できていると言える。

3.2 短いタイムステップでのOne-zoneモ
デルの計算

one-zone モデルを ∆t = 10−4 tff で積分し、タイ
ムスケールに基づいた手法を用いた場合と用いなかっ
た場合での比較を行った。one-zone計算における温
度発展の結果を図 2に示す。線の種類は Section 3.1

の図 1の時と同様である。
この手法を用いない方は終始、非物理的な値を取

るような発展をしており、one-zoneモデルを再現で
きているとは言い難い。対照的にタイムステップに
基づく手法を用いた方は ∆t = 10−4 tff とタイムス
テップをかなり細かくとった場合であっても数値解
とほぼ一致し、圧縮加熱と H2 冷却が両方効いてい
る箇所も正しく描いた。
これらの結果から、提案手法は NNの誤差の蓄積

を抑制し、任意に短いタイムステップでも長時間安
定に推論できることが確認できた。これら二つの結
果から、3次元流体シミュレーションにエミュレータ
を組み込む際にも有用であると期待できる。

図 1. 密度を nH = 1014 cm−3 に固定して発展させた結果。それ
ぞれの色は紫: T、緑: H、水: H2、橙: e−、黄: H+、青: H−、
赤: H+

2 を指す。実線、破線、および点線はそれぞれ数値積分、タ
イムスケールに基づく手法あり、なしを示す。

4 Discussion

one-zoneの計算時間を元にどれほど高速化したか
を議論する。初期条件は Section 3.2と同一とし、実
際の流体シミュレーションが 1コアあたり 323、643

個のセルがあると仮定してバッチ内に同一セルを複
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図 2. one-zone計算による温度の発展の結果。線の種類は図 1と
同様である。

製して大きな行列を作り計算を行った。NNによる
計算は全セルを一括処理できる点が従来の数値積分
法と根本的に異なる。
GPUでは行列演算の並列化効果が顕著で，323バッ

チで約 46 倍，643 で約 34 倍の高速化を達成した。
近年は GPU 対応の流体コード (e.g. Schneider &

Robertson 2015; Schive et al. 2018) が整備されつつ
あり，両者を組み合わせれば星形成シミュレーショ
ン全体の計算時間を大幅に短縮できると期待される。

5 Conclusion & Future work

本研究では、初代星形成過程に特有な金属の含ま
れていないガスの熱的・化学的進化を推定する NN

を用いたエミュレータを構築した。提唱したモデル
は、従来の Implicit法に匹敵する精度で温度と化学
種の時間発展を再現すると同時に、タイムスケール
に基づいた手法を導入することできわめて短いタイ
ムステップ下でも誤差の蓄積を抑制できることを示
した。さらに、流体シミュレーションを模した計算を
GPU上で実行した場合には、最大約 46 倍の計算速
度向上を達成し，大規模 3 次元流体シミュレーショ
ンへの実装可能性を実証した。
今後の課題としては、化学ネットワークを拡張し，

ヘリウムや金属元素，さらには輻射場との相互作用
を包含する汎用的エミュレータを開発することが考
えられる。また、本手法を 3 次元流体コードへ統合
し，重力崩壊から原始星形成後の降着・フィードバッ

ク段階までを一貫して計算することが次の目標であ
る。これにより、初代星のみならず Population II星
以降の星形成も高速かつ高精度に計算できることが
期待できる。
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Abstract

連星の形成シナリオとして、連星の種へのガスエンベロープの降着によるものがある。分子雲コアの重力収

縮の結果、連星の種が形成され、残されたガスエンベロープが降着し、連星の種が質量を増やしていく。周

囲のガスの質量は、形成時の連星の種の質量よりも非常に大きいため、連星の種に降着するガスが、最終的

に形成される連星の質量比や連星間距離などを決めると考えられる。連星の形成過程を理解するためには、

連星の種にガスが降着する段階を物理的に理解する必要がある。初期の分子雲コアが持つ角運動量の分布は

様々であると期待される。また、降着におけるガス雲の熱的進化も等温状態以外の場合も考えられる。本研

究では、様々な角運動量分布における連星の成長過程を γ = 1.1のポリトロープガス雲について調べる。比

角運動量の内部全質量に対する依存性が j ∝ Mδ
r の場合について、3次元 SPH法による数値計算を行った。

初期角運動量分布 j ∝ Mb を持つポリトロープガス雲において、重力、圧力、遠心力のスケーリングが一致

するという条件を満たす δ の値を γ の関数として導出した。特に、γ = 1.1の場合は、δ = 8/7となること

が分かった。さらに δ = 8/7の場合について、ガス降着の数値流体計算を行った結果、連星質量 M̃b が連星

間距離 M̃b ∝ t̃0.7 となり、時間のべき乗で増加することが分かった。これらはYahil (1983)の自己相似解と

同じスケーリング則であった。また、連星の全角運動量は、質量に対して初期角運動量分布から見積もられ

る全角運動量の ηb ≃ 0.88倍となった。この値を用いて連星間距離の近似式を D̃ = (ηbf)
2M̃2δ−1

b と修正す

ると、流体計算結果とより良く一致することが分かった。

1 Introduction

観測的には、連星や多重星の形成頻度は単独星より

も高いことが示唆されており (Offner et al., 2022)、

連星形成は星形成研究の主要課題である。中でも、連

星の種（binary seeds）へのガスエンベロープからの

降着による成長という形成シナリオが広く注目され

ている。分子雲内で自己重力により高密度領域が形

成されると、コアが重力崩壊し連星の種が誕生する。

その後、周囲のエンベロープが降着し、種の質量が増

加する。このとき、エンベロープの質量は種より圧倒

的に大きく、降着ガスの性質が連星の最終的な質量

比や連星間距離を決定すると考えられている。した

がって、連星形成にはガス降着段階の物理過程の理

解が不可欠である。Morii & Tsuribe (2025) は、初

期角運動量分布が j ∝ M δ
r の場合について、等温ガ

ス雲における連星の種の成長を 3次元 SPH法により

数値的に調べた。その結果、降着ガスの角運動量が

連星の軌道角運動量 (連星間距離に寄与) Jorb とスピ

ン角運動量 (各連星の自転に寄与) Jspin に一定の割

合で分化することを発見した。これは、Jorb と連星

の全角運動量 Jb の比として定数 f を導入すること

で表現でき、連星質量 M̃b に対し連星間距離 D̃ が

D̃ = f2M̃2δ−1
b (1)

に従うことを示した。

ただし、上記は等温状態を仮定したモデルであり、

例えば初期宇宙における星形成では、P = Kργ のポ

リトロープ状態 (γ = 1.1)が広い密度範囲で成立す

るとされる (Omukai & Nishi, 1998)。ポリトロープ

関係に従うガス雲の重力崩壊についてはYahil (1983)

が 1次元球対称の場合で検討しているが、3次元粒

子配置を持つ回転系での自己相似的な連星形成過程

については未解明である。

本研究の目的は、γ = 1.1 のポリトロープ状態に

ある回転ガス雲において、連星の種がどのように成

長するかを明らかにすることである。3次元 SPH法

による数値計算を用い、降着過程での角運動量の分

配、軌道構造、質量比、連星間距離の進化を調査し、

等温モデルで得られたスケーリングの拡張を試みる。

2 Models

本研究では、連星の種形成後にガスが降着する環境

として、ポリトロープガス雲の自己相似的崩壊解に基

づく初期密度分布を仮定する。特に、Larson–Penston
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型の自己相似解 (Larson, 1969) において中心近傍に

形成される高密度構造に着目し、以下のように定式

化する。

2.1 Envelope

エンベロープの密度分布 ρ(ϖ, z)は、比熱比 γ を持

つポリトロープ則に従って以下のように与えられる：

ρ(ϖ, z) =

ρin

(
ϖ

ϖin

)− 2
2−γ

if |z| ≦ H(ϖ),

0 otherwise

(2)

ここで、ρin は内縁半径 ϖ = ϖin における基準密

度である。べき指数 2
2−γ は、ポリトロープ状態方程

式 P = Kργ に基づいて決定される。

スケールハイト H(ϖ) は以下のように定める：

H(ϖ) = Hin

(
ϖ

ϖin

)
(3)

ここで、Hin は内縁半径におけるスケールハイト

である。したがって、面密度分布 Σ(ϖ) = 2ρH は以

下のようになる：

Σ(ϖ) = Σin

(
ϖ

ϖin

)− γ
2−γ

(4)

ここで、Σin は ϖ = ϖin における面密度である。

以上より、円筒半径ϖまでの質量は

Mg(ϖ) = Min

(
ϖ

ϖin

) 4−3γ
2−γ

(5)

ここで、Σin は ϖ = ϖin より内側の領域の総質量で

ある。

エンベロープの比角運動量分布として、以下のよ

うな鉛直方向の一様回転を仮定する。j = j(ϖ)ez を

仮定し、次のような定数 δによるべき乗則をとる：

j(ϖ) = j(ϖ)ez = jin,0M
δ
g (6)

ここで、jin,0はϖ = ϖinにおける比角運動量、δは

定数である。系全体の角運動量は以下のように与え

られる。

Jg(ϖ) = Mg(ϖ)j(ϖ) = jin,0M
δ+1
g (7)

2.2 Seed binary

連星系の初期構造として、内縁領域 0 < ϖ < ϖin

に存在する高密度ガスが断片化して連星の「種」（pri-

mary: Mp,0、secondary: Ms,0）を形成したと仮定す

る。この内側領域を切り出し、その総質量・重心・

運動量・角運動量を保存する形で連星の種に置き換

える。

初期連星質量 Mb,0 = Mp,0 + Ms,0、初期質量比

qb,0 = Ms,0/Mp,0 と定義する。また、初期連星間距

離 D0 およびケプラー角速度 ΩK は次式で与えら

れる：

ΩK =
√

GMb,0/D3
0eϕ. (8)

連星の種は sink particle ではなく、計 2000 個の

SPH粒子によって表現される。初期構造として、中

心部を円筒状にくり抜いたディスク状ガスから切り

出した構成とし、元の領域と同じ質量・重心・運動

量・角運動量を保持するよう粒子配置を行う。

初期設定では、質量比 q0 = 1、連星間距離 a0 = 1

を取り、重心を原点に一致させる。また、連星構成粒

子には円軌道運動を仮定し、初期速度としてケプラー

速度を与える。重力ソフトニング半径は ϵ = 0.05D0

と設定し、高密度領域における時間刻みの極端な縮

小を抑制している。

3 Numerical method

本研究では、3次元 SPH法に基づく数値流体シミュ

レーションを実施するため、並列重力計算コードであ

る Gadget-2 Springel (2005) を用いた。シミュレー

ションに使用した総 SPH粒子数は 1.3× 105 体であ

り、このうち 2000 体を連星の種（seed binary）に、

残りを周囲のエンベロープガスに割り当てている。

物理過程の簡略化のため、本研究では磁場および

輻射輸送の効果を考慮しない。ガスは単一成分のポ

リトロープ流体として扱い、その力学的・熱的挙動

は状態方程式

P = Kργ (9)

によって記述される。ここで、比熱比は γ = 1.1

とし、構造定数 K = 0.452 は適切に正規化されて

いる。

初期のガス密度および角運動量分布は、第 2章で

述べた自己相似な解析モデルに基づいており、初期

条件全体が物理的・数値的に連続性および保存則を

満たすよう慎重に設計されている。
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図 1: 連星の種の周囲におけるガスの時間発展。各パネルは、連星コアの正面（face-on）方向での対数密度

マップを示す。

4 Results

以降に登場するチルダ（˜）付きの各種物理量は、

それぞれ対応する物理量の初期値を用いて規格化さ

れた無次元量である。

4.1 Self-similarity-consistent δ

初期角運動量分布 j ∝ M δ
r を持つポリトロープガ

ス雲において、系全体が自己相似的に成長すると仮

定し、重力、圧力、遠心力のスケーリング則の整合

性から δ を比熱比 γ の関数として導出した。その

結果、

δ = 1 +
1

4− 3γ
(10)

という関係が得られた。特に γ = 1.1 の場合には、

対応する初期角運動量分布の傾きが δ = 8/7 である

ことが分かる。

4.2 Numerical results with δ = 8/7

初期角運動量分布が δ = 8/7 の場合について、数

値流体計算によりガス降着過程を解析した。その結

果、連星質量 M̃b は

M̃b ∝ t̃0.7 (11)

と時間に対してべき乗則的に増加することが確認

された（図 2）。このスケーリング則は Yahil (1983)

による自己相似解と一致しており、導出した角運動

量分布が物理的に妥当であることを支持している。

図 2: 連星の種の成長における質量の時間発展。δ =

8/7 の数値計算結果。

さらに、降着してくるガスの角運動量は連星の軌

道角運動量 J̃orb とスピン角運動量 J̃spin に一定の比

率で分配される傾向が見られた。比率 f = J̃orb/J̃b

を評価すると、f ∼ 0.72 であり、これは等温ガス雲

における降着（f ∼ 0.66, Morii & Tsuribe (2025)）

よりも軌道角運動量の割合が高いことを示している。

5 Discussion

連星系が最終的に獲得した全角運動量 J̃b は、初

期の角運動量分布に基づいて見積もられる角運動量

J̃b,0 に対して、およそ ηb ≃ 0.88 倍であった (図 3青
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実線)。一方で、周連星円盤の外縁より内側における

角運動量 J̃sh は、初期角運動量分布からの見積もり

J̃sh,0 とほぼ一致し、ηsh ≃ 1.0 であった (図 3緑実

線)。これは、連星系から失われた約 12%の角運動量

が、非軸対称な構造（スパイラルアーム等）によっ

て重力トルクを介して周連星円盤へと輸送された可

能性を示唆している。

図 3: 全角運動量と初期の角運動量分布に基づいて見

積もられる角運動量の比。

さらに、ηb を用いて連星間距離のスケーリング則

(式 1)を次のように修正することで、数値計算結果

とよく一致することが確認された：

D̃ = (ηbf)
2M̃2δ−1

b (12)

図 4: 連星質量の成長に伴う連星間距離の変化。青実

線は数値結果、黒点線はスピンを無視したスケーリ

ング（f = 1）、緑点線は式 (1) に基づくスケーリン

グ、赤点線は修正式 (12) による予測を示す。

6 Conclusion

本研究では、初代星形成環境における連星形成の

初期条件として、ガス雲の初期角運動量分布 j ∝ M δ
r

を仮定し、3次元 SPH計算により連星系の成長過程

を詳細に追跡した。その結果、導出された自己相似的

な角運動量分布が、連星質量や軌道半径の時間発展

に対してべき乗則を与えることが明らかになり、こ

れらのスケーリング則が Yahil (1983) による解析解

と整合することが確認された。

特に、角運動量の降着によって軌道角運動量とス

ピン角運動量に分配される傾向や、連星間距離の進

化が理論則に対して約 88％の係数で補正されること

が示された点は、連星形成過程の詳細な力学構造を

反映している。

本成果は、初代星連星系に見られる多様な構造や

質量比を、形成初期の角運動量分布という観点から

統一的に理解する手がかりを与えるものである。今

後は、磁場や輻射輸送効果、より現実的な初期乱流

構造を取り入れたモデルへと発展させることで、よ

り包括的な連星形成理論の構築が期待される。
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巨大衝突段階の惑星形成を予測する機械学習モデルの作成
石田 侑一郎 (東京大学大学院 理学系研究科)

小久保 英一郎 (国立天文台)

Abstract

地球型惑星形成過程の最終段階では、原始惑星が軌道進化と衝突合体を繰り返すことによって成長する。こ
の段階は巨大衝突段階と呼ばれている。巨大衝突段階は N 体シミュレーションにより研究が行われてきた。
一方、近年巨大衝突段階の N 体シミュレーションを機械学習で代替することで計算量を削減する研究がなさ
れている。先行研究では N 体シミュレーションより 4桁短い時間で惑星系の最終状態を予測できる。しか
し、この研究では、機械学習の教師データとして原始惑星が 3個の N 体シミュレーションを利用している
ため、原始惑星 4個以上の系の予測に全ての重力相互作用を考慮できず、惑星系の進化を正確に予測できな
い。そのため、機械学習モデルに組み込まれている、衝突する原始惑星の組を予測するモデルの正解率が現
状 60%程度に留まり、巨大衝突段階を経て形成する惑星系の性質を調べるには不十分である。本研究では、
N 体シミュレーションの結果から惑星の軌道進化や質量を予測する機械学習モデルを作成することを目標と
して、まず衝突する惑星を予測する機械学習モデルを構築した。その結果、原始惑星を予測するモデルの正
解率を 85%まで改善するとともに、予測時間を短縮した。発表では機械学習モデルの予測結果や作成過程に
ついて詳しく議論する。

1 Introduction

現在の標準的な地球型惑星形成理論では、まず原
始惑星系円盤内でダストから微惑星が形成され、微
惑星の衝突合体で火星サイズの原始惑星が形成され
る。その後、原始惑星は軌道進化と衝突合体を繰り返
し、多様な地球型惑星が形成される (巨大衝突段階)。
近年の観測により、多数の地球型系外惑星系が発

見されている (e.g., Borucki et al. 2010)。観測され
た系外惑星系の軌道・惑星質量は非常に多様である。
この多様性の説明を目的の一つとして、惑星分布生
成モデルが開発されている (e.g., Ida & Lin 2004)。
惑星分布生成モデルは高速化のために各惑星形成段
階での惑星の進化の理論モデルを作成し、ダストか
ら巨大衝突段階後までの進化を計算するモデルであ
り、原始惑星系円盤から巨大衝突段階までの惑星形
成過程について多様な初期条件から統計的な研究が
可能である。
惑星分布生成モデルの巨大衝突段階は、経験式あ

るいはN 体シミュレーションを利用して計算されて
きた。しかし、惑星分布生成モデルの巨大衝突段階
は経験式を用いると高速だがパラメータにより正し
くない結果となる問題 (Kimura et al. 2025)、N 体

シミュレーションを利用すると計算精度が高いが時
間がかかる問題がある。
そのため、近年巨大衝突段階のN 体シミュレーショ

ンを機械学習で代替する研究がなされている。機械
学習は N 体シミュレーションに近い精度で、N 体
シミュレーションより 4桁短い時間で惑星系の最終
状態を予測できる (Lammers et al. 2024, 以下 L24)。
しかし、機械学習モデルに組み込まれている、衝突
する原始惑星の組を予測するモデルの正解率が現状
60%程度に留まり、巨大衝突段階を経て形成する惑
星系の性質を調べるには不十分である。
本研究ではこの課題を解決するため、巨大衝突段

階のN 体シミュレーションの結果から惑星の軌道進
化や質量を予測する機械学習モデルを作成すること
を目標として、衝突する惑星を予測する機械学習モ
デルを作成する。

2 Methods

機械学習構築のために使用した N 体シミュレー
ションについて 2.1で、構築した機械学習モデルに
ついて 2.2で述べる。
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2.1 N 体シミュレーション
機械学習モデル構築のためのデータセットを作成

するためにN 体シミュレーションを実行した。以下
にN 体シミュレーションの初期条件と数値積分方法
について述べる。

2.1.1 初期条件

本研究では Kokubo et al. (2006)と同じ初期条件
を利用した。ここでは、Kokubo et al. (2006)の初期
条件生成方法について簡単に述べる。微惑星円盤か
ら寡占的成長によって形成された原始惑星系を考え
る。微惑星円盤の密度分布は

Σ = Σ0

( a

1 au

)−α

g cm−2, (1)

で表される。ここで Σ0 は 1auにおける円盤の表面
密度、αは円盤の半径方向の密度分布を表す指数で
ある。本研究では太陽系形成の標準モデルとして用
いられる Σ1 = 10, α = 3/2を利用した。
寡占的成長は隣の原始惑星の軌道間隔 bがヒル半

径 rH = (2M/3M∗)
1/3に比例すると考える。ここで

M と aは原始惑星の質量と軌道長半径、M∗ は中心
星の質量である。また、すべての微惑星は原始惑星
になると仮定する。これらの仮定のもとで、原始惑
星の孤立質量は

Miso ≃ 2πabΣ (2)

= 0.16

(
b̃

10

) 3
2 (

Σ1

10

) 3
2 ( a

1au

) 3
2 (2−α)

M⊕

(3)

で与えられる。ここで b̃はヒル半径で規格化した軌
道間隔、M⊕ は地球質量である。
本研究では初期条件を生成するために、Σ1 =

10, α = 3/2, b̃ = 10, ρ = 3.0, n = 16 を利用し
た。ここで ρは原始惑星の密度、nは原始惑星の数
である。

2.1.2 N 体シミュレーション

原始惑星の軌道進化は原始惑星の運動方程式を利
用して数値的に計算した。

dvi

dt
= −GM⊙

xi

|xi|3
+
∑
j ̸=i

GMj
xi − xj

|xi − xj |3
, (4)

ここで、x,vはそれぞれ惑星の位置と速度である。数
値積分には階層タイムステップ (Makino 1991)、修
正エルミート法を利用した N 体シミュレーション
(Kokubo et al. 1998)を利用した。数値積分は数個
の原始惑星が残る、3× 108 yrまで行った。

2.2 機械学習
機械学習としては畳み込みニューラルネットワー

ク (CNNs)を利用した。CNNsは惑星の位置と質量
を入力とし、衝突する惑星の組を出力する。学習には
TensorFlowを使用し、データセットは N 体シミュ
レーションから得られた 100個のサンプルを用いた。
また、N 体シミュレーションの結果を CNNsに入力
する際に、N 体シミュレーションの結果を行列で表
現する必要がある。そのため、N 体シミュレーショ
ンの結果を隣接行列として表現し、CNNsに入力し
た。隣接行列の概要図を図 1に示す。隣接行列は惑
星の位置と惑星同士の距離の情報を持っている。

図 1: 隣接行列と隣接行列が持っている情報

3 Results and Discussions

巨大衝突段階の惑星形成過程を予測する先行研究
である L24と本研究との比較を表 1に示す。L24で
は原始惑星 3体と中心星からなる系に機械学習を適
用して正解率が 60%であったのに対し、本研究では
原始惑星 16体と中心星からなる系に機械学習を適用
して正解率が 80%であった。そのため、L24と比較
して、本研究では衝突する原始惑星の組を正確に予
測することができる。そのため、最終的に得られる
惑星系の質量分布がより正しくなると考えられる。
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表 1: 衝突する原始惑星の組の予測に対する L24と
本研究の比較

L24 本研究
原始惑星数 3体 16体
機械学習 多層パーセプトロン CNNs

正解率 60% 85%

4 Conclusion

本研究ではN 体シミュレーションの結果を CNNs

に学習させることで原始惑星系の中で衝突する原始
惑星の組を予測する新しい機械学習モデルを構築し
た。その結果、既存の機械学習モデルから衝突する
原始惑星の組の予測精度を 85%まで改善することが
できた。

Acknowledgement

本研究は宇宙地球フロンティア国際卓越大学院プ
ログラム（IGPEES）、東京大学国際卓越大学院教育
プログラム（WINGS）の支援を受けたものです。数
値計算は、国立天文台天文シミュレーションプロジェ
クト (CfCA) の PCクラスタ上で実行しました。数
値解析は国立天文台天文シミュレーションプロジェ
クト (CfCA) の解析サーバを上で実行しました。

Reference

Borucki, W. J., Koch, D., Basri, G., Batalha, N.,
Brown, T., Caldwell, D., Caldwell, J., Christensen-
Dalsgaard, J., Cochran, W. D., DeVore, E., Dunham,
E. W., Dupree, A. K., Gautier, T. N., Geary, J. C.,
Gilliland, R., Gould, A., Howell, S. B., Jenkins, J. M.,
Kondo, Y., Latham, D. W., Marcy, G. W., Meibom,
S., Kjeldsen, H., Lissauer, J. J., Monet, D. G., Morri-
son, D., Sasselov, D., Tarter, J., Boss, A., Brownlee,
D., Owen, T., Buzasi, D., Charbonneau, D., Doyle,
L., Fortney, J., Ford, E. B., Holman, M. J., Seager, S.,
Steffen, J. H., Welsh, W. F., Rowe, J., Anderson, H.,
Buchhave, L., Ciardi, D., Walkowicz, L., Sherry, W.,
Horch, E., Isaacson, H., Everett, M. E., Fischer, D.,
Torres, G., Johnson, J. A., Endl, M., MacQueen, P.,
Bryson, S. T., Dotson, J., Haas, M., Kolodziejczak,
J., Van Cleve, J., Chandrasekaran, H., Twicken, J.
D., Quintana, E. V., Clarke, B. D., Allen, C., Li, J.,
Wu, H., Tenenbaum, P., Verner, E., Bruhweiler, F.,
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巨大ガス惑星によるギャップ形成と衝撃波加熱の一次元モデル
佐藤 祥太 (東北大学大学院 理学研究科)

辻 勇吹樹 (東京大学大学院 理学系研究科), 田中 秀和 (東北大学大学院 理学研究科)

Abstract

原始惑星系円盤において巨大惑星が円盤内に立てる密度波は衝撃波を立てて減衰し、円盤内にギャップを作
るとともに円盤を加熱する。この衝撃波加熱は始原隕石に記録されている太陽系起源物質の加熱機構として
有力視されている。本研究では密度波による円盤加熱の 1次元モデルについて議論する。密度波が衝撃波を
立てて減衰するときに円盤にかけるトルクと加熱率の間に関係があることが知られている (Goodman and

Rafikov 2001)。本研究では Kanagawa et al. (2017) の 1次元のローカルなギャップモデルのトルクに微修
正を加え、トルクと加熱率の間の関係を用いて密度波による円盤ガス加熱率を算出した。本研究の加熱率分
布はギャップの面密度が変化する領域において特に高い値となり、主要な加熱領域で小野ら (2024) の流体計
算をよく再現する結果となった。Ono et al. (2025)では加熱率の惑星質量と円盤粘性に対する依存性が議論
されているが、本研究の加熱率はギャップ内ではこれらの依存性を再現することに成功した。また、本研究
の加熱率をギャップのない場合の粘性円盤加熱率と比較すると、ギャップ内では惑星質量に依らず両者は同程
度の大きさとなることが確かめられた。これは密度波による加熱は粘性円盤加熱率によって上限が決められ
ていることを示している。面密度が低いギャップ内では光学的厚さも小さく保温効果も弱いため、本研究の
結果は巨大惑星がつくる衝撃波が太陽系始原物質の加熱機構として十分ではないことを示唆している。

1 Introduction

原始惑星系円盤においてガスを降着し成長してい
る巨大惑星は円盤上に密度波を立てる。この密度波
は伝播していくうちに衝撃波をたてて減衰していき、
円盤にその角運動量とエネルギーを渡す。密度波の
トルクをかけることで惑星の周辺には面密度の薄い
ギャップが形成される (Kanagawa et al. 2015)。こ
のギャップの形成によって巨大惑星のガス降着率は
減少する。惑星が重いほど衝撃波は強くなり、ギャッ
プはより深くなることが知られている。また密度波
が渡したエネルギーによって円盤は加熱される (Ono

et al. 2025)。惑星が重いほど密度波による衝撃波加
熱は強くなるため、密度波の衝撃波加熱は太陽系始
原物質の加熱機構として有力視されてきた。
密度波による加熱率は流体計算により研究が行わ

れてきた。Ono et al. (2025) では流体計算を行い、
密度波の加熱率の経験式を導出した。この加熱率の
経験式は加熱率の惑星質量依存性と粘性パラメータ
αの依存性を考慮した式になっている。
本研究では Ono et al. (2025)の経験式を簡単な 1

次元の解析的モデルで再現することを目的とする。

我々は Goodman and Rafikov (2001)により提案さ
れた密度波によるトルクと加熱率の間に成り立つ関係
に着目した。Kanagawa et al. (2017)の 1次元ギャッ
プモデルのトルクに微修正を加え、トルクと加熱率
の経験式から密度波の加熱率を計算した。得られた
加熱率を経験式と比較し、惑星質量依存性や α依存
性も含めて経験式を再現することができているかを
確認した。最後に密度波の加熱率をギャップのないと
きの粘性加熱率と比較することにより密度波の衝撃
波加熱が太陽系始原物質の加熱機構として十分であ
るかどうかを議論した。

2 Methods

本研究では以下の仮定を置く。定常な 2次元等温円
盤を考える。円盤には Shakura and Sunyaev (1973)

の α粘性モデルの乱流粘性があるものとする。円盤
の自己重力と円盤や惑星への質量降着を無視する。本
研究では 1次元の加熱率のモデルを考える。
本研究では密度波のトルクと加熱率の間に成り立

つ関係式を用いて加熱率を計算した。角速度Ωpで中
心星を公転する巨大惑星が立てる密度波について考
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える。密度波が衝撃波をたてて減衰する際に円盤に
かける単位面積あたりのトルク Tdepと単位面積あた
りの加熱率 Edep の間には、

Edep = (Ωp − Ω(r))Tdep (1)

という関係が成り立つ (Goodman and Rafikov

2001)。ここで Ω(r)は半径 rの地点の円盤ガスの回
転角速度である。この式から密度波のトルク Tdepを
与えることで密度波による加熱率を求めることがで
きるのである。
密度波によるトルクとしては、Kanagawa et al.

(2017)の 1次元のローカルなギャップモデルのトル
クに微修正を加えたものを使用した。図 1に惑星質量
が木星質量、αが 10−3,アスペクト比 hp/rp が 0.05

である典型的な円盤に対して密度波によるトルク密
度 Tdep を示した。オレンジの線が Kanagawa et al.

(2017)によるトルクモデルであり、紫の線が本研究
のトルクモデルである。本研究のトルクモデルでは、
ギャップ内だけではなくギャップより外側の領域にお
いても密度波の減衰があることを考慮し、ギャップ
より外側の領域においても密度波によるトルクがあ
る。また、Kanagawa et al. (2017)のモデルで惑星
に近い領域にあったトルクの不連続を緩和した。図
2にこのトルクモデルを用いて計算したギャップ面密
度Σ(r)を示した。紫の線が本研究でオレンジの線が
Kanagawa et al. (2017)のトルクモデルを用いた面
密度である。これらの再現されたギャップ面密度の線
は緑の破線で示した Kanagawa et al. (2016)の流体
計算の結果をよく再現しており、特に微修正された
モデルの方がより流体計算に近い。
本研究ではこの微修正されたトルクモデルから式

(1) のトルクと加熱率の関係を用いて加熱率を計算
した。

3 Results

典型的な円盤に対して本研究のトルクモデルを用
いて単位面積あたりの密度波の加熱率を計算した結
果を図 3に示す。紫の線が本研究の加熱率であり、緑
の線は Ono et al. (2025) の経験式を、水色の線は
ギャップのない場合の粘性加熱を表している。このパ
ラメータは円盤ギャップの形を特徴付ける無次元量

K =

(
Mp

M∗

)2 (
hp

rp

)−5

α−1 (2)

図 1: トルク密度の分布。紫の線が本研究でオレンジ
の線が Kanagawa et al. (2017)のもの

図 2: 面密度の分布。ギャップがないときの面密度Σ0

で規格化した面密度。紫の線が本研究でオレンジの
線が Kanagawa et al. (2017)のモデルで計算したも
の。緑の破線は (Kanagawa et al. 2016)の流体計算

が K = 1380になるパラメータの組み合わせの系で
ある。このときアスペクト比の計算に断熱の音速を
用いた (S.Okuzumi, private communication)。
まず本研究の加熱率とOno et al. (2025)の経験式

を比較する。図 3を見ると、両者はギャップ内にあ
る加熱の主要領域において両者はおおよそ一致した。
一方ギャップより外側の領域においては本研究の加熱
率の方が経験式に比べて小さい値になった。これは
ローカル近似したギャップモデルのトルクモデルを
使用していることが原因であると考える。逆にギャッ
プよりも内側の領域に対しては本研究の加熱率の方
が経験式に比べて大きい値になった。ギャップより内
側の領域では経験式が密度波の第 1波のみを考慮し
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図 3: 本研究の加熱率。Mp = MJ , α = 10−3 の場合
(K = 1380)。紫の線が本研究の結果であり、緑の線
は Ono et al. (2025)の経験式を、水色の線はギャッ
プのない場合の粘性加熱を表す。

図 4: Mp = 0.5MJ , α = 10−3 の場合 (K = 345)。

図 5: Mp = MJ , α = 5× 10−4 の場合 (K = 2760)。

た式であるため、密度波の第 2波や第 3波による加
熱率を加えれば経験式の加熱率は図 3の値よりも高
くなり本研究の結果に近づくと考える。
次に密度波の加熱率とギャップがないときの粘性加

熱率を比較する。図 3から密度波の加熱率とギャップ
がないときの粘性加熱率はおおよそ一致しているこ
とがわかる。これは密度波による加熱は粘性円盤加
熱率により上限が決められていることを意味し、単
位面積あたりの円盤加熱率はギャップがあるときも
ないときも同程度であることを意味している。惑星
が重くなるほど衝撃波は強くなるが、その分ギャップ
が深くなって面密度が下がり単位面積あたりの加熱
率は変わらないのである。また、ギャップがあること
により円盤は光学的に薄くなっているため冷却がよ
り効率的になるため、円盤の平均温度はギャップの
ない場合と同程度かそれよりも下がると考えられる。
これは密度波による衝撃波加熱は太陽系始原物質の
加熱機構としてはあまり強いものではないことを示
唆している。
本研究で得られた加熱率の惑星質量依存性を考え

よう。図 4に惑星質量を図 3の 1MJ から 0.5MJ に変
更した結果を示した。これは K = 345の系であり、
K = 1380であった先ほどの系よりもギャップが浅い
系である。これを見ると惑星質量を変化させても本
研究の加熱率は主要な加熱領域において Ono et al.

(2025)の経験式を再現していることがわかる。また、
先ほどと同様に密度波による加熱率とギャップのない
ときの粘性加熱率が同程度になることも確認できる。
次に加熱率の αへの依存性を考える。図 5に αを

図 3の 10−3から 5× 10−4に変更した結果を示した。
こちらの系は K = 2760であり K = 1380の系より
もギャップが深い系である。この場合についても本
研究の加熱率は主要な加熱領域において Ono et al.

(2025)の経験式を再現していること、密度波による
加熱率とギャップのないときの粘性加熱率が同程度
になることが確認できる。
密度波の加熱率とギャップが無いときの粘性加熱率

の関係は簡単な解析的見積もりからも確かめること
ができる。密度波の加熱率はKanagawa et al. (2017)

のモデルから簡単に見積もることができる。このモ
デルでは主要な加熱領域であるギャップの淵におい
て密度波が一様に散逸されるものとして考える。そ
こで密度波が与えるトルクの総量を密度波が散逸す
る領域の幅∆wdで割ることでトルク密度を見積もる
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図 6: 解析的に見積もった密度波の加熱率とギャップ
がないときの粘性加熱率の比

ことができる。このトルク密度から式 (1)のトルク
と加熱率の関係を用いて密度波による単位面積あた
りの加熱率が以下のように求めることができる。

Ewave = 6ΣpνpΩp|Ωp − Ω|
(

r

rp

)−2

K ′− 1
4 (3)

ここで添え字の pは惑星のある位置での物理量であ
り、Σpはギャップがないときの面密度である。K ′は
無次元量のパラメータであって、中心星質量に対す
る惑星質量の比Mp/M∗,アスペクト比 hp/rp,粘性の
αを用いて K ′ = (

Mp

M∗
)2(

hp

rp
)−3α−1 と表される。こ

の式 (3)と粘性加熱率 Evisc =
9
4ΣνΩ

2 の比を計算し
て図 6に示した。3種類の線はそれぞれ図 3,図 4,図
5のパラメータを用いて計算した結果である。どの
結果も加熱率の比Ewave/Eviscはおよそ 1であり、密
度波による加熱率とギャップのないときの粘性加熱
率が同程度になっている。また、惑星質量を増やす、
もしくは粘性を小さくすると密度波の加熱率はギャッ
プのないときの粘性加熱率に対して小さくなってい
くことがわかる。

4 Conclusion

本研究では以下の結論が得られた。
• 密度波によるトルクと加熱率の関係に注目して
Kanagawa et al. (2017) の 1次元ギャップモデ
ルのトルクモデルに微修正を加えたものから加
熱率モデルを計算した。本モデルは主要な加熱
領域においてOno et al. (2025)の経験式を惑星
質量依存性、α依存性も含めて再現した。

• 単位面積あたりの密度波の加熱率は常にギャッ
プがないときの粘性加熱率と同程度かそれより
低い値になる。また、惑星質量を増やすもしく
は粘性を小さくすると密度波の加熱率は粘性加
熱率に対して相対的に小さくなっていく。これ
は密度波による衝撃波加熱は太陽系始原物質の
加熱機構としてはあまり強いものではないこと
を示唆している。
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系外惑星の重力によるデブリ円盤の非対称空間分布
清水 颯人 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

　直接撮像により系外惑星とデブリ円盤が同時に検出されるようになってきている．これまでは土星のよ
うな巨大惑星とデブリ円盤が発見されていたが，将来的には赤外線での地球型惑星とデブリ円盤の検出が期
待される．惑星まわりのダストが濃く一様な分布ならば，ダスト熱輻射は惑星からの放射を覆い隠してしま
う．一方，惑星重力によって形成される特徴的なダスト分布が顕著に観測されるならば，惑星の存在を示唆
する手がかりとなりうる．したがって，惑星の直接撮像による検出を行う上では，惑星周囲のダスト分布，
すなわちデブリ円盤の構造や輻射を正確に考慮する必要がある．
　太陽系においては，黄道光として知られるように，地球周りにデブリ円盤のようなダストが分布している．
本研究では，太陽系の小惑星帯を模擬した微惑星帯（2.2–3.2 au）において，衝突カスケードにより定常的
に生成されるダストが，ポインティング・ロバートソン効果（P–R効果）によって内側へ移動し，軌道半径
1 auの地球質量惑星の周りに形成されるダスト分布を調べ，ダストの輻射フラックスを評価する．そのため
に，まず，中心星の輻射圧および P–R効果を考慮し，中心星・惑星・ダストの 3体からなる 3次元軌道運動
を数値計算により求めた．その結果をもとに，惑星周囲のダスト分布を求めた．計算領域を動径方向と方位
角方向に分割し，各領域におけるダストの滞在時間を集計することで，円盤内のダストの数密度分布を得た．
　次に，中心星光に対するデブリ円盤の赤外輻射フラックス比についても評価を行った．P–R効果によって
主に落下してくるサイズのダストが，典型的なデブリ円盤のダストとなるため，ダストのサイズ分布を微惑
星帯での衝突時間と P–R効果による落下時間から見積もった．この一連の調査の結果，明るいデブリ円盤
ではダストの光学的厚みが大きく，惑星からの放射が埋もれてしまう上に，主に小さなダストが中心星へ落
下するため，構造は滑らかで惑星検出に不利となる．一方，暗いデブリ円盤ではダストの光学的厚みが小さ
く，大きなダストが惑星周囲にまで落下して，特徴的な構造が形成されるため，惑星検出に有利になること
が分かった．

1 Introduction

近年，直接撮像による系外惑星の検出は飛躍的に
進展しており，惑星とともに周囲のデブリ円盤が同
時に観測されている．デブリ円盤は惑星系の形成や
進化過程を示す重要な痕跡であり，その主成分は微
惑星の衝突によって生成されるダストである．この
ダストは中心星光を散乱・吸収するだけでなく，赤
外線で熱放射を示すため，観測において惑星の放射
を覆い隠す要因となる場合がある．
一方，デブリ円盤中の小さなダスト粒子は，中心
星の輻射圧により外側へ吹き飛ばされる．しかし，中
程度のサイズのダストは非等方的な放射によって角
運動量を失い（ポインティング・ロバートソン効果，
以下 P–R効果），らせん軌道を描きながら中心星方
向へ移動する．この過程で，ダストは惑星軌道付近で
惑星との平均運動共鳴に捕獲され，惑星周囲に非一
様なダスト分布を形成することが知られている (e.g.,

Ueda et al. 2017)．こうした共鳴構造やギャップなど
による特徴的なダスト分布が観測できれば，惑星の

存在を示唆する手がかりとなる可能性がある．
本研究では，惑星近傍におけるダスト分布とその
輻射フラックスを数値シミュレーションによって調
べることを目的とする．以下では，本論文では，手
法を第 2章，結果を第 3章，議論を第 4章，そして
まとめを第 5章に示す．

2 Methods

2.1 ポインティング・ロバートソン効果
中心星周りを公転しているダストは中心星からの
光を中心方向からではなく，少し斜めから受ける．ダ
ストは輻射圧により運動と逆向きの力がはたらくた
め，角運動量を失う (P–R効果)．ダストにはたらく
中心星輻射圧と中心星重力は

Fr =
L⋆

4πR2
· πr

2
dust

c
·QPR (1)

Fg = G
M⋆m

R2
(2)
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と表せる．ここで L⋆ は中心星光度，Rは中心星か
らのダストの距離，rdustはダスト粒子の半径，QPR

は輻射率係数，cは光速，Gは万有引力定数，M⋆は
中心星質量，mはダストの質量である．中心星輻射
圧と中心星重力の比を表すパラメータ β は

β ≡ Fr

Fg
≃

(
rdust

0.285 µm

)−1 (
ρdust

2 g cm−3

)−1 (
QPR

1

)
(3)

で定義され，ダストの半径 rdust，密度 ρdust に反比
例する．ここではダストのサイズに着目するために，
ρdust = 2，QPR = 1とし，主に β = 0.2–0.002（ダ
スト半径 rdust ∼ 1–100 µm）のサイズを用いる．

2.2 ダストの運動方程式
本研究では，中心星の輻射圧と P–R効果を含んだ
中心星・惑星・ダストの 3体からなる 3次元軌道運
動を 4次のエルミート法を用いて数値計算により求
める．中心星中心のダストの運動方程式は

d2R

dt2
=−GM⋆(1− β)

R

|R|3

−GMp

(
R−Rp

|R−Rp|3
+

Rp

|Rp|3

)
(4)

− GM⋆βPR

c|R|2

(
V ·R
|R|

R

|R|
+ V

)
とかける．ここでMpは惑星質量，Rpは惑星の位置
ベクトル，Rと V はそれぞれダストの位置，速度ベ
クトルである．右辺第 1，2項はそれぞれ中心星，惑
星からの重力であるが，第 1項の 1− β は輻射圧を
加えたもので，ダストは中心星の重力が弱くなった
と感じる．右辺第 3項は中心星輻射だけでなく，中
心星風による P–R 効果も含まれる．太陽風による
P–R効果と太陽輻射による P–R効果の比は約 30%

(e.g., Minato et al. 2004)なので，βPR = β + 0.3β

とする．

2.3 セットアップ
太陽系の小惑星帯を模擬した微惑星帯において，
衝突カスケードにより定常的にダストが生成される
系を考える．中心星は原点に配置し，その質量を太
陽質量とする．惑星は質量を地球質量とし，軌道半
径 1 au の円軌道上を公転する．ダストの初期条件
は，軌道長半径は範囲が a = 2.2–3.2 au の一様分
布，離心率 e と軌道傾斜角 i は，それぞれ平均値

が e = 0.15，i = 0.13 rad のレイリー分布に従う
乱数で与えた．計算コストの削減のため，近日点距
離 q = a(1 − e) が 2.2 au より大きいダストの軌道
計算は，惑星からの摂動を受けないとしてWyatt &

Whipple (1950) による

a(1− e2)e−4/5 = const. (5)

を用いて省略した．
定常的に生成されるダストの面密度分布を求める
ため，β を 0.2 から 0.002 まで変化させ，異なる初
期条件下で 5000 個の粒子について軌道計算を実施
した．計算領域は，動径方向を r = 0.4–2.2 au とし，
等比で 345 区間に，方位角方向を 360 区間に分割す
る．各領域におけるダストの滞在時間を集計し，領
域の面積 dS (∝ r2)で割ることで面密度を算出した．
さらに，惑星の影響がない領域（r = 0.4 au）にお
ける値を基準として規格化し，相対的な面密度を求
めた．

2.4 輻射フラックス
次に，2.3節で求めた面密度を用いて，中心星光に
対するデブリ円盤の赤外輻射フラックス比を計算す
る．ここでは，半径が rin から rout までの光学的に
薄いデブリ円盤を考える．観測者から距離 D 離れた
中心星の周囲に存在する円盤からの熱放射を，周波
数 ν で受け取るフラックス Fdisc,ν は次式で与えら
れる (Kobayashi & Löhne 2014)．

Fdisc,ν =
1

D2

∫ rout

rin

∫ 2π

0

r τ(r, ϕ)Bν(T ) dr dϕ (6)

ここで，Bν(T ) は温度 T におけるプランク関数で
ある．
デブリ円盤の輻射フラックス比は，式 (6)で得ら
れる Fdisc,ν を，中心星の同一周波数におけるフラッ
クス

F⋆,ν =
πR2

⋆

D2
Bν(T⋆) (7)

で割ることで求める．ここで，R⋆ および T⋆ はそれ
ぞれ中心星の半径と有効温度である．プランク関数
Bν(T ) は次式で与えられる：

Bν(T ) =
2hν3

c2
1

exp
(

hν
kBT

)
− 1

(8)

ここで，h はプランク定数，kB はボルツマン定数で
ある．
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ダスト温度 T は，中心星の放射の吸収とダストの
熱放射との釣り合いから決定される (Kobayashi &

Löhne 2014)：

4

∫ ∞

0

Qabs,ν Bν(T ) dν =
R2

⋆

r2

∫ ∞

0

Qabs,ν Bν(T⋆) dν

(9)

中心星およびダストを黒体 Qabs,ν = 1 と仮定する
と，ダスト温度は次の近似式で表される：

T ≈ 280
( r

1 au

)−1/2
(
R⋆

R⊙

)1/2 (
T⋆

T⊙

)
K (10)

ここで，R⊙ と T⊙ は太陽半径と太陽温度である．本
研究では，中心星のパラメータは太陽と同一とした．
また，周波数 ν は波長 λ = 10 µm に対応する値を
採用した．
(6)式の τ(r, ϕ)は，円盤の光学的厚みに 2.3節で求
めた面密度を掛けたものである．P–R効果によって
主に中心星へ落下してくるサイズのダストが，典型的
なデブリ円盤の構成粒子となるため，微惑星帯におけ
る衝突破壊時間 tcoll(∝ r

1/2
dust)と P–R 効果による落

下時間 tPR(∝ r1dust) が同程度になる点を典型的なダ
ストサイズとし，ダストのサイズ分布を見積もった．
衝突破壊時間 tcoll は (Kobayashi & Tanaka 2010)

の式を，P–R効果による落下時間 tPR は (Kobayashi

et al. 2009) の式をそれぞれ用いた．

3 Results

図 1は，2.3節で求めた異なる β に対する規格化
された面密度分布を示す．ダストサイズが小さい場
合（β = 0.2），惑星に捕獲されにくく，顕著な共
鳴構造は形成されない．一方，サイズが大きい場合
（β = 0.002），惑星重力による共鳴に起因する特徴
的な模様が明瞭に現れる．この結果から，ダスト空
間分布の構造はダストサイズに強く依存することが
わかる．
図 2は，2.4節で求めた中心星光に対するデブリ
円盤の赤外輻射フラックス比を示す．円盤が厚い場
合（τ ∼ 3× 10−8）には全体の放射が強く観測され
る一方で，ダストの特徴的な構造はほとんど見えず，
さらに円盤が明るいため惑星の直接撮像を妨げてし
まう．これに対し，円盤が薄い場合（τ ∼ 3× 10−9）
には，特徴的な模様があり，円盤が薄いため惑星観
測に有利となることがわかった．

(a) β = 0.2

(b) β = 0.02

(c) β = 0.002

図 1: 規格化された面密度分布．原点の星印が中心星，
x = 1 auの黒丸が惑星．(r, ϕ) = (0.4, π) の値を基
準として規格化した．

4 Discussion

太陽に対する地球のフラックス比は約 2×10−7 で
あるため，図 2の (a)のように円盤の光学的厚みが
大きい場合には，惑星からの放射はダストに埋もれ
てしまい，直接検出は困難である．一方，(b)および
(c)のように円盤が比較的暗い場合には，惑星と，惑
星周りのダストの模様の両方が同時に観測される可
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(a) τ ∼ 3× 10−8

(b) τ ∼ 1× 10−8

(c) τ ∼ 3× 10−9

図 2: 中心星光に対するデブリ円盤の赤外輻射フラック
ス比．カラースケールは各図で等しい幅となるよ
うに設定した．惑星の影響がない領域では，円盤
の内側ほど中心星から近いため温度が高くなり，
その結果，フラックス比も大きくなる．

能性がある．
今後は，衝突破壊と P–R 効果の落下のタイムス
ケールに基づくサイズ分布モデルを組み込み，複数
サイズのダストを混ぜ合わせたより現実的な円盤を対
象とした輻射フラックス比の評価を行う予定である．

5 Conclusion

本研究では，地球質量惑星の周囲に形成される定
常的なダスト円盤構造を数値シミュレーションによ
り調べ，その輻射特性を評価した．その結果，ダス
トの面密度分布はダストサイズに強く依存し，小さ
な粒子では惑星に捕獲されにくい一方，大きな粒子
では惑星重力による顕著な模様が形成されることが
わかった．さらに，円盤の光学的厚みが大きい場合
には惑星放射がダストに覆い隠され，直接検出が困
難であるのに対し，円盤が薄い場合には惑星と惑星
周りのダストの模様の両方が同時に観測されること
を示した．今後は，複数のサイズのダストを混ぜ合
わせたより現実的なデブリ円盤の構造と輻射の評価
を行う予定である．これらの結果は，惑星周囲のダ
ストの空間分布が，将来の直接撮像による惑星検出
において重要な要素であることを示唆する．
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隕石の惑星大気進入による気流・熱状態への影響のモデリング
御子 裕治 (名古屋大学大学院 理学研究科)

小林 浩，宮山 隆志 (名古屋大学)

Abstract

　若い地球型惑星には頻繁に隕石が衝突し，その大気の進化には衝突過程が大きな影響を及ぼす．隕石衝突
前の惑星大気は，地表からの熱により，地表付近の対流圏と上層の成層圏が存在する．しかし，隕石衝突に
より高温・高圧領域が発生，膨張することで，大気の流れや熱状態が大きく乱される．この流れは非常に複
雑であり，流体シミュレーションにより調べる必要がある．
　本研究では Athena++を用いて，大気に突入する隕石が及ぼす影響について 3次元流体シミュレーション
を行った．大きな隕石の場合，地表に衝突し，エネルギーを解放することで爆発現象のような膨張が発生す
る．一方，小さな隕石の場合，大気中で破壊され，上空でエネルギー解放が起こる (Shuvalov & Trubetskaya

2007)．また，隕石の軌道上に生じる煙突状の希薄領域も重要である (Shuvalov & Artemieva 2002)．そこ
で，エネルギー解放領域と煙突状の希薄領域に分けて隕石の影響のモデル化を行った．そして，背景大気の
初期条件として，下層に対流圏，上層に成層圏が存在している大気を用意し，以上のモデリングのもとシミュ
レーションを行った．
　次に，本研究のシミュレーション結果を実際の隕石落下事例と比較した．2013 年 2 月 15 日に小天体
Chelyabinskが衝突したイベントは多くの観測がなされており，衝突体の大きさ，密度，進入角度など多く
のデータがある．これらのデータと我々のモデルをもとに数値計算を行い，地表での圧力を求めた．本研究
のシミュレーションの結果と実際の被害から推測される圧力分布を比較した．その結果，実際の被害分布を
再現可能であり，エネルギー解放領域の形状に制限を与えることもできた．

1 Introduction

流れ星や火球として観測されるような小さな隕石
の大気進入は地表にクレーターを形成するような隕
石衝突とは異なり，地表に痕跡を残すことはほとん
どない．これは，地球大気との相互作用によって隕
石が上空で融解・断片化するためである．しかし，隕
石の大きさが数十m程度になると，上空で解放され
るエネルギーが非常に大きくなり，クレーターは形
成されずとも地表に痕跡を残すような事象も発生す
ることもある (Shuvalov & Trubetskaya 2007)．
この現象を理解するために隕石の破壊過程につい

て概要を述べる．隕石が超音速で大気に進入するこ
とで隕石前面に衝撃波が発生し，大気が加熱される．
この加熱により，隕石表面が融け出すアブレーショ
ンという現象が発生する．また，隕石前面の圧力も
非常に高くなるため，隕石の強度よりも強い圧力が
かかると隕石が破壊され断片化が始まる (Anslow et

al. 2025)．一度断片化が発生すると隕石の表面積が

増えることでアブレーションの効率が高まり，熱エ
ネルギーとして一気に解放される．アブレーション
により隕石表面から蒸発した蒸気は，周囲の大気と
混ざり合いながら高速のジェットを形成する．熱・運
動エネルギーに変換されることで発生した衝撃波が
地表に到達することで地上に被害をもたらすことも
ある．
以上のように，地表に衝突せずとも表層環境に大き

な影響を与えるイベントは現在でも数百年から数千年
に一度の割合で発生すると推定されている (Shuvalov

& Trubetskaya 2007)．このようなイベントを理解す
るには隕石の破壊過程を理解する必要がある．しか
し，隕石が破壊されるプロセスは非常に複雑であり，
詳細なモデルは確立されていない．そこで，上空で
破壊されたことで生じる高温・高圧領域についてモ
デリングを行い，実際の隕石落下事象の被害を再現
できるか検証を行う．
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2 Methods

本研究は流体数値計算に用いられる公開コード
Athena++(Stone et al. 2020)を用いて 512× 512×
128 メッシュの高解像度三次元流体計算を行う．ま
た，計算資源として国立天文台のXD2000を用いた．
使用する基礎方程式を以下の式 (1)に示す．状態方
程式は理想気体を用い，比熱比 γは γ = 7/5とした．

p = (γ − 1)e (1a)

∂ρ

∂t
+∇ · (ρv) = 0 (1b)

∂v

∂t
+ (v · ∇⃗)v = g − ∇p

ρ
(1c)

∂E

∂t
+∇ · (v(E + p)) = ρv · g (1d)

ただし，e,E = e+ρv2/2はそれぞれ内部エネルギー，
全エネルギーである．

2.1 背景大気の設定
一様重力 g = 9.81m s−2 がはたらく三次元計算領

域を考える．地上の圧力は 105 Paとし，静水圧平衡
が成り立っている．上空 10 kmまでの気温の鉛直分
布は，上空ほど温度が下がっていくような地球の温
度プロファイルを模したものを利用した．

T = Tb − Γz (2)

ただし，Tb = 300 K,Γ = 0.01 K m−1はそれぞれ地
表温度，温度減率である．高度 10 km以上はT = 200

Kの等温層とした．

2.2 気流・熱状態のモデリング
隕石が惑星大気に進入し，上空で破壊される際，上

空の気流と熱状態が大きく変化する．本研究では隕
石の軌跡後方の煙突状の希薄領域と，破壊によって
エネルギーが解放される領域の２つに分けてモデル
化を行う．ここで，煙突領域ではエネルギー解放領
域に比べてほとんどエネルギーを放出しないことに
注意する (Shuvalov & Trubetskaya 2007)．
まず，煙突領域についてモデル化を行う．隕石が超

音速で大気に進入する際，隕石前面に衝撃波が生じ
る．これを一次元衝撃波と考え，Rankine-Hugoniot

の関係式を用いることで，衝撃波通過後の圧力・密度
が求められる．次に，衝撃波通過後の大気が隕石の
軌跡上で周囲の大気 p1と同じ圧力になるまで断熱膨
張したと仮定し，その際の密度 ρchimneyを求める．
周辺大気の密度を ρ1とすると，ポアソン則より，煙
突状希薄領域の密度は以下のように求められる．

ρchimney =

(
2ρ1v

2
imp

p1(γ + 1)

)−1/γ

γ + 1

γ − 1
ρ1 ≡ αρ1 (3)

ただし，vimpは隕石の落下速度である．煙突領域と周
辺大気の密度差 αは温度と進入速度の関数であるが，
広いパラメータ範囲で α ∼ 0.01であることを確認し
ており，これは先行研究 (Shuvalov & Trubetskaya

2007)の結果とも一致している．
続いて，エネルギー解放領域のモデリングを行う．

大気に渡される熱エネルギーに対応する圧力を決定
するために，衝突体の運動エネルギー Ek が変換率
f で大気の熱エネルギーに，残りは大気の運動エネ
ルギーに変換されることを考える．その際，解放エ
ネルギーが高度についてのガウス関数で与えられる
と仮定すると，以下の関係式を得る．

Ekf =
pimpVmesh

γ − 1

∫
exp

(
(z − z0)

2

σ2

)
dV (4)

ただし，Vmesh, z0はそれぞれ 1メッシュの体積，爆
発高度である．大気に渡される運動エネルギーも同様
の関係式が成り立つ．本研究では熱エネルギーへの変
換率 fやエネルギー解放領域の形状をパラメータとす
る．エネルギー源の形状を点源と円筒源，f = 1, 2/3

とした場合の計 4つの条件で比較を行う (Collins et

al. 2017)．特に円筒源で f = 1の場合（静止円筒源）
を nominal caseとする．

2.3 Chelyabinsk隕石の概要
2013年 2月 15日にロシアの Chelyabinsk州に落

下した隕石は多くの解析がなされている．本研究で
使用した Chelyabinsk隕石のデータを以下の表 1に
まとめる (Popova et al. 2013)．このデータから隕
石が持っていた運動エネルギーは ∼600 kt(1 kt =

4.184× 1012 J)と推定される．解放エネルギーの高
度分布の解析結果 (Brown et al. 2013)から，(4)式
の pimp, σを決定し，高度 25 kmから 35 kmの間の
円筒領域を円筒源のエネルギー解放領域とした．

50



2025年度 第 55回 天文・天体物理若手夏の学校

表 1: Chelyabinsk隕石の主要データ
　　直径 [m] 20

　　進入速度 [km s−1] 19

　　密度 [g cm−3] 3.3

　　進入角度 [°] 18

　　爆発高度 [km] 30

この落下イベントにより，周辺の窓ガラスが破壊
されるなどの被害が報告されている．全ガラスのう
ち 5%程度（ほとんどのガラスが割れたとは考えづら
いため）が割れた場合，その圧力は 0.69 kPa程度と
されている (Emel’yanenko et al. 2013)．本研究では
この値を基準に被害分布と比較を行い，最も妥当な
モデルを探る．

3 Results

図 1は各モデルにおける地表における衝撃波の最大
圧力の分布，および現地調査から得られた実際の被害
分布を表す．隕石の軌跡は横軸に平行な方向 (y = 0)

である．円筒状にエネルギーを注入した場合，軌跡
と直交する方向に衝撃波が強め合うため，圧力が高
くなる領域が楕円形に広がる．一方，点源ではほと
んど同心円状に広がっており，実際の楕円形の被害
分布を説明できない．
また，同じ円筒源のモデルを用いても圧力分布に

大きな違いがみられる．運動円筒源の場合，隕石が進
行する方向の圧力が高くなっている．これは，ジェッ
トによって発生した衝撃波によるものである．0.69

kPa以上となる範囲と実際の被害分布を重ね合わせ
ると，爆発地点の前方であまり被害が見られない静
止円筒源の分布が実際の被害を最もよく再現すると
結論付けられる．このことから，隕石の破壊は瞬時に
起こるものではなく，時間をかけて破壊されること
で円筒状にエネルギーを解放することが分かる．特
に Chelyabinsk隕石の場合，破壊時の隕石の速度は
約 19 km s−1 である (Emel’yanenko et al. 2013)こ
とから，エネルギー解放に要した時間は約 1.7秒で
あると推定される．
次に希薄領域の効果について述べる．図 2は静止

円筒源の場合におけるエネルギー解放領域由来の大
気濃度を表した図である．煙突領域は希薄であるた
め，この領域に沿って物質が移動しやすくなること

で爆発地点付近の大気が吸い込まれる様子がみられ
る．この結果は，地表の大気が高高度まで吸い込まれ
ることを示唆する先行研究 (Shuvalov & Artemieva

2002)の結果と一致する．本研究では高度 50 kmま
でしか計算できていないが，計算領域を広げること
でさらに高高度への物質の輸送を再現することが期
待される．

図 1: 地表における衝撃波の最大圧力分布．使用した
モデルはそれぞれ静止円筒源（左上），運動円筒源
（右上），静止点源（左下），運動点源（右下）．縦軸
と横軸は隕石の解放エネルギーが最大となる点（高
度 30 km）の真下の点からの距離である．隕石の軌
跡は横軸に平行な方向 (y = 0)に，図の右から左に
進行している．等高線は最大圧力が 0.69 kPaとなる
範囲を表す．白点は被害なし，赤点は被害のあった
箇所を示す (Popova et al. 2013)．

4 Discussion

静止円筒源の結果で，爆発地点後方に一部等高線
から外れている点がみられるが，これは 35 kmより
上空で解放されたエネルギーによって説明できる可
能性がある．本研究では高度 35 kmから 25 kmに
かけてエネルギー解放領域を設定しているが，観測
から推定される解放エネルギーの高度分布では，35

kmより上空でも全体の数%のエネルギーを解放して
いる．このエネルギーを考慮することで爆発地点の
後方の圧力が高まり，実際の被害分布により近づく
ことが期待される．
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図 2: t = 25 s（上図）,t = 632 s（下図）における，
軌跡を含む鉛直面のエネルギー解放領域由来の大気
成分濃度（静止円筒源）．縦軸は高度，横軸は解放エ
ネルギーが最も高い点からの距離を表す．隕石は図
の右上から左下へと落下している．

本研究の結果は，先行研究 (Shuvalov & Trubet-

skaya 2007)で示唆されているような隕石の蒸気から
成る高速のジェットが形成されることと矛盾してい
るように思われる．このジェットの幅は隕石の数倍
程度であるが，本研究で用いた円筒領域の幅は解像
度の都合上 2 kmであり，Chelyabinsk隕石の 100倍
の幅の大気が運動していることになる．しかし，実
際にはジェットに巻き込まれるのは近傍のごく一部
の大気のみである．また，Chelyabinsk 隕石程度の
大きさの隕石により発生するジェットは数 kmで停
止し，瞬時に周囲の大気となじむ．以上のことから，
Chelyabinsk隕石においてジェットによる周辺大気へ
の運動エネルギーの付与はほとんどなかったと推定
される．しかしながら，ジェットによって新たに発生
する衝撃波の影響については議論の余地がある．

5 Conclusion

本研究の地表圧力分布と実際の被害分布の比較結
果から，アブレーションと断片化によるエネルギー解
放過程は数秒かけて行われ，その結果円筒形のエネ
ルギー解放領域が生じると結論付けられる．また，隕
石の初期運動エネルギーのほとんどが熱エネルギー

として大気に渡される．その際，隕石の蒸気から成
るジェットが形成されることはあるが，周囲の大気
はほとんど巻き込まれないことが示唆される．本研
究により，固体物理学を考えることなく，純粋な流
体力学を用いたモデリングによって隕石の大気進入
に伴う気流・熱状態の変化を再現することが可能と
なる．また，本研究は若い惑星への隕石の大気進入・
衝突にも応用可能であり，生成物の拡散過程につい
ても示唆を与えることが期待できる．
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衝突シミュレーションによる圧縮氷アグリゲイトの跳ね返り条件の解明と
ダスト成長シナリオへの示唆

大城 榛音 (東京科学大学)

辰馬 未沙子 (理化学研究所) 、奥住 聡 (東京科学大学) 、田中 秀和 (東北大学)

Abstract

微惑星の材料であるダストアグリゲイトの衝突挙動を理解することは微惑星形成過程を明らかにするために
必要不可欠である。近年の原始惑星系円盤の電波偏光観測は比較的充填率の高いアグリゲイトの存在を示唆
している。そこで我々は高充填率アグリゲイトが引き起こす跳ね返り衝突に着目し、圧縮氷アグリゲイトを
用いた衝突シミュレーションを行った。その結果、氷アグリゲイトでも室内実験と同様に、大きなアグリゲ
イトほど低速でも跳ね返るという、質量と衝突速度に依存する跳ね返り条件を得ることに成功した。また、
跳ね返り条件は充填率に強く依存することが示された。さらに、このようなダストアグリゲイトの跳ね返り
衝突によってダストの成長が抑制されると仮定すると、電波観測が示唆する最大ダストサイズおよび充填率
と整合的であることがわかった。本研究は、氷アグリゲイトにおける衝突物理の理解を深め、微惑星形成シ
ナリオに新たな知見をもたらすものである。

1 Introduction

惑星形成の第一歩は原始惑星系円盤におけるダス
ト微粒子の衝突合体によるダストアグリゲイトの形
成である。ダストアグリゲイトは円盤中で互いに衝突
しながら成長するため、アグリゲイトの衝突挙動を理
解することは、微惑星形成プロセスを明らかにするた
めに必要不可欠である。従来のダスト成長理論では、
氷アグリゲイトは非常に低密度になり、cmを超える
サイズまで成長できることが知られている (Suyama

et al., 2008)。このような低密度なアグリゲイトは中
心星への落下より早く、微惑星まで成長する可能性
がある (Kataoka et al., 2013) 。しかし、近年の原始
惑星系円盤の電波偏光観測によると、氷アグリゲイ
トは比較的高い充填率を持ち、さらに 0.1–1 mm程
度のサイズで成長が抑制されている (e.g., Zhang et

al., 2023; Ueda et al., 2024) 。これらの観測は、氷
ダストアグリゲイトが円盤内で圧縮され、成長が抑
制されていることを示唆する。
跳ね返り衝突はこのような高密度なアグリゲイト

の成長を抑制する一つの有力な機構である。跳ね返
りは非常に低速度な衝突でも起こるため、円盤中の
ダストの成長をより小さなサイズで止める (Zsom et

al., 2010; Dominik & Dullemond, 2024) 。
しかし、跳ね返りが起こる衝突条件は明らかになっ

ていなかった。室内実験では、充填率が 0.15程度以
上のアグリゲイトはある衝突速度で跳ね返りを起こ
すこと (Schräpler et al., 2022) 、大きなアグリゲイ
トほど低速衝突でも跳ね返りを起こすようになるこ
と (e.g., Guttler et al., 2010; Kothe et al., 2013) が
報告されていた。一方で、数値シミュレーションで
は、高い充填率を持つアグリゲイトでないと跳ね返り
が起こらないこと (e.g., Wada et al., 2011) 、大きな
アグリゲイトほど跳ね返りやすくなること (Arakawa

et al., 2023) が示されたが、衝突速度の依存性の再
現はできていなかった。
我々は最近の研究で、圧縮アグリゲイトを用いた

衝突シミュレーションを行い、衝突速度とアグリゲ
イトサイズに依存する跳ね返り条件を得ることに成
功した (Oshiro et al., 2025) 。また、得られた跳ね
返り条件から跳ね返りで成長が抑制される場合のア
グリゲイトの最大成長サイズを計算したところ、円
盤観測が示唆するダストサイズと充填率において整
合的であった。本発表ではこれらの結果を紹介する。

2 Simulation Models

我々は、Wada et al. (2007)で開発されたダストア
グリゲイトの 3次元のN 体シミュレーションを計算
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表 1: 本研究で用いた構成粒子のパラメータ
パラメータ 値
構成粒子半径 r1 (µm) 0.1

質量密度 ρ1 (g cm−3) 1.0

表面エネルギー γ (mJm−2) 100

ポアソン比 ν 0.25

ヤング率 ε (GPa) 7

臨界回転変位 ξcrit (Å) 8

した。シミュレーションの詳細はWada et al. (2007)

に譲るとし、ここでは簡単な説明を行う。
我々の計算では、アグリゲイトの構成粒子は付着

力のある弾性球として扱い、これらの接触相互作用
を考える。接触相互作用は JKRモデルを用いている
(Johnson et al., 1971; Dominik & Tielens, 1997) 。
法線方向の運動に関しては、表面エネルギーによる
張力と弾性エネルギーによる弾性力を考慮する。接
線方向の運動は、転がり、滑り、捻れの 3つがあり、
それぞれ微小変位に対しては弾性的に、大きな変位
に対しては摩擦を伴って運動する。これらの運動を
考慮した運動方程式を全ての構成粒子に対して解く
ことで、アグリゲイトの運動を計算する。
用いた構成粒子のパラメータを表 1に示す。これ

らの値は、Israelachvili (1992) および Dominik &

Tielens (1997) で与えられた氷微粒子の値であり、
先行研究の数値計算 (Wada et al., 2011; Arakawa et

al., 2023) と同様の値である。このとき、構成粒子
1 つの質量は m1 = 4.2 × 10−15 g である。近年の
室内実験によって氷の表面エネルギーが本研究で与
えられたものよりも小さいことが示唆されているが
(Gundlach et al., 2018; Musiolik & Wurm, 2019) 、
跳ね返り条件の物性値依存性は今後の課題とする。
我々は、初期アグリゲイトとして充填率 ϕ = 0.4–

0.5の圧縮氷アグリゲイトを生成した。作成手順は以
下の通りである (詳細は Oshiro et al., 2025, および
その Fig. 1を参照。) 。初めに、16,384粒子からな
るフラクタルアグリゲイト (ϕ ≲ 10−3)を 4つ生成
した。これは、円盤中でのダスト成長の初期に期待
される構造を模擬したものである (e.g., Okuzumi et

al., 2012) 。次に、これらを周期境界によって等方的
に圧縮する (Tatsuuma et al., 2023) 。さらに、形成
した圧縮アグリゲイトを十分な大きさに並べ、半径
Ragg の球状に切り取る。

表 2: アグリゲイトのパラメータ
充填率 ϕ アグリゲイト半径 Ragg/r1

0.4 30, 40, . . . 120

0.45 30, 40, . . . 70

0.5 20, 30, . . . 70

圧縮アグリゲイトのパラメータおよび対応する
衝突条件を表 2 に示す。各アグリゲイトは Nagg ≃
(Ragg/r1)

3ϕの粒子からなっており、これは大まかに
4,000粒子から 700,000粒子に対応する。アグリゲイ
トの質量は

magg = m•Nagg ≃ m1

(
Ragg

r1

)3

ϕ (1)

で与えられる。衝突速度は vimp = 2 × 100.1i ms−1

で与える。ただし、i = 0, 1, . . . , 10である。

3 Results

衝突結果を定量的に評価するため、衝突成長効率

fgro ≡ Nlarge −Nagg

Nagg
(2)

を導入する。ここでNlarge は計算終了時刻における
最大クラスターの構成粒子数である。我々のすべて
の衝突結果は、付着 (fgro ≈ 1)と跳ね返り (fgro ≈ 0)

のどちらかであった。
我々は各パラメータ (ϕ,Ragg, vimp)に対して 4つ

のアグリゲイトを用いた衝突シミュレーションを行っ
ている。衝突成長効率の各パラメータにおける平均
を平均成長効率を f̄groと定義する。また、付着-跳ね
返り境界を f̄gro = 0.5で定義する。
図 1は衝突速度 vimp、アグリゲイト質量maggのパ
ラメータ空間に平均成長効率をまとめたものである。
ϕ = 0.4の結果 (図 1 (a))を見ると、Ragg/r1 ≲ 80の
小さなアグリゲイトと衝突速度によらず衝突結果は
付着になる。ある閾値を超えると、vimp ≈ 10 m s−1

程度の中間的な速度帯で跳ね返りが起こるようにな
る。また、跳ね返りが起こるようになると、アグリゲ
イトが大きくなるにつれて低速でも跳ね返りが起こ
るようになる。Kothe et al. (2013) では、アグリゲ
イトが跳ね返るために必要な質量は衝突速度の-4/3

乗に比例するという結果を経験的に得ている。我々
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図 1: アグリゲイト質量 magg、衝突速度 vimp の関数として表した平均成長効率 f̄gro。左からそれぞれ
ϕ = 0.4, 0.45, 0.5の結果である。赤い実線は f̄gro = 0.5となる付着-跳ね返り境界を表しており、黒い波線は
vimp < 10 m s−1における付着-跳ね返り境界のフィッティング (式 (3))を表している。Oshiro et al. (2025)

より引用。

106

Static compressive strength Pcomp [Pa]

10 10

10 9

10 8

10 7

m
v1

 [g
]

Simulation result
Power-law fit

図 2: 式 (3)におけるフィッティングパラメータmv1

とダストアグリゲイトの圧縮強度 Pcomp(ϕ)の関係。
エラーバーはmv1フィットにおける 1σを表している。
実線はフィッティング (式 (4))の結果を表す。Oshiro

et al. (2025)より引用。

はその結果にならい、vimp < 10 m s−1の範囲で以下
の関数を仮定したフィッティングを行った。

mbounce = mv1

( vimp

1 m s−1

)−4/3

(3)

フィッティング結果は図 1の波線で示されており、付
着-跳ね返り境界をよく再現している。
しかし、図 1にあるようにフィッティング係数mv1

は充填率に強く依存していた (mv1 ∝ ϕ−18)。我々は、
この強い充填率依存性はダストアグリゲイトの圧縮
強度 (Pcomp; Tatsuuma et al., 2023)に由来している

と考えた。図 2ではmv1を圧縮強度の関数として表
している。この 3点に対して冪関数を仮定したフィッ
ティングを行い、充填率依存性に対する経験式

mv1 = 2.4× 10−7

(
Pcomp(ϕ)

105 Pa

)−2.4

g (4)

を得た。次章ではこの結果を用いて議論を行う。

4 Discussion

この節では跳ね返り衝突が原始惑星系円盤のダス
ト成長に与える影響について議論する。初めに、Do-

minik & Dullemond (2024) と同様の手法で跳ね返り
障壁による最大成長サイズを見積もる。跳ね返りが
支配的になれば、ダストのサイズ分布は単分散にな
ることが期待される (Zsom et al., 2010; Dominik &

Dullemond, 2024) 。そのため、代表的なダストの衝
突速度は、乱流が駆動する等サイズダストの衝突速
度とする。Ormel & Cuzzi (2007) によれば、等サイ
ズダストの衝突速度は

vimp =


√
3αStcs (St ≥ Stcrit)

0 (St < Stcrit)
(5)

で与えられる。ここで αは乱流強度、csは音速、St

はストークス数である。また、Stcritはコルモゴロフ
スケールに対応する制動時間を持つダストのストー
クス数であり、これより小さなダストは乱流による

56



2025年度 第 55回 天文・天体物理若手夏の学校

0 50 100 150 200
Distance from central star [au]

10 3

10 2

10 1

100

101

M
ax

im
um

 a
gg

re
ga

te
 si

ze
 [c

m
]

Beam size

IM Lup (Ueda et al. 2024)
= 0.20
= 0.30
= 0.40
= 0.50

vfrag = 1.0 ms 1

vfrag = 10 ms 1

図 3: IM Lup周りの円盤 (Ueda et al., 2024) にお
けるダストの成長限界。実線は充填率をそれぞれ変
えた跳ね返り障壁の最大サイズを表す。比較のため、
異なる臨海破壊速度を仮定した破壊障壁も破線で示
している。また、灰色の範囲はミリ波偏光観測が示
唆する最大ダストサイズを表す。

衝突速度を持たない。式 (5)と式 (3)を連立してアグ
リゲイトサイズについて解くことで、跳ね返りによ
る最大成長サイズを求める。
ここでは、ミリ波偏光観測からダストの最大成長

サイズや充填率が制約されている IM Lup周りの円
盤 (e.g., Hull et al., 2018) に着目する。Ueda et al.

(2024) で与えられた円盤モデルを用いて、跳ね返り
による最大成長サイズを見積もった結果を図 3に示
す。跳ね返り障壁でダストの成長が止まるとした場
合、ダストの成長限界は 0.1–1 mm程度である。ま
た、ダスト質量依存性を持つ跳ね返り障壁はダスト
サイズに依存しない破壊障壁よりも動径方向に一様
な最大サイズを与えることが明らかになった1。これ
らの結果は偏光観測が示唆するダストの性質と整合
的であり、跳ね返り障壁の重要性を示唆するもので
ある。

5 Conclusion

本研究では、高充填率アグリゲイトの跳ね返り条
件を明らかにするため、アグリゲイトの進化過程を模
擬した圧縮氷アグリゲイトを用いた衝突シミュレー

1本研究で用いている物性値から示唆される臨界破壊速度は
vfrag ≈ 50 m s−1 である (Wada et al., 2013) が、ここでは近
年議論されている壊れやすいダスト (Okuzumi & Tazaki, 2019)
を仮定した。

ションを行った。その結果、大きなアグリゲイトほ
ど低速でも跳ね返るという過去の室内実験と整合的
な跳ね返り条件を得た。また、得られた跳ね返り条
件を原始惑星系円盤におけるダストの成長限界の見
積もりに用いると、ミリ波偏光観測が示唆するダス
トサイズと整合的であった。今後は、跳ね返り条件
のパラメータサーベイから跳ね返りの物理を理解す
るとともに、アグリゲイトの圧縮過程や、跳ね返り
障壁で成長したダストから微惑星への成長を明らか
にする必要があるだろう。
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ツリー法を応用した多成分ダストの合体成長計算アルゴリズム
渡邊 太一 (総合研究大学院大学/国立天文台)

共著者 片岡 章雅 (国立天文台)

Abstract

惑星形成では、ダスト集合体の空隙率や帯電など質量以外の特性 (成分)が注目されている。しかし多成分
ダストの合体成長の時間進化を追う数値計算は、直接的に計算するには計算量の大きさから非現実的である。
そこで、より精密な惑星形成理論モデルの構築のため、多成分ダストの合体成長を少ない近似で数値計算で
きる手法が必要である。我々は、重力 N体計算のツリー法を応用した、新しい多成分ダストの合体成長計算
アルゴリズムを提案する。ダストの質量や空隙率の分布は、成分の数を d、軸毎のビン数を N として Nd 個
のビンで表される。直接的な計算ではこの全てのビン間の相互作用を考慮し、計算量は O(N2d)となる。一
方ツリー法を応用した本手法では、質量比を距離とみなし、合体前の小さい側のビンについてまとめて計算
することにより、計算量を O(dNd logN)にまで削減する。本手法の性能検証のため、1成分および 2成分
において直接法および解析解との比較を行い、誤差と計算時間の面から評価した。1成分では計算時間の面
で直接法とツリー法はほぼ同等だったが、2成分ではツリー法の方が計算時間の面で良い結果を出した。精
度についてはツリー法が劣る結果となったものの、パラメータの調整により一定の改善が可能であることも
明らかとなった。本研究で開発したツリー法ベースの合体成長アルゴリズムにより、多成分ダスト集合体の
時間進化を少ない近似で数値計算することが可能となった。今後、原始惑星系円盤の物理量と衝突破壊など
これまで無視されてきた物理過程を実装し、円盤内のダスト集合体の時間進化を計算する。最終的には円盤
観測との比較を通じて微惑星形成に迫りたい。

1 導入
惑星は原始惑星系円盤中で µmサイズのダスト粒

子が合体成長することで形成される (e.g. Safronov,
1972; Hayashi, 1981)。この形成過程の詳細、特
に微惑星形成については天文学と惑星科学におい
て重大な問題であり続けてきた。中心星への落下
(Adachi et al., 1976; Weidenschilling, 1977)、跳ね
返り (e.g. Zsom et al., 2010, 2011; Windmark et al.,
2012)、衝突破壊 (e.g. Blum & Wurm, 2008)を含む、
ダスト集合体の微惑星への成長を阻むいくつかのメ
カニズムが知られている。しかし、系外惑星が多数
存在することや、微惑星の生き残りと考えられてい
る彗星の存在から、微惑星が形成されることは確実
視されている。よって、これら障壁を乗り越えて微
惑星形成を可能とする特殊な理論的メカニズムを解
明する必要がある。
微惑星形成の謎を解くため、ダスト集合体に備わっ

ている質量以外の複数の特徴、特に空隙率が注目され
ている (e.g. Ossenkopf, 1993; Ormel et al., 2007)。N

体ダスト衝突計算をもとに、Okuzumi et al. (2012);
Kataoka et al. (2013)は空隙率を考慮した氷ダストの
合体成長と、円盤の半径方向の移流拡散を計算し、氷
ダストがフラクタルに成長したのち、ガス圧などによ
って静的に圧縮され、氷微惑星が形成されることを示
した。Garcia & Gonzalez (2020); Michoulier et al.
(2024)はこれの延長として、空隙率を考慮したダス
トの合体成長と静的圧縮を円盤の半径 1次元もしく
は空間 3次元方向の流体計算も組み合わせ、さらに
フラグメンテーションと跳ね返りも導入した計算を
行った。これら先行研究では複数特性を持ったダス
ト集合体の計算が必要だということが示されたもの
のの、最終的な解決には至っていない。微惑星形成
の理解には、多成分ダストの分布に対する合体成長・
衝突破壊をきちんと計算したシミュレーションが必
要である。
多大な努力にもかかわらず、これまでの多成分

ダストの合体成長の数値計算手法は、空隙率を
考慮したダスト集合体の合体成長・衝突破壊計算
への応用には問題がある。まず代表値のみを考
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慮し分布を考慮しない mono-disperse モデル (e.g.
Stepinski & Valageas, 1996; Ciesla & Cuzzi, 2006;
Garaud, 2007; Johansen et al., 2008; Pfeil et al.,
2024; Michoulier et al., 2024) では合体計算の
精度が不十分である。また体積平均近似 (e.g.
Okuzumi et al., 2012; Kataoka et al., 2013) は前
述の観測との非整合性、衝突破壊の導入の難しさ
から、完全な計算にはなり得ないと考えられつ
つある。また物理量の保存を仮定したスキーム
(e.g. Matveev et al., 2016; Smirnov et al., 2016;
Liu et al., 2019; Lombart & Laibe, 2021)は、圧縮
やフラクタル成長により保存しない体積を扱うモデ
ルに対しての適用が難しい。モンテカルロ法は十分
な精度に至るために必要な粒子数が多く、また決定
的でないため、計算の遅さと不確実性という難点を
原理的に抱えている (Drążkowska et al., 2014)。よっ
て微惑星形成を空隙率を含めた完全な計算から理解
するには、複数の手法による計算結果の比較検討と
いう面からも、これらにとらわれない高速な合体成
長計算アルゴリズムが必要である。
ここに、我々は N体重力計算のツリー法を基にし

た、計算量をO(dNd logN)にまで加速させる新しい
多成分合体成長計算アルゴリズムを提案する。N体重
力計算におけるツリー法は、重力を受ける粒子から遠
いところにある重力を与える粒子をまとめることに
より、相互作用の数を減らす (Barnes & Hut, 1986)。
我々はこのツリー法を合体成長計算に応用した。質
量-体積といった物理量空間での数密度ビンを表すの
にツリー構造を用い、質量・体積比を距離と見做し、
注目しているビンより非常に大きいか小さいビンを
まとめることにより、相互作用の数をO(dNd logN)

にまで減らした。このアルゴリズムは対数軸でも使
うことができ、かつ体積などの非保存な物理量にも
対応できるため、惑星形成におけるダストの空隙率
進化にも応用可能である。
この論文では、ツリー法を用いた合体計算を示す。

第 2章では本研究で提案するアルゴリズムの詳細を
説明する。第 3章では簡単な合体カーネルに対する
解析解との比較を通じて数値実験を行い、第 4章で
は数値計算パラメータが結果、精度、そして計算速度
にどのように影響するかを示し、第 5章で議論する。

2 Smoluchowski合体成長方程式
とその数値計算法

まず質量のみを特性としてもつ 1 成分ダスト集
合体の合体計算について紹介する。この合体は離散
Smoluchowski合体成長方程式

∂n(t,m)

∂t
=

m’≤m∑
m’=1

(1 + δ(m,m’))K(m’,m−m’)

× n(t,m’)n(t,m−m’)

−
∞∑

m’=1

(1 + δ(m,m’))K(m’,m)

× n(t,m’)n(t,m) (1)

または連続 Smoluchowski合体成長方程式
∂n(t,m)

∂t
=

1

2

∫ m

0

dm’K(m’,m−m’)

× n(t,m’)n(t,m−m’)

−
∫ ∞

0

dm’K(m’,m)

× n(t,m’)n(t,m) (2)

を用いて表される (von Smoluchowski, 1916)。ここ
で tは時刻、mはダスト集合体の質量、nはダスト数
密度、K は合体頻度を表すカーネル関数、δ(m,m’)
はm = m’ならば 1を返しそれ以外は 0を返すデル
タ関数である。第 1項は i = m’ダストと j = m−m

’ダストが合体して k = mダストが増える効果を表
しており、第 2項は i = mダストと j = m’ダスト
の合体によって i = mダストが減る効果を表してい
る。この方程式はある空間の一点で均質なダスト集
合体の集まりがあると仮定している。空間方向の非
均質性を考慮するには、この方程式を各グリッド点で
計算し、グリッド間での流れも計算する必要がある。
Smoluchowski合体成長方程式は 3つの簡単なカーネ
ルに対してのみ解析解が知られており (see Wetherill,
1990)、惑星形成で使用されるような複雑なカーネル
に対しては数値計算が必要である。
空隙率を考慮する場合、質量と体積の 2つの特性

を持つ 2成分ダストに対する Smoluchowski合体成
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長方程式
∂n(t,mk, vk)

∂t

=
1

4

∫∫∫∫ ∞

0

dmi dmj dvi dvj

× δ(mk −mi −mj)δ(vk − Vcoag(vi, vj))

×K(mi, vi;mj , vj)n(t,mi, vi)n(t,mj , vj)

−
∫∫ ∞

0

dmi dviK(mi, vi;mk, vk)

× n(t,mi, vi)n(t,mk, vk) (3)

を数値計算する。
合体成長方程式の数値計算では、分布を離散化し

積分を和に直す直接法がよく用いられる。直接法で
は、成分の数 d、分布の軸あたりのビン数N に対し
て計算量が O(N2d)となり、d > 1では通常の方法
では計算量が大きすぎて現実的に不可能となる。

3 ツリー法による多成分合体成長
アルゴリズム

重力 N体計算のツリー法では、質点にツリー構造
を入れ、セルの一辺の長さ l とセルの中心までの距
離 dに対して見込み角

θ =
l

d
(4)

を定義し、事前に与えるシミュレーションパラメー
タである臨界見込み角 θc と大小を比較して遠い/近
いを判断する。遠いものはその時点でまとめて計算
し、近いものは θ < θcとなるまでサブツリーまで降
りて (より細かく見て)計算することで、精度と速度
を両立させる。
本合体成長計算に対するツリー法では、質量比・体

積比を距離と見做し、合体の相手に対応するダスト
をまとめて計算することで計算量を減らす。距離に
対応するものとして、質量-体積の対数軸空間におけ
る距離

l, d =

√(
log10

mi

mj

)2

+

(
log10

vi
vj

)2

(5)

を用いる。θ の大小でどこまでまとめてみるか、ど
こまで細かくみるかを変えるのは重力 N体計算のツ
リー法と同様である。

4 性能評価とその結果
ツリー法の性能を評価するため、解析解が知られ

ている 3つのカーネルK(i, j) = 1, (i+ j)/2, ij につ
いて、直接法との比較を行った。指標として、計算
時間、最終的な質量の保存の良さ、解析解との誤差
の 3つをツリー法の各パラメータに対して測定した。
軸ごとのビン数N に対する、計算時間を図 1に、最
終的な総質量の保存の良さを図 2に示す。

(a) 1D(質量のみ) (b) 2D(質量と体積)

図 1: 軸ごとのビン数N に対する計算時間のグラフ。
実線がツリー法 (O(N0.6+0.3d))、点線が直接法 (最適
の場合 O(N1.5d))。

5 Discussion

本アルゴリズムの適用限界・利点・欠点について議
論する。ツリー法は従来の直接法に比べ数十倍から
100倍程度の高速化が可能となったが、その代償とし
て総質量が保存しなくなるなどの精度の低下が欠点と
なっている。より高精度な方法のため、Lee (2000)の
ビン内を多項式や冪函数で補間する方法や、Dehnen
(2000)によるN体重力のツリー法における総運動量
を保存するアルゴリズムなどの応用が考えられる。
今後、このアルゴリズムの並列化も行いながら、円

盤内の物理量と衝突破壊などこれまで無視されてき
たものも含めた物理過程を実装し、円盤内のダスト
集合体の時間進化を計算する予定である。
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(a) 1D(質量のみ) (b) 2D(質量と体積)

図 2: 軸ごとのビン数 N に対する最終的な総質量の
誤差のグラフ。実線がツリー法、点線が直接法。
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原始惑星系円盤におけるミリ波散乱偏光を想定した平行平板の輻射輸送数
値解

北出 直也 (総合研究大学院大学 天文科学コース)

片岡 章雅 (国立天文台)

Abstract

惑星は原始惑星系円盤の中でダストが合体成長することによって生まれる。しかしダストがキロメートルサ
イズの微惑星へと成長する惑星形成の初期段階には惑星形成を阻害する問題が残されている。その問題とは、
ガスとの摩擦によりダストが中心星へ落下する問題、ダスト同士が衝突時に付着せず跳ね返る問題などであ
る。近年の理論から、これらの問題克服のための理論が提唱され、その駆動条件にはダストのサイズと空隙
率 (ダスト内部のすき間の割合)が重要であると指摘された。そこで円盤内ダストのサイズ・空隙率が主にミ
リ波観測によって制限がなされてきた。ダストのサイズ・空隙率はミリ波の SED解析によって求められて
きたが、特に光学的に厚い場合は近似式 (e.g., Rybicki, G. B., & Lightman, A. P. 1979; Miyake, K., &

Nakagawa, Y. 1993; Birnstiel, T. et al. 2018; Sierra, A. et al. 2019; Carrasco-González, C. et al. 2019;

Zhu, Z. et al. 2019) が用いられてきた。またミリ波偏光観測を用いたダストサイズ・空隙率制限も行われ
た。しかし偏光度の一般的な定式化はこれまでなされてこなかったため偏光観測の結果を SED解析に用いる
ことはできなかった。そこで本研究では散乱を考慮した輻射輸送方程式を数値的に厳密に解くことで円盤か
ら放射されるインテンシティーの正確な値を計算しこれまで SED解析で用いられてきた近似式の正確性を
検証した。結果としてどの散乱を考慮した近似式も数値計算結果から 10%ほどずれていることがわかった。
さらに偏光度については、数値計算によくフィットするアルベドと光学的厚みを変数とする関数でフィッティ
ングすることで定式化した。これらにより、ミリ波連続波・偏光観測を用いた正しい円盤内のダストサイズ・
空隙率が高速に行えるようになった。

1 Introduction

惑星はガスとダストからなる原始惑星系円盤の中
で誕生する。そのため惑星形成過程を解明するため
に原始惑星系円盤の中でのダストの成長過程を解き
明かすことが重要な課題である。ダストの成長過程
を解明するためには円盤内のダスト特性、つまりダ
ストサイズ、ポロシティー、ダストの組成などを知
ることが必要である。
円盤内のダスト特性は主にミリ波観測によって制

限がなされてきた。制限の仕方は円盤が光学的に薄い
場合と厚い場合で異なる。円盤が光学的に薄い場合、
円盤から発せられるインテンシティーは散乱に影響さ
れないため比較的簡単にダスト特性を制限することが
できる。一方、円盤が光学的に厚い場合、ダストによ
る散乱を考慮して SED解析を行う必要がある (e.g.,

Carrasco-González, C. et al. 2019; Macıas, E. et al.

2021; Ueda, T. et al. 2020, 2021a, 2022; Sierra, A.

et al. 2019; Guerra-Alvarado. et al. 2024)。散乱を
考慮した円盤から放射されるインテンシティーは先
行研究によって求められている (e.g., Rybicki, G. B.,

& Lightman, A. P. 1979; Miyake, K., & Nakagawa,

Y. 1993; Sierra, A. et al. 2019; Carrasco-González,

C. et al. 2019; Zhu, Z. et al. 2019) 。この表式を用
いて、ALMA観測や VLA観測で得られた複数波長
におけるインテンシティーを SED解析することで円
盤内ダストのアルベドを求めることができる。アル
ベドダスト特性に依存するので (e.g., Miyake, K., &

Nakagawa, Y. 1993; Kataoka, A. et al. 2014)求めら
れたアルベドから円盤内のダスト特性を制限するこ
とができる。Carrasco-González, C. et al. (2019)で
は HL Tauの ALMA Band7,6,4, VLA Ka+Q Band

での観測データを用いて SED解析を行った。その結
果、HL Tauの最大ダストサイズは約 1mmと制限さ
れた。
ダスト特性を制限するために、ミリ波偏光観測を
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用いることもできる。円盤は様々な機構で偏光を発
しているが、そのうちの一つがダストの自己散乱に
よるミリ波偏光である (e.g., Kataoka, A. et al. 2015,

2016; Yang, H. et al. 2016, 2017)。自己散乱による
ミリ波偏光はダストがコンパクトな場合、ダストサイ
ズが波長と同程度の時のみ強く放射される (Kataoka,

A. et al. 2015)。ALMA望遠鏡によって円盤を複数
波長で偏光観測し、ある波長においてのみ強い偏光
が観測されれば、円盤内の最大ダストサイズを制限
することができる。またダストがポーラスな場合に
は広い波長域で強い偏光を放射するため、複数波長
の偏光観測からダストのポロシティーを制限するこ
ともできる (e.g., Tazaki, R. et al. 2019; Zhang, S.

et al. 2023)。Ueda, T. et al. (2024) では IM Lup

のALMA Band6, 7の偏光観測データを用いて、IM

Lupのダストのポロシティーが 0.8程度であると制
限した。
しかしこれらの観測的制約の手法には以下の二つ

の問題点が存在する。一つ目は光学的に厚い円盤に
対して SED fitting を行う際に、散乱を考慮した円
盤から放射されるインテンシティーの近似式を用い
ていることである。先行研究において様々な近似式
が得られているが、場合によって使えない式や近似
が適切でないため正確ではない式が存在する。これ
らの近似式がどれほど正確な近似であるのかを確認
する必要がある。二つ目は偏光観測を用いた手法に
ついてである。円盤の表面から発せられる偏光度の
一般的な定式化はこれまでなされていない。そのた
め連続波での SED解析のように、偏光観測の多波長
観測結果と理論式を比べることからダスト特性を求
める手法をとることはできない。そこでこれまでは
モンテカルロ法輻射輸送シミュレーションによって
擬似偏光観測を行い、実際の偏光観測を再現するこ
とで円盤内のダスト特性を制限してきた。しかし偏
光輝度はインテンシティーの数%と値が小さいため、
モンテカルロ法輻射輸送シミュレーションを行うの
に計算時間を長く要してしまう。そのため偏光観測
を再現するようなダストのパラメータサーベイを十
分に行うことができなかった。
以上のような観測的制約手法の二つの問題点を解

決するためには以下の二つのことを行う必要がある。
一つ目は散乱を考慮した輻射輸送方程式を厳密に解
くことで、円盤から放射されるインテンシティーの
正確な値を計算し先行研究の近似式がどれほど正し

いのかを確認することである。二つ目は偏光観測結
果からダスト特性を高速に制限するために、円盤か
ら放射される偏光度を一般的な形で定式化すること
である。
本研究では、原始惑星系円盤を模した一次元平行

平板において、偏光を考慮し、さらに吸収、放射、自
己散乱を含んだ輻射輸送方程式を数値的に解いた。
このミリ波連続波の数値解と散乱を考慮した先行研
究によるインテンシティーの近似式を比べることで、
近似式が正確であったかを検証した。さらに偏光度
を定式化するために数値計算から得られた偏光度を
フィッティング関数で表すことを試みた。

2 Methods

図 1: 平行平板の座標設定

この節では、どのように平行平板において、偏光
を考慮しさらに吸収、放射、自己散乱を含んだ輻射
輸送方程式を数値的に解いたのか説明する。平行平
板の座標は図 1 のようにとる。周波数 ν における輻
射輸送方程式は次のように書き下せる

µ
d

dτ


Iν(µ, τ)

Qν(µ, τ)

Uν(µ, τ)

Vν(µ, τ)

 =

{
Iν(µ, τ)

Qν(µ, τ)

Uν(µ, τ)

Vν(µ, τ)

− (1− ω)


Bν(T )

0

0

0



− 3

8π
ω

∫
MZM ′


Iν(µ

′, τ)

Qν(µ
′, τ)

Uν(µ
′, τ)

Vν(µ
′, τ)

 dΩ

}
。

(1)

ここで τ は光学的厚み、Iν , Qν , Uν , Vν はストークス
パラメータ、ωはアルベド、Bν はプランク関数、M
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とM ′ は座標回転行列、Z はレイリー散乱行列、µ

は cos iで定義され、iは傾斜角を表す。光学的厚み
τ は dτ = −ρκextdz で定義され、ここで z は垂直方
向の距離、ρはダストの単位体積あたりの質量、κext

は質量減光係数を表す。背景光は無視し、境界条件
として τ = τmax、µ > 0において (Iν , Qν , Uν , Vν) =

(0, 0, 0, 0)を課す。
次に、上記の輻射輸送方程式の数値的な解法を説

明する。まず光学的厚み τ と傾斜角 µに対してグリッ
ドをとる。また計算の際に反復解法を用いた。これ
は、輻射輸送方程式 (1)の散乱項を計算するために、
全方向からのストークスパラメータを知る必要があ
るためである。しかし、輻射輸送方程式を特定の光
路 (傾斜角 µ)に沿って解く際、他の方向 (µ′)からの
ストークスパラメータは分からない。この問題を克
服するために、輻射輸送方程式を次のように書き換
える

µ
d

dτ


IN+1(µ, τ)

QN+1(µ, τ)

UN+1(µ, τ)

VN+1(µ, τ)

 =

{
IN+1(µ, τ)

QN+1(µ, τ)

UN+1(µ, τ)

VN+1(µ, τ)



−(1− ω)


Bν(T )

0

0

0



− 3

8π
ω

∫
MZM ′


IN(µ

′, τ)

QN(µ
′, τ)

UN(µ
′, τ)

VN(µ
′, τ)

 dΩ

}
。

(2)

この方程式を SN と SN+1 が一致するまで反復的に
解く。この反復解法によって、輻射輸送方程式 (1)を
数値的に解くことができる。

3 Results

まず、先行研究で求められた平行平板から放射さ
れるインテンシティーの近似式がどれほど正確であ
るかを確かめるために、我々の数値計算結果と近似
式を比べる。先行研究ではエディントン近似、二流
近似、等方散乱近似を用いて近似式を導出している。
図 2は ω = 0.9、µ = 1/

√
3の平行平板から放射され

るインテンシティーの数値計算結果と近似式を比べ
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Result: Comparing our results with approximate Iν functions

• We compare our emergent Iν with approximate Iν functions by Miyake & Nakagawa1993, Sierra et al. 2019 and 
Zhu et al. 2019


• ,  ω = 0.9 cos i = 1/ 3

Each approximate functions deviate from our results by approximately 10% 
→We have to be careful when we use these functions with 10% accuracy
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図 2: 先行研究の近似式と本計算結果の比較
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Result: Comparing our results with approximate Iν functions

• We compare our emergent Iν with approximate Iν functions by Miyake & Nakagawa1993, Sierra et al. 2019 and 
Zhu et al. 2019


• ,  ω = 0.9 cos i = 1/ 3

Each approximate functions deviate from our results by approximately 10% 
→We have to be careful when we use these functions with 10% accuracy
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図 3: 先行研究の近似式と本計算結果の相対誤差

たものである。また図 3はそれらの相対誤差を示した
ものである。図 3から、どの近似式も我々の結果から
10%ほどずれていることが分かる。現在のALMAの
観測データは 5 ∼ 10%の精度であるため、観測デー
タを解析する際にこれらの近似式を用いるのは注意
が必要である。今後は我々の数値計算結果をデータ
解析に用いることで、より正確な解析を行うことが
できる。
次に、平行平板から放射される偏光度の数値計算

結果を図 4に示す。点が我々の数値計算結果を表す。
我々は、この数値計算結果によくフィットするフィッ
ティング関数として

fPF = A(ω)τα(ω) exp(−(
τmax

τ0(ω)
)0.8)

+B(ω)(1− exp (−(
τmax

τ0(ω)
)0.8))

(3)

という関数を考案した。このフィッティング関数を図
4に線で示す。図の点と線はよく一致しているため、
フィッティング関数が数値計算結果をよく再現できて
いることが分かる。
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ω

fPF = A(ω)τα(ω) exp( − ( τmax

τ0(ω) )0.8) + B(ω)(1 − exp( − ( τmax

τ0(ω) )0.8))

• Parameters


• Albedo ω=0.0~0.9


• Inclination i=45°


• Optical depth of the slab τmax=0.01~10.0


• We empirically obtain the following formula

Optical depth of the slab τmax

Numerical results (dots) & fitting formula (lines)

Result: Emergent polarization and the fitting formula
Po
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n 
fra
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n(
%

)

図 4: 平行平板から放射される偏光度の数値計算結果
とフィッティング関数

4 Conclusion

我々は一次元平行平板において、偏光を考慮し、さ
らに吸収、放射、散乱を含んだ輻射輸送方程式を、反
復解法を用いて数値的に解き明かした。本数値計算
結果から以下の 2つのことが示された。
(1)原始惑星系円盤のミリ波観測に対する SED解

析に使われていた、ダストの散乱を考慮した近似式
(Miyake, K., & Nakagawa, Y. 1993; Sierra, A. et

al. 2019; Zhu, Z. et al. 2019)は我々の数値計算結果
から 10%ほどずれていることが分かった。ALMA望
遠鏡による観測データの精度は 5 ∼ 10% であるた
め、これは無視できない誤差である。
(2)平行平板から放射される偏光度の数値計算結果

を用いて、偏光度を表すフィッティング関数 3を考案
した。今後、原始惑星系円盤からの多波長偏光観測
を解析する際には、本フィッティング関数を用いるこ
とによって、従来のモンテカルロ法輻射輸送シミュ
レーションを用いた解析手法に比べて非常に高速に、
偏光観測からダスト制限を行うことが可能となる。
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可視近赤外偏光サーベイによる
若い散開星団NGC 6910の磁場とダストの研究

丸田 哲温 (広島大学大学院 先進理工系科学研究科)

Abstract

星形成の駆動源である星間物質 (ISM)の進化/運動は星間磁場の影響を強く受ける。よって、星形成や ISM

の進化を理解するには、磁場構造の解明が必要となる。星間磁場に関する様々な情報は可視・近赤外線域の
偏光観測によって得られる。特に、星間雲による吸収を受けた多数の背景星の偏光方位角から、天球面に投
影された磁場パターンを捉えることができる。近年、これに Gaia衛星による恒星までの距離データを併用
することで、前景偏光成分を差し引き、ある星間雲固有の磁場構造を推定することも可能になってきた。加
えて、多バンドの偏光観測を行い、偏光度がピークとなる波長を求めることで、吸収に寄与するダストの平
均サイズを推定することもできる。大質量星を抱える星団中の磁場パターン及びダストサイズを捉え、磁場
やダストに対する大質量星の影響を明らかにすることを目的とし、はくちょう座 OB9アソシエーションに
位置する若い散開星団 NGC 6910に対して可視・近赤外 7バンド (B, V, R, I, J, H, Ks)の偏光サーベイ観
測を実施した。観測には、口径 1.5mの広島大学かなた望遠鏡と可視赤外線同時観測装置 HONIRを用いた。
結果として、星団の距離よりも近傍では磁場の向きが一様に揃っているものの、星団中では視野内の場所ご
とに異なる、複雑な磁場構造を持つ可能性があることが判った。また偏光度の波長依存性を視線上の各星間
雲について調べたところ、星団の手前に比べ、星団中ではダストサイズが小さくなることが示唆された。現
在観測領域の拡大を実施しており、星団中心領域との比較も行っている。

1 Introduction

星形成の理解は現代天文学における重要課題の一
つである。その駆動源である星間物質 (ISM)の進化
および運動は星間磁場の影響を大きく受けているた
め、星形成や ISMの進化を理解には磁場構造の解明
が必要である。同様に、星間ダストも星形成を含む
多くの天体物理学的プロセスにおいて中心的な役割
を果たしているため、ダストの諸情報を理解するこ
とは、星形成の理解に繋がる可能性がある。
星間偏光は、星間磁場を間接的に観測する方法の

一つである。星間空間に存在する非球状なダスト粒
子は、ISMを貫く磁場との相互作用によって整列す
る (Lazarian 2007)。それら整列ダスト粒子が背景星
の光を吸収することで、磁場方向に依存した直線偏
光が生じる (Stein 1966)。これらの偏光を観測する
ことで、天球面 (POS)に投影した磁場 (BPOS)の位
置角情報が得られる。
星間偏光には偏光度の波長依存性があることが知

られている。この関係は Serkowski則と呼ばれる経験
則に従い、式 1で表される (Serkowski et al. 1975)。

P (λ) = Pmax · exp
(
−K · ln2 λmax

λ

)
(1)

これは偏光度P を波長 λの関数として表しており、
3つのフリーパラメータが使用されている。Pmaxは

最大偏光度である。λmaxは Pmaxが観測される波長
であり、整列したダスト粒子の平均サイズを間接的
に示す (Mathis 1986; Whittet 1992)。K はプロファ
イルの幅を定量化し、λmax と線形に相関する (式 2;

Wilking et al. 1980; Whittet et al. 1992)。
K = (1.66± 0.09)λmax + (0.01± 0.05) (2)

つまり、一つの星に対して複数のバンドによる偏
光観測を行うことで、偏光に寄与するダスト粒子の
サイズを推定することができる。
ただし、視線方向 (LOS)にダストを含む星間雲が

複数重なる場合、観測されるBPOSはそれらすべての
星間雲からの寄与が平均されたものであることに注
意が必要である。偏光度の波長依存性に関しても、同
様の状況では Serkowski則が偏光データをうまく説
明せず、導出される λmaxが実際のダストの物理状態
を反映しないことがある (Mandarakas et al. 2025)。
しかし近年、Gaia衛星 (Gaia Collaboration et al.

2023)が提供する恒星までの正確な距離情報 (Bailer-

Jones et al. 2021)と、観測によって得られる偏光情報
を併用することで、ISMに付随する磁場構造を LOS

に沿って分解し、各星間雲固有の磁場構造を導出する
ことが可能となりつつある (e.g., Panopoulou et al.

2019; Doi et al. 2021, 2024)。つまりこの事実は、各
星間雲固有の λmaxや、ダストサイズの LOS分布を
導出できる可能性を示している。
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2 Target Selection

観測対象領域として、はくちょう座 (Cyg)の領域
を選択した。Serkowski et al. (1975)が明るい星を対
象に調べた λmaxの銀河面分布では、Cyg領域におい
て λmax ≥ 0.58µmの大きい値と λmax ≤ 0.51µmの
小さい値が狭い範囲で混在するという、特異な分布
傾向が認められている。また、この Cyg領域には銀
河系内で最も活発な星形成領域の一つであるCygnus

X 領域がある (Schneider et al. 2006; Reipurth &

Schneider 2008)。多数の OB型星を含んでおり、こ
のような大質量星が星形成に対して大きく影響を及
ぼしうる環境において λmax の分布に特徴的な傾向
が見られるのは興味深い結果である。以上より、観
測対象天体はCygnus X領域およびOB9アソシエー
ションに属する若い散開星団 NGC 6910に定めた。
Kaur et al. (2020)は本星団が多数の大質量星を含ん
でいることを示すとともに、それらが周囲の環境に
大きなフィードバック効果を与え、次世代の若い B

型星の形成を誘発している可能性を示唆したが、よ
り決定的な観測やデータの必要性も示唆している。
本研究では、東広島天文台にある 1.5m かなた望

遠鏡に搭載された可視赤外線同時カメラを用いて、
NGC 6910に対して可視/近赤外 (B, V, R, I, J, H,

Ks)での直線偏光サーベイを行い、大質量星と磁場/

ダストの関連性の調査を目的とする。また、星団を含
む LOSに沿って存在する複数の星間雲それぞれに固
有の磁場構造および λmax を同定できることを示す。

3 Results & Discussion

図 1は、観測された星の偏光ベクトル (白色の線分;

ただしその長さは観測された偏光度とは無関係)の空
間分布であり、つまりBPOSの分布を示している。縦
方向の一様性が見られるものの、その傾向とは異なる
PAも数としては少ないが空間内に広く存在している
ように見える。また空間の座標に応じたPAの変化や
特徴的な傾向は見られず、均一に混ざり合っているよ
うに見える。図 1には Planck衛星の 353 GHz偏光
データ (data release 3; Planck Collaboration et al.

2020)による磁場 PA(オレンジ色の線分)も示してお
り、観測偏光データと同様に、観測視野内では一様
な傾向を示している。
図 2は、Rバンドでの観測によって得られた偏光

データ (qおよび u、P、PA)と、Gaia DR3 カタロ
グから取得された星間減光値 AG の距離依存性を示
している。ある距離において q の値がジャンプする
ように変化しているほか、q と uが大きく広がった

Compiled Data

Planck Data
Observed Data

図 1: 観測された星の偏光ベクトル (白色の線分)の空間分
布。オレンジ色の線分は、同一観測視野内における Planck
衛星の 353 GHz偏光データ (Planck Collaboration et al.
2020) である。観測データおよび Planck データともに、
線分の長さはそれぞれの観測で得られた偏光度とは無関
係である。背景画像は Second Generation Digitized Sky
Survey red image (McLean et al. 2000)を使用している。

分布を見せるなど、距離を経るごとにその傾向が変
化している様子が見られる。P は距離を経るごとに
増加の傾向を示しつつ、徐々にその分布が広がって
いる。qや u、P の距離依存性で見られる広がった分
布は、空間依存性があることを示唆している。PAは
ある距離までは散らばった分布を示していたが、そ
れ以遠は急激に分布が集中する様子が見られる。
LOS に重なる複数の星間雲それぞれに固有の磁場

構造およびダストサイズを決定するため、まず LOS

方向の距離に伴う偏光データ (Stokes パラメータ)の
変化を調べた。具体的には、Stokes q および u の距
離依存性にステップ状の変化点が存在するかを、ブ
レークポイント解析 (Zeileis et al. 2002, 2003)によっ
て検出した。この距離が偏光に寄与する星間雲の位
置となり、距離範囲ごとに偏光を分離することが可能
となる。AG値の距離依存性に対しても同様のブレー
クポイント解析を行った結果、偏光データとAGデー
タ間でその位置は概ね一致していた。以上のブレー
クポイント解析から得られた結果を用いて、LOSを
4つの距離範囲 (category)に分けた。前景を意味する
“foreground”、星団が位置する距離 (∼ 1.7 kpc)を含
む “cluster”、その間を繋ぐ “intermediate”、さらに
“cluster”よりも向こう側をまとめて “background”と
定義した。
図 1を 4つの距離範囲ごとに分離したものを図 3に

示す。図 1に対してPAの混在が解消されたように見
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q
u

図 2: 観測された偏光データ (qおよび u、P、PA)と、Gaia
DR3カタログから得られたAG値の距離依存性。図中の黒
色の実線は、偏光データと AG のブレークポイント (傾向
の変化点)の位置を示している。網掛け領域はそのブレー
クポイント位置の 68%信頼区間を示している。

える。foregroundでは、前景成分ゆえに偏光が小さく
PAが定まっていない。intermediateでは foreground

に比べて明らかに PAが揃い、概して 0◦–20◦の範囲
にサンプルが集まっている。clusterでもやはり PA

は揃っており、160◦–180◦の範囲にサンプルがかなり
集中している。backgroundでは clusterとほぼ同様
な分布傾向を示している。
観測された偏光 (qobs および uobs) は、LOS に存

在するすべての星間雲からの寄与をベクトル的に足
し合わせたものである。つまり特定の距離範囲に固
有の磁場構造を評価するためには、その手前にある
前景成分の寄与を差し引く必要がある。本研究では
Doi et al. (2024)と同様に、前景成分を引いて差分
をとることによって距離ごとの寄与を分離解析した。
まず intermediate に関しては foreground の偏光

intermediateforeground intermediate

cluster background

図 3: 距離範囲ごとの PAの空間分布。foreground以外の
パネルには、右下にその距離範囲における 1 pc の基準ス
ケールを示している。

がかなり小さいため差分はとらず、図 3の磁場構造
が intermediate固有の磁場構造を示している。図 4

は、前述した前景成分の差し引きによって導出された
clusterと backgroundそれぞれに固有の磁場構造で
ある。clusterは intermediateとは異なり、視野内の
場所ごとで磁場構造が変化しているなど、空間依存性
が見られる。また、backgroundではPAが 60◦–100◦

の範囲で概ね一様である。clusterで推定された磁場
構造の成因は、OB型星や分子雲の観点から検討す
る必要がある。
前景成分を差し引く際には、q–u平面上の観測デー

タ点 (qobs, , uobs)の重心 (qcent, , ucent)を指標として
用いた。距離範囲ごと、かつバンド別に算出された
これらの重心は、それぞれの偏光特性を大まかに捉
えるものである。前景成分を除去した後に同様の手
法で得られる重心をもとに解析を行えば、各距離範
囲に固有の λmax を導出することが可能である。
図 5 は、前景成分の寄与を除いた、各距離範囲に

固有な偏光度の波長依存性を示している。intermedi-

ateに対し、clusterでは λmaxが小さめであり、back-
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intermediateforeground intermediate

cluster background

intermediateforeground intermediate

cluster background

図 4: 前景成分の寄与を差し引くことで得られた、cluster
および backgroundそれぞれに固有の PAの空間分布。

groundでは再び大きめとなるような傾向が見られる。
この変動は、OB型星近傍のような過酷な星団環境が
ダスト粒子のサイズ分布に影響を及ぼしていること
を示唆している。また、backgroundで V, Rバンド
のデータに大きなばらつきが見られるのは、cluster

に固有な qintrinsic および uintrinsic の空間依存性が残
存しているためと考えらる。したがって、前景成分
の差分計算を行う際には、clusterにおけるこうした
空間変動を考慮に入れる必要がある。

intermediate
λmax =0.57±0.05 (μm) 

cluster
λmax =0.47±0.08 (μm) 

background
λmax =0.79±0.10 (μm) 

図 5: 距離範囲ごとの P の波長依存性。点線が λmax の位
置を、網掛け領域はその誤差範囲を示している。

4 Conclusion

本研究では、東広島天文台にある 1.5mかなた望遠
鏡に搭載された可視赤外線同時カメラ HONIRを用
いて、若い散開星団 NGC 6910に対して可視/近赤
外 7バンドの直線偏光サーベイを行った。前景成分
を差し引くことで、視線方向に重ね合わさる複数の
星間雲それぞれについて固有の磁場構造および λmax

を抽出でき、星団環境が磁場構造やダストサイズに
影響を及ぼしていることが示唆された。今後は、OB

型星や分子雲などの局所環境要因との関連性を検討
する。また、観測領域を拡大して得られた星団周辺
域のデータと本研究成果を比較し、本研究結果が星
団固有の局所的現象によるものか否かを検証する。
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共著者 富田 賢吾 (東北大学)

Abstract

標準的な惑星形成の過程ではμ mサイズの固体微粒子 (ダスト)が集積し、惑星の種である kmサイズの小
天体 (微惑星)が作られると考えられている。この過程の実現には様々な障壁があるが、その一つが微惑星形
成過程におけるダスト落下問題であり、ダストは円盤ガスからの抵抗力により角運動量を失って中心星に落
下してしまい、十分集積して微惑星を形成できないという問題がある。これまではダストが落下する前に赤
道面へ沈殿したダストの層が濃集し、重力不安定で微惑星を作ることが提案されていたが、ダストの沈殿は
原始惑星系円盤内の乱流により妨げられ、重力不安定を引き起こすには不十分だと指摘されている。この乱
流の起源のひとつは、原始惑星系円盤内の磁場によって駆動される磁気回転不安定性であると考えられてお
り、磁場は乱流を強化しダストの濃集を妨げる要因とされてきた。しかし近年の研究 (Xu & Bai 2022)で
は、ダストの運動と磁場を同時に解いた数値計算により、磁場由来の圧力構造によりダストが濃集され、ダ
スト集積を促進する可能性が示されている。このように、磁場がダストの集積に与える影響については依然
として明確な結論が得られていない。本研究では、降着流によって作られた磁場構造を想定した初期条件で
ダストを含む局所的な磁気流体計算を行い、磁場とダストの空間分布の関係を調べた。その結果磁場がリコ
ネクションを起こしてループ構造を作り、それにダストが閉じ込められて濃集する様子が確認された。本講
演ではこの現象のメカニズムについてと、3次元的な構造や磁場の拡散を考慮した場合について議論する。

1 Introduction

1.1 微惑星形成
　現在有力なコア集積モデルでは、惑星形成は次

の過程で起こると考えられている。まずμm以下の
固体微粒子 (ダスト)が集積し数 km程度の小天体 (微
惑星)が作られる。次に微惑星の衝突合体により数千
kmサイズの原始惑星が作られ、原始惑星の巨大衝突
合体やガス降着を経て惑星が作られる。これらの過
程には様々な未解決問題があるが、最初の微惑星形
成過程にはダストが微惑星に成長する前にガスから
の抵抗力で中心星に落下してしまうという問題があ
る (ダスト落下問題)。この問題を解決する案として
落下するより早くダストが効率的に集積する過程が
研究されている。
その過程のひとつとして提案されたのはダストが

中心星に落下する前に赤道面へ沈殿したダストの層
が重力不安定で集まり微惑星を形成するというシナ
リオである。しかし原始惑星系円盤の中では乱流が
発達し、重力不安定を起こす前にダストが巻き上げ
られてしまい、重力不安定を起こすほど沈殿するの

は難しいと考えられている。しかし一方で、乱流自
体がダストを集める機構も考えられている。いずれ
にしても乱流の影響はダストの集積に対して重要な
役割を持つ。乱流の成因となる流体力学的不安定性
はいくつか考えられ、円盤内の速度構造や温度構造
に起因する垂直シア不安定性、ダストとガスの相対
速度に起因するストリーミング不安定性、磁場に由
来する磁気回転不安定性などが代表的である。
磁気回転不安定性は磁場の影響下にある差動回転

する系で普遍的に生じるものであり、原始惑星系円
盤でも生じると考えられる。したがって磁場はダス
トの集積を妨げると考えられていた。しかし Xu &

Bai (2022)など近年の先行研究では磁気回転不安定
により生じた乱流粘性により円盤内に圧力構造が生
じ、それにダストが捕らわれることでダストの濃集
が進むと主張している。このように磁場がダストの集
積に寄与するかは未だに定の結論が得られていない。
本研究では磁場によるダスト集積への影響を調べ

るため、Athena++(Stone & Tomida 2020)のダス
ト流体モジュール (Huang & Bai 2022)を用いて磁
場とダストの空間分布の進化を調べた。
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1.2 磁気流体のふるまい
磁気流体力学とは電離した流体と磁場が相互作用

することを考慮した、流体の時間進化を記述する枠
組みである。電離した流体はAlfvénの凍結定理より
磁力線とともに動く。また、流体の電離が完全では
なく磁気拡散が存在する場合、凍結定理は成り立た
ず、磁力線と流体の動きにはずれが生じる。
また、反平行な磁力線がとなりあって存在してい

ると磁力線がつなぎかわることがある。この現象は
磁気リコネクションとよばれ、流体の動きに影響を
与える。2箇所でリコネクションが起これば図 1の
ように磁力線のループ構造が作られる。このループ
構造をプラズモイドと呼ぶ。

図 1: プラズモイド生成の様子。x印でリコネクショ
ンが起こると右側のようにループ構造が生まれる。

2 Methods

本研究ではダスト流体と磁場とガスを同時に解く
ダスト入りMHD計算を様々な強さの磁気拡散効果
を入れて行い、結果を比較した。

2.1 基礎方程式
等温ガスの磁気流体力学の基礎方程式は

∂ρv

∂t
+∇ · (ρvv −BB + PtotI)

= ρg + ρd
vd − v

τs
(1)

∂B

∂t
−∇× (v ×B) = ∇× (ηAD(J × B̂)× B̂) (2)

Ptot = ρc2s +
B2

2
(3)

∇ ·B = 0 (4)

と記述される (連続の式は省略した)。(1)にはダスト
から受ける抵抗力と重力が源泉項として入っている。

(2)の右辺は両極性拡散による磁気拡散項であり、

ηAD = Am−1B
2

ρΩ

(ΩはKepler角速度)のようにAm(Elsässer数)とい
うパラメータで磁気拡散係数を決定する。Elsässer数
が大きいほど磁気拡散は弱くなる。
さらにダストは圧力なしの流体として扱う。運動

方程式は以下である。
∂ρdvd

∂t
+∇ · (ρdvdvd) = ρdg − ρd

vd − v

τs
(5)

(5)にはガスからの抵抗力と重力が源泉項として入っ
ている。

2.2 計算領域の設定
計算は動径方向、縦方向を含む 2次元シアリング

ボックスで行う。以後座標 x, y, z はそれぞれ動径方
向、方位角方向、縦方向を表す。計算領域の情報は表 1

の通りである。AD2, AD10, AD100, AD1e3, AD1e4

表 1: 計算領域の設定　 (H はスケールハイト)

座標 x z

領域 [−0.1H, 0.1H] [−0.1H, 0.1H]

セル数 1024 1024

内側境界条件 シア周期境界 アウトフロー境界
外側境界条件 シア周期境界 アウトフロー境界

はそれぞれ Elsässer数が 2, 10, 100, 1000, 10000の
モデルを表す。

2.3 初期条件
赤道面に高さ 0.01H の厚みのダスト層 (ダストと

ガスの質量比 1、ダストの Stokes数 0.001)を置き、
その上下に反平行な磁場を置いた。流体が回転しな
がら降着していった結果を模倣するため、この磁場
はBy = −Bxを満たす向きにおいた。ただしBz = 0

であり net fluxは 0である。磁場はダスト層の外で
プラズマ β = 100に相当する強度で設定した。ダス
ト層の内側では 0とした。
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3 Results

Elsässer数が大きく磁気拡散が小さな計算 (AD1e4)

では、反平行な磁場の間に挟まれたダスト層は、赤
道面上の磁気リコネクションで生成されたプラズモ
イドに閉じ込められるように集められていることが
分かった。このモデルを含む典型的な場合では、反
平行な磁場とダストは時間が経つにつれて赤道面に
向かって移動し、時刻 7Ω−1以降徐々にリコネクショ
ンを起こし、10Ω−1 をすぎると大きなプラズモイド
が確認できるようになる。AD100, AD1e3でも同様
の振る舞いが確認された。一方磁気拡散の大きな場
合 (AD2, AD10)、10Ω−1でリコネクションによる磁
場のループ構造が生じにくくダストのトラップも確
認できなかった。その後AD1e4では磁気乱流が発達
するが、AD10ではストリーミング不安定性で特徴
的な構造が見られた。図 2はこれらの構造が顕著に
なった時点のスナップショットである。

図 2: ダストの密度 (カラー) と磁力線 (実線) のプ
ロット。上のパネルはAD1e4の t = 13Ω−1。下のパ
ネルは AD10の時刻 t = 30Ω−1。

図 3より、Elsässer数が大きく磁気拡散が弱いほ
ど、ダストの濃集は強く早い段階で起こることが分
かる。ただしAD1e4の場合の 1つ目のダストの濃集
のピークはリコネクションが起きる前であることに
注意が必要である。

図 3: 各モデルにおける最大ダストガス質量比の時間
変化。

図 4より、AD100, AD1e3, AD1e4のモデルにお
いてプラズモイドができる 8Ω−1 以降の時間では乱
流が強く、速度分散も大きくなる。

図 4: 各モデルにおける速度分散の時間変化。上下の
パネルはそれぞれ x, z 成分の速度分散を表す。平均
は領域全体でダスト密度で重みづけしてとった。

4 Discussion

4.1 トラップ現象の微惑星形成への寄与
この現象によりプラズモイドに捕らわれたダスト

はプラズモイド内で集積し、そこで微惑星へと成長
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することが期待される。しかしプラズモイドが作ら
れる計算ではその直後 (time≳ 15Ω−1)に上下の境界
条件の影響を受けるため、それ以降の進化を捉えら
れていない。磁気乱流の中でプラズモイドがどれほ
どの期間生存するか、プラズモイドは定常的に形成
されるのか、それがダストの濃集に十分な期間かを
確かめるためには、より大きな範囲を捉える計算が
必要である。

4.2 トラップ現象の実現可能性
理想磁気流体の場合にはこの効果によりループ構

造が作られ、それに巻き込まれたダストが濃集する
ふるまいが見られた。しかし両極性拡散などの磁気
拡散が効果的な場合 (Elsässer数≲10)、リコネクショ
ンによるループ構造にダストがトラップされる様子
は見られなかった。これは磁気拡散が強いと拡散に
特徴的な長さが長く、プラズモイドも大きく生成さ
れる傾向にあるため (Sturrock 1994)、ダスト層の
長さ程度の大きさのプラズモイドが生成されにくい
からだと考えられる。現実の原始惑星系円盤の赤道
面近傍では磁気拡散が効果的であるため、そこでの
この現象の実現は難しいと考えられる。
しかし円盤の内縁部は中心星からの輻射により電

離度が高いと考えられる他、円盤外縁部では密度が
低く宇宙線電離も効果的であり、そのような場所で
の磁場構造によっては磁気リコネクションによるダ
ストのトラップ現象が起こる可能性がある。今後円盤
内の現実的な磁気拡散係数を考慮したシミュレーショ
ンを行い、この現象の実現可能性を検証していく。
また、本研究では単一サイズのダストでしかトラッ

プ現象を検証していないため、他のサイズのダスト
でも実現可能かどうかについても検証の余地がある。

4.3 初期条件の妥当性
本研究での初期条件はダスト層と磁場の向きが変

わる電流層の位置が一致していたほか、ダスト層に
磁場はなく磁気圧が釣り合っていない非物理的な初
期条件だった。したがってどのモデルも電流の大き
さとダスト密度の相関が強く、ダスト層でのリコネ
クションを起こしやすい条件だった。しかし現実の円
盤では磁場の向きが変わる電流層とダスト層が相関
しない可能性もある。より現実的な円盤でのリコネ

クションを議論するには円盤の大域的なシミュレー
ションの結果と整合的な電流層とダスト層の初期条
件から計算するべきである。

5 Summery

磁場がダストの成長に及ぼす影響を調べるため、
ダスト層近傍を想定した局所的な計算領域でダスト
流体を含む磁気流体シミュレーションを行い、磁場
の構造とダストの分布の関係を探った。その結果ダ
スト層を挟んで反平行な磁場が存在する場合におい
て磁気リコネクションにより生じたプラズモイドに
ダストがトラップされる現象を発見した。磁気拡散
の効果として両極性拡散を入れ、その強さを変えな
がらこのトラップ現象が実現するかを調べたところ、
Elsässer数≳100の磁気拡散が弱い条件下でこの現象
が起こることが分かった。これは現実的な原始惑星
系円盤の赤道面付近では実現が難しい条件だが、円
盤の内縁や外縁など拡散が比較的弱い部分では実現
する可能性がある。今後の研究ではより現実的な条
件を設定し、この現象の実現可能性やこの現象によ
るダストの集積が可能かどうかについて明らかにす
ることで、磁場がダスト集積にどのように影響する
のかを引き続き調べる。
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T Tauri 型星のSST及び JWST中間赤外線スペクトルモデリング

鮫島 直人 (東京大学大学院 理学系研究科)
宮田 隆志 (東京大学)、上塚 貴史 (東京大学)、相川 祐理 (東京大学)、本田 充彦 (岡山理科大学)

Abstract

T Tauri 型星の円盤の中間赤外線スペクトルは、数年のタイムスケールで変動している。これらのスペク

トルに現れる結晶質を含むシリケイトのフィーチャーは、それらの空間的な温度分布や結晶率分布を反映し

ている。私たちは、Spitzer 宇宙望遠鏡 (SST) と James Webb宇宙望遠鏡 (JWST)によって観測された 2

つの T Tauri 型星、Sz 96と IP Tauのスペクトルモデリングを行った。その結果、両天体において、結晶

質シリケイトは非晶質シリケイトよりも低い温度を示すことが分かった。この結果は SSTデータを用いた先

行研究でも示唆されていたが、結晶質シリケイトの特徴をより明確に識別することのできる JWSTデータを

用いることで、より信頼性が高まった。また、SSTと JWSTのスペクトルの間には両天体で顕著な変光が見

られた。Sz 96は中間赤外線全体の範囲で暗くなったのに対し、IP Tauは ≤ 13 µm で暗くなり、それよ

り長い波長範囲では明るくなった。これらの変光から、円盤内側領域のスケールハイトが変化したことが示

唆される。

1 Introduction

T Tauri 型星とは、太陽質量程度の前主系列星で

あり、原始惑星系円盤を持つ。これらの円盤は、連

続的に物質が存在する Full disk、ギャップ構造を

持つ Pre‒Transitional disk 、及び中心星に近い内

側領域に穴が開いた Transitional disk の三つに大

まかに分類され、構造の違いは円盤進化と惑星形成

に密接に関連している。また、これらの円盤構造は

数年スケールでも変動していることが知られており、

この変動をプローブする中間赤外線スペクトルの変

光は Spitzer 宇宙望遠鏡 (SST) の観測データを用

いて研究されてきた (Espaillat et al. 2011) 。

また、惑星形成においてはシリケイトダストが重

要な役割を果たす。T Tauri型星の円盤にはシリケ

イトダストが存在することが知られており、中間赤

外線スペクトルでは 10 µm周辺の非晶質シリケイト

ダストのフィーチャーに加え、結晶質シリケイトの

フィーチャーも観測されている。星間空間ではほとん

どのシリケイトが非晶質状態であるため、円盤内で

は中心星からの放射によるアニーリングでダストの

結晶化が起きていると考えられている。一方で、こ

のようなアニーリングが起こらないような低温領域

でも結晶質が存在する例がいくつか報告されており、

結晶質ダストの円盤外側への輸送プロセスの存在が

提唱されている。しかし、これらが実際の結晶質ダ

ストの分布を捉えているのか、または 10 µm周辺の

強い非晶質シリケイトのフィーチャーに結晶質フィー

チャーが埋もれてしまう「コントラスト」問題のせ

いで結晶質ダストが低温に見えている (Olofsson et

al. 2010) のかは、いまだに議論の決着がついてい

ない。そのため、従来の SSTデータより高い S/N比

とスペクトル分解能により、結晶質フィーチャーの

より明確な識別を可能にする James Webb 宇宙望

遠鏡 (JWST)の分光データによる検証が求められる。

本研究では、SSTと JWSTの両方で観測された円

盤構造の異なる 2つの T Tauri 型星のスペクトルモ

デリングを行い、温度、ダスト組成、及び円盤構造

のダイナミクスを明らかにした。

2 Observations and Data

本研究の対象天体は、それぞれ LupusおよびTau‒

rus 星形成領域に存在する T Tauri 型星、Sz 96と

IP Tauである。これらの中心星は、それぞれスペク

トル型が K1、M7 で質量が 0.5 M⊙程度と似た性

質を持つが、周囲の円盤は異なる構造を持ち、Sz 96

が Full disk、IP Tauが Pre‒Transitional disk
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図 1: Sz 96 (上) 及び IP Tau (下) の SST観測 と JWST
観測で得られたスペクトル。JWSTデータは水分子の輝線
が取り除かれている。

に分類されている。これらの SST観測及び JWST観

測について表 1にまとめた。また、標準的なデータ

処理を行い得られたスペクトルを図 1に示した。

表 1: Sz 96及び IP Tauの SST観測と JWST 観測

JWST SST

Instrument & Mode

MIRI
Medium Resolution

Spectroscopy
IRS

LL and SL

Spatial resolution 0.2”‒1.0” 1.5”‒12”

Spectral range 4.9‒27.9 µm 5.1‒39.9 µm

Spectral resolution 1500‒3500 60‒120

Obs. date Sz 96 2024/07/28 2006/03/15

Obs. date IP Tau 2024/07/28 2008/10/08

3 Fitting

Jang et al. (2024) をもとに、以下に説明する

温度とダスト組成をパラメータに持つスペクトルモ

図 2: モデルの概略図

デルを用いて、観測データへのフィッティングを行っ

た。図 2がモデルの概略図となり、モデルスペクトル

は光学的に厚い Star、Rim、Mid‒planeの放射と、

光学的に薄い Surface の放射から成り、以下のよう

に記述される。

Fmodel = Fstar + Frim + Fmid + Fsur (1)

Star からの放射 Fstar は

Fstar =
πR2

d2
B(Tstar), (2)

と記述される。d,R,B(T ), Tstarはそれぞれ、天体の

距離、星の半径、温度 T の Planck関数及び星の温

度を表し、先行研究で得られた値に固定する。Rim、

Mid‒planeからの放射 Frim, Fmid は

Frim = crimB(Trim), (3)

Fmid = cmidB(Tmid), (4)

と記述される。ここで crim, cmidはそれぞれの成分の

観測者から見た立体角、Trim, Tmidはそれぞれの成分

の温度である。最後に Surface からの放射 Fsurは、

温度 T am
sur の非晶質ダスト及び温度 T cr

sur の結晶質ダ

ストの放射により、

Fsur =
∑
j

cjκjB(T am
sur ) +

∑
k

ckκkB(T cr
sur), (5)

と記述される。ここで j, k はそれぞれモデルに含め

た非晶質および結晶質ダストの種類を表し、cj , ckは

円盤表面に存在するダストの質量、κj , κk はダスト

の質量吸収係数を表す。モデルに含めたダストは、非

晶質および結晶質のフォルステライトとエンスタタ

イト、そして非晶質のシリカの 5種類である。それ

ぞれのダスト種について 0.1、1、2、3、4、5 µmの

サイズを用意した。フィッティングはMarkov Chain

Monte Carlo (MCMC)法と Non‒Negative Least

Square (NNLS) 法を組み合わせた手法で行った。
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4 Results

フィッティング結果を 図 3 (Sz 96) と 図 4 (IP

Tau) に示した。Sz 96では Rim、Mid‒plane、及

び非晶質ダストが暗くなり、結晶質ダストが明るく

なった。IP Tau では Rimと Surface が明るくな

り、Mid‒planeが暗くなった。Sz 96の両観測デー

タ及び IP Tauの JWST データでは、10 µm 周辺

のフィーチャーは非晶質ダストの放射が支配的であ

るが、20 µm 付近では結晶質ダストの寄与が見られ

る。IP Tauの SSTデータでは結晶質ダストの寄与

が 10 µm 周辺でも顕著にみられる。

温度変化は図 5 (Sz 96) と 図 6 (IP Tau)に示し

た。Sz 96では Rim温度が 5%上昇し、結晶質ダス

ト温度が 14%低下した。IP Tauでは結晶質ダスト

温度のみに有意な変化が見られたが、SSTデータの

結晶質ダスト温度の事後分布はピークを持たず、解

は定まらなかった。IP Tauの SSTデータ以外の三

つのデータで、結晶質ダストは非晶質ダストよりも

低温であった。

c の変化率 (JWST/SST)を図 7に示した。cの値

は、Sz 96において Rim、Mid‒plane及び非晶質ダ

ストは 20‒40%減少し、結晶質ダストは 61%増加し

た。IP Tauでは、Rimが 14%増加、Mid‒planeが

46%減少、非晶質ダストは有意な変化を示さなかっ

た。IP Tau結晶質ダストの cの値は顕著な増加を

示したが、SSTデータの結晶質ダスト温度の解が定

まっていない影響で大きな不定性が残った。

5 Discussion

以下では、結晶質ダストの温度と分布及び、二天

体の変光を説明する円盤構造のダイナミクスについ

て議論する。IP Tauの SSTデータの結晶質ダストの

温度及び質量については、今回のモデルフィッティン

グでは不定性が大きかったため、議論には含めない。

本研究では、結晶質シリケイトが非晶質シリケイト

よりも低温で存在していることが、従来の SSTデー

タより明確な結晶質シリケイトフィーチャーの識別

を可能にする JWST データにおいても確認された。

これは、この傾向が 1. Introduction で述べた「コ

ントラスト」による見落としではなく、実際に結晶

質ダストが低温であることを支持している。低温の

結晶質ダストを生み出すプロセスとして、結晶質ダ

0

2

4

6

8

10

F
(1

0
14

W
m

2 )

SST
Model
Star
Rim
Mid-plane
Am. surface
Cry. surface
Obs. data

0

2

4

6

8

10

JWST
Model
Star
Rim
Mid-plane
Am. surface
Cry. surface
Obs. data

0.0

0.5

1.0

1.5

2.0

2.5

3.0

F
(1

0
14

W
m

2 )

Am. forsterite 0.1 m
Am. forsterite 1.0 m
Am. forsterite 2.0 m
Am. enstatite 0.1 m
Am. enstatite 2.0 m
Am. silica 1.0 m
Cry. enstatite 5.0 m
Cry. forsterite 0.1 m
Cry. forsterite 1.0 m

0.0

0.5

1.0

1.5

2.0

2.5

3.0 Am. forsterite 0.1 m
Am. forsterite 2.0 m
Am. enstatite 0.1 m
Am. enstatite 2.0 m
Am. silica 1.0 m
Cry. enstatite 5.0 m
Cry. forsterite 0.1 m

5.0 7.5 10.0 12.5 15.0 17.5 20.0 22.5 25.0
Wavelength ( m)

-5

0

5

R
es

id
ua

l (
%

)

5.0 7.5 10.0 12.5 15.0 17.5 20.0 22.5 25.0
Wavelength ( m)

-5

0

5

図 3: Sz 96のフィッティング結果：上段は全体のフィッティン
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図 4: IP Tau のフィッティング結果: 構成は図 3と同じ。
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ストの円盤外側への輸送過程や、円盤内側高温領域

での結晶質ダストの再非晶質化が議論されているが、

未だ定量的な評価はなされていない。

また、本研究で得られた T Tauri 型星天体のスペ
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クトル変動は、円盤内側領域の高さの変化で定性的

に説明できる。これは Espaillat et al. (2011)

による Pre‒Transitional disk の変光モデルを参考

にし、結晶質ダストが円盤外側低温領域に存在する

という我々の結果を踏まえている。

Full disk を持つ Sz 96では、非晶質ダストの質

量や Rim、Mid‒planeの放射面積が減少し、結晶質

ダストの質量が増加した。これは、Rimを含む円盤内

側領域の高さが全体的に低下することで、Mid‒plane

及び非晶質ダストが中心星から受けるエネルギーが

減少し、代わりに外側の結晶質ダストがより多くの

中心星からの放射を受けるようになるためと解釈さ

れる (図 8)。

IP Tau は Pre‒Transitional disk を持ち、Rim

の放射面積が増加、Mid‒planeの放射面積が減少し、

非晶質ダストの質量が有意には変化しなかった。こ

れは、Rimを含む内側円盤のスケールハイトが増加

したことで、内側円盤が外側円盤へかける影の面積

が大きくなったためと考えられる (図 9)。

ただし、この説明は定性的な一つの仮説にとどま

り、正確な円盤のダイナミクスを捉えるには、SEDと

矛盾しない円盤構造を考慮したモデルによる評価が

必要である。

図 8: Sz 96の SST観測 (左) から JWST 観測 (右) かけての
円盤構造の変化

図 9: IP Tau の SST観測 (左) から JWST 観測 (右) かけての
円盤構造の変化

6 Conclusions

本研究では、円盤構造の異なる二つの T Tauri 型

星 Sz 96と IP Tauの SSTおよび JWSTの中間赤外

線スペクトルを解析し、約 20年に渡る変光から推定

される温度とダスト組成、及び円盤構造のダイナミ

クスを明らかにした。その結果、両天体の変光がと

もに円盤内側領域の高さの変化で説明され、変光タ

イプの違いは円盤構造に起因することが示唆された。

また、結晶質シリケイトは常に非晶質シリケイトよ

りも低温で存在していることが、従来の SSTデータ

より質の良い JWSTデータで確認された。そのメカ

ニズムについて、今後はその定量的な検証が求めら

れる。
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ALMAによる超新星残骸W44超高速度成分Bulletの観測的研究
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Abstract

超新星残骸W44は、太陽系から約 3 kpcの距離にある II型超新星爆発の残骸であり、質量約 3×105 M⊙

の巨大分子雲と相互作用している。我々は、ミリ波サブミリ波帯分子スペクトル線観測に基づきこのW44分
子雲の研究を行ってきた。その過程において、空間的に局在した極めて速度幅の広い超高速度成分（Bullet）
を発見した。この Bulletは 0.5 pc×0.8 pc程度の大きさで、120 km s−1 程度の極めて広い速度幅を有する。
この Bulletが持つ Y字状の空間-速度構造から、高密度分子層への点状重力源の高速突入過程が起源として
提案された (Yamada et al. 2017)。そして想定される位置に対応天体が検出されていないことから、この点
状重力源の候補として 30M⊙ 程度の孤立ブラックホールが有力視されている。今回我々は、ALMA Cycle

4で取得された Bulletの CO J=3–2回転遷移スペクトル線データを再解析し、その詳細な空間速度構造を
精査した。入念な像合成を行った結果、合成ビームサイズ 1.55″×1.22″（0.0225 pc×0.0178 pc）のイメー
ジを得た。このデータから、Y字構造の根元に南北方向に伸びる二本の細長いフィラメント状構造を発見し
た。これらのフィラメント構造は 30 km s−1 程度の速度幅を持ち、超新星衝撃波によって生じた高密度層と
解釈される。これらと Y字構造は滑らかに連結しており、上記突入シナリオの妥当性が確認される。一方で、
Bullet周辺には、さらにコンパクトな V字状空間速度構造（Petit-Bullets）が 8つ発見された。これらは同
様の過程で形成された可能性があり、突入天体が単一の点状重力源ではないことが示唆される。

1 Introduction

超新星残骸W44は、銀河座標 (l, b) = (34.◦7, −0.◦4)

に位置する電波天体である。W44は太陽系から約 3

kpcの距離にあり (Caswell et al. 1975)、大きさは
20 pc×30 pc 程度、年齢は (0.65–2.5) × 104 年と見
積もられている (Smith et al. 1985; Harrus et al.

1997)。W44 の周波数 324 MHz における強度分布
は図 1(a)のようになり、その概形は楕円形に近いこ
とがわかる (Castelletti et al. 2007)。W44 は、質量
約 3×105 M⊙ の巨大分子雲（GMC）と相互作用し
ており、両者の相互作用の証拠として、スペクトル
中に広い速度幅（∆V ≥ 25 km s−1）を持つ wing 成
分の存在が報告されている (Seta et al. 2004)。この
wing 成分は、W44の電波シェル全体にわたって空
間的に拡散しており、膨張速度 Vexp = 14.3 km s−1

による明確な膨張運動を示している (Sashida et al.

2013)。
この膨張シェルの運動学的な調査の過程で、(l, b) =

(34.◦725, −0.◦472) の位置において、従来の wing 成
分よりもさらに広い速度幅を持つ “超高速度 wing”

成分が発見された (Sashida et al. 2013)。この構
造は 100 km s−1 を超える速度幅を持ち、W44に付
随する分子雲（VLSR ≈ 40 km s−1）から派生してい
るが、負の速度側にのみ広がっている。この成分は
位置-速度図上で弾丸のような形状を持つことから
“Bullet”と名付けられた。Bulletはその後、Atacama

Submillimeter Telescope Experiment (ASTE)、野辺
山 45 m 望遠鏡、および Mopra 望遠鏡による追観測
で確認された (Yamada et al. 2017)。これらの観測
により、CO J=1–0、CO J=3–2、CO J=4–3 およ
び HCO+ J=1–0 輝線において Bulletの特徴的な空
間-速度構造が明らかとなった（図 1(b)–(d)）。Bullet

は空間的に非常にコンパクト（約 0.5 pc）であり、位
置-速度図上では特徴的な “Y”字状構造を示す。この
構造の運動エネルギーは約 1048 erg に達しており、
W44を形成した超新星爆発が周囲の分子雲に与えた
エネルギー（約 1050 erg; Sashida et al. 2013）のう
ち、Bulletの領域に伝わるエネルギーを 1.5桁ほど
上回る。
これらの特徴から、Bulletの起源は「突入モデル」

によって説明されている（図 1(e); Yamada et al.
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図 1: (a) Karl G. Janskey Very Large Array で取得された W44 の 324 MHz 電波連続波の強度分布
(Castelletti et al. 2007)。マゼンタの十字はBulletが発見された位置を示す。(b)–(d) はそれぞれCO J=3–

2、CO J=4–3、および HCO+ J=1–0 輝線の VLSR = −79 ∼ +34 km s−1 における積分強度図（上）と銀
緯 b = −0.◦472における銀経–速度図（下）(Yamada et al. 2017)。(e)「突入モデル」に基づいた Bulletの
形成シナリオの模式図。赤い矢印は突入天体の進行方向を示す。

2017）。このモデルでは、大質量の点状重力源がW44

の衝撃波によって生じた高密度層に向かって高速で
突入することを仮定する。運動エネルギーと光度に
基づく制約から、この突入天体の質量は 30M⊙ 以
上である必要があるとされる。Bulletの領域で対応
天体が見られないことから、突入天体は孤立したブ
ラックホールである可能性が示唆されている。さら
に、磁気流体力学（MHD）シミュレーションにより、
この突入モデルは Bulletの空間スケール、莫大な運
動エネルギー、そして位置-速度空間におけるY字状
構造を良く再現できることが示された (Nomura et

al. 2018)。

2 Observations and Analysis

本 研 究 で は 、Atacama Large Millime-

ter/submillimeter Array（ALMA）の Cycle 4

で取得された Bullet領域における CO J=3–2 輝線
の観測データ（Project code: 2016.1.01548.S, PI:

Masaya Yamada）を使用した。観測には、12 基の
7mアンテナ、43基の 12mアンテナ、ならびに 4基
の Total Power（TP）アンテナが用いられた。観測
範囲は、Bulletの座標 (l, b) = (34.◦725, −0.◦472) を
中心とした 0.′′032×0.′′033である。
データ解析には、Common Astronomy Software

Applications（CASA）パッケージを用いた。CASA

のバージョンは、データ較正には ver. 4.7.2、イメー
ジングでは ver. 5.7.0を使用した。解析手順として、
まず uvcontsubタスクにより連続波成分を減算し、
輝線成分を抽出した。次に、tclean タスクを用い
て干渉計データからイメージを作成した。その後、
Faridani et al. (2018) で提案された結合手法をもと
に公開されているオープンソースコードを用いて、干
渉計イメージとTPイメージを合成することで最終的
なデータキューブを作成した。この最終キューブの合
成ビームサイズは 1.′′55×1.′′22 (0.0225 pc×0.0178 pc)、
位置角は−48◦、速度チャネル幅は∆V = 0.5 km s−1

であった。
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3 Results

ALMAによる観測データの詳細な解析により、本
研究でも Bulletの位置-速度平面における Y字状構
造（以下、“Bullet Main”）が確認された（図 2(g)）。
Bullet Mainは左右非対称であり、負の高速度端に約
0.4 pcの拡がりを持つことがわかる。得られたサイ
ズパラメータ S、分子ガスの LTE質量Mgas、運動
エネルギー Ekin は表 1に示す。
さらに、Bullet Main の周辺では、よりコンパク

トで広い速度幅を持つ 8つの “V”字状構造が新たに
発見された（図 2(a)–(f)）。それぞれの空間サイズは
0.1–0.3 pc、速度幅は 72–162 km s−1に及ぶ。これら
の構造は、Bullet Mainと同様にW44分子雲の負の
速度側のみに存在し、各々が点状重力源の突入過程
で形成された可能性があることから、新たに “Petit–

Bullets”と呼称する。それぞれ、銀河面からの高さ
に基づいて PB1から PB8の番号を付した。

表 1: Bullet Mainの物理量
物理量 値
サイズ S 0.388+0.087

−0.060 pc

質量Mgas 7.59± 1.64M⊙

運動エネルギー Ekin 1047.2±0.5 erg

4 Discussion

本章では、Bulletおよび Petit–Bulletsの観測的特
徴に基づき、それらを形成した突入天体の性質につ
いて考察する。
まず、Bulletの位置に対応する明るい天体が観測

されていないことから、突入天体は光度の高い大質
量星ではないと考えられる。さらに、これらの構造
はいずれもW44分子雲の速度（VLSR ≈ 40 km s−1）
に対して負方向に大きく逸脱した速度を有しており、
銀河円盤の回転とは逆方向に高速で運動している。
このことは、突入天体が銀河系のハローに属する天
体であることを強く示唆している。加えて、Bullet

Mainおよび 8つの Petit–Bulletsは 1 pc程度のコン
パクトな領域に集中的に分布しており、これらが単
一の突入天体によって形成されたとする Yamada et

al. (2017) のモデルとは整合しない。この事実は、
突入天体が複数の点状天体からなる集合体である可

能性を示している。特に、Bullet Main を形成した
突入天体は、運動量保存則を満たすために少なくと
も 3.8M⊙ 以上の質量を持つ必要があり、この下限
質量は中性子星の理論的な質量上限である Tolman-

Oppenheimer-Volkoff（TOV）限界を上回る。このこ
とは、突入天体が非活性な孤立ブラックホールであ
るという解釈を支持する。
また、Bullet MainおよびPetit–Bulletsの多くは、

位置-速度図上において左右非対称な構造を示してい
る。これは、突入天体が分子雲に対して斜め方向か
ら突入した可能性を示唆している。この非対称性を
定量的に評価するため、各構造の速度チャネルごと
の強度分布に対して楕円フィッティングを行い、空
間的な広がりおよび中心位置の変化を解析した。そ
の結果、固有速度の平均は南東方向に約 1 km s−1、
分散は約 16 km s−1 と評価された。また、Y字およ
び V字の先端速度から評価した視線速度の平均は約
−64 km s−1、分散は約 27 km s−1 であった。このよう
に Bullet Mainおよび Petit–Bulletsの突入天体は、
大局的に同じ方向へ移動しているものの、ランダム
な速度成分を含んでいると考えられ、球状星団のよ
うに自己重力で束縛された系を構成していることが
示唆される。この仮定のもと、これらの速度分散と、
Bullet+Petit-Bulletsの空間的広がりから評価される
Virial質量は 2.0×105 M⊙ であり、これは典型的な
球状星団の質量範囲に整合している。

5 Conclusion

本研究では、超新星残骸W44に付随する超高速度
分子雲 Bulletについて、ALMAによる CO J=3–2

輝線データを解析した。この解析により、空間分解
能 1.′′55×1.′′22 (0.0225 pc×0.0178 pc)、速度チャネル
幅∆V = 0.5 km s−1で、Bulletの詳細な空間-速度構
造を描出することに成功した。
得られたイメージの精査により、Bulletの大局的な

Y字状構造（Bullet Main）が明瞭に検出された。さ
らに、Bullet Mainの周辺には、8つの極めてコンパ
クトかつ広速度幅を持つ成分（Petit-Bullets）を新た
に検出した。Petit-Bulletsは、位置速度図上で “V”

字状構造を呈し、これらも Bullet Main同様に点状
重力源の突入で形成されたものと推測される。この
ことは、突入天体が単独の点状重力源ではなく、複
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図 2: (a) 本研究で得られた CO J=3–2 輝線の積分強度図。積分範囲は、VLSR = −130 ～ 60 km s−1。
図の外側にある黒い矢印は、(b)–(g)の位置速度図を描画した銀経・銀緯を表す。マゼンタの十字は Petit–

Bullets の位置を表している。(b) l = 34.◦7161、(c) l = 34.◦7288における銀緯-速度図。(d) b = −0.◦4601、
(e) b = −0.◦4615、(f) b = −0.◦4650、および (g) b = −0.◦4710 における銀経-速度図。

数の点状重力源から成る集団である可能性を強く示
唆する。突入天体は、銀河円盤の回転に対して逆行
する運動を持ち、∆V = 72–162, km, s−1という高速
度で移動していることから、銀河系ハローに属する
天体である可能性が高い。特に、Bullet Mainの運動
量評価からは、その形成に関与した突入天体が孤立
ブラックホールである可能性が示唆された。
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XRISM衛星を用いた超新星残骸G349.7＋0.2の精密X線分光観測
内田 敦也 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

G349.7＋0.2は系内にある超新星残骸である。この天体の元素組成比は重力崩壊型超新星によく似たパター
ンを持つ一方で既存の重力崩壊型モデルで予想されるよりも高い Ni/Fe比 (∼5–11)が報告されている。そ
れを説明する爆発機構の一つとして電子捕獲型超新星が挙げられる。電子捕獲型超新星は理論上存在するが、
確たる証拠は見つかっていない。一方で、Ni 輝線は Fe 輝線と混在しているため、真の Ni/Fe 比を測るた
めには高いエネルギー分解能が必要である。今回我々は ≤5 eVの高エネルギー分解能を持つ X線天文衛星
XRISMを用いて G349.7＋0.2を観測した。解析の結果 1σエラーの範囲で、Ni/Fe∼ 22+7

−6(solar)と見直し
た上で、この値が重力崩壊型超新星モデルで説明される値よりも有意に大きく特別な機構が必要であること
が確かめられた。また、Ni/Feの空間分布から、高い Ni/Fe比は局所的なものではなく、大局的な傾向であ
ることもわかった。

1 イントロダクション
8M⊙を超える質量の星は恒星進化の最後に超新星

爆発を起こす。爆発とともに宇宙空間に放出された
物質は数万年の間、星雲状の天体として存在する。こ
れを超新星残骸と呼ぶ。超新星残骸は、星の外層が
超音速で飛び出した ejectaと爆発の衝撃波が周囲の
星間物質を掃き溜めてできる shellの２成分プラズマ
から成る。超新星残骸の元素組成を調べることは爆
発前の星の組成や爆発機構についての理解する手掛
かりとなる。

すざく衛星を用いた X線観測による先行研究では
超新星残骸 G349.7+0.2にはMg, Al, Si, S, Ar, Ca,

Fe, Niの輝線が見られている。これらの元素組成比
は概ね 35–40 M⊙ 重力崩壊型超新星とよく似た組成
を示している一方で、高いNi/Fe比（∼5–11）も報告
されている (Woosley& Weaver 1995, Yasumi et al.

2014)。この様な高いNi/Fe比を示す爆発機構の候補
として電子捕獲型超新星が挙げられる。電子捕獲型
超新星は 8–10M⊙の星で起こるとされていて、核燃
焼によりO, Ne, Mgコアまで形成した後、Si燃焼に
進むことなく、コアで電子捕獲反応が起きて重力崩
壊する電子捕獲型超新星となることが示唆されてい
る (Nomoto 1984)。電子捕獲型超新星は電子捕獲反
応によって中性子が多く生成されるため、Niなどの
Feよりも重たい元素が生成されると考えられている
(Wanajo et al. 2009)。電子捕獲型超新星の候補とし

て他に、かに星雲などが挙げられるが確たる証拠は
未だ見つかっていない。
Ni/Fe比が高くなる候補としては他に、非対称爆発
の低質量星の重力崩壊型超新星も考えられる。爆発
が非対称であると、深部にある中性子を多く含む Si

殻が外に放出されることでNiの合成量が多くなるこ
とがある (Nagataki et al. 1997, Temim et al. 2024,

Woosley & Weaver 1995)。

過去のすざく衛星による観測では高い Ni/Fe比が
報告されていたが、Ni Heα輝線 (7.8 keV)の近くに
は Fe Heβ輝線 (7.9 keV)も存在し、すざく衛星のエ
ネルギー分解能 (∼130 eV)では、これらの輝線を分
離することは困難であった。よって、真に高いNiアバ
ンダンスを持つことを確かめるためには、より高いエ
ネルギー分解能を持つ検出器での観測が必要である。
そこで、今回我々は≤5 eVの高いエネルギー分解能を
持つ X線天文衛星 XRISMを用いて G349.7+0.2を
観測した。それに加えて、先行研究よりもアップデー
トされた星間吸収モデル tbabs(Wilms et al. 2000)

と atomic code(AtomDB 3.1.2)を用いて解析を行う
ことで、G349.7+0.2の Ni/Fe比を評価し直す。

2 観測装置
XRISM は 2023 年 9 月 7 日に打ち上げられた最

新の X線天文衛星である。二つの検出器が搭載され
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ており、一つ目は軟 X 線分光装置 resolve である。
Resolveは１ピクセルが 30”×30”の 36個のマイクロ
カロリメータシステムからなる。視野は 3.1’× 3.1’

でエネルギー範囲は 1.7–12 keV での観測が可能で
ある。Resolve 最大の利点は高いエネルギー分解能
(∆E ≤ 5 eV)にある。これは従来よりも詳細な輝線
構造を見ることを可能にする。もう一つは CCDカ
メラを用いた軟X線撮像装置Xtendである。Xtend

は 38.5’× 38.5’という広い視野と高いバックグラウ
ンド除去性能を持つ。我々はこれらの検出器を用い
て、G349.7+0.2を 173 ks観測した。G349.7+0.2は
直径 ∼2.5’なので、Resolveと Xtend両方でこの超
新星残骸の全景を捉えることができた (図 1)。

図 1: G349.7+0.2 のイメージ。左は Resolve(1.7–12 keV)。緑
の枠線は 36 個のピクセルを表している。この内ピクセル 12 は
キャリブレーション用、ピクセル 27 はゲイン異常が報告されて
いるため使用しない。右は Xtend(0.4–13 keV) から作成したも
の。緑で囲った範囲はスペクトル作成に用いた領域。

3 スペクトルの作成
図 1 に示す領域を用いてスペクトルを作成した。

Resolveは 34個のピクセル、Xtendは円でソース領
域を選択している。ただし、Resolveの全 36個のピ
クセルの内、ピクセル 12はキャリブレーション用、
ピクセル 27はゲイン異常が報告されているためそれ
らを除いた 34個のピクセルを使用している。
また、図 1から見て取れるように、Resolveの視野内
では十分な面積のバックグラウンド領域を選択する
ことができない。そこで、Xtendを用いてバックグラ
ウンドのモデルを作成し、ソースのモデルに組み込
むことにした。一方で Xtendについては視野内から
バックグラウンド領域を選択可能であるため、ソー
スからバックグラウンドスペクトルを差し引きした
スペクトルを作成した。作成したスペクトルは図 2

に示した。XRISM衛星とすざく衛星のスペクトルを
比較すると XRISMではより詳細な輝線構造を捉え
ていることがわかる。

4 スペクトルフィッティング
本解析のスペクトルでは、Mg, Si, S, Ar, Ca, Fe,

Niの輝線が確認できるだけでなく、それぞれの元素
には複数の輝線が見られており、これは共鳴線だけ
でなく禁制線や衛星線が見えているためである。He

様イオンの輝線だけでなく、より低電離な輝線まで
分光できているため、複数の電離成分を考慮する必
要がある。プラズマが熱平衡に至るまでにかかる時
間をイオン化時定数 τ といい以下の式で表される。

tau = ne× t (1)

ne:電子数密度　 t:イオン化の経過時間
このイオン化時定数の勾配と各元素のアバンダンス
を個別に評価するために ejecta のプラズマ成分に
は bvvpshockモデルを用いた。また、星間吸収には
Wilms et al. (2000)の元素存在度と吸収断面積に基
づく tbabsモデル、shellに対応するプラズマには平
衡プラズマモデル vapecを用いる。フィットにはこ
れらを用いた

MODEL = tbabs× (vapec+ bvvrnei) (2)

を使用する。統計を良くするために今回は Xtendの
スペクトルと Resolveのスペクトルを一つのモデル
で同時にフィッティングした。そのスペクトルを図 3

に示した。今回のフィットでは c-stat/d.o.f∼0.95で
あった。フィッティングパラメータを表 1に示した。
エラーは全て 1σである。特にMg, Si, Fe, Niのア
バンダンスは太陽組成のおよそ２倍あるいはそれ以
上高い値が確認できる。Niについては特に高いアバ
ンダンスが得られている。このフィッティングから
Ni/Fe∼ 22+7

−6(solar)と求められた。

5 考察
フィッティングの結果、非常に高いNi/Fe比が得ら
れた。まずは、Ni/Fe比の観点から本天体の起源を
考察する。今回比較するモデルとして、Sukhbold et
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図 2: 左は XRISM衛星で撮った G349.7+0.2のスペクトル。赤は Xtend、黒は Resolveのデータを示している。右は、Yasumi et
al. (2014)で用いられていたすざく衛星で観測した G349.7+0.2のスペクトル。両者を比較すると Resolveのスペクトルは先行研究
に比べてより詳細な輝線構造まで確認できることがわかる。

図 3: Resolveと Xtendのソーススペクトルを同時フィティング
している。黒いデータ点が Resolve、赤いデータ点が Xtend の
スペクトルである。また Resolve のフィッティングモデルは緑の
線、Xtend のフィッティングモデルは青の線で表されている。

表 1: ソーススペクトルのフィッティングパラメータ

Component Parameter

Absorption HN (×1022 cm−2) 10.82+0.11
−0.19

CIE kT (keV) 0.47+0.04
−0.02

Abandance (solar) 1 (fixed)

norm (cm−5) 0.65+0.14
−0.27

NEI kT (keV) 1.23+0.02
−0.01

Abandance (solar) Mg 11.2+2.0
−2.0

Si 2.19+0.22
−0.16

S 0.98+0.07
−0.07

Ar 1.00+0.08
−0.08

Ca 1.08+0.06
−0.09

Fe 1.79+0.13
−0.09

Ni 39.2+8.5
−9.1

net lower (×109 s cm−3) 8.90+3.90
−3.20

upper (×1011 s cm−3) 9.51+0.57
−0.52

Velocity (km/s) 328+18
−17

norm (cm−5) 0.11+0.01
−0.01

c-stat/d.o.f 16531/17318 = 0.95

al. (2016)の公開モデルを用いた。これは 9–120M⊙

の初期質量に対して恒星進化から重力崩壊型超新星
爆発まで 200通りの計算を 1Dで行ったデータセット
である。図 4はその公開データから得た Ni/Fe比を
示したものである。本解析で得た Ni/Fe比はこのモ

デルで予想される値より有意に大きく、1Dの重力崩
壊型モデルでは説明ができない。このことから、特
殊な爆発機構が要求されることがわかる。

図 4: 9.0–120M⊙ の前駆星質量と Ni/Fe比の関係を示したもの。
プロットは Sukhbold et al. 2016の公開データから作成した。赤
色の破線と網かけの部分はそれぞれ今回の解析で得た Ni/Fe比と
その１σエラーを表す。

図 5: Chandra 衛星で観測された G349.7+0.2。赤:1.78–2 keV
(Si Heα) 緑:4.2–6.4 keV (連続成分) 青:6.52–6.95 keV (Fe K)
を表す。領域 A, B, C, D を黄緑の長方形で定義している。

次に、空間分布に注目する。G349.7+0.2のイメー
ジ (図 5)を見ると、左下が明るく右が暗い非対称な
構造をしていることがわかる。非対称な爆発であっ
た可能性も考慮すべきであることがわかる。さらに、
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表 2: 領域ごとの Ni/Fe 比

領域 Ni/Fe比
A 16+13

−7

B 23+22
−14

C 17+15
−10

D 6.0+6.2
−5.1

密度むらに応じて４つの領域 A, B, C, Dを定義し、
それぞれのXRISMのスペクトルに対して再フィット
を行った。その結果 Ni/Fe比の空間分布は表 2のよ
うになった。エラーは全て 1σである。この結果を
プロットして比較したものが図 6である。領域A, B,

Cでは太陽組成に比べて有意に高い Ni/Fe比が得ら
れていることがわかり、Ni/Fe比の高い領域は広い
範囲に渡っていることがわかる。これは、Ni/Fe比
の高さは局所的なものではなく、大局的なものであ
り、広い範囲にNiが分布するような機構が関わって
いることがわかる。一方で、領域Dだけは他と違い、
Ni/Fe比が小さく 1σの範囲に太陽組成が含まれて
いたが、エラーが大きく他の領域に比べて有意に小
さい値とは言えなかった。

図 6: 表 2 の値から領域 A, B, C, D について Ni/Fe 比をプロッ
トしたもの。エラーは 1σ。赤い破線は太陽組成（Ni/Fe=1）を
表す。

6 まとめ
今回の我々は、先行研究よりも高いエネルギー

分解能 (≤5 eV) をもつ XRISM 衛星で超新星残骸
G349.7+0.2 を観測した。我々の解析で、この天体
は高い Ni/Fe∼ 22+7

−6(solar)を持つことを確認した。
この値は 1D の重力崩壊型モデル (Sukhbold et al.
2016)だけでは説明できず、特殊な爆発機構が必要で
あることがわかった。また、G349.7+0.2のChandra
イメージを見ると非対称な構造を持っていることが
わかった。Ni/Fe比の高さは非対称性に由来する可
能性も伺えるが, まだ証拠としては不十分である。さ
らに、Ni/Fe比の高い領域はこの超新星残骸の広範
に渡っており、全域的に Ni/Fe比が太陽組成に比べ
て高い傾向があることもわかった。今後、より詳細
な解析を行い爆発機構について議論を進めたい。
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Mg-rich超新星残骸J0550-6823と大マゼラン星雲における shell

mergerへの示唆
久保池 結 (明治大学大学院 理工学研究科 物理学専攻)

佐藤 寿紀 (明治大学)

Abstract

大質量星の最終進化段階において、殻燃焼とそれに伴う内部混合過程は、重力崩壊型超新星爆発の条件を決
定づける主要な因子の一つである。特に爆発前の数日から数時間で起こる内部の核燃焼と混合の過程「shell

merger」は、爆発の成否に重大な影響を及ぼす可能性があるが、その内部で発生する劇的な核燃焼過程を超
新星残骸の観測から確定させることは困難であった。しかし近年、爆発後に残される超新星残骸の組成、特
にMg-rich超新星残骸の観測が shell merger の存在を示唆する手がかりとなる可能性が指摘されている。本
研究では、Mg-rich超新星残骸の新たな候補天体である J0550–6823 に対し、X線観測およびスペクトル解
析を行った。その結果、Mg/Ne の質量比が ≈ 1と高く、本天体がMg-rich超新星残骸であることが確認さ
れた。 また観測結果と超新星爆発前のモデルの比較から、J0550-6823の親星は爆発前に激しい殻燃焼過程
を経験した可能性が示唆された。さらに LMC内には 2～3個のMg-rich SNRが存在することがわかってお
り、これは LMC内の大質量星のうち最大で約 10～40％が激しい殻燃焼活動を経験している可能性を示す。
こうした割合は銀河の化学進化に重要な影響を与えるものであり、これらの星が合成する元素の存在比に寄
与していることが示唆される。

1 Introduction

重力崩壊型超新星爆発までの数日間の殻燃焼過程
は、大質量星の内部構造を形成する上で重要な役割
を担っており、超新星 (SNe)やその残骸の化学組成
に影響を与えると考えられている。中でも内側の酸
素燃焼殻と外側の炭素燃焼殻が動的に混ざり合う、い
わゆる「shell merger」と呼ばれる現象が近年注目さ
れている (Sato et al. 2024)。図 1に示されているよ
うに、O/Ne燃焼殻に Neが取り込まれて燃焼し、O

燃焼殻で合成された Siが外層に運ばれる事で、Siの
質量分率が増加する。このような混合過程は、爆発
時点での親星の密度構造や元素組成を大きく変化さ
せる可能性がある (E.Laplace et al. 2021)。しかし
shell mergerそのものの直接的な観測的証拠は未だ
限られている。
その中で shell mergerを経験した可能性がある観

測的指標として、「Mg-rich SNR」が注目されている
(Matsunaga et al. 2024)。通常の SNRではMgの量
は Neの量よりも明らかに少ないが、Mg-rich SNR

では Ne/Mg比が ≈ 1またはそれ以下になる。この
ような低い Ne/Mg比は、Neが内部に取り込まれて

図 1: 爆発数日～数時間前の殻燃焼過程を経ている恒
星内部の構造。

燃焼することで相対的に Ne/Mg比が減ることで起
きるとされる。Mg-rich SNRの観測は、終末期の殻
燃焼や内部混合といった恒星進化プロセスを理解す
る上で重要である。
ここで私達は大マゼラン星（LMC）の東端に位置
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する J0550-6823を観測し、スペクトル解析を行う。
先行研究よりMg-rich SNRの可能性が上がっている
が、X線強度が弱く背景放射の影響を大きく受ける
為、Mg-rich SNRの証明や親星との比較が難しかっ
た。そこで本研究では改良されたバックグラウンド
モデリング手法を用いることで、信頼性の高い元素
組成の測定を行った。そこで得られた元素量を親星進
化のシミュレーションモデルと比較し、shell merger

との関係性や銀河の化学進化について考察した。

2 Observations

Chandra ACIS が 2003 年 10 月 2 日に観測した
データを CIAO virsion 4.16と CalDB 4.11.2で再処
理した。図 2にChandraの 0.5-10.0keVのX線画像
を示してある。前章でも述べたように、この天体は
X線強度が弱い為、如何に正確に背景放射をモデリ
ングするかが重要である。そこで Chandra ACISの
ツール mkacispbackを用いて、検出器由来のバック
グラウンド（particle-induced background）をモデ
リングした。また宇宙由来のバックグラウンド (sky

background)は図 2の長方形領域から、Xspecの apec

で表現した。これらを組み合わせる事で、宇宙由来
のバックグラウンドと検出器由来のバックグラウン
ドの双方を考慮したモデルを作成した。
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のモデリングを行った。

バックグラウンドのモデリングの後、J0550 の
source領域とバックグラウンド領域で normalization
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図 3: τ = 1.0 × 1012[s ⊙ cm−3] の時のスペクト
ル。青線は Xspecの phabs*(apec+vnei)のフィット
結果、黒線は mkacispbackによる particle-induced

background,黒破線はXspecの apecで表される sky

background,赤線は J0550のフィット結果 (Xspecの
vnei)を表す。

の面積比を取ることで、バックグラウンドのモデルを
J0550の解析に取り込んだ (図 3)。スペクトルフィッ
トの為、表 1に書かれた値、He（１に固定）、S（Siと
同じ）以外の各 abundanceは LMCの代表である 0.3

に設定した。表の値とAnders & Grevesse (1989)の
値を元にして Si/Mg,Ne/Mgの質量比を求めた。ここ
で、電離度 τ は一意に求めることが難しいため、4段
階に値を変化させて誤差１ σでフィットした。χ2の
値から、τ = 1.0× 1012[s⊙ cm−3]の時は電離平衡に
達していると考え、以降この値を bestfit parameter

として扱った。1.8keVの Si線は残骸とバックグラウ
ンドが混合しており、この２つを分離するためには
より高い統計量やスペクトル解像度が必要になる。

3 The origin of J0550-6823

この解析から、Ne/Mg 比 ≈1 と分かったので、
J0550-6823はMg-rich SNRであることが示された。
よって J0550の親星が恒星進化の殻燃焼過程を経て
いることが示唆された。
J0550のMg-richな組成の起源を調べる為、一次元
親星シミュレーションと Ne/Mg-Si/Mg比を比較し
た (図 4)。ここで、Siの質量分率が 0.05を超える質
量半径「Si半径Mr(Si = 0.05) 」を定義する。shell

mergerを経験したモデルでは、内側の O-shellで合
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表 1: 各電離度 τ におけるスペクトルフィット結果
τ [s · cm−3] (a)5.00× 1010 (b)1.00× 1011 (c)5.00× 1011 (d)1.00× 1012

keT [keV] 0.51± 0.01 0.41± 0.01 0.32± 0.01 0.30± 0.01

O 0.37± 0.01 0.25± 0.01 0.45+0.05
−0.07 0.63+0.36

−0.06

Ne 0.58± 0.02 0.42± 0.02 0.51+0.02
−0.06 0.63+0.23

−0.05

Mg 1.12+0.07
−0.12 0.92± 0.06 1.18+0.36

−0.09 1.58+0.83
−0.27

Si 0.64± 0.19 0.63+0.19
−0.18 1.21+0.32

−0.30 1.77+0.55
−0.45

Fe 0.15+0.01
−0.02 0.10± 0.01 0.11+0.03

−0.01 0.14+0.07
−0.03

Redshift [10−3] 1.90+0.02
−0.20 1.85+0.03

−0.22 8.13+0.25
−0.33 8.26+0.24

−0.37

norm [ 10
−10

4πD2

∫
nenHdV cm−5] (3.10+0.27

−0.14)× 10−4 (6.16+0.08
−0.10)× 10−4 (9.20+0.11

−0.10)× 10−4 (8.68+1.17
−2.41)× 10−4

χ2/d.o.f 464.42/384 462.68/384 449.55/384 444.71/384

Mass ratios

MNe/MMg 1.40+0.11
−0.16 1.22± 0.10 1.15+0.36

−0.17 1.07+0.69
−0.19

MSi/MMg 0.62+0.19
−0.20 0.73+0.23

−0.22 1.10+0.41
−0.29 1.21+0.73

−0.37

成された Siが外層へ運ばれる為、Mr(Si = 0.05)は
大きくなるので、図 4において右下の明るい（白い）
領域に分布する。
J0550–6823 の観測値（緑のプロット）は shell

mergerモデルの左に位置し、完全には一致しない。
またモデルのオレンジ色の点とも近く、ある程度の
類似性が示唆される。オレンジ色のモデルは Sato et

al. (2024) によると Ne-burning shell が外層の対流
圏へ侵入する「Ne shell intrusion」と同様の現象を
示す。Ertl の基準 (Ertl et al. 2016) によれば爆発が
難しいとされるが、爆発可能性も否定出来ない (T.

Wang et al. 2022)。いずれにせよ、Ne 燃焼を活性化
する過程がMg-richな組成の形成には必要だと考え
られる。
Truelove & C. F. McKee et al. (1999) の解析解

を用いて、爆発からの経過年数を概算した結果約 83

kyrと見積もられた。これに加えて、X線を放射する
ガスの総質量が約 200～400 M⊙ と推定された事か
ら、この残骸が星間物質との混合によって希釈され
たと考えられる。そうすると組成比は LMCの平均
に近づくはずだが、実際の J0550の Ne/Mg比はそ
れよりも有意に低いため、この比率は J0550本来の
組成を反映していると示唆される。

4 Shell merger rate in LMC

大質量星が shell mergerを経験した割合を把握す
ることは、odd-Z元素の生成を理解するうえで重要で
ある。もし大質量星の約 50%が shell mergerを経る

場合、観測される odd-Z 元素と理論予測との間にあ
る長年の不一致を解決できる可能性がある (C.Ritter

et al. 2018)。
LMCにある 31個の重力崩壊型の超新星残骸のう

ち、Ne、Mg、Siの存在比が報告されているのは 7例
ある。その中で J0550と N49Bは低い Ne/Mg比を
示すので、Mg-rich SNRである。さらに B0453–685

も同様の傾向を持ち、暫定的に候補とされると、Mg-

richの割合は最大 29～43%（2～3/7）となる。母数
を LMCの重力崩壊型の超新星残骸の数で考えると
6～10%（2～3/31）と推定される。
ただしこれらの特徴が全て shell mergerによるも

のとは言えず、Ne-shell intrusionのような他の過程
の可能性もある。銀河系の odd-Z 元素量の再現に必
要な約 50%という値と比較すると低い値ではあるが、
これらの結果は shell mergerが odd-Z 元素合成にお
いて無視できない存在であることを示している。

5 Conclusion

本研究から、J0550-6823 の Ne/Mg≈1 より Mg-

rich SNR であることが証明された。それが shell

mergerによるものかは定かではないが、odd-Z元素
の供給源として shell mergerがある程度寄与してい
る可能性を示唆した。今後の XRISMのような高感
度なX線分光技術をもつ衛星のデータ解析から Si量
等を正確に推定できるようになると、残骸の起源に
ついてより詳しく調べることができるだろう。
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図 4: 親星モデルおよび J0550–6823（緑のプロット）における Si/Mg–Ne/Mg の質量比。緑のプロット
は、異なる電離度での結果を示す (表 1)。菱形のマーカーは τ = 1.00 × 1012 [s/cm−3] の時を示す。色
付きのデータ点は一次元の親星モデルから得られたもので、各親星の質量範囲を異なるマーカーで示し
(Sukhbold et al. 2018)、親星の Si 半径 Mr(Si=0.05) を色で表した. 爆発に至らない w18.0 calibration

のモデルに対しては、ブラックホール–中性子星（BH–NS）分離曲線を用い、それらを色付きの点で示し
ている (Ertl et al. 2016)。またこれまでの研究で Si、Ne、Mg の元素組成が明らかにされている LMC

SNR(N63A,B0435-685,SN1987A,N23,N49)も図中にプロットした。LMCの平均 abundanceは青色のマー
カーで表示した (Schenck et al. 2016).
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Tychoの超新星残骸における核燃焼層の反転とその形成過程
坪川 龍生 (明治大学大学院 理工学研究科 物理学専攻)

佐藤 寿紀 (明治大学)

Abstract

Ia型超新星は宇宙における中間質量元素や鉄族元素の主要な供給源として知られており、その明るさの均一
性から宇宙の距離測定に用いられる「標準光源」としても重要である。しかしながら、Ia型超新星について未
解明な点が多く残されている。典型的な Ia型超新星の残骸として知られる Tychoの超新星残骸（SN 1572）
においては、東縁部に Feを顕著に含み、他の中間質量元素は少ない特異な領域 「Fe knot」 が存在してお
り、爆発メカニズムへの関連性が議論されてきたが、その起源は未解決である。　そこで本研究では、高い
角度分解能を誇る Chandra衛星を用いて、詳細に構造分離したスペクトル解析を行い、この Fe knotの形
成過程を明らかにすることを目的とする。具体的には、Ia型超新星において Feが合成される Si燃焼領域の
特性に着目し、Feが優勢な領域、Feと Siが混在する領域、Siが優勢な領域の 3つに分け、それぞれに対し
てスペクトル解析を行なった。その結果、Tychoの超新星爆発では Si完全燃焼領域が Si不完全燃焼領域よ
り外側に存在する層構造の空間反転が生じていることが明らかになった。一方で、残骸の西側にはこのよう
な反転構造は見られなかったことから、爆発時に Feに富む放出物が Si層を局所的に突き破った可能性が示
唆される。

1 Introduction

Ia型超新星は、比較的軽量な恒星 (約 8太陽質量
未満) の進化の最終段階である白色矮星が起こす熱
核暴走爆発現象であり、宇宙における中間質量元素
や鉄族元素の主要な供給源として知られている。ま
た明るさの一様性から宇宙の距離測定に用いられる
「標準光源」としても重要な天体である。しかしなが
ら、Ia型超新星の爆発メカニズムや元素合成過程に
ついて未解明な点が多く残されている。(Maoz et al.

2014)

本研究では、典型的な Ia 型超新星の残骸として
知られる Tychoの超新星残骸 (Krause et al. 2008)

に着目する。この天体は比較的若く、かつ Chandra

X線観測によって高い空間分解能で構造を詳細に解
析できることことから研究対象として非常に重要で
ある。中でも注目されるのが、残骸東縁部に存在す
る「Fe Knot」と呼ばれる特異な領域があり、Feの
輝線が顕著でありながら中間質量元素（Si,S,Ar,Ca

など）の存在が極めて希薄であるという爆発におけ
る非対称性や核燃焼層の反転を示唆する構造である。
(Yamaguchi et al. 2017)

我々は、Fe knot内における Crの存在比について

注目する。Crは Feと同様に Si不完全燃焼領域にお
いて共に生成される元素であり、その存在比（Cr/Fe

質量比）は爆発時のピーク温度や中性子過剰度に強
く依存する。また、ピーク温度や中性子過剰度の値か
ら超新星爆発における燃焼領域を推測することがで
きる。そのためCr/Fe 質量比は Fe Knotの形成過程
において重要な要素である。先行研究 (Yamaguchi et

al. 2017)では Fe KnotにおけるMCr/MFe < 0.023

という上限値の導出により Fe Knotの起源が Si不完
全燃焼によるものである可能性は示唆されたがその
解明には至らなかった。
本研究では、Fe Knotを Feを含む領域、Feと Si

を多く含む領域、Siを多く含む領域の３つに分割し、
それぞれの領域でCrの存在比の算出を行う。その結
果から領域ごとの燃焼状態を推測し、Fe Knotの形
成過程について議論する。

2 Observations

Fe Knotにおいての Crと Feの質量比を算出する
ため、2009 年に Chandra ACIS により観測された
Tycho SNRデータを CIAO virsion 4.16 と CalDB

4.11.2で再処理をした。図 1の左に SAOImage DS9
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Fe-rich

Fe/Si-rich

Si-rich

図 1: 左図は Chandra の Tycho の超新星残骸の合成カラー画像を示す。赤を Fe の L 殻放射 (約 0.7–1.3

keV),緑を SiのKα線 (1.76–1.94keV),青を高エネルギーの連続X線 (4.2–6.0 keV)を表している。右図は
Fe Knotを拡大し、Feを多く含む Fe-rich(赤線で囲まれた領域),Feと Siが混在する FeSi-rich(黄線で囲ま
れた領域),Siを多く含む Si-rich(緑線で囲まれた領域)を示す。

で作成した Tychoの超新星のカラー画像を示してあ
る。赤を Feの L殻放射 (約 0.7–1.3 keV),緑を Siの
K α線 (1.76–1.94keV), 青を高エネルギーの連続 X

線 (4.2–6.0 keV)を表している。
また、図 1 の右の画像のように赤の領域を Fe を

多く含む領域 Fe-rich,黄色の量いいを Feと Siが混
在する領域 FeSi-rich,緑の領域を Siを多く含む領域
Si-richとして Fe Knotを 3つの領域に分割し、各領
域からバックグラウンド領域の影響を差し引いて X

線スペクトルを抽出した。さらに各スペクトルに対し
powerlaw+vvpshockモデルでフィッティングを行っ
た。各領域におけるフィッティングをおこなったスペ
クトル図を図 2 に示す。

表 1: 領域毎の質量比
regions (a)Fe-rich (b)FeSi-rich (c)Si-rich

solar value ratios

Cr/Fe ≲ 0.50 4.1± 0.75 6.1± 1.4

χ2/d.o.f 108.12/119 117.70/120 153.96/125

Mass ratios

MCr/MFe[%] ≲ 0.5 3.8± 0.7 5.7± 1.2

3 Results

３領域の燃焼状態を推測するためにこの解析から
各領域における Crと Feの質量比は Fe-richで 0.5%

未満,FeSi-richでは 3.1–4.5%,Si-richでは 4.6–6.9 %

という結果が得られた。誤差は大きいものの内側に
なるにつれ質量比が大きくなることが読み取れる。
また、先行研究において用いられていた Cr/Fe比

とピーク温度の関係のグラフにこの値を差し込んだ
グラフを図 3に示す。図 3から各領域に対してのピー
ク温度を範囲を逆測定することができる。測定を行
うと Fe-richでは 5.34 GK ≲ Tpeak ≲ 5.5 GK,FeSi-

rich では 5.0 GK ≲ Tpeak ≲ 5.2 GK,Si-rich では
Tpeak ≲ 5.5 GKと求められた。この結果は、３領域
において燃焼領域が異なることを示唆している。

4 discussion

本研究から得られたデータを元に Fe Knotにおけ
る Feが外側にむき出しになり、また核燃焼層の反転
を起こすという異質な現象の形成過程について議論
する。このように Feが外側にむき出しになる形成過
程はについて 2パターン考えられる。
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図 2: 各領域に対するスペクトルと power-

law+vvpshockモデルのフィッティングのグラフ。緑
線をフィッティング,赤点線を powerlawモデル,黒点
線を vvpshochモデルを示す。

一つ目が、元素合成時に Feが外側にできた場合で
ある。Feを外側に形成する CSSD-Sモデルというモ
デルが存在し、その核種生成の速度分布を図 4に示
す。 CSDD-Sモデルは、ダブルデトネーション型 Ia

型超新星モデルの一種であり、白色矮星に蓄積され

図 3: Ia 型超新星モデルおよび Fe Knot における
Cr/Fe比とピーク温度の関係。赤線を Fe-richの質量
比の上限値,黄色の領域を FeSi-richの質量比の範囲,

黄緑の領域を Si-richの質量比の範囲を示す。

た薄いヘリウム層の爆発が引き金となって外側から
中心核に向けて爆発させるというメカニズムである。
左図から Feや Niなどの中間質量元素が外側に形成
されると読み取ることができる。しかしながら、モ
デルの元素の空間分布は対称性を成しているのに対
しTychoの超新星残骸はFeKnotの一点にのみFeが
豊富になっており当てはまらない。また、右図から
CSDD-Sモデルにおいて Feが多く生成される速度領
域ではCrなどの鉄族元素も生成される点も当てはま
らない。そのため元素合成時に Feが外側にできた可
能性は考えにくい。
2つ目は、元素合成後に何らかの要因でFeが核燃焼

層を破り、外側に出た場合である。この現象が起きる
要因の一つとしてDDT(Deflagration-to-Detonation

Transition)という現象である。DDTとは、白色矮
星の中心部で始まった deflagrationが、ある時点で
detonation に遷移する現象である。DDT のシミュ
レーションを表した画像を図 5に示す。この図より
DDTが起こるとその付近では 5–6 GKほどまで温度
が上昇し核統計平衡 (NSE)状態となる。5–6 GKに
おけるこの状態では主に 56Niが崩壊を起こし Feが
生成される。本研究で測定した Fe-richのピーク温度
の範囲と一致することと DDT後での核燃焼速度を
踏まえると DDTが Fe Knotの形成要因である可能
性は十分考えられる。
本研究では、Cr/Fe比に焦点を当てたが燃焼領域

を示す元素は Crだけではない。今後は、Cr以外の
元素において Feとの存在比を含めてさらなる議論を
進めていきたい。
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図 4: ダブルデトネーションの CSDD-Sモデルにおける核種生成の速度分布 (a)図は、ラグランジュトレー
サー粒子の平均原子番号 Z̄ による空間分布（爆発後 100秒時点）を回転対称に表示。(b)図は、相似膨張
段階における速度スペクトルごとの総密度（黒線）および主要核種（56Ni,52 Fe,48 Cr, Si + S,O,C,He）の
質量密度 ρtotXi を示している。(Sim et al. 2012引用)

図 5: Temporal Evolution of Deflagration and Det-

onation Fronts in DDT Simulation. 上図はDDTが
起こった瞬間、下図は DDT が起こってから 0.1 秒
後のそれぞれ熱分布を表す。4つの×はDDTの発生
点を示す。黒線は Deflagration front,黒破線は Det-

onation frontである。(Shen et al. 2018引用)
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高速HIガス衝突による若い大質量星団の形成に対する恒星放射フィード
バックの影響
坂元 いずみ (甲南大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

若い大質量星団（YMC: Young Massive Cluster）は、若い星の高密度な集合体であり、しばしば球状星団
の前駆体と考えられている。しかし、YMCに先行する大質量かつコンパクトなガス塊の形成メカニズムは、
未だ明らかではない。本講演では、最近の観測で示唆されている高速 HI ガス衝突（∼ 100kms−1）による
大質量星団形成過程とその後の YMCへの進化について、Maeda et al.による 3次元磁気流体力学（MHD）
シミュレーションの成果をレビューする。この研究では、総質量 ∼ 105M⊙、サイズ ∼ 5pcの高密度ガス塊
の形成が示された。特に、これらの塊は HII領域の音速よりも大きな脱出速度を持ち、電離フィードバック
による蒸発に対して重力的にガスを保持していることが明らかとなった。このことは、フィードバック下で
も高効率な星形成が可能であり、最終的に YMC へと進化しうることを示唆している。また、比較として、
銀河のスーパーバブルに起因する典型的な衝突速度（∼ 15kms−1）を用いた低速衝突シナリオのシミュレー
ションも行われた。1cm−3 のガス密度では分子雲の形成すら見られなかったが、10cm−3 の高密度条件下で
は YMCの形成が確認された。ただし、この場合、形成には 10 Myr以上の圧縮期間が必要であり、YMCの
迅速な形成にはスーパーバブルではなく、銀河間相互作用による高速ガス衝突が有力な駆動要因である可能
性が高い。以上の結果を踏まえ、本講演ではMaeda et al.のシミュレーションをレビューするだけでなく、
Maeda et al.(2024)の基準モデルについて同様のMHDシミュレーションを実施し、YMC形成におけるガ
ス密度や衝突速度、磁場の役割について検証を行った。

1 Introduction

若い大質量星団（YMC）は 103M⊙pc
−3を超える

高密度な若い恒星系であり、球状星団の前駆体と考え
られている（Longmore et al. 2014; Portegies Zwart

et al. 2010）。その形成機構は未解明であり、銀河の
星形成史を理解する上で重要な課題である。
大マゼラン雲（LMC）の観測では、YMC周囲のHI

ガスに約 100, kms−1の高速衝突の兆候が確認されて
おり（Fukui et al. 2017; Tsuge et al. 2019, 2024）、
その起源は小マゼラン雲（SMC）からの流入と考え
られている（Fujimoto & Noguchi 1990; Bekki &

Chiba 2007）。これらは銀河間相互作用によるガス
衝突が YMC形成に寄与する可能性を示唆する。
また、Maeda et al.（2024）は ∼ 100kms−1 のガ
ス衝突シミュレーションにより巨大ガス塊が形成さ
れることを示し、それが YMCの前駆体になり得る
ことを示した。
本研究では、大質量星からのフィードバックを考
慮した高速 HI ガス衝突による YMC 形成過程を研

究した Maeda et al. (2024)のレビューと、その再現
シミュレーションの結果について報告する。

2 Methods/Instruments

and Observations

YMCスケール（≲ 10pc）を十分に解像するため、
計算ボックスとしてLbox = 100pcの立方体領域を設
定し、これを 5123 の一様な格子に分割することで、
空間分解能は約 0.2pc となる。星間物質（ISM）の
ダイナミクスを理解するために、化学反応、放射冷
却・加熱、自己重力、恒星フィードバックを考慮した
三次元の理想磁気流体力学（MHD）シミュレーショ
ンを実行する。基本方程式および数値手法はMaeda

et al. (2024) に準拠し、コードは Inoue & Inutsuka

(2008, 2009, 2012)、Inoue & Omukai (2015)、Inoue
& Inutsuka (2016) に基づいている。
シミュレーションでは、星団粒子の形成およびそ
れに伴う電離フィードバックを HII領域内の加熱と
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して近似的に取り入れている。なお、超新星爆発に
よるフィードバックは本研究では考慮しておらず、そ
の影響についてはセクション 4で議論する。
次に、基準モデルの設定を簡単に示す。本シミュ

レーションでは、1003pc3のボックス内に 5123セル
を配置し、x方向に平行な双方向ガス流を衝突させ
る。境界条件として、yおよび z方向には周期境界、
x方向には連続流入条件を課す。重力ポテンシャルは
Miyama et al. (1987) の手法に基づいて x方向に解
いている。
初期の平均ガス密度は ⟨n0⟩ = 1cm−3（典型的なHI

ガス密度）とし、密度の影響を評価するため 10cm−3

のケースも実施する。衝突速度は LMCで観測され
る典型値 100kms−1 を基準とし、比較のために低速
衝突（15kms−1）のモデルも用意している。表１に
各シミュレーションの初期条件をまとめた。

表 1: 各モデルの初期条件
Model vcol (km s−1) ⟨n0⟩ (cm−3) B0 (µG)

V100D1 100 1.0 1.0

V100D10 100 10.0 3.0

V15D1 15 1.0 1.0

V15D10 15 10.0 3.0

3 Results

3.1節では、高速衝突 (v0 = 100 km/s)の場合にお
ける衝突後のガスの進化を検討し、その中で形成さ
れるクランプの性質および、それらが YMCへと進
化する可能性について論じる。続く 3.2節において
は、衝突速度が遅い場合 (v0 = 15 km/s)にこれらの
結果がいかに変化するかを考察する。

3.1 高速 (v0 = 100 kms−1)ガス衝突
ここでは、初期平均密度 n0 = 1 cm−3の基準ケー

スについて、詳細に述べる。また、より高密度なケー
ス (n0 = 10cm−3)についても検討した。

3.1.1 基準密度 (n0 = 1 cm−3)の場合 (V100D1)

まず、典型的な星間物質 (ISM)の密度である n0 =

1 cm−3 の HIガス同士による高速 (v0 = 100 kms−1)

の衝突がもたらす結果を検討する。この目的のため
に、Friends-of-Friendsアルゴリズムを用いて高密度
ガス塊を識別した。ここでは、Maedaら (2021)に従
い、数密度が n = 104 cm−3 を超える連結領域を高
密度ガスクラウド (ガス塊)として定義している。図
1において 27.0 Myrに friends-of-friendsを用いて同
定した三次元におけるクランプのスナップショット
を、提示する。図中のボックスは計算領域全体を示
しており、ボックス下部のパネルには y = 0 におけ
る 2次元密度断面図を示している。ボックス内には、
friends of friendsを用いて同定したクランプをクラ
ンプごとに色を変えて描画している。
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図 1: 27.0 Myr に friends-of-friendsを用いて同定し
た三次元におけるクランプのスナップショット。同定
したクランプを異なる色で表している。立方体の側
面には、y=0における x–z平面上の 2次元密度断面
図が表示されている。

シミュレーション領域内での、総ガス質量 (緑)、星
の質量 (赤)、大質量星の質量 (青)の進化は図 2に示
されている。
図 3には、Friends-of-Friendsアルゴリズムを使用
して識別された高密度ガス塊の質量のヒストグラム
が示されている。この図から、典型的な YMC質量
(> 104 M⊙)を持つ星団粒子が形成されていることが
わかる。
これらのシミュレーションは、高速な H Iガスの
衝突によって形成された大質量 (> 105 M⊙)かつコ
ンパクト (約 5パーセク)なガス塊が、フィードバッ
クの存在下においても生き残ることができることを
示している。
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図 2: シミュレーションボックス全体におけるガス質
量 (緑)、恒星質量 (赤)、および高質量星の質量 (青)

の進化を示す。
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図 3: 27.0 Myr に friends-of-friendsを用いて同定し
た三次元におけるクランプのスナップショット。同定
したクランプを異なる色で表している。立方体の側
面には、y=0における x–z平面上の 2次元密度断面
図が表示されている。

3.1.2 高密度ガスの衝突 (V100D10)

モデル V100D10（高密度・高速ガス衝突）では、
強いラム圧により衝撃シートが大きく圧縮され、自
由落下時間は約 1.8Myrと短く、基準モデルよりも
早期に星形成が開始される。質量フラックスの増加
に伴い、衝撃層に多くのガスが集まり、星形成効率
は約 20%に達し、複数の大質量星団が形成される。
形成されたガス塊は、基準モデルより 1桁大きな

質量を持ち、最大で 1.6 × 106 M⊙、サイズ約 9 pc、
表面密度は ∼ 2× 104 M⊙ pc−2 に達する。Tsugeら
(2021a)は、YMCの質量と衝突ガスのラム圧の間に
正の相関を報告しており、本研究の結果もこれと一
致している。さらに、強いラム圧により磁場も強化

され、磁気支持された大質量ガス塊の形成が促進さ
れる可能性がある。

3.2 低速度 (v0 = 15 kms−1)のガス衝突
本節では、前節ほど衝突速度が高くない場合にも

YMC が形成されうるのかを検証する。たとえば、
スーパーバブルによる衝撃波を想定したケースを考
える。本節では、衝撃波速度 v0 = 15 km/sの場合に
おけるシミュレーション結果を紹介する。

3.2.1 基準密度ケース (V15D1)

星間物質 (ISM)の基準密度 n0 = 1 cm−3 における
ガス衝突モデルを調べた結果、低速衝突（例:V15D1）
では密度の低い衝撃層が形成され、分子雲の形成が
進まず、星形成に至らないことが示された。H2分子
比 fH2

の進化は、Iwasaki et al.(2019)の理論式と一
致し、衝突後のガス密度と時間スケールに依存する。
特に、V15D1モデルでは fH2

≲ 0.02 と極めて低く、
分子雲形成が困難である。これらの結果は、低密度
ガス同士のゆっくりとした衝突だけでは星形成が起
こりにくいこと、また分子雲は複数の衝撃圧縮を通
じて形成されるというシナリオ (Inoue & Inutsuka

2009)と整合的である。

3.2.2 高密度ケース (V15D10)

モデル V15D10(低速・高密度ガス衝突)では、分
子水素が形成され、星形成が発生する。衝突後の密
度は約 55 cm−3、自由落下時間は約 4.7Myrで、星
形成開始時刻や星形成効率 (SFE ∼10%)は高速衝突
モデルと同程度となった。形成された星団やクラン
プは、脱出速度が小さいものはフィードバックで破
壊され、大きいものは維持される傾向にある。特に、
t = 20Myrの時点で質量 4 × 105 M ⊙、サイズ約 7

pcの巨大クランプが形成され、YMC前駆体の可能
性がある。
しかし、この結果は「銀河内のスーパーバブルで

YMCが容易に形成される」ことを意味しない。本モ
デルはガスが 150 pcの範囲に広がると仮定している
が、実際の星間雲はより小さいため、スーパーバブ
ル環境下での YMC形成は非常に困難であることが
示唆される。

106



2025年度 第 55回 天文・天体物理若手夏の学校

4 Discussion&Conclusion

本研究では、HI ガスの高速衝突による星団形成
過程を、光電離フィードバックを取り入れた 3次元
MHDシミュレーションにより調査した。光電離の影
響は、ストロンゲン球内のガスを 104 Kに加熱する
近似で導入した。
主な結果は以下のとおりである:

1. コンパクトなガスクランプ形成

v0 ≳ 100 km/sの衝突により、105 M⊙超・
サイズ ∼ 5 pcの高密度クランプが形成さ
れ、フィードバックに耐える構造となる。

2. フィードバックに対する生存性

105 M⊙ 以上のクランプは長期間安定する
が、104 M⊙ 未満では破壊される。

3. ガス密度と衝突速度の役割

高密度ガスでは低速衝突でもYMCスケー
ルのクランプが形成可能だが、圧縮に長時
間（∼ 10Myr）を要する。低密度では星形
成に至らない。

4. スーパーバブルによる YMC形成の限界

YMC形成には非現実的な条件（多数の超
新星、広範なガス分布）が必要で、スーパー
バブル圧縮のみでは困難である。

これらの結果は、高密度かつ高速なガス衝突（例：銀
河相互作用）によるYMC形成が有効である一方で、
通常の銀河環境においては、フィードバック、ガス密
度、圧縮時間が形成を制限する要因となることを示
している。
本研究では、YMC形成における主要なフィードバッ

クとして光電離の影響を考慮した。超新星フィード
バックについては、代表的な発生時期（8.2 Myr）と
星形成期間（0.4–0.6 Myr）を比較した結果、形成過
程には大きな影響を及ぼさないと判断した。ただし、
クランプの形成に長時間を要する場合には、大質量
星の出現がその形成を妨げる可能性がある。実際に
は、大質量星は後期段階で比較的大きなクランプ内
に形成される傾向があるため、影響は限定的である
と考えられる。今後は、超新星フィードバックを明

示的に取り入れたシミュレーションを通じて、YMC

形成への影響をさらに詳しく検討する必要がある。
また今回は、Maeda et al.（2024）の V100D1モ

デルに対して解像度を下げたシミュレーションを実
施し、同様の結果が得られるかを検証した。その結
果、全体としておおむね一致することが確認された。
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遠方DLAにおけるDIB探査
稲井 天 (信州大学大学院 総合理工学研究科)

三澤 透 (信州大学)

Abstract

　星間空間には稀薄なガスや塵が存在しており、これらを透過した星のスペクトルには多数の吸収線が現れ
る。これを観測することで、星間物質の組成や物理状態に関する情報を得ることができる。中でも、分子雲
を通過した光には「拡散星間帯」（Diffuse Interstellar Bands; DIBs）と呼ばれる広く浅い吸収線が検出さ
れることが知られている。DIBs は 1922 年に初めて発見されて以来、現在までに約 600 種類が報告されて
いるが、その多くは起源物質が未解明であり、天文学に残された長年の課題の一つとなっている。ただし、
波長 9577Å および 9632Å に現れる DIBs については C60 フラーレンによるものと判明している。DIB を
生じさせる物質は「DIBキャリア」と呼ばれ、有機分子や炭素系高分子が候補とされている。DIBsは銀河
系に加えて近傍銀河でもいくつかの検出例があるが、遠方銀河 (z > 0.1) における報告は非常に限られて
いる。そこで本研究では、遠方銀河における DIBsの探索を通して、有機分子の形成過程や存在環境を解明
することを目的としている。DIBsの存在が報告されているのは高密度ガス領域であることから、解析対象
には同様の環境が必要となる。そこで遠方銀河の高密度環境に対応する「減衰ライマンアルファ」(Damped

Lyman Alpha) 吸収線系における DIBsの探査を試みた。通常、DLAは Lya吸収線を通して検出されるが、
(z < 2) では可視スペクトルでは検出できないため、代わりに強いMgII吸収線を DLA対応天体として扱っ
た (Turnshek et al. 2005)。VLT/UVES で取得されたクェーサー 15 天体の可視高分散スペクトルを用い
て、DLAに対応するDIBsの検出を試みたものの、明らかにDIBsと呼べるような吸収線は見られなかった。
この結果は、遠方銀河における DIBキャリアの存在量が低い可能性を示唆するものの、一方で、解析波長領
域 (6,000～10,000Å)が大気吸収線の影響や規格化など技術的な問題が原因かもしれない。今後は、より高
精度な解析を行うとともに、追観測なども実施して統計的に有意な研究に発展させる予定である。

1 Introduction

宇宙空間には、希薄な分子雲 (Diffuse molecular

Cloud)が存在する。その分子雲を通った光を観測す
る時、可視光から近赤外の領域で分子雲に存在する
物質による吸収線が検出されることがある。その吸
収線は線幅が広く、深さが浅い形をしているためDif-

fuse Interstellar Bands (DIBs)と呼ばれる。現在DIB

は約 600種類ほど見つかっているが、まだその内の
λ = 9577Åと λ = 9632Åの C+

60 の吸収線 (Foing &

Ehrenfreund 1994; Galazutdinov et al. 2000) しか
同定されていない。このようにDIBの同定は困難で
あるが、それには理由がいくつかある。
1つ目は、キャリア (DIBを生じさせる物質)が数

多くの吸収線を作り出すからである。DIBのキャリ
アはたくさんの分子が結合した複雑な形をしている。
分子量が大きい物質では、分子の回転や振動など様々

な遷移による吸収線が生じる。それによって 1つの
DIB キャリアから多くの DIB が生じる可能性があ
る。このキャリアを同定するには、そのキャリアか
ら生じる吸収線を、理想的にはすべて、現実的には
少なくとも 3つは観測し、地上で行う当該キャリア
の分光実験との比較をしなければならない。
2つ目は、DIBは埋もれてしまう可能性があるか

らである。DIBは広くて浅い吸収線であるため、他
の物質による吸収線がDIBの予想される吸収線の近
くにあると、DIBが存在するかの判断が非常に困難
になる。また紫外線領域や赤外線領域においては大
気吸収線という、地球大気中の分子による光の吸収
によってスペクトルの大部分は吸収される。さらに、
規格化の段階で浅い吸収線は連続光成分として取り
除かれてしまう可能性がある。このように、DIBは
観測、解析それぞれにおいて問題があり、それによっ
て同定が困難になってしまうのである。
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また、いくつかのDIB強度は様々な値と相関関係
があることが報告されている。Cox et al. (2005) で
は、DIBの等価幅 EWは色指数 E(B−V)やガスの
柱密度N(HI)、N(KI)の値と密接に相関していると報
告している。ここから、DIBキャリアはガスやダスト
が豊富に存在している環境に多く存在していることが
わかる。特に、DLA(Damped Lyman-Alpha sytem)

という中性水素の柱密度が N(HI) ≥ 2× 1020cm−2

の領域はダストによる高密度領域であり、DIBキャリ
アが他の領域よりも多く存在していると考えられる。
しかし、これらの相関関係は銀河系などの近傍宇

宙から求められた関係であり、遠方銀河でこの相関
関係が成り立つかは未だ不明である。今日まで DIB

は銀河系内での探査がほとんどであり、遠方銀河で
の探査は数少ない。銀河系外におけるDIB探査には
背景光源としてクェーサーを用いる必要があるのも
少ない要因の一つであろう。そのため遠方銀河での
DIBの検出報告はほとんどなく、それによりDIBの
EWとその周辺環境を示す他の値との関係を考える
ことが難しくなっている。
そこで、今回の研究では遠方宇宙に存在するDLA

領域をクェーサー吸収線を用いて解析し、銀河系外
においてDIBの探査を行い、遠方銀河ではDIBキャ
リアはどのような環境に存在しているのか、またど
のような環境で形成されていくのかの解明を目的と
する。

2 Methods/Instruments

and Observations

今回は SQUADというデータベース (Murphy et

al. 2019) を用いた。SQUADはVLT/UVESを用い
て観測されたデータであり、すでに各 epochのデー
タの足し合わせと規格化の処理が完了しているデー
タベースである。また、VLT/UVESの観測波長は約
3000Åから 10000Åである。この領域に中性水素の吸
収線 (Lyα吸収線)とDIBによる吸収線が存在してい
る必要がある。Lyα吸収線の静止波長は 1216Åであ
り、観測領域に入るための赤方偏移の範囲は 1.467 ≤
z ≤ 7.224である。また、今回はLawton et al. (2008)

の先行研究に倣って 6つのDIBを研究した。それぞ
れのDIBの静止波長は λ = 4428、5705、5780、5797
、6284、6613Åで、この中で最短の波長の 4428DIB

が観測領域に入るための赤方偏移の範囲は 0.000 ≤
z ≤ 1.258である。したがって、Lyα吸収線と観測
対象のDIBが同時に観測領域に入る赤方偏移の範囲
は存在しない。しかし、Turnshek et al. (2005)では
赤方偏移が 0.36 ≤ z ≤ 2.28においてMgII吸収線が
強い領域では中性水素柱密度も高く、DLAとなって
いることが報告されている。よって、MgII吸収線は
Lyα吸収線の代わりとして用いることができること
がわかる。MgII吸収線の静止波長は 2796Åと 2803Å

なので、MgII吸収線 (2796Å)が観測領域に入るため
の赤方偏移の範囲は 0.07296 ≤ z ≤ 2.577 であり、
MgII吸収線と DIBが同時に観測領域に入る範囲は
0.0726 ≤ z ≤ 1.258である。そこでデータカタログ
として、z < 1.65 における DLA と、MgII 吸収線
が観測できるクェーサーがリストされている Rao &

Turnshek (2000) を使用した。
したがって今回の研究では、Rao & Turnshek

(2000) のデータカタログと、SQUADのデータベー
スを用いて、MgII吸収線と DIBを同時に観測でき
るクェーサーのサンプリングを行った。その結果、解
析天体は 22天体であったが、その中からデータ欠損
により解析できなかったものがあったため、それら
を除いて 15天体の解析を行った。

3 Results

DIBの予想位置に吸収線が > 3σ で受かっていた
クェーサーは 5天体で、解析する DIBは 9つであっ
た (表 1)。

表 1: 解析天体と解析 DIB

しかし、今回の解析範囲は大気吸収線の影響が大
きい領域である。地上で観測したデータは、地球大
気に存在する物質による吸収や散乱によって特定の
波長の光の透過率が減少してしまう (図 1参照)。そ
の中で散乱による光の透過率の減少は連続的である
のに対し、吸収による減少は不連続であり、特定の
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波長域で急激に減少している傾向がある。よってこ
の範囲では DIBかどうかの判断は困難である。

図 1: VLTサイトにおける地球大気の透過率モデル

したがって、これらに 5天体において大気吸収線の
除去を行い解析を行った。今回は大気吸収線による影
響を補正するソフトウェアツールとして Sky Model

Calculatorを用いた。これはウェブ上のアプリケー
ションであり、VLTを運用しているESOのサーバー
上で観測条件などを設定することによって各波長に
おける透過率のモデルを計算することができる。
しかし、このソフトは各 epochにおける大気の状

態を算出するソフトウェアであるため、SQUADの
ような複数の epochが足し合わされている場合は直
接大気吸収線による影響を取り除くことはできない。
よって、今回は各天体において 1つの epochの生デー
タからスペクトルを入手し、地球大気の補正を行っ
た。また天体は 5つであるが、calibrationデータの不
具合によって解析ができない天体がああり、最終的
な解析天体は J095456+174331、J104117+061016、
J214805+065738の 3つとなった。
その結果、DIB の予想位置に吸収線らしきも

のがあったのは、J095456+174331 の 6613DIB、
J104117+061016 の 5780DIB、J214805+065738 の
4428DIBであった。
各 DIB の観測系における等価幅は以下の通りで

ある。
W[4428] = 0.032± 0.026Å
W[5780] = 0.129± 0.137Å
W[6613] = 0.041± 0.136Å
Friedman et al.(2011)では、各DIB強度と中性水

素柱密度の相関を調べており、その結果は次のよう

図 2: 各天体の DIB予想位置と周辺スペクトル

になっている。
logNHI = (19.00±0.08)+(0.94±0.04)logW[5780]

logNHI = (19.89±0.06)+(0.67±0.03)logW[6613]

今回は DLAにおける DIBを探索している。使用
した DLA カタログは中性水素の柱密度が NHI ≥
2× 1020のものであるから、上述の相関関係を用い
て 5780,6613DIBの等価幅の期待値が得られ、それ
ぞれ次の値になる。
W[5780] = 24.21± 2.51Å
W[6613] = 4.11± 0.38Å
この数値と解析によって得られた値を比較すると、
今回解析したデータは 2桁オーダーが小さいことが
わかる。今回検出された吸収線はDIBではないと考
えられる。

4 Discussion

今回の研究では DIB を検出することができなか
った。DIBが検出できなかった理由として、もちろ
んDIBキャリアが存在しないというのも考えられる
が、S/N が小さいことによって DIB が埋もれてし
まった可能性も考えられる。特に J095456+174331

と J104117+061016のデータは S/Nが小さく (図 2

参照) 、吸収線を見つけるのが困難であった。
また、SQUADのデータ解析において吸収線が見
つけられなかった天体に関しては、規格化によって
DIBが排除されてしまった可能性がある。SQUAD

では UVES POPLERというソフトウェアで自動的
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に規格化が行われている。この際、予想フラックス
よりも 1.4σ以下の低い値を取っている場所と、3.0σ

よりも高い値を取っている場所は規格化の連続光成
分として除外をされる。しかし、DIBは広くて浅い
吸収線であるため、1.4σ以下の凹みという吸収線の
判定基準を受けることができず、連続光成分として
処理された可能性がある。
したがって今後の展望として、SQUADで解析を

行ったデータすべてにおいて生データからの解析を
行い、また各 epochの足し合わせによって SNを上
げ、解析の精度を上げていこうと考えている。
また、今回の解析天体は 15天体であり少ないため、

今後の研究において新たなサンプルを入手する必要
がある。しかし、DIBの探査には高波長分解能で高
S/Nの分光データが必要なため、今後は、すばる望
遠鏡の高分散分光器 HDS を用いた観測などを提案
していきたい。

5 Conclusion

今回は SQUAD というデータベースと Rao &

Turnshek(2000) のデータカタログを用いて 15天体
において 6つのDIBを探索した。その結果、DIBの
予想位置に 3σで吸収線を検出できた天体は 5つあっ
た。しかし、吸収線が検出できた波長域は大気吸収
線の影響を強く受ける領域であったので、5つの天
体のうち 3つに対して ESOの Sky Model Calcula-

torを用いて大気吸収線の除去を行い解析を行った。
その結果吸収線らしきものを 3つ見つけたが、それ
らの等価幅は、DIB強度とN(HI)柱密度の相関関係
(Friedman et al. 2011) から期待される値よりも２
桁小さかった。このことから、今回はDIBを見つけ
ることはできなかったと考えられる。
DIBが検出できなかった理由として、スペクトル

の S/Nが小さいことによってDIBが埋もれてしまっ
た可能性や、SQUADのデータ解析において、規格
化によってDIBが排除されてしまった可能性がある。
今後は SQUADで解析を行ったデータすべてに対

して生データからの解析や、各 epochの足し合わせ
によって S/Nを上げ、解析の精度を上げていきたい
と考えている。また、今後の研究において新たなサン
プルを入手するために、すばる望遠鏡へのプロポー
ザル提出も視野に入れている。

6 References

Cox, N. L. J., Kaper, L., Foing, B. H., & Ehren-

freund, P. 2005, Astronomy and Astrophysics, 438,

187

Foing, B. H., & Ehrenfreund, P. 1994, Nature,

369, 296

Friedman, S. D., York, D. G., McCall, B. J., et

al. 2011, ApJ, 727, 33

Galazutdinov, G. A., Kre lowski, J., Musaev, F.

A., Ehrenfreund, P., & Foing, B. H. 2000, Monthly

Notices of the Royal Astronomical Society, 317, 750

Lawton, B., Churchill, C. W., York, B. A., et al.

2008, AJ, 136, 994

Murphy, M. T., Kacprzak, G. G., Savorgnan, G.

A. D., & Carswell, R. F. 2019, MNRAS, 482, 3458

Rao, S. M., & Turnshek, D. A. 2000, ApJS, 130,

1

Turnshek, D. A., Rao, S. M., Nestor, D. B.,

Belfort-Mihalyi, M., & Quider, A. 2005, arXiv e-

prints, astro

112



——–indexへ戻る

HP-03

銀河中心アーク構造解明に向けて:シンクロトロン冷
却不安定性による縞状化

名古屋大学
玉木　悠暉

113



2025年度 第 55回 天文・天体物理若手夏の学校

銀河中心アーク構造解明に向けて：シンクロトロン冷却不安定性による縞
状化
玉木 悠暉 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

天の川銀河中心付近に存在する直線的な電波構造である電波アークが, 実際には複数のフィラメント状構
造から構成されていることが, VLAによる観測で初めて示された (Yusef-Zadeh et al. 1984)。さらに近年,

MeerKATによる高解像度観測により, 銀河中心領域にフィラメント状構造の集団 (フィラメント群)が非常
に多数存在することが明らかになっている (Heywood et al. 2022)。これらの銀河中心アーク構造は, 銀河面
に対して垂直に見えるものが多く, 非熱的な電波放射を示すことから, フィラメント群に沿った磁場が存在す
ることが示唆されており, 銀河中心付近の磁場構造を探る上で極めて重要な天体である。しかし, その起源や
形成過程を含め, 多くの点が依然として未解明である。このフィラメント群の形成シナリオとしては, 一本の
フィラメントが分裂して複数のフィラメントへと変化する縞状化 (filamentation)が提案されており, その起
源としては, フィラメントとコンパクト電波源などとの相互作用, あるいはシンクロトロン冷却不安定性が提
案されている。(Yusef-Zadeh et al. 2022) 本研究では, シンクロトロン冷却不安定性による銀河中心フィラメ
ント群の縞状化の解明を目的とし, 放射減衰の効果を考慮した運動方程式である PLAD方程式 (F. Rohrlich

2008) を用いて電子の運動をシミュレーションした。その結果, 電子の軌道はらせん状であり, エネルギー損
失に伴って円運動の半径が次第に収束していく様子が確認された。この結果をもとに, 放射減衰が電子の運
動に与える影響について議論する。

1 Introduction

天の川銀河中心付近に存在する直線的な電波構造
である電波アークが, 実際には複数のフィラメント
状構造から構成されていることが, VLAによる観測
で初めて示された (Yusef-Zadeh et al. 1984)。さら
に近年, MeerKATによる高解像度観測により, 銀河
中心領域にフィラメント状構造の集団が非常に多数
存在することが明らかになっている (Heywood et al.

2022)。これらの天体は「銀河中心フィラメント群」
と呼ばれ, 全長が 5 pc以上の巨大な構造であり, 多く
は銀河面に対して垂直に見える。また, 非熱的な電波
放射を示しており, これによりフィラメント群に沿っ
た磁場の存在が示唆されている。したがって, これら
は銀河中心付近の磁場構造を探る上で極めて重要な
天体である。しかし, その起源や形成過程を含め, 多
くの点が依然として未解明である。
このフィラメント群には,（1）平行に並んでいる,

（2）まとまって方向を変える,（3）一点に収束する,

という 3つの形状的特徴がある。これらの特徴に基
づき, フィラメント群の形成シナリオとしては, もと

もと 1本のフィラメントが分裂し, 複数のフィラメ
ントへと変化する縞状化（filamentation）が提案さ
れている。分裂の起源としては, フィラメントとパル
サーなどのコンパクト電波天体との相互作用, ある
いはシンクロトロン冷却不安定性が提案されている。
(Yusef-Zadeh et al. 2022) シンクロトロン冷却不安
定性とは, 以下のような過程で説明される。まず, 初
期状態として, フィラメントを構成する宇宙線の圧力
と磁気圧が釣り合っていると仮定する。フィラメン
ト内の荷電粒子は, シンクロトロン放射によりエネル
ギーを放出し, その結果, 宇宙線の圧力が低下する。
すると, 磁気圧が相対的に大きくなり, フィラメント
は磁気圧によって圧縮されることになる。磁束保存
の法則により断面積が小さくなるため, 磁場強度 B

は増加する。シンクロトロン放射の放射強度はB2に
比例するため, 粒子がエネルギーを失っても, 依然と
して高い放射強度を保つことができる。これが, シ
ンクロトロン冷却不安定性の基本的なメカニズムで
ある。
本研究では, シンクロトロン冷却不安定性による銀

河中心フィラメントの縞状化の解明を目指し, 放射減
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衰の効果を考慮して, 電子の運動をシミュレーション
する。

2 Methods

2.1 Lorentz-Abraham-Dirac（LAD）
方程式

放射減衰の効果を考慮した運動方程式として,

Lorentz-Abraham-Dirac（LAD）方程式が知られて
いる。

mv̇ = F + τ0mv̈ (1)

ここで, τ0＝ 2
3

q2

mc3 は, 時間の次元をもつパラメータ
である。LAD方程式の右辺第 1項は外力を, 第 2項
は放射による反作用の力を表している。この第 2項
が行う仕事は, 荷電粒子が放出する放射エネルギーに
等しい。この方程式は, 時間の 1回微分ではなく 2回
微分を含むため, 物理的に無意味な解, すなわち暴走
解を導いてしまうという問題点がある。
F = 0として, 式 (1)の解を求めると,

v̇(t) =

0

aet/τ0
(2)

を得る。ただし, aは t = 0における加速度である。
外力が 0であるため, 加速度も 0でなければならな
いことから, 式 (2)の 2つの解のうち, 1つ目が物理
的に正しい解であり, 2つ目は暴走解である。

2.2 Physical-Lorentz-Abraham-

Dirac（PLAD）方程式
LAD方程式が物理的に無意味な解, すなわち暴走

解を含むという問題点を解消するために, F. Rohrlich

（2008）により, 暴走解を回避した運動方程式として,

Physical Lorentz–Abraham–Dirac（PLAD）方程式
が提案された。

mv̇ = F + τ0mḞ (3)

この方程式は,時間の1回微分のみを含むため,物理
的に無意味な解を導かない。本研究では, F. Rohrlich

（2008）によって提案された相対論的な PLAD方程
式を用いる。

duµ

dt
=

c

mu0
Kµ +

τ0
m

Pµν dK
µ

dt
(4)

ただし, uµ = [cγ, γv], Pµν = −ηµν + 1
c2u

µuν , Kµ

は外力, γ はローレンツ因子, ηµν は基本テンソルで
ある。

2.3 運動方程式
シミュレーションに用いる運動方程式は, 以下のと

おりである。ただし, τ0 の 2次の項は無視した。
du0

dt
=− e2τ0B

2

m2c3

{(
u1

)2
+

(
u2

)2}
(5)

du1

dt
=− eB

mu0
u2 − e2τ0B

2

m2cu0

{(
u1

c

)2

− 1

}
u1 (6)

− e2τ0B
2

m2c3u0
u1

(
u2

)2
du2

dt
=

eB

mu0
u1 − e2τ0B

2

m2c3u0

(
u1

)2
u2 (7)

− e2τ0B
2

m2cu0

{(
u2

c

)2

− 1

}
u2

du3

dt
=
u3

u0

du0

dt
(8)

ただし, eは電荷素量, B は磁場強度である。

2.4 セットアップ
磁場は, z 軸方向に一様で, 大きさは 1Gとした。

また, 電子の初期条件は以下のとおりである。r(t = 0) =

(
γ
v0
ωce

, 0, 0

)
[cm]

v(t = 0) = (0, v0, 0) [cm/s]

(9)

ただし, ωce =
eB

mec
, v0 = 2.985 × 1010 [cm/s]であ

る。また, 計算コストを抑えるために τ0 の値を 108

倍だけ大きくした。

3 Results

3.1 電子の運動
電子の運動の軌跡は, 図 1のようになった。粒子の

軌道はらせん状であり, 時間の経過とともに円運動の
半径が次第に収束していく様子が確認できる。
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図 1: 放射減衰の効果を考慮した電子の運動の軌跡。
青い点は, 一定の時間間隔でサンプリングされた時刻
における粒子の位置を示し, 赤い点は最終時刻の位置
を表している。

3.2 運動エネルギー
運動エネルギーの時間変化は,図 2のようになった。

図 2: 運動エネルギーの時間変化。横軸は時間であ
り, 縦軸は運動エネルギーである。

0 [s] ≤ t ≤ 3 [s]では, 放射減衰の効果により運動
エネルギーが減少していく様子が確認できた。一方,

3 [s] ≤ tでは, 運動エネルギーが一定値に収束し, 正
しく計算することができなかった。

4 Discussion

式 (3)から, 放射による反作用は電子の速度と逆向
きに働く力であり, 電子の速度を減少させる方向に作
用すると考えられる。速度が低下すれば, 遠心力が弱
まり, 向心力がそれを上回るため, 粒子は内側へと落
ち込むような軌道を描くことになる。したがって, 得
られた電子の軌道は物理的に妥当な結果である。ま
た, 円運動の半径はローレンツ因子 γ に比例するた
め, 運動エネルギーの減少に伴って半径も次第に収束
していくと考えられる。
3 [s] ≤ t において運動エネルギーが減少しなかっ

た理由は, 円運動の周期が短くなったことに伴う相
対的な時間解像度の低下が考えられる。円運動の周
期はローレンツ因子 γ に比例するため, 運動エネル
ギーの減少に伴って周期も短くなっていく。シミュ
レーションでは, 初期の円運動を十分に解像できるよ
うにタイムステップを設定しているが, 3 [s] ≤ tで
は, 円運動の周期とタイムステップが同程度となり,

円運動を正しく解像できていない可能性がある。

5 Conclusion

シンクロトロン冷却不安定性による銀河中心フィ
ラメント群の縞状化の解明を目的として, 放射減衰の
効果を考慮して電子の運動をシミュレーションした。
その結果, 電子の軌道はらせん状であり, エネルギー
損失に伴って円運動の半径が次第に収束していく様
子が確認できた。
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可視分光観測による高銀緯分子雲における星形成探査
高山 颯太 (埼玉大学大学院 理工学研究科)

Abstract

星は分子雲が自己重力によって収縮する際に形成される。分子雲内のガス・ダスト密度の大きい場所が収
縮し分子雲コアが形成され、その後原始星、前主系列星へと進化し、やがて主系列星となる。主系列星に進
化する前段階の天体である前主系列星は T Tauri型星（TTS）と呼ばれ、Hα輝線、Li吸収線、紫外/赤外
超過、X線放射、変光などの特徴が見られる。TTSはガスやダスト密度が高く、星形成が盛んである分子雲
で多く観測されている。一方で、ガスやダストの密度が小さい高銀緯分子雲（|b| > 30°）では TTSの観測
例が少なく、星形成がどのように起きているか未解明な点が多い。先行研究（平塚 2018、佐々木 2021）で
はハワイ大学 2.2m望遠鏡と広視野グリズム分光撮像装置WFGS2を用いたスリットレス可視分光観測を、
MBM01-03などの計 8の高銀緯分子雲に行なった。得られた約 6000天体のスペクトルのうち、Hα輝線が
みられた約 60天体が、TTS候補天体として同定された。結果、高銀緯分子雲において、銀河面の高密度な
分子雲と比べて低質量星が形成されやすく、星形成が穏やかである可能性が示唆された。
一方で、スリットレス分光観測には (1)波長較正ができないため、Hα輝線の同定精度が低い (2)観測波長
域が狭く、スペクトル型同定の精度が低いという特徴がある。そこで、本研究ではスリットレス可視分光観
測から同定された TTS 候補 46 天体に対して、兵庫県立大学西はりま天文台なゆた望遠鏡と可視光中低分
散分光器MALLSを用いて追分光観測を行なった。現時点までに、21天体の解析を行ない、17天体で Hα

輝線を同定した。さらに、得られたスペクトルと既知の主系列星のスペクトルテンプレートを比較したとこ
ろ、18天体がM型星、3天体が K型星と同定された。先行研究のスリットレス分光観測の結果と比較する
と、追分光観測で Hα輝線が検出された天体に関して、輝線等価幅は両観測ともに 10Åより小さく、17天
体のスペクトル型がサブクラス ±2の範囲で一致した。これらの天体について、先行研究で求められた輻射
光度と、本研究のスペクトルから得られた有効温度を組み合わせて、HR図上で低質量星の理論進化モデル
と比較した。結果、Hα輝線が検出された 17天体は、質量が 0.12-0.5M⊙、年齢は 1.5-30Myrであると求め
られ、これらを TTSと同定した。以上より、星形成の様子が明らかになっていなかった高銀緯分子雲にお
いて星形成が起きており、導出された質量から高銀緯分子雲では 0.5M⊙ 以下の軽い星が形成されやすいこ
とが示唆された。

1 Introduction

星は分子雲が自己重力によって収縮する際に形成さ
れる。分子雲内でガス・ダスト密度の大きい分子雲コ
アが収縮し、原始星、前主系列星に進化し、やがて主
系列星となる。主系列星に進化する前段階の前主系列
星の中で、低質量（2M⊙未満）の天体は T Tauri型
星（TTS）と呼ばれる。スペクトル型はG晩期～M

型でHα輝線、Li吸収線、紫外/赤外超過、X線放射、
変光などを特徴にもつ。特に、Hα輝線はバルマー系
列のうち主量子数 n≡3から n≡2のエネルギー順位
間を電子が遷移するときに、波長が 6563Åの位置に
みられる輝線で、強度は等価幅で表される。TTSは
Hα輝線の等価幅を指標に二種類に分類され、等価幅

が 10Å以上であれば古典的Tタウリ型星（CTTS）、
10Å未満であれば弱輝線 Tタウリ型星（WTTS）と
呼ばれる。
TTSは主にガス・ダスト密度の高く、星形成が盛

んである分子雲で多く観測されている。一方で、ガ
ス・ダスト密度が小さい高銀緯の分子雲（|b| > 30°）
ではTTSの観測例が少なく、星形成がどのように起
きているのか、未解明な点が多い。そこで先行研究
では、高銀緯分子雲MBM01、02、03、53、54、55

（平塚 2018）MBM16、24（佐々木 2021）に対して
スリットレス分光観測を用いたTTS探査が行なわれ
た。得られた約 6000天体のスペクトルのうち、約 60

天体がTTS候補天体と同定された。結果、高銀緯分
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子雲において星形成が起きていて、銀河面の高密度
な分子雲と比べて低質量星が形成されやすく、星形
成が穏やかである可能性が示唆された。
しかし、スリットレス分光観測では波長較正がで

きないため、Hα輝線の同定精度が低いことや、観測
波長域が狭いためスペクトル型の同定精度が低いこ
とが課題である。そこで、本研究ではスリットレス
分光観測で同定されたTTS候補天体に対して行なわ
れた、ロングスリット追分光観測のデータの解析を
行なった。それらの解析結果から Hα輝線の有無に
よって TTSであることを確認し、Hα輝線の等価幅
及び、スペクトル型を求め、TTSの物理量を導出し
た。これらのことから、高銀緯分子雲における星形
成の有無やその様子を調べることが目的である。

2 Observations/Analysis

UH88/WFGS2/スリットレス分光観測で同定した
TTS候補天体に対して、スペクトル型の決定精度の
向上、より正確な波長同定、Hα輝線の検出を目的と
して、兵庫県立大学なゆた望遠鏡/可視光中低分光器
MALLSを用いてロングスリット追観測を行なった。
観測は 2018年 11月 27日-2025年 2月 5日のうち計
15夜に、兵庫県立大学西はりま天文台なゆた望遠鏡
と可視光中低分散分光器MALLSを用いて行なった。
観測波長は 4960-9000Å、観測領域はMBM01、02、

03、16、24、32、53、54、55の計 9領域で、１天体
あたり 2400-4800sの積分時間で観測を行なった。

表 1: ロングスリット観測で用いた分光装置の諸情報
望遠鏡 西はりま天文台なゆた望遠鏡
観測装置 可視光中低分散分光器 (MALLS)

グレーティング 150本/mm

オーダーカット GG475,LOFP469

分解能 R∼600

スリット幅 1.2”

波長域 4960-9000Å

観測日 2018-2025年の計 15夜
観測天体 計 46天体
露出時間 600-1200s

積分時間 2400-4800s

分光解析は、主に NOAO(National Optical As-

tronomy Observatories)が開発した画像処理ソフト
IRAF(Imaging Reduction Analysis Facility)を用い
て行なった。解析はダーク引き、フラット割り、波
長較正、一次元化、重ねあわせ、地球大気補正の順
で行なった。

3 Results

各天体のスペクトル型の同定、Hα輝線の決定及び
等価幅の測定を行なった。得られたスペクトルを以
下に示す (図 1)。

図 1: 得られたスペクトルの一例。縦軸が強度、横軸
は波長 (Å)である。スペクトルは、5500-7250Åの範
囲を示す。

(1)Hα輝線の同定
波長較正した結果から 6563Åに見られる Hα輝線を
決定し、等価幅を測定した。観測条件などによって、
波長較正の結果と Hα輝線の位置にずれが生じるこ
とがあるため、観測時に取得した A0型の標準星の
Hα の吸収線の位置と比較しながら Hα 輝線を決定
し、等価幅を測定した。Hα輝線等価幅を測定した図
を以下に示す (図 2)。
等価幅の測定は splot コマンドでスペクトルを表

示し、”k”コマンドを用いて測定した。測定は５回
行い、平均値を等価幅、標準偏差を誤差とした。解
析した天体 21天体のうち、17天体で Hα輝線が検
出された。先行研究（平塚 2018、佐々木 2021）のス
リットレス分光観測の結果と比較すると、検出され
た Hα輝線の等価幅は全て 10Åで、輝線の強度が小
さい天体であった。
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図 2: Hα輝線等価幅の測定。縦軸が強度、横軸は波
長 (Å)である。黒が object、青が標準星のスペクト
ルを示す。同定したHα輝線の位置を矢印で示した。

(2)スペクトル型の決定
スペクトル型の決定は以下の二種類の方法を用いて
行ない、両者の結果を元に判断した。
1.目視によるスペクトルテンプレートとの比較
解析によって得たスペクトルと既知の主系列星のス
ペクトルテンプレート (Kesseli et al.2017)を目視で
比較した。TiOや Naの吸収の深さやスペクトルの
傾きなどをもとにスペクトル型を同定した。(図 3)。

図 3: Hαスペクトルテンプレートとの比較。縦軸が
強度、横軸は波長 (Å) である。赤色が object、紫、
黒、緑、青はM1、M2、M3、M4のスペクトルテン
プレート (Kesseli et al.2017)を示す。

2.VOSAによる最小二乗フィッティング
観測で得たスペクトルとスペクトルテンプレー
ト (Kesseli et al.2017) に対して VOSA（Bayo et

al.2008）を用いて最小二乗フィッティングを行い、ス
ペクトル型を同定した。これら二つの結果を総合的
に判断し、スペクトル型を決定した。結果の一例を

以下に示す (表 2)。

表 2: VOSAを用いたスペクトル型決定の一例。各
スペクトルタイプとの最小二乗フィッティングの結果
を示す。

以上の 2種類の結果を踏まえてスペクトル型を決
定した。解析した 21天体のうち、18天体がM型星、
3天体が K型星として同定された。先行研究（平塚
2018、佐々木 2021）のスリットレス分光観測の結果
と比較すると、17天体のスペクトル型がサブクラス
±２の範囲で一致した。

4 Discussion

星は質量や年齢によって光度、温度が変化する。そ
こで先行研究（平塚 2018、佐々木 2021）で求めら
れた光度と本研究で同定したスペクトル型から求め
た有効温度を用いて理論進化モデル (Baraffe et al.

2015)と比較することで、年齢と質量の導出を行なっ
た。(図 4)。解析した TTS候補天体 21天体のうち
17天体で年齢が 1.5-30Myr、質量が 0.12-0.5M⊙ と
導出され、これらをTTSと同定した。よって高銀緯
分子雲でも星形成が起きていると考えられる。また、
導出された質量から軽い天体が形成されやすいこと
が示唆された。

5 Conclusion

先行研究（平塚 2018、佐々木 2021）でロングス
リット分光観測からTTS候補天体として同定された
46天体を対象に、TTSの同定を目的としてなゆた望
遠鏡/MALLSを用いたロングスリット可視追分光観
測を行なった。観測した 46天体のうち、これまでに
21天体を解析し、スペクトル型の同定、Hα輝線の
決定と、等価幅の測定を行なった。結果、スペクト
ル型は 21天体中 18天体がM型、３天体は K型と
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図 4: TTSと同定された天体の HR図と低質量星の
理論進化モデル (Baraffe et al. 2015)。縦軸が相対光
度の対数、横軸が有効温度の対数。実線、破線はそ
れぞれ理論進化モデル (Baraffe et al. 2015) の等時
曲線、等質量曲線を示す。エラーバーはプロットし
た点よりも十分に小さい。

同定され、Hα輝線は 17天体で検出された。先行研
究と比較のすると、Hα輝線の等価幅は全て 10Å未
満であり、スペクトル型はサブクラス±２の範囲で
一致した。さらに HR図と低質量星の理論進化モデ
ルから年齢と質量を導出した結果、Hα 輝線が検出
された天体の質量は 0.12-0.5M⊙、年齢は 1.5-30Myr

であり、TTSと同定された。これらの結果から、高
銀緯分子雲では軽い天体が形成されやすく、星形成
が明らかになっていなかった高銀緯分子雲で星形成
が起きていることが示唆された。今後は観測済みで
未解析の天体の解析を進め、解析天体を増やし、分
子雲ごとの違いや空間分布を調べ流とともに、先行
研究で同定されたTTS候補天体のロングスリット追
分光観測を進める。
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VAEを用いたMWA可視化データの特徴抽出とクラスタリング解析
森本 鉄平 (熊本大学大学院 自然科学教育部 1年)

Abstract

本研究では、MWA（Murchison Widefield Array）による 21cm線観測データ（visibility）に対し、変分
オートエンコーダ（VAE）を用いた特徴量抽出を試みる。本研究の目的は、VAEの潜在変数の次元数を変
更しながら学習を行い、その次元数が再構成精度、ノイズ除去性能、そして抽出される特徴量の構造に与え
る影響を検証することである。その結果、潜在変数の次元数が大きい場合（例: 300）はノイズまで含めて入
力データを忠実に復元する一方、次元数が小さすぎる場合（例: 30）は信号の重要な特徴が失われるトレー
ドオフが存在することが示された。次元数 100程度の中間的な値が、ノイズを効果的に除去しつつ信号の構
造を保持する上で最適であった。さらに、潜在空間の構造を分析したところ、次元数が大きいと各特徴軸間
に線形相関が生まれ冗長な表現となる一方、最適な次元数では各軸が独立した情報を捉えることが明らかに
なった。これは t-SNEによる可視化でも確認された。本研究は、VAEを用いた非線形特徴抽出において、潜
在変数の次元数を適切に設定することが、ノイズ除去と解釈性の高い特徴量獲得の鍵であることを実証する
ものである。

1 Introduction

ビッグバン後、宇宙の膨張と冷却に伴い陽子と電
子が結合して中性水素が形成され、「宇宙の晴れ上
がり」で宇宙マイクロ波背景放射（CMB）が放たれ
た。CMB後の「暗黒時代」を経て、初代の恒星や銀
河が誕生すると、その紫外線が中性水素を再び電離
させた。この宇宙史上の大転換期が「宇宙再電離期
（EoR）」であり、赤方偏移 z>6の時代に起こったと
示唆されている。
EoRの直接観測は、初代天体の性質や初期の宇宙

構造形成を理解する上で極めて重要であり、その最も
有望な観測手段は中性水素の 21cm線である。21cm

線信号を観測すれば、再電離が時空間的にどう進ん
だかの地図を描き出すことができる。
しかし、この 21cm 線信号は極めて微弱であり、

我々の銀河系から放射される桁違いに明るい前景放
射や、観測装置の系統誤差、電離層の揺らぎといっ
た妨害要因に完全に覆い隠されてしまう。
これらの妨害要因から微弱な信号を抽出するには

高度なデータ解析技術が不可欠である。本研究では、
従来の線形的な手法では分離が困難な複雑な成分を
扱う新しいアプローチとして、非線形な特徴抽出に
優れた変分オートエンコーダ（VAE）をMWAの観
測データに適用し、その有効性を検証する。

2 Methods

2.1 前処理
本研究で用いる電波干渉計データの前処理は以下
の手順で行う。まず、キャリブレーション済みの観
測データから、アンテナペア間の相互相関データの
みを抽出する。自己相関データは解析から除外する。
次に、XX偏波成分を選択し、機械学習モデルへの
入力形式として 2種類の手法を検討した。
1. 手法A（実部・虚部）: 複素可視度を実部と虚部
に分離し、それぞれを独立したチャネルとして扱う。
2. 手法 B（振幅）: 複素可視度の絶対値、すなわ
ち振幅情報のみを利用する。
最終的に、両手法ともにデータセット全体の最大
振幅値が 1になるように正規化を施し、モデルの入
力データセットとした。（しかし今回の分析ではVAE

におけるエンコーダによって導き出された潜在変数
の特徴量の次元によって結果がどのように変化する
かを調べたので、実部データと虚部データは使用し
ていない。）

2.2 VAEによる特徴量抽出
本研究では、電波観測データが持つ複雑な非線形
構造から本質的な特徴を抽出するため、深層生成モ
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図 1: キャリブレーション済みの観測データから相互
相関データのみを用いて前処理を行った結果。画像
1枚目が実部、2枚目が虚部、3枚目が振幅の前処理
結果。

デルの一種である変分オートエンコーダ（VAE）を
採用した [1] 。VAEはエンコーダ・デコーダ構造を
持ち、エンコーダは入力データ x を潜在空間上の確
率分布（近似事後分布 qϕ(z|x)）に写像する。この
分布を平均 µ と分散 σ2 を持つ正規分布として学習
することで、潜在空間が密で連続的な構造を獲得し、
データの生成やより汎用性の高い特徴表現を得られ
るのが大きな利点である。
VAEの学習は、目的関数である ELBO（エビデン

スの下界）LV AE(1)の最大化によって行われる。

LV AE(x;θ,ϕ) = Eqϕ(z|x)[log pθ(x|z)]︸ ︷︷ ︸
(期待値)

−DKL(qϕ(z|x) || p(z))︸ ︷︷ ︸
KL ダイバージェンス

(1)

これを計算すると、(2)になる。(2)の第 1項は「再
構成誤差項」であり、xdは入力データ、 x̂dはデコー
ダによる出力データを表す。Dは入力データと出力
データの次元数を表す。一方、第 2項は正則化の役
割を担う「KLダイバージェンス」である。本来、入
力データ xから潜在変数 zを推論するには事後分布
p(z|x) を求めたいが、これは分母に含まれる周辺尤
度 p(x) の計算が極めて困難なため、解析的に解く
ことができない。そこでVAEでは、ニューラルネッ
トワーク（エンコーダ）が出力する扱いやすい確率
分布（近似事後分布 qϕ）でこれを代用する。第 2項
は、この近似事後分布が事前分布 p(z)（通常は標準
正規分布 N(0,I)）から大きく乖離しないように制約
をかけることで、潜在空間の構造化を促すための項
となっている。(2)中の Hは潜在変数 z の次元数を
表し、µh と σ2

h はそれぞれ一方が標準正規分布でも
う一方が正規分布である場合で、z の次元が hの時
の平均値と平均と分散を表す。

ELBO(x;θ,ϕ) = −1

2

D∑
d=1

(xd − x̂d)
2

+
1

2

H∑
h=1

(µ2
h + σ2

h − log σ2
h − 1)

(2)

+ const

ニューラルネットワークの学習では損失関数とし
て (2)ではなく、(3)に設定した。(3)の最小化を行
うことでパラメータの最適化を目指した。

LossV AE =

D∑
d=1

(xd − x̂d)
2

+

H∑
h=1

(µ2
h + σ2

h − log σ2
h − 1)

(3)

本研究では、これら 2項のバランスを調整し、よ
り意味のある潜在空間を獲得するため β-VAEの手法
を導入した。KLダイバージェンス項に重み β を乗
じ (4)、学習の進行に合わせて β の値を 0から徐々
に大きくする KLアニーリングを適用した。これに
より、学習初期は再構成能力の獲得に集中し、その
後、潜在空間の構造化を促すことで、学習プロセス
全体の安定化と表現力の高い特徴獲得を図った。

Lossβ−V AE =

D∑
d=1

(xd − x̂d)
2

+ β

H∑
h=1

(µ2
h + σ2

h − log σ2
h − 1)

(4)

また、モデルの表現力をさらに高めるため、ネッ
トワーク構造にも工夫を凝らした。層を深くしても
勾配消失を防ぎ効率的な学習を可能にする Residual

Block (ResNet)を導入すると共に、周波数チャネル
間の大域的な関連性を捉える Self-Attention機構を
組み込み、より高度な特徴抽出を実現した。

2.3 t-SNEによる特徴の可視化と分散が
大きい軸の選出

VAEによって抽出された高次元の潜在特徴量を解
釈するため、2つのアプローチで分析を行った。
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まず、潜在空間全体の構造を視覚的に把握するた
め、t-SNE（t-distributed Stochastic Neighbor Em-

bedding）を用いて特徴量を2次元に圧縮した。t-SNE

は高次元空間での近傍関係を低次元空間に保持する
ようマッピングする手法であり、これによりデータ
全体の分布やクラスター形成、外れ値の存在などを
散布図で直感的に確認できる。
次に、潜在空間で特に重要な「軸（次元）」を特定

するため、各軸の分散を計算した。VAEでは元デー
タの情報が各軸に分解されるため、分散が大きい軸
はデータ全体の変動を最も強く反映している、すな
わち情報量の多い「興味深い」軸と考えられる。こ
れらの軸を特定し、ペアプロットで関係性を可視化
することで、モデルが捉えた特徴を効率的に分析す
る手がかりを得た。

3 Disucussion

3.1 データ圧縮とノイズ除去のトレードオ
フ

VAEでの特徴量抽出では、エポック数を 10に固
定し、潜在変数の特徴量を 30, 100, 300, 384に修正
した。入力データの次元数は 384のため、潜在変数
が 384の時は次元圧縮を行なっていないということ
である。まず、VAEの再構成結果から、潜在変数の
次元数と復元精度には明確なトレードオフが存在す
ることが示された。次元数が 300のように大きい場
合、入力データはほぼ完全に復元される。しかしこ
れは、天体からの信号だけでなく、観測データに含
まれる偶発的なノイズ成分までをも忠実に再現して
いることを意味し、特徴抽出という観点では「ノイ
ズへの過適合」と言える。（図 2 ）

図 2: 入力データの復元画像。特徴量は 300。

ちなみに次元圧縮がない場合（特徴量が 384）の
ときは全ての次元について特徴を捉えていることに
なる。（図 3 ）

図 3: 入力データの復元画像。特徴量は 384。

一方で、次元数が 30と小さすぎると、ノイズと共
に本来の信号が持つべき重要な特徴まで失われてい
ることがわかる。（図 4 ）

図 4: 入力データの復元画像。特徴量は 30。

この結果から、次元数 100程度が、ノイズを効果
的にフィルタリングしつつ、信号の構造的特徴を維
持するための最適な圧縮率であると結論付けられる。
これは、適切に調整されたVAEが、単なる次元削減
ツールとしてだけでなく、電波観測データに対する
高度なノイズ除去フィルターとしても機能しうるこ
とを示唆しており、本手法の大きな利点である。（図
5 ）

図 5: 入力データの復元画像。特徴量は 100。
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3.2 特徴量の独立性と冗長性
次に、潜在空間の構造に注目すると、次元数を増

やすことで、かえって情報の冗長性が生まれること
が明らかになった。次元数 50や 100では、分散の大
きい上位 5軸はそれぞれ異なる分布を持ち、互いに
相関が低く、独立した特徴を捉えているように見え
る（図 6 ）。t-SNEによる次元圧縮の結果を見ても
潜在変数が散布図上でまとまりを持っており、意味
ある特徴量を抽出できていることが窺える。（図 7 ）

図 6: 分散の多い上位 5軸の分布と他の軸との相関。
特徴量は 100。

図 7: t-SNEでの潜在変数の可視化。特徴量は 100。
特徴がまとまりを持っていることが確認できる。縦軸
と横軸は次元圧縮後の特徴量をあらわしており、物
理的な意味はない。

しかし、次元数が 300を超えると、軸間に明確な
線形の相関関係が現れ始める。これは、本来一つの
物理現象に対応するべき特徴が、複数の軸に分散し
て表現されてしまっている状態を示唆する。これで
は「一方の軸が分かれば、もう一方もある程度予測
できてしまう」ため、効率的な特徴表現とは言えな
い（図 8 ）。t-SNEによる次元圧縮の結果を見ても、
潜在変数がバラバラの構造をとっており、ノイズを
かなり含んだ特徴量を抽出していることがわかる。
解析の観点からは、このように独立性の高い軸で

構成された潜在空間の方が、解釈が容易であり、後
の分類や回帰といったタスクにおいても有利に働く

図 8: 分散の多い上位 5軸の分布と他の軸との相関。
特徴量は 300。

図 9: t-SNEでの潜在変数の可視化。特徴量は 300。
ノイズが含まれていることから特徴量にばらつきが
ある。

と考えられる。

4 Conclusion

以上の考察から、本研究は「VAEの潜在変数の次
元数を適切に設定することが、ノイズ除去と情報圧
縮を両立させ、解釈性の高い特徴量を得る鍵である」
ことを実証した。これは、従来のPCAのような線形
手法や、単に再構成誤差の最小化を目指すだけの他
の機械学習モデルでは得難い知見である。
今後の展望として、今回最適であると判断した次

元数 50および 100の潜在特徴量を用いて、具体的な
物理現象との関連付けを進める。例えば、分散の大
きい軸の値の変動と、既知のRFI（Radio Frequency

Interference）や突発天体の活動記録などを時系列で
比較し、各軸の物理的な意味を特定していく。

Reference
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分子輝線を用いた近傍低質量分子雲の星形成
奈良﨑裕汰 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

星は、分子雲内の高密度コアから形成される。星形成の標準的な方法は、高密度コアが分裂を起こすことに
よって生成されると考えられている。また、分子雲のコアの形成方法は、理論的には重力による分裂が重要
な役割を果たすと考えられているが、観測データに基づいて確かめられているわけではない。近年のアルマ
望遠鏡の観測では、高質量の星団形成が熱的なジーンズ分裂と同等のスーケルで起きているようにも見えて
はいるが、乱流の役割を真剣に取り扱っているものは限定的である。分子雲内でのコア形成機構を理解する
には、観測データに基づいた検証が必須である。例えば、へびつかい座などの近傍低質量分子雲では、高密
度コアが重力的に束縛されておらず、外圧によって閉じ込められていることが判明している。そのようなコ
アは重力分裂からはできにくい。そのため、このプロセスの物理的なメカニズムについては、観測的な観点
からは十分に解明されていない。本講演では、Ishihara & Nakamura et all. (2025) を中心にレビューし、
近傍分子雲内のコア形成について議論する。

1 Introduction

星は、重力的に束縛された分子雲が分裂して形成
された高密度コアから形成されると考えられている。
星形成の標準的なモデルでは、重力分裂によって高
密度コアが生成されると考えられていた。しかし最
近の研究から、乱流による分裂過程（乱流分裂）の
方がコア形成に主要な働きをするということが提案
されている (Ishihara et al. 2025a, 2025b)。乱流分
裂で形成されるコアは、近傍分子雲程度の密度の場
合、重力的に束縛されず、外圧で束縛された力学状
態になると予想され、星形成過程が従来考えられて
いたシナリオ (重力不安定が主導するシナリオ)とは
異なる可能性がある。ガスの力学状態を分子輝線か
ら正しく理解し、より正確な分子雲内部構造、特に
コアの分布を解明することは分子雲から星が形成さ
れる段階を解明する上で非常に重要である。

2 Methods

2.1 観測対象
Herschel Gould Belt Survey (André et al. 2010)

を用いてPolarisと Lupus Iの近傍分子雲を対象とし
た。これらの領域は、低質量星形成領域に分類され
る。両分子雲とも、平均柱密度と温度は類似してお
り、Ncl ≈ 8 ∼ 12× 1020cm−2であり、Tcl ≈ 15Kで

あった。図１は、PolarisとLupus Iの柱密度マップで
ある。Polarisの分子ガスは、より一様で空間的に広
がっているように見える。さらに、PolarisとLupus I

におけるビリアルパラメータは、それぞれ約 3.1およ
び 2.1と見積もられており（速度分散 1.51 km/sおよ
び 1.46 km/sに基づく；Spilkerら 2022年）、Polaris
の方が重力的に束縛が弱いと考えられる。表 1 は、
Polarisと Lupus Iの物理的特性である。

2.2 フラグメンテーション
コアの分裂方法として主に 3つを提示する。1つ目
は、熱的ジーンズフラグメンテーションである。こ
れは、熱圧と自己重力のバランスによって形成され、
ジーンズ質量とジーンズ長とよばれる温度と密度に
依存するスケールから考える。(Jeans 1928; Larson

1985)。ここでジーンズ質量とジーンズ長は、以下の
ように与えられる。

MJ =
4π

3
(
LJ

2
)3ρ (1)

LJ = cs

√
π

Gρ (2)

2つ目は、乱流ジーンズフラグメンテーションであ
る。これは、形成が熱圧ではなく乱流圧によって与
えられる。このモデルは、乱流運動が等方的と見な
した場合に考えられる。
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表 1: 雲の物理的特性

図 1: Polaris と Lupus I の柱密度マップ図。赤い星
は原始星を、黒い十字は同定した高密度コアを表し
ている。

3つ目は、乱流フラグメンテーションである。乱流
の圧縮によって高密度コアが形成される。乱流が支
配的な雲における確率密度分布関数は、対数正規分
布に従う傾向がある。
これら 3つの分裂メカニズムの内、どのモデルが

近傍分子雲における支配的な分裂過程かを調べた。

3 Results

2つの分子雲の高密度コアに関しての特性を表 2に
まとめた。αBE は、同定されたコアがどの程度重力
的に束縛されたコアが存在するのか調べるために用い

たボナーエバート質量比 (αBE = M crit
core/Mcore)であ

る。また、M crit
coreは、臨界ボナーエバート質量である。

S3Dは、コア間隔である。同定したコアは、Polarisで
は重力的に束縛されたコアは 7個しか見つからなかっ
た一方で、Lupus Iでは約 80個が重力的に束縛されて
いた。この結果 Lupus Iが密度の高い領域で星形成
活動を示しているという事実とも一致していることが
わかった。図 2は、2つの分子雲におけるコア間隔の
ヒストグラムを示し、1 ∼ 2× 104au(= 0.1 ∼ 0.2pc)

にピークをもっている。これらの雲に対してのジー
ンズ長は 4pc程度であり、ピークとなるコア間隔は
ジーンズ長より 20∼40倍も小さい値となっている。
このピークの間隔がジーンズ長と一致するような密
度を計算すると、およそ 105cm−3となるが、これは観
測されている雲の密度よりもはるかに高い値である。

4 Discussion

4.1 熱的フラグメンテーションモデル
熱的フラグメンテーションモデルと比較を行う

ために図 2(右)から、もしコアが熱的ジーンズフラ
グメンテーションによって形成されているならば、
Mcore/mJ ≥ 1、S3D/lJ ≥ 1となるようにコアが右
上に集中する必要があるが、そのような位置にある
コアは観測されていない。したがって、熱的ジーン
ズフラグメンテーションがこれらの低質量雲におけ
るコア形成に果たす役割は小さいと考えられる。

4.2 乱流ジーンズフラグメンテーションモ
デル

内部乱流が追加の力学的支持を与えるため、長さ
スケールや質量スケールが熱的フラグメンテーショ
ンより大きくなる。両雲における乱流マッハ数は約
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表 2: 雲の物理的特性

図 2: コア間隔のヒストグラム（左）、コア質量と間隔の関係図（物理スケール：中央、正規化スケール：
右）を示す。赤い円は Polarisのコア、青いバツ印は Lupus Iのコアを表す。

10と測定されており（Spilker et al. 2022; Dame et

al. 2001）、結果として乱流ジーンズ長は熱的ジーン
ズ長の約 3倍になる。よって、観測されたコアの性
質はこのモデルとも一致していない。

4.3 乱流フラグメンテーションモデル
4.3.1 ソニックスケール

乱流を考える場合はエネルギーパワースペクトル
はべき乗に従う特徴がある。この場合特定の長さス
ケールが存在しない。しかし、実際の雲内の乱流で
は、より小さなスケールになると熱的な線幅が非熱的
な線幅よりも支配的になる。この熱的線幅と非熱的
線幅が一致するスケールを、ソニックスケール (ls)と
呼ぶ。（Goodman et al. 1998; Federrath & Klessen

2012; Federrath et al. 2021）。このスケール下では、
乱流圧力よりも熱圧の方が大きくなるため、乱流フ
ラグメンテーションの特徴的な長さスケールはこの
ソニックスケール に対応すると考えられる。Polaris

は、CO観測に基づいてソニックスケールは約 0.24

pcと推定されており、Lupus Iは正確な測定値は存在

していないが、環境が類似した近傍分子雲 (Taurus,

Ophiuchus, Orion等)では、約 0.1pcであると測定
され、この値を採用する。また、ソニックスケール
に対応する質量はこのようにおける。

Ms =
4π

3
(
Ls

2
)3ρ (3)

このとき Polaris と Lupus I の密度はそれぞれ
3.2 × 102cm−3、3.0 × 102cm−3 であり 0.16M⊙ 、
0.1M⊙ となった。これらの値は観測されたコア質量
と数倍の範囲で一致している。よって、コア間隔と
質量の両方が、乱流フラグメンテーションモデルの
予測とよく一致しており、このメカニズムがこれら
の分子雲におけるコア形成を支配している可能性が
高いと考えられる。

4.3.2 確率密度分布関数

他の予測として分布関数が対数分布に従うことを
考える。分散 σ2 は、マッハ数Mと圧縮的成分と非
圧縮的成分の比 (b)によってこのようにおける。

σ2 = In(1 + b2M2) (4)
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コアの密度は、球対称性を仮定して計算すると図 3

のような結果となった。両方の雲の密度確率密度関
数は、高密度側に尾を持つ、単一の対数正規関数で
うまくフィットされているように見える。これらの
密度 PDFの分散（σ）は、Polarisで 1.09、Lupus I

で 1.64と測定された。また、マッハ数は 3.8 ∼ 5.1

と 9.3 ∼ 12.4となり、 CO(J = 1∼0) データを用い
た場合 12と 11と導出しているため、おおむね一致
した。(Spilker et al. (2022) : Dame et al. (2001) )

図 3: Polaris（上段）および Lupus I（下段）におけ
る、同定されたコアの平均体積密度のヒストグラム。
白色のビンはすべてのコアのサンプルを、斜線のビ
ンは重力的に束縛されたコアのみのサンプルを表し
ている。赤の実線曲線は対数正規分布によるフィッ
ティング結果、赤の点線はパワー則によるフィッティ
ング結果を示している。

5 Conclusion

Polarisと Lupus Iという 2つの近傍の低質量星形
成分子雲において、高密度なコアを同定しそれらの質
量と間隔距離を導出した。結果としては予測される

よりも小さいことから、重力による分裂 (熱圧、乱流
ジーンズフラグメンテーション)を否定した。また、
コアのソニックスケールからの質量計算の一致や確
率密度分布関数は、乱流マッハ数から対数正規分布
によくフィットした。これらの観測的事実は、コア
が乱流フラグメンテーションによって優先的に形成
されることを強く示した。

6 Future Prospects

もし乱流によって形成されるならば、高密度コア
は必ずしも重力に束縛された天体ではない可能性が
ある。しかし、コアの観測はダスト連続波による観
測に基づいて同定されており、質量が正しい可能性
があるが、内部運動の情報が得られていない。これ
らのコアの内、本当に重力的に不安定なコアが何パー
セント存在しているか調べることにより、星形成率
を導出するための星形成は、単純な重力不安定によ
る過程ではないコア同士の衝突合体、ガスの降着な
どの過程が必要かどうか考察する必要がある。
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降着円盤からの磁気流体的流れと電波ジェットの生成
槻木勇大 (九州大学大学院理学府)

Abstract

星形成領域においては、原始惑星系円盤からのジェットやアウトフローが観測されており、駆動機構と構造
の解明は現在も精力的に進められている。近年では、ALMA による高感度・高分解能の分子輝線観測に加
え、JWSTやすばる望遠鏡による赤外・近赤外観測により、円盤の微細構造やその近傍のガス流を捉えるこ
とが可能になってきた。一方、理論的研究では、Ideal MHDに基づく数値シミュレーションや線形安定性解
析などが盛んに行われており、円盤－ジェット系の物理的理解が深化しつつある。本講演では、ジェット駆
動機構の理論的基盤を築いた古典的研究 (Blandford & Payne 1982)[1]をレビューする。同論文では、ケプ
ラー運動に従う降着円盤から磁力線を介して運動エネルギーおよび角運動量が外部に輸送される機構につい
て、軸対称・自己相似的な冷たい磁気流体流を仮定し、理想MHD方程式の解析を通じて定量的にジェット
の駆動を検討している。その結果、磁力線が円盤面に対して 60°未満の角度をなす場合、遠心力によって加
速された物質によるアウトフローが可能であることが示された。さらに、円盤から十分離れた領域では、ト
ロイダル磁場成分が卓越し、流れをコリメートすることで、円盤面に垂直な反平行の双極ジェット構造が自
然に形成される。一方、円盤近傍では、高温かつ磁気的に支配されたコロナにおけるガス圧が、物質流出の
駆動要因であることも示唆されている。このモデルでは、ガスまたは質量の大部分が中心星付近に集中する
一方で、角運動量および磁束の多くはジェットを通じて輸送されるという特性を持つことが明らかにされて
おり、これは活動銀河核や系外銀河における電波ジェット形成機構の理解にも重要な示唆を与えている。

1 Introduction

銀河中心のクエーサーや活動銀河核 (AGN)、X線
連星、さらには若い星に至るまで、降着円盤から噴
出するジェットは天体物理学における重要な現象で
ある。これらの高速で細くコリメートされたジェット
の起源を解明するには、降着円盤から角運動量とエ
ネルギーを効率的に取り出す物理機構が必要となる。
従来のブラックホールのスピンからエネルギーを抽
出するモデルとは別に、降着円盤の回転エネルギー
を大規模磁場により取り出すジェットの駆動シナリ
オが提唱された。その端緒となったのが Blandford

& Payne (1982) であり、ここでは磁気遠心力によっ
て円盤から物質を加速・噴出させる理論モデルを提
示している。Blandford & Payne のモデルでは、降
着円盤に固定された磁力線が角運動量を星間空間へ
運び去り、その結果生じる磁気流体流（MHD風) が
円盤面に垂直な方向へジェットとして噴出し得るこ
とを示した [1]。本稿の序論では、このモデルの背景
となる理論的文脈を概観し、以降の節で手法・結果・
考察についてBlandford & Payne (1982) の内容を要
約する。さらに近年の観測例についても概観するこ

とで自身の研究へと繋げていきたい。

2 Methods

Blandford & Payne (1982) は、降着円盤から放出
される定常軸対称のMHD風を解析的に扱った。主
な仮定と手法は以下の通りである。

2.1 磁気遠心力による加速機構
円盤面から出るポロイダル磁力線上の流体要素は
円盤と共回転し、いわば「回転する剛直なワイヤー
上のビーズ」のように振る舞う。重力ポテンシャル
に円盤の回転による遠心ポテンシャルを加えた有効
ポテンシャルを導入し、磁力線に沿った物質の運動
を解析した（図 1：等ポテンシャル面）。

Φeff(r, z) = Φcen(r) + Φgrav(r, z)

= −GM

r0

[
1

2

(
r

r0

)2

+
r0√

r2 + z2

]
= constant. (1)
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図 1: Φeff の等ポテンシャル面

この模型により、磁力線が円盤面に対して充分小さ
い傾斜角（後述の 60°条件）で出ていれば、遠心力
が重力に打ち勝って物質を円盤から引き離しうるこ
とが示唆される。

2.2 定常・軸対称の理想MHD近似
ここからは実際にMHD方程式を解く。具体的に

は、時間に依存しない軸対称な系を仮定し、磁場と流
体が凍結した理想MHD条件下で運動方程式を解く。
降着円盤は薄くKepler回転しており、円盤から上方
に伸びる大規模なポロイダル磁場（円盤面に垂直な
面内の磁場）が存在すると想定する。この時、円筒
座標系での軸対称MHDにおいて定常状態の方程式
を考えると、速度ベクトル v(r)は磁場の強さB(r)

により、

v =
kB

4πρ
+ (ω × r), (2)

と表される。ここで k
4π（質量流束と磁束の比）と、

角速度 ωは磁力線方向に一定であるため、

(B · ∇)k = 0, (B · ∇)ω = 0, (3)

を満たす。

2.3 自己相似解の導出
解析を簡単にするため半径方向にスケーリング対

称性を持つ自己相似解を求める。座標と速度に関し

て円盤半径 r0 を基準とした無次元変数 χ を導入す
ると、

r = [r0ξ(χ), ϕ, r0χ], (4)

v =

(
GM

r0

)1/2

[ξ′(χ)f(χ), g(χ), f(χ)] (5)

ここで (GM/r0)
1/2は円盤 r0におけるケプラー速度

であり、ξ′(χ)f(χ)は磁力線の傾きと一致する r方向
の速度成分、g(χ)はトロイダル成分の速度である。
また、単位質量あたりのエネルギー e、単位質量あた
りの角運動量 lを以下のように定義する。

e =
1

2
v2 + h+Φ− ωrBϕ

k
, (6)

l = rvϕ − rBϕ

k
. (7)

さらに、これらを無次元化したパラメータ ϵ ≡
e/(GM/r0), λ ≡ l/(GMr0)

1/2 を導入する。また、
円盤面でのポロイダル磁場の大きさ B0とするとき、
質量流束と磁束の比 kに対して、

κ ≡ k(1 + ξ′20 )1/2(GM/r0)
1/2

B0
, (8)

を考える。以上より、これらを連続の式（定常条件
下）と運動方程式（z方向）：

∇ · (ρv) = 0, (9)

ρ(v · ∇)vz = −∂p

∂z
− ρ

∂Φ

∂z

− 1

8π

∂B2

∂z
+

1

4π
(B · ∇)Bz, (10)

に代入すれば、無次元化された方程式系を得ること
ができる。

2.4 Cold MHD flow

円盤風の発生箇所ではガスの熱運動エネルギーは無
視できる（cold flow）と仮定した。実際には風の基部
で物質を臨界点まで押し上げるには僅かな熱圧力が必
要だが、磁気遠心力による効果を明確に示すため本研
究では円盤大気の厚みを極力小さく見積もり、初期条
件として「円盤面上で静止した冷たいガス」が磁力線
に沿って引き上げられる状況をモデル化している。従
って、初期状態では ω = (GM/r30)

1/2, g0 = 1, f0 = 0
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であり、エネルギーと角運動量を連立させると以下
の式を得る。

ϵ− λ =
1

2
[f2U + g2 − 2gξ]− S = −3

2
, (11)

ここで U = 1 + ξ′
2
, S = (ξ2 + x2)−1/2 とする。式

(4)の ϕ成分より g を消去すると f に関する４次方
程式が得られる。：

T − f2U =

(
(λ− ξ2)m

ξ(1−m)

)2

, (12)

T はディスク表面（ξ=1, χ=0）で 0になるように定
義された重力と遠心力によるポテンシャルエネルギー
であり、T (ξ, χ) = ξ2+2S−3 ⩾ 0.またmはAlfven

Mach 数の２乗であり、m ≡ 4πρ(v2r + v2z)/(B
2
r +

B2
z ) = κξfJ である。ここで J は J ≡ ξ − χξ′ とし
た。次に χの関数として磁力線構造の方程式を解く
ために、運動方程式 (10)を自己相似化すると

αm′ + βξ′′ + γ = 0, (13)

係数は以下の通りである。

α = ξ(mf2J − ξT ), (14)

β = χm(m− 1)ξf2, (15)

γ = m

[
5

4
ξTξ′ − (m− 1)f2Jξ′

+ χmξJS3 + (1− S3)ξ3ξ′ − χξ2S3

]
. (16)

さらに式 (12)を ξで微分することで

δm′ + ϵξ′′ + θ = 0, (17)

を得る。ここで各係数は以下の通りである。

δ = (m− 1)(mf2U − T )ξJ, (18)

ε = m(m− 1)2(χ+ ξξ′)ξf2, (19)

θ = 2m3(ξ2 − λ)ξ′J

−m(m− 1)2J [Tξ′ + (1− S3)ξ2ξ′ − χξS3]. (20)

次に式 (13), (17)を連立して m′ を消去し、ξ′′ を主
変数となるように整理すると、

ξf2T (m− 1)2(t− 1)2 ξ′′

+ JS2(m− 1)2
[
ξT + (n−m− 1)f2J

]
T

+m(m− 1)

[
(t− 1)ξTS

− ξf2(χ+ ξξ′)(ξξ′S3 − χS3)

]

+ (m− 1)

[
mξ2(ξT −mf2J)− 5

4
(n− 1)ξT 2

+ 2m2(ξ2 − λ)(mf2J − ξT )

]
= 0. (21)

ただし、t ≡ 4πρv2θ = κξf3J3S2/T , n ≡ 4πρ(v2r +

v2z)/B
2 であり、n は高速磁気音波（fast mode）の

Mach数であり、tは fast modeの臨界点を与える量
である。以上より、著者らは式 (12)から得られる f

と初期条件 ξ(0) = 1, ξ′(0) = ξ′0を用いて式 (21)を数
値積分することでアウトフロー構造の解析を行った。

3 Results

Blandford & Payne (1982) では、ケプラー回転す
る降着円盤からの軸対称・冷たい自己相似流に対し
て、数値的に定常解を構築した。磁場は理想磁気流
体仮定の下でプラズマに凍結され、ポロイダル磁場
はBp ∝ r−5/4と仮定される。解は質量フラックスと
磁束の比 k、および無次元角運動量 λによりパラメ
トライズされ、特に Alfven臨界点 m = 1を滑らか
に通ることが要求される。
円盤表面における磁場傾斜角 θ が 60◦ 未満であれ
ば、遠心力によりガスが磁力線に沿って外向きに射出
される。このため打ち上げの臨界条件は tan θ > 1/

√
3

に相当する（図 1参照）。

3.1 標準解の特徴（k = 0.03, λ = 30）
図２ではこの標準解における流線をポロイダル面

に投影して描いている。破線は自己相似スケーリン
グを示しており、各流線は破線と同じ角度で交わっ
ている。これはm = 1の面に相当している。また磁
場のピッチ角α = arctan(|Bϕ/Bp|)も描かれており、
ガスの慣性によって磁場のトロイダル成分を強めて
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図 2: 標準解によるポロイダル面での流線

図 3: 流線上での物理量の挙動

いることが視覚的に分かる。さらに図３においては、
Alfven Mach数、高速磁気音波のMach数、ポロイ
ダル速度、トロイダル速度、磁場のトロイダル成分
とポロイダル成分の比が一つの流線に沿ってプロッ
トされている。（θは極座標系での極角である。）：

• Alfven点に達するまではトロイダル速度は増加
し続け、磁場に沿って加速されていく。（この時
点では磁気ストレスが支配的）

• Alfven点を越えると、流体慣性が支配的となり、
角運動量保存によってトロイダル速度は減少す
る。

• ポロイダル速度 vp は fast mode の Mach 数が
1となる点まで増加し続ける。（この点では遠心
力よりも磁場の圧力勾配による物質の加速が支
配的）

また、トロイダル磁場 Bϕ の成長により「フープス
トレス」が生じ、ジェットは軸方向に強くコリメート
される。このように、打ち上げは遠心力、コリメー
ションは磁場圧・磁気張力という役割分担が明確で
ある。

図 4: ジェット・アウトフロー構造の観測例（HH211）

4 Discussion

Blandford & Payne の提唱した磁気遠心力駆動ジ
ェットモデルは、当時未解決だった「孤立した降着円
盤系で角運動量をどのように処分するか」という問
題に対する有力な示唆となった。一方で、本モデル
成立のための前提や限界も議論すべきである。まず、
十分に強くスケールの大きい磁場が円盤に貫入して
いることが必要だが、実際にそのような磁場がどの
ように供給・維持されるか（外部からの磁場輸送か、
円盤内部のダイナモか）は後続研究の課題として残
された。また自己相似解という手法上、遠方では物
理量が不自然なスケーリングになる可能性が著者ら
自身によって指摘されている。近年の観測の例とし
ては、low-mass protostar（HH211）において SiO輝
線の直線偏光観測によりジェット内磁場の存在が報告
されている (図４, Chin-Fei Lee et al. 2018)[2]。本
論文のレビューを通して、low mass protostarにお
ける惑星由来の密度変動とジェットの周期性との関
連を研究していくための布石とする。
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高速度分子雲と銀河系円盤の相互作用の理論的研究
猪又 香菜穂 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

　銀河系における星形成史に関して，円盤部では過去約 10 Gyrにわたり，平均して 2.7M⊙yr
−1 程度の星

形成率が維持されてきたことが観測的に示唆されている．このような長期的かつ定常的な星形成活動は，銀
河進化の重要な特徴の一つである．しかしながら，その持続的なメカニズムについては，理論が提唱されて
いるものの，依然として明確な解明には至っていない．仮に，銀河円盤部に存在する既存のガスのみを用い
て星形成が継続されているとすると，観測される星形成率を保てる期間はせいぜい 1 Gyrにも満たないとさ
れる．したがって，長期的な星形成を可能とするには，外部からの持続的なガス供給が必要不可欠である．
この点に関して注目されているのが，高速度雲（High Velocity Clouds; HVC）である．これらの HVCは，
円盤への落下が観測的に示唆されており，円盤ガスの補充源として機能することで，長期的かつ定常的な星
形成率の維持に寄与している可能性がある．
　本研究では，HVCと銀河円盤ガスとの相互作用の解明を目的として，標準的な Smoothed Particle Hy-

drodynamics（SPH）法を用いた 2次元衝突シミュレーションを実施した．その結果，HVCの衝突速度と
いったパラメータに応じて，両者の相互作用の様相が変化することが示された．これにより，HVCが星形成
のガス供給源として果たす役割の一端が，定量的に明らかになった．

1 Introduction

1.1 銀河系星形成史における観測と理論の
矛盾

本研究では，銀河が保持する円盤部に着目する．円
盤部の直径は約 30 kpc，質量はおよそ 1011 M⊙と見
積もられており，これは可視光で観測される恒星質
量に相当する．すなわち，円盤部は星形成が活発に
行われる領域であり，銀河系の星形成史を解明する
上で極めて重要な構造である．
現在，この円盤内には一酸化炭素（CO）の輝線を

用いた観測から，分子雲の総質量が約 109M⊙存在す
ると推定されている．また，円盤内における星形成
率は数 M⊙ yr−1 程度と観測されており，数 kpc ス
ケールで分布していることも明らかになっている．
ここで注目すべき点は．仮に現在観測される分子

雲のみを材料として星形成が継続していると仮定し
た場合，分子雲に含まれるガスは約 1 Gyr以内に枯
渇してしまうという点である．これは，円盤部にお
ける星形成が過去 10 Gyr以上にわたって持続的に行
われてきたという観測結果（図 1）と矛盾する．
したがって，円盤内に存在するガスだけでは長期

的な星形成活動を維持することは難しく，外部から

の継続的なガス供給が必要であることが示唆される．

図 1: 星形成率
横軸は現在からの遡り時間 (Gyr)，縦軸は星形成率

(M⊙yr
−1)を表す．

1.2 高速度雲の観測と示唆される役割
外部からのガス供給源の有力な候補の一つが，高

速度雲（High Velocity Clouds; HVC）である．これ
らは，銀河円盤へ向かって落下する大きな視線速度
成分を持つ中性水素ガスとして観測されており，銀
河ハローを起源とすることが示唆されている．
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特に，低温かつ高密度な中性水素（HI）からなる
HVCが銀河面に到達すれば，それらは星形成の直接
的な材料となり得る．仮に HVCが円盤部まで到達
し，ガスとして供給されるのであれば，それが観測
される星形成率を維持するだけの質量を持っている
かどうかが重要な論点となる．
この点に関して，HVCの起源とされる銀河ハロー

内の高温ガス（∼ 106 K）に関する観測が手がかりと
なる．この高温ガスはX線や紫外線による輝線観測か
らその存在が明らかにされており，質量は約 1010 M⊙

と推定されている．この熱いハローガスは，放射冷
却などの過程を経て温度が低下し，それに伴って密
度や圧力も減少する．その結果，周囲からの圧力に
よって圧縮されたガス塊が重力によって円盤方向へ
落下する可能性がある．もしこれらのガス塊がHVC

として観測されているとすれば，ハロー中の高温ガ
スが豊富に存在するという事実は，長期的な星形成
を支える重要な源として大きな意味を持つ．すなわ
ち，銀河ハローは円盤部へのガス供給源として機能
しており，結果として観測される定常的な星形成率
を維持する役割を果たしている可能性がある．
そこで本研究では，

(1) HVCが銀河面にまで到達するという仮定のもと，
HVCが銀河面に衝突・合流した際に，円盤内の
ガスとどのような相互作用を起こすのか，また，
それが星形成史にどのような影響を及ぼすか

(2) ハローの高温ガスから凝縮したガス塊を落下さ
せることが可能なのか

を明らかにすることを目的とする．

2 Methods

2.1 SPH法
シミュレーションには，2次元のSmoothed Particle

Hydrodynamics（SPH）法を用いる．SPH法とは，流
体素片の進化を解く目的のもと，流体を有限の個数
の粒子（以降，SPH粒子と呼ぶ）に離散化し，その
進化をラグランジュ的に追跡する手法である．
　 SPH法では，密度を粒子の質量とカーネル関数の
積の足し合わせで記述する (式 1)．カーネル関数と
は，個々の SPH粒子の広がりを表す．本研究では，

カーネル関数として２次元のガウス関数を採用する
（式 2）．

ρ(x) =
∑
j

mjW (xi − xj , h) (1)

W (x, h) =

[
1

h
√
π

]2
exp

(
− x2

h2

)
(2)

2.2 衝突計算のセットアップ
シミュレーションは，xz平面の２次元で行う．計

算領域は以下の領域内である．

0 kpc < x < 1.0 kpc, −1.0 kpc < z < 1.0 kpc

まずは，z 方向に静水圧平衡を保つ銀河円盤に対
し，HVCを落下させるシミュレーションを行う．こ
こで，静水圧平衡とは圧力勾配と定常重力の釣り合
いを指す．

dp

dz
= −ρ(z)g(z) (3)

ここで g(z)は，重力加速度を指し，銀河中心からの
距離R = 8 kpcにおいて以下のような式で定義する．

g(z) = −dϕ(R, z)

dz
(4)

ϕ(R, z) = −
2∑

i=1

GMi

R2 + (ai +
√
z2 + b2i )

2
(5)

ai =

{
0 kpc (i = 1)

7.258 kpc (i = 2)
bi =

{
0.495 kpc (i = 1)

0.520 kpc (i = 2)

Mi =

{
2.05× 1010 M⊙ (i = 1)

2.547× 1011 M⊙ (i = 2)

次に，温度の z に関する関数を定める．ここで，現
時点で温度はガスの加熱・冷却の効果を考慮してお
らず，スケールハイトを 800 pcとして温度の関数を
決定する．

T (z) = 100 +
9900

1 + exp
( |z|−0.6

0.8

) (6)

これらを満たすような圧力と密度の分布は以下（図
2）のようになる．
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図 2: 銀河面からの高さと密度及び圧力の関係
横軸は銀河面からの高さ (kpc)，縦軸は密度 (/cm3)

及び圧力 (eV/cm3)を表す．

この平衡状態を満たすように厚み 300 pcの円盤を
設定する．密度は ndisk = 1.0 (/cm3)で xz方向に一
様である．HVCが銀河面に衝突・合流した際に，円
盤内のガスとどのような相互作用を起こすのかを明
らかにするため，HVCの衝突速度をパラメータとし
て，パラメータの変化と HVC及び円盤ガスの相互
作用との関係を明らかにする．そこで円盤の上部に
は，半径 50 pc, 密度 nHVC = 1.6 (/cm3)の円形の
HVCを置く．

3 Results

図 3: VHVC = −10 (km/s)での結果

図 4: VHVC = −20 (km/s)での結果

図 5: VHVC = −30 (km/s)での結果

HVCの z 方向の衝突速度 VHVC (km/s)を z 軸正
方向を正として以下のように変化させた．

VHVC = −10, −20,−30 (km/s)
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4 Discussion

HVCの上部では，円盤に衝突する前にガスが拡散
する様子が確認された．このことから，HVC内部の
自己重力を導入し，その影響を定量的に検証する必
要がある．
また，本研究では HVCの衝突速度のみを変化さ

せているが，今後は円盤ガスの密度分布についても
多様なパラメータ設定を行い，その結果の違いを調
査する必要がある．
さらに，HVC の初期密度設定についても再検討

が求められる．現在は円盤よりやや高い nHVC =

1.6 (cm−3) としているが，このような高密度のガ
ス塊が実際にハローガスから形成され得るかどうか
は，今後の重要な検証課題である．特に，ガスの冷
却・加熱過程を考慮した詳細な熱力学的モデルの導
入が不可欠である．

5 Conclusion

本研究では，標準 SPH 法に基づく 2 次元シミュ
レーションにより，HVCと銀河円盤ガスとの衝突過
程を再現した．HVCの衝突速度を変化させた結果，
VHVC = −20 km/s 以上では，HVC が銀河円盤内
に取り込まれる可能性が示唆された．しかしながら，
HVCの衝突速度や円盤ガスとの密度差など，初期条
件や物理パラメータの設定にはなお改善の余地があ
る．今後は，HVCの加熱・冷却効果を導入したより
精緻な物理モデルに基づくシミュレーションを行う
ことで，円盤へのガス供給過程の理解をさらに深め
る必要がある．
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分子雲コアにおける有機高分子形成過程の化学反応シミュレーション
伊藤 大佑 (筑波大学大学院 数理物質科学研究科)

Abstract

　長年の研究により隕石中から様々なアミノ酸が検出されており、このことは有機分子が星間空間で形成さ
れうることを強く示唆している。生命の起源となった有機分子も、こうした化学反応によって生成され、隕
石として原始地球にもたらされた可能性が高い。しかしながら、これら有機分子の具体的な反応経路と各反
応の相対的な重要性はいまだ明らかになっていないため、化学反応シミュレーションによってこれを推定す
るアプローチがとられている。
　本稿では、星間グリシン探査の先行研究として、化学シミュレーションを用いた Suzuki et al. (2018)を
レビューする。同研究は、分子雲コアの昇温過程におけるグリシンの生成・破壊過程を追跡し、その気相存
在量がダストからの脱離エネルギーに強く依存すること、そして最適な観測対象は形成初期の若いホットコ
アであると結論付けた。

1 Introduction

生体を構成するおもな有機高分子はタンパク質、核
酸、糖、脂質に大別され、これらは境界の維持・自
己増殖・恒常性といった生物の基本的特性に不可欠
な要素である。これらの高分子の中でも、タンパク
質はアミノ酸が多数重合したポリマーであり、生命
活動の中心的な役割を担う。したがって、生命の起
源を解明する上で、その構成単位であるアミノ酸が
前生物的に合成された過程を理解することは極めて
重要となる。
　アミノ酸の起源については、原始地球での合成と、
宇宙空間で生成され隕石などによって地球へ供給さ
れたとする二つの仮説が提唱されている。近年、地
球外からもたらされた隕石 (表 1)や、小惑星探査機
によるリターンサンプル (Altwegg 2016)からアミノ
酸などの有機分子が検出されたことで、後者の仮説
を支持する物的証拠が次々と報告されている。これ
により、星間空間が多様な有機分子を生成する化学
工場であることは、ほぼ確実視されている。
　このような物的証拠が存在していながら、もっと
も単純な構造のアミノ酸であるグリシンでさえ、星
間分子雲に向けた観測からは検出することができて
いない。この理論と観測のギャップは、星間化学にお
ける大きな謎の一つである。
　こうした背景の元、本発表ではグリシンをターゲッ
トとした星間分子雲における化学反応シミュレーショ
ンを扱った Suzuki et al.(2018)をレビューする。こ

表 1: マーチソン隕石の組成 (Ehrenfreund 2002 よ
り改変)

化合物群 濃度 (ppm)

アミノ酸 17-60

脂肪族炭化水素 >35

芳香族炭化水素 3319

フラーレン >100

核酸塩基 1.3

のレビューを通して、星形成領域における物理量、星
間空間で生じる化学反応、有機高分子検出のための
理想的な観測対象を理解することを目的としている。

2 Methods

化学反応シミュレーションでは、気相、ダスト表
面、ダストマントル内の 3相における反応と 3相間の
移動を扱う NAUTILUSコードを用いた。このコー
ドは、Hasegawa & Herbst(1992)で気相-表面の 2相
反応を扱ったオリジナルが発表され、その後改良を
経て Ruaud(2016)によって気相-表面-マントルの 3

相ネットワークとなった。
　物理モデルはGarrod & Herbst(2006)で導入され
た、free-fall collapseとそれに続くWarm-up過程を
想定した。free-fall collapseの過程はBrown(1988)に
したがい、等温自由落下で 106 年かけて密度 nH =3
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× 103cm−3 から 1× 107cm−3 まで収縮する。
　Warm-up過程は完了するまでの時間からFastモデ
ルと Slowモデルに分かれており、それぞれ 7.12×104

年、1.43×106 年で温度が 10K から 400K まで上昇
する過程である。このWarm-up時間は、Garrod &

Herbst (2006)で t2に比例して温度が 10Kから 200K

まで上昇するまでの時間を 5× 104 年と 1× 106 年
と仮定しており、これを 400Kまで拡張することで
求まる1。
　また、星間空間で生じる主な反応を表 2に示す2。
数値計算上では、これらを含めた連立常微分方程式
を気相、ダスト表面、マントルについて計算する3。

表 2:星間空間で生じる反応
中性-中性反応 A + B → C + D

イオン-分子反応 A+ + B → C+ + D

光解離 A + hν → C + D

解離性再結合 A+ + e− → C + D

宇宙線による解離 A + CR → C + D

　 Suzuki et al.(2018)は、同様の物理環境を想定し
た化学反応シミュレーションを扱ったGarrod(2013)

の化学ネットワークに対して、新たにいくつかの化学
反応を追加している。ここで追加された主な化学反
応を表 3に示す4。最終的に、4500の表面反応とそれ
に付随した 9500の気相反応を扱っている。また、ダ
スト表面からのグリシンの脱離エネルギーを 10100K

から 13000Kに変更している。

表 3:新たに追加された反応
s-CH2 + s-NH2 → s-CH2NH2

s-CH2NH2 + s-CO → s-NH2CH2CO

s-NH2CH2CO + s-OH → sNH2CH2COOH

NH2OH+
2 + CH3COOH → NH2CH2COOH+

2

NH2OH+ + CH3COOH → NH2CH2COOH+
2

NH3OH+ + CH3COOH → NH2CH2COOH+
2

15 × 104、106 という Warm-up 時間はそれぞれ 60M⊙、
5M⊙ の大質量星、低質量星の形成時間に対応する (Bernasconi
& Maeder 1996)。

2これらの素過程については「シリーズ現代の天文学第 11巻『天
体物理学の基礎 I』」や”Astrophysics of the Diffuse Universe”
に詳しい。

3詳しい方程式やモデルについては Ruaud(2016) を参照。
4”s-”というのは表面の化学種を表す。

3 Results and Discussion

3.1 Fast/Slow Model and Compari-

son with Garrod(2013)

気相グリシンはいずれのモデルにおいてもピーク
値にして 10−14程度生成されており、主要な反応経路
はダスト表面における CH2NH2+COOHである (図
1、図 2)。 Fastモデルの結果を Garrod(2013)の結
果 (表 4)と比較すると、気相の生成量ピーク値を 3

桁ほど過小評価しており、これは脱離エネルギーを
13000Kに変更したためだと考えられる。したがって、
有機高分子生成量の正しい予測には、脱離エネルギー
の正確な測定、計算が必要だと結論付けられる。

図 1: Fastモデルにおける生成量 (Suzuki 2018)

図 2: Slowモデルにおける生成量 (Suzuki 2018)
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表 4: Garrod(2013)の結果との比較
モデル 脱離エネルギー 生成量
Garrod(2013) 10100 8.4×10−11

Fast Model 13000 4.3×10−14

3.2 Implications to Observation

Warm-up過程終了後の環境において、グリシンお
よびその前駆体が星間空間上で破壊されるプロセス
を考慮し、温度および密度一定下でシミュレーショ
ン時間を 106 年まで延長した。その結果を図 3に示
す。シミュレーション終了時点で、気相のピーク量
から 1桁ほど減少していることがわかる。したがっ
て、グリシン探査にはWarm-up終了直後の若いコア
周辺領域が理想的な観測対象だと結論付けられる。

図 3: Warm-up終了後の計算 (Suzuki 2018)

4 Future Work

生命の起源を論じる上で、「なぜ現在の生体高分子
が選択されたのか？」という問いは、依然として最大
の謎の一つである。この「分子選択の起源」という
問題は、主に二つの観点から議論される。　第一に、
生体分子が示す顕著なホモキラリティである。例え
ば、タンパク質を構成するアミノ酸は L体のみ、核
酸や多糖類を構成する糖は D体のみが利用される。
なぜ片方の鏡像異性体だけが選択されたのか、その
理由は解明されていない。
　第二に、基本アミノ酸の選択性である。自然界に
は、タンパク質を構成する 20種の基本アミノ酸以外
にも、その構造異性体（例：β-アラニン）や類似体
（例：α-アミノ酪酸）が数多く存在する。にもかかわ
らず、なぜ特定の 20種だけが遺伝暗号の構成要素と

して選ばれたのかも同様に未解明である。
　これらの根源的な非対称性を説明する仮説として、
宇宙空間における物理・化学的プロセスが注目され
ている。例えば、星間分子雲において、円偏光など
の非対称なエネルギー源が片方の鏡像異性体を選択
的に破壊したり、特定の分子の合成を触媒したりし
た可能性が考えられる5。
　この仮説を検証するため、我々は本研究をさらに
発展させる。今後は、グリシンだけでなく他のアミノ
酸や糖類を化学反応モデルに組み込むとともに、円
偏光の照射効果をシミュレーションに取り入れるこ
とで、生命のホモキラリティと分子選択の起源に迫
る計画である。

Reference

[1] Altwegg, K., et al. 2016, Sci, 2, e1600285

[2] Bernasconi, P. A., & Maeder, A. 1996, A&A, 307,
829

[3] Brown, P. D., Charnley, S. B., & Millar, T. J.
1988, MNRAS, 231, 409

[4] Ehrenfreund, P., et al. 2002, RPPh, 65, 1427

[5] Garrod, R. T., & Herbst, E. 2006, A&A, 457, 927

[6] Garrod, R. T. 2013, ApJ, 765, 60

[7] Hasegawa, T. I., Herbst, E., & Leung, C. M. 1992,
ApJS, 82, 167

[8] Ruaud, M., et al. 2016, MNRAS, 459, 3756

[9] Suzuki, T., et al. 2018, ApJ, 863, 51

[10] 観山正見,野本憲一,二間瀬敏史, 「シリーズ現代の
天文学 第 11巻『天体物理学の基礎 I』」, 日本評論
社, 2023

[11] 田村元秀,井田茂,田近栄一,山岸明彦,「シリーズ現
代の天文学 第 18巻『アストロバイオロジー』」, 日
本評論社, 2024

[12] Dopita, M. A., & Sutherland, R. S., Astrophysics
of the Diffuse Universe, Springer, 2003

5こうした議論については「シリーズ現代の天文学 第 18巻『ア
ストロバイオロジー』」等が詳しい

146



——–indexへ戻る

HP-10

木星質量連星形成過程の理論的研究

名古屋大学
内海　秀介

147



2025年度 第 55回 天文・天体物理若手夏の学校

木星質量連星形成過程の理論的研究
内海 秀介 (名古屋大学)

犬塚 修一郎 (名古屋大学)

Abstract

ジェイムズ=ウェッブ宇宙望遠鏡により，トラペジウム星団において親星を持たない木星質量連星 (JuMBO)

が多数発見されたが，その高い頻度は従来の星形成・惑星形成理論では説明ができない．近年，星周円盤間
の潮汐相互作用によって形成される棒状の架橋構造が重力不安定により断片化し，JuMBOが形成される新
たな機構が提案された．しかし，先行研究では等温近似の下で数値計算が行われており，コアの半径や質量
の決定において本質的である圧縮加熱や輻射冷却が正確に考慮されていなかった．本研究では，輻射輸送モ
ジュールを組み込んだ Godunov Smoothed Particle Hydrodynamics法を用いて，架橋構造の形成から重力
不安定による JuMBOs形成までを数値計算によって追跡する．JuMBOsの形成条件やその頻度，連星系形
成の統計的性質を理論的に評価し，観測結果との比較によって JuMBOs形成の物理過程の解明を目指す．

1 Introduction

近年，ジェイムズ＝ウェッブ宇宙望遠鏡により，オ
リオン大星雲の中心に位置するトラペジウム星団に
おいて，親星を持たない木星質量程度の天体が多数
観測された [14]．若い星団におけるこのような自由
浮遊型の木星質量天体の起源は未だ不明であり，と
くに連星系 (Jupiter Mass Binary Object; JuMBO)

として存在する場合の形成過程は未解明である．こ
れまでの研究では，JuMBOsは分子雲の重力崩壊に
よって形成された低質量天体である可能性や，母星
から動的相互作用により放出された巨大惑星である
可能性が指摘されてきた [13, 11]．しかし，いずれの
仮説も個数や連星系の頻度を十分に説明できていな
い．とくに，トラペジウム星団では∼ 10MJ(木星質
量) の孤立天体が質量関数の予測を超えて多数観測
されており，その頻度は予想上限の 7倍以上に達す
る．また，数天文単位から数百天文単位の間隔をも
つ JuMBOsの頻度は∼ 9%であり，通常の星形成過
程では説明が困難なほど高い [12]．さらに，JuMBOs

が惑星放出に由来する場合，その空間的・運動的な
分布は星とは異なるはずだが，観測では確認されて
いない．広軌道 (> 100AU)の巨大惑星の存在頻度
は不確かであるが，トラペジウム星団での頻度を説
明するためには，非現実的な高い出現率が必要であ
る [17]．したがって，JuMBOsの形成過程の解明は，
理論天文学における重要かつ挑戦的な課題である．

近年，このような JuMBOの高い頻度を説明しう
る新たな形成機構が提案された．それは，若い星団
における高頻度の星周円盤の遭遇によって，多数の
JuMBOsが形成されるというものである．この説で
は，遭遇する星周円盤が潮汐相互作用によって架橋
構造を形成し，それが重力不安定により断片化して
JuMBOsが形成されると考えられている (図 1)．密
集した星団では星周円盤の遭遇頻度が高まるため，ト
ラペジウム星団における JuMBOs形成の高頻度を説
明しうるとされる [3]．

図 1: 架橋構造の断片化による JuMBOs形成過程
の数値計算結果 [3]．上図は 2000AU×1120AUの領
域の対数密度分布，下図はその一部である 200AU×
112AUの領域の拡大である．白丸は半径を誇張した
シンク粒子を示す．
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この形成機構の中核となる架橋構造の断片化は，星
形成領域における棒状構造の分子雲の断片化と同様
に議論できる．先行研究により，棒状構造の収縮は
ガスの圧縮加熱，輻射加熱・冷却の効果に対して極
めて敏感であることが示されている．収縮初期には，
開放された重力エネルギーが輻射冷却により効率的
に放射されるため，棒状構造は等温的に収縮する．し
かし，等温状態方程式を適用し続けると，暴走的な
収縮によって中心密度が発散するまで際限なく収縮
し続ける [7]．ゆえに，高密度化に伴い圧縮加熱が冷
却を上回ることでガスが等温相から断熱相へと遷移
する効果が重要となる．実際，形成されるコアの半
径や質量は，この遷移が起きる際の中心密度で特徴
づけられる [8]．この等温相から断熱相への遷移は，
次の条件のうちいずれかが満たされたときに発生す
る [10]．

1. 圧縮加熱率が熱的冷却率を上回る

2. 熱放射に対する光学的厚さが τ ∼ 1に達する

3. 圧縮加熱率が放射拡散によるエネルギー輸送率
に匹敵する

したがって，棒状構造の重力崩壊を正確に記述する
には，圧縮加熱と輻射冷却の効果を厳密に考慮する
必要がある．
しかしながら，先行研究 [3]の流体力学数値計算で

は輻射輸送方程式を解かず，局所的な順圧または等
温過程を仮定した状態方程式が用いられている．前
者は 1M⊙ の原始星コアの崩壊に適合するようモデ
ル化されたものであるが，(1)JuMBOsのコアは原始
星よりはるかに低質量であり，(2)コアおよび架橋構
造の金属量が小さく不透明度も低い [5] ため，冷却
効率を過小評価している可能性が高い [15]．よって，
JuMBOs の形成頻度を定量的に議論するためには，
輻射による冷却の効果を正確に考慮した輻射流体力
学数値計算を新たに行う必要がある．

2 Methods

本研究では，輻射流体力学数値計算を用いて，星周
円盤の遭遇によって作られた架橋構造の重力収縮が，
観測される JuMBOsの頻度を説明可能かどうかを明

らかにする．数値計算で用いる基礎方程式を示す．
dρ

dt
= −ρ

dvα

dxα
, (1)

dvα

dt
= −1

ρ

dP

dxα
, (2)

du

dt
= −P

ρ

dvα

dxα
+

Γ(T )− n2Λ(T )

ρ
, (3)

P = (γ − 1)ρu. (4)

上から順に，連続の式，運動方程式，エネルギー方
程式，理想気体の状態方程式である．式 (3)の右辺
の Λ, Γはそれぞれ加熱，冷却関数である．式 (1)か
ら (4)に加えて輻射輸送方程式を解くことで Λ, Γが
計算されるが，本稿では詳細には立ち入らない．

2.1 Godunov SPH

このような現象の数値計算には，以下の点で，粒子
法である Smoothed Particle Hydrodynamics(SPH)

法 [9, 4]が適している．本研究では，空間 2次精度
を達成し，衝撃波を精度良く記述することができる
Godunov SPH法 [6]を用いる．同手法は，格子法で
用いられるGodunov型の方法 [16, 2]を SPH法へ導
入したものである．粒子間相互作用の計算において，
2つの粒子の間の物理量として Riemann問題の解析
解を用いることで，必要最低限の粘性を導入する．時
間，空間ともに離散化された Godunov SPH法の基
礎方程式を示す．

ρ(x) =
∑
i

miW (x− xi, hi), (5)

∆ẋi

∆t
=−

∑
j

mjP
∗
[
V 2
i,j(hi)

∂

∂xi
W (|xi − xj |,

√
2hi)

+V 2
i,j(hj)

∂

∂xi
W (|xi − xj |,

√
2hj)

]
,

(6)

∆ui

∆t
=−

∑
j

mjP
∗(v∗ − ẋ∗

i )

·
[
V 2
i,j(hi)

∂

∂xi
W (|xi − xj |,

√
2hi)

+V 2
i,j(hj)

∂

∂xi
W (|xi − xj |,

√
2hj)

]
+

Γ(Ti)− n2
iΛ(Ti)

ρi
.

(7)

順に，連続の式，運動方程式，エネルギー式である．
W はカーネル関数であり，本研究ではガウス関数を
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採用する．

W (r, h) =

(
1

h
√
π

)d

exp

(
− r2

h2

)
(8)

右辺の dは次元の数である．また，Vij は重み付け平
均された比体積である．

V 2
i,j(h)W (|xi − xj |,

√
2h)

=

∫
dV

1

ρ2(x)
W (|x− xi|, h)W (|x− xj |, h)

(9)

この積分を直接計算することは困難であるため，3次
Spline補間を用いて近似する．ただし，物理量の上
振れと下振れを防ぐため，特定の条件下では 1次補
間を用いる [6]．そして，式 (6)と (7)の右辺に現れ
る P ∗,v∗は，Riemann問題における衝撃波または希
薄波経験後の物理量の解析解である．なお，式 (7)の
右辺に関して，ẋ∗

i = ẋi+
1
2∆ẋiである．このように

時間中心の速度を用いることで，加熱，冷却の効果
がない場合には，系の全エネルギーが計算機の丸め
誤差の範囲内で厳密に保存される．

∆

[∑
i

mi

(
1

2
|ẋi|2 + ui

)]
= 0 (10)

全質量，全運動量，全角運動量についても同様である．

∆

[∑
i

mi

]
= 0, ∆

[∑
i

miẋi

]
= 0,

∆

[∑
i

xi ×miẋi

]
= 0.

(11)

3 Calculation

3.1 Setups

まず，星周円盤の初期条件について述べる．全質
量を 0.18M⊙として，以下の自己相似な面密度構造
を仮定する．

Σ(R) = Σ0

(
R

Rc

)−γ

exp

[
−
(

R

Rc

)2−γ
]
,

Rc = 200AU.

(12)

ここで Rは円盤中心を原点とした，動径方向の距離
を表す．円盤は動径方向に 20AU−600AUの範囲で
広がっているとする．式 (12)を数値的に積分するこ
とで，Σ0 = 8.866835 × 10−7 M⊙AU

−2 と求められ

た．また，温度構造は，R [AU]に対する冪乗則に従
うと仮定する．

T (R) = 300K×
(

R

1AU

)−0.6

. (13)

そして，円盤の厚みは Rに対して線形と仮定した．

H(R) =
19

580
× (R− 20AU) + 1AU. (14)

なお，比熱比は γ = 1.4とする．
次に，中心星の初期条件について述べる．円盤の

中心に質量 0.3M⊙の低質量星を配置し，半径 1AU

のシンク粒子でモデル化する．星周円盤との流体相
互作用は行わず，重力相互作用のみを行う．円盤粒
子が中心星に降着する場合は，その質量と運動量を
シンク粒子に加えることで保存性を維持する [1]．

3.2 Relaxation

星周円盤に対してKepler回転の角速度を与えて数
値計算を実施し，粒子配置の緩和を行った．

ω(R) =

√
GMstar

R3
, Mstar = 0.3M⊙. (15)

式 (6)に加えて，円盤粒子の自己重力相互作用も計
算している．等質量の∼ 106個の粒子を，式 (12)の
面密度分布を再現するように配置した．図 2と 3に，
数値計算の結果を示す．

図 2: 星周円盤に Kepler回転を与えた数値計算の
結果．時刻 t = 0における，±600AU以内の領域の
対数密度分布を示す．
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図 3: 図 2と同様．時刻 t = 180 yr．

4 Conclusion

本研究では，星周円盤間の潮汐相互作用によって
形成される架橋構造が JuMBOs の形成に寄与しう
るかを検証するために，輻射流体力学を組み込んだ
Godunov SPH 法を用いた数値計算を行う．先行研
究 [3]では，局所的な等温過程を仮定した状態方程式
の下で棒状構造の断片化が示されたが，輻射輸送方
程式を解いていないため，形成されるコアの質量や
頻度には不確定性が残されていた．
今後は，3.2節で作成した初期条件を用いて星周円

盤遭遇の数値計算を行い，架橋構造がどのような条
件で重力不安定により断片化し，JuMBOs形成に至
るかを定量的に評価する．これにより，トラペジウ
ム星団など密集星団における JuMBOsの個数分布や
連星頻度が再現可能かどうか，さらにはその質量関
数や金属量分布についての理論的予測を与えられる
だろう．
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原始惑星系円盤進化を考慮した巨大惑星形成の理論的研究
淺井 朗人 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

星の形成と共に形成される原始惑星系円盤は,惑星が形成される母体となる.円盤の構造や進化は惑星の形成
や最終的な惑星質量や軌道に大きな影響を与える.特に,円盤ガス面密度分布は,惑星の成長過程,移動,最終
軌道の配置などを左右する重要な要素となる.

本研究では,原始惑星系円盤のガス面密度進化が惑星形成に与える影響を評価するために,まずは乱流粘性に
よる拡散や光蒸発や磁気円盤風による散逸を考慮した円盤ガス密度進化の数値計算を行う.最初に,乱流粘性
による角運動量輸送を考慮した数値計算を行った.この問題は解析解があるが,数値解によりそれを再現する
ことに成功した.次に,円盤外縁部における紫外線や X線による光蒸発モデルに基づき,光蒸発による散逸項
を追加したモデルの検討と数値計算への導入を進めている.さらに,円盤進化の結果をもとに,円盤内で形成さ
れた固体核へのガス降着と II型惑星移動を考慮した巨大ガス惑星の質量と軌道の関係についても議論したい.

1 Introduction

原始惑星系円盤とは恒星の形成初期に形成される
ガス円盤で,惑星形成の場として重要な役割を持つ.

そのため,円盤内のガス密度分布が惑星の形成・進化
に大きく影響する. 　原始惑星系円盤は一般的に観測
結果から 106 ∼ 107 年以内に円盤のガス成分は散逸
すると考えられており,その消失メカニズムの解明は,

惑星形成の時間的制約を理解する上で不可欠である.

しかしながら,観測される円盤の多様な消失形態を矛
盾なく説明できる統一的な散逸機構は、未だ完全に
解明されていない. 　原始惑星系円盤のガス散逸は粘
性や磁気回転不安定性によって生じる磁気乱流によ
る角運動量輸送による降着,円盤風や光蒸発による質
量散逸によって引き起こされると考えられている. 　
磁気回転不安定性（MRI）は円盤ガスの差動回転と
磁場の相互作用によって生じる流体力学的不安定性
であり,次の２節で詳しく説明する. 　光蒸発は中心
星からの極端紫外線 (EUV; 13.6eV < hν ≲ 100eV),

遠紫外線 (FUV; 6eV ≲ hν < 13.6eV), X線 (X-ray;

100eV ≲ hν ≲ 10keV) などの高エネルギー光子に
よって円盤のガスが加熱され,円盤のガスが重力ポテ
ンシャルを振り切って散逸してしまう現象である. 　
本研究では,原始惑星系円盤の進化,特にガス面密度
の時間発展が惑星形成に与える影響を評価すること
を目的としています.具体的には、乱流粘性によるガ
スの動径方向への輸送（降着）に加え、磁気回転不

安定性（MRI）によって駆動される円盤風による質
量散逸を考慮した円盤ガス密度進化の数値計算を行
います.これにより、円盤の内側領域および外側領域
におけるガスの散逸過程を定量的に評価し,観測結果
を矛盾なく説明できる円盤消失メカニズムの特定を
目指す.

2 Methods

2.1 基礎方程式
本研究では Suzuki et al. (2010)のモデルを用いて

磁気回転不安定性によって駆動する円盤風による質
量損失を含む円盤のガス面密度 Σの時間発展式
∂Σ

∂t
=

1

r

∂

∂r

[
2

rΩ

∂

∂r

(
r2

∫
dz

(
ρvzδvϕ − BrBϕ

4π

))]
− (ρvz)w (1)

を数値計算をする.

式 (1)の右辺第１項は粘性,磁場による角運動量輸
送の項で α粘性モデルを使用して∫

dz

(
ρvzδvϕ − BrBϕ

4π

)
≡

∫
dzραc2s ≡ Σαc2s (2)

となる.

式 (1)の右辺第２項は円盤風による質量損失の項
で円盤風による質量損失率が中心面密度 ρmidに比例
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すると仮定して以下となる.

(ρvz)w = Cwρmidcs ∝ CwΣr
− 3

2 (3)

以上から,本研究で計算する時間発展式は次式となる.

∂Σ

∂t
=

1

r

∂

∂r

[
2

rΩ

∂

∂r
(Σr2αc2s)

]
− CwΣr

− 3
2 (4)

2.2 磁気回転不安定性（MRI）
磁気回転不安定性（MRI）は,円盤ガスの差動回転

と磁場の相互作用によって生じる流体力学的不安定
性である. MRIの成長過程を表した模式図を図 1に
示した.プラズマは磁力線とともに運動するため, 磁
場にゆらぎが生じると,プラズマに差動回転が生じる
(図左). 差動回転しているプラズマに対しては磁気
張力トルクがはたらき, 角運動量輸送がおこる.角運
動量を受け渡した内側のプラズマはより内側へと,角
運動量を受け取った外側のプラズマはより外側へと,

移動していく (図中央). この移動によって, 磁力線は
さらに歪み, 角運動量がより効率的に交換され, 円盤
内の乱流は成長する (図右).

磁⼒線

プラズマ

図 1: 磁気回転不安定性 (MRI) の模式図. プラズマ
を貫く磁力線 (図左)が差動回転により揺らぎが生じ,

角運動量を輸送し (図 中央), さらに磁力線を歪ませ
る (図右).

2.3 円盤風
原始惑星系円盤の表面から噴き出すガスの流れで,

円盤からの質量損失を引き起こし,その後の円盤構造
や寿命,惑星の形成にまで大きな影響を与える重要な
物理プロセスである. 円盤風を駆動するメカニズムは
いくつか知られており、中心星から放射される EUV

やX線、FUVなどの高エネルギーの光子によって表
層ガスが加熱される光蒸発型の円盤風、そして磁場
が存在することで励起される磁気駆動型の円盤風が

挙げられる。本研究では,後者の磁気回転不安定性に
よる円盤風を考慮した.

中⼼星

円盤⾵

磁場

磁気乱流

図 2: MRIによる円盤風の模式図.円盤内ではMRI

によって磁気乱流が生じ、これが角運動量輸送を促
進し、磁場に沿ってガスが吹き出す円盤風を引き起
こす

2.4 セットアップ
円盤風による質量散逸がなく,円盤の動粘性係数 ν

がν ∝ rの場合の解析解を初期条件として計算を行う.

境界条件は質量流速 Σrが一定とした.粘性パラメー
タ α = 8 × 10−3, 円盤風の質量流速 Cw = 2 × 10−5

とした. 解析解は以下となる.

Σ(r, t) =
At̃

3πν1(r/r1)
exp

(
− r

t̃r1

)
(5)

t̃ =
t

(r21/3ν1)
+ 1 (6)

ここで Aは初期条件によって決まる定数,r1 は円
盤の典型的なスケール,ν1 は r1 での ν の値である.

3 Results

以下に時間発展式の数値計算の結果を示す．実線
は数値解，破線は解析解であり，グラフの色はそれ
ぞれ時刻 t = 0 yr，105 yr，106 yr，107 yr におけ
る計算結果を示している．
計算結果から，円盤の内側領域（r ≲ 100 AU）に
おいてはガスの散逸が非常に強く働いていることが
確認された．これは，MRI駆動の円盤風が円盤内側
から効率的に質量を損失させるメカニズムとして機
能していることを示唆する．したがって，円盤風は
円盤の消失を加速させる重要なメカニズムであると
考えられる．
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一方で，円盤の外側領域（r ≳ 100 AU）において
は，ガスの散逸があまり見られず，解析解（散逸が
ない場合）と同程度のガスが残存していることが示
された．これは，本研究で考慮した MRI 駆動によ
る円盤風の質量損失モデルだけでは，円盤外縁部の
ガスを効率的に散逸させることができていないこと
を意味する．

図 3: 円盤ガス面密度の時間発展の数値計算結果.実
線が数値解、破線が解析解を表しており、グラフの
色はそれぞれ時刻 t = 0(Initial) yr，105 yr，106 yr，
107 yrにおける計算結果に対応する

4 Discussion

第 3節で示した数値計算の結果は，円盤の内側領
域での強い散逸と，外側領域でのガスの残存という，
二つの明確な特徴を示した．この結果は，MRI 駆動
の円盤風が円盤の内側，特に r ≲ 100 AU の範囲に
おいて，ガスの質量損失と円盤の消失に大きく寄与
していることを強く示唆している．MRI は，円盤ガ
スの差動回転と磁場の相互作用によって生じる流体
力学的不安定性であり，その成長過程で磁気乱流を
生じさせ，結果として角運動量輸送とガス散逸を促
進する．これにより，円盤の内側からガスが効果的
に散逸していると考えられる．
しかしながら，観測される原始惑星系円盤の多様

な消失形態を矛盾なく説明するためには，円盤外側
のガスの散逸も考慮する必要がある．本研究のモデ
ルでは，円盤外側（r ≳ 100 AU）のガスが期待され
るほど速く散逸しないという点で，現在の観測結果
と完全に整合しない可能性がある．このことから，今
回の磁気回転不安定性による円盤風のみを考慮した
散逸モデルでは，円盤全体のガス消失を包括的に説

明するには不十分であり，円盤外側のガスを散逸さ
せる別のメカニズムを考慮する必要がある．
特に光蒸発は円盤の外側領域で効率的に作用する

と考えられる．今後の研究でこの効果をモデルに組
み込むことで，より観測結果と整合的な円盤消失の
理解が得られると期待される．

5 Conclusion

円盤風による散逸を考慮したモデルのガス面密度
の時間発展を数値計算した結果,いくつかの重要な点
が確認された. まず,円盤の内側領域ではガス散逸が
強く働き,面密度が顕著に減少する傾向が見られた.

このことは,磁気回転不安定性（MRI）によって駆動
される円盤風が,円盤の内側から効率的に質量を損失
させるメカニズムとして機能していることを示唆し
ている. 一方で, 円盤の外側領域ではガスの散逸が
ほとんど見られず,散逸を考慮しない場合の解析解と
同程度のガスが残存する結果となった.これらの結果
は,MRI 駆動による円盤風の質量損失モデルだけで
は,観測結果を矛盾なく説明できるような円盤外縁部
のガス散逸を十分に再現できていないことを意味し
ている. したがって,円盤外側のガス散逸を説明する
ためには,円盤風とは別の散逸メカニズムを考慮する
必要があるという結論に至った.今後は,円盤外側の
主要な散逸メカニズムと考えられる光蒸発の効果,す
なわち中心星から放射される EUV・FUV・X線と
いった高エネルギー光子によるガスの散逸をモデル
に組み込んだ数値計算を行う予定である.
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Contribution of the Moon-forming Impactor to the Volatile

Inventory in the Bulk Silicate Earth（Grewal et al., 2024の紹介）
花沢 泰光 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

本研究は、月形成インパクター（Moon-Forming Impactor; MFI）がバルクシリケートアース（Bulk Silicate

Earth; BSE）に存在する水素-炭素-窒素-硫黄 (H–C–N–S) の主要な供給源であり得たかを評価するため、
MFIのコア・マグマオーシャン（MO）・大気間での揮発性元素の平衡分配をモデル化した。解析の結果、MFI

の H–C–N–Sインベントリの大部分はコアとMO脱ガス大気に存在するが、巨大衝突前にこの大気は散逸し
ていた可能性が高いことがわかった。したがって、衝突後の地球で BSEに供給された揮発性物質は、主に
MFIのコアのうちMOと再平衡化したごく一部に由来する必要がある。その場合、MFIが BSEの揮発性
在庫を全てまかなうためには、CIまたは CMコンドライトの最大 50 wt%に相当する揮発性物質に富んでい
なければならない。しかし、MFIがそれほどまでに高い H–C–Nインベントリを保持していたとは考えにく
く、BSEの揮発性インベントリの大部分は月形成イベント以前に供給された可能性が高い。

1 Introduction

本研究では、MFI のコア、MO、大気における
H–C–N–S の平衡分配をモデル化することで、MFI

がBSEの揮発性成分の主要供給源となり得たかを定
量的に評価することを目的とする。MFIは分化した
天体であったと考えられ、元素の金属–ケイ酸塩間の
分配およびMOから大気への揮発による分配を考慮
する必要がある [8, 6, 10]。
また、巨大衝突の前に MFIが MO脱ガス大気を

失っていたか否かが、地球への H–C–N–S供給量に
大きく影響することが予想される (図 1)。揮発性元
素が大気相に多く含まれる場合、衝突時に宇宙空間
へ逃散してしまう可能性が高いためである [2]。大気
が事前に失われていた場合、供給量はMFI内部での
揮発性成分の分配と、地球のMOとの再平衡化の程
度によって決定される [14, 16]。
本研究は、BSEに含まれる H–C–N–S元素量を再

現するために必要なMFIの初期揮発性インベントリ
を、質量収支モデルにより推定し、実際に想定され
るMFIの構成や成長史と整合的かを評価する。得ら
れた結果は、MFIが BSEの揮発性成分を支配的に
供給できたか否かを明らかにする。

図 1: MFIが原始地球に H–C–N–Sを供給する様子
の模式図 [7]。(a) インパクターがMO由来の脱ガス
大気を保持していた場合、(b) それを衝突前に失って
いた場合、の 2つのシナリオが示されている。衝突
後、地球の揮発性元素の在庫は、地球マントルの溶
融部分、BSI（= インパクターのマントル + 大気）、
およびインパクターのコアの再平衡部分の間での元
素交換によって決まる。なお、原始地球の固体部分は
H–C–N–Sを含まず、BSIおよびインパクターのコア
にのみ揮発性元素が含まれていると仮定している。

2 Methods

本研究では、MFIのコア、MO、およびMO脱ガ
ス大気におけるH-C-N-Sの平衡分配をモデル化する
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ために、金属–ケイ酸塩間およびMO–大気間での分
配係数を用いた定量的な質量収支計算を行った。
まず、コアとMOの間の元素分配には、先行研究

で報告されている温度・圧力依存性を持つ分配係数
を用いた [8, 6, 10]。これにより、MFIが形成された
時点で、コアに取り込まれた H–C–N–Sの量を見積
もることができる。
次に、MOから大気への脱ガスに伴う元素の分配

には、ケイ酸塩メルト中の溶解度実験に基づく脱ガ
ス効率係数を導入し、脱ガスによる大気成分の変化
をモデル化した [8, 2]。また、ガス相での揮発性種
（CH4, CO, NH3, N2 など）の存在比の変化も組み込
まれている [2]。
本研究では、MFIが巨大衝突以前にMO脱ガス大

気を保持していた場合と、事前に何らかのメカニズ
ムにより散逸していた場合の 2つのシナリオを比較
検討した。さらに、巨大衝突後のMFIコアと地球の
MOとの再平衡化を考慮し、MFIコア質量のうち再
平衡した割合を f としてパラメータ化した [14]。こ
れにより、再平衡化によって供給される揮発性元素
量を見積もることができる。
最後に、MFI が BSE に供給する H–C–N–S の量

を最大化する条件下でのインパクターの初期組成と、
その物質から導かれる揮発性元素インベントリの上
限を評価した。これにより、実際にMFIが地球の主
要な揮発性供給源になり得たかを逆方向から検証し
た [16]。

3 Results

本研究におけるモデル計算の結果、BSEの揮発性
物質インベントリをMFI単独で説明するために必要
な揮発性元素の総量は、MFIが巨大衝突前にMO脱
ガス大気を保持していたか否かによって大きく異な
ることが明らかとなった。
まず、MFIがMO脱ガス大気を保持していたシナ

リオでは、BSE 質量の 50%に相当する MO との再
平衡化（MMO = 0.5MBSE）およびMFIコアのうち
10%が再平衡化する（f = 0.1）という条件下で、必
要な揮発性元素インベントリは以下の通りである：
Hが 0.19 wt%、Cが 1.34 wt%、Nが 0.0021 wt%、
S が 1.24 wt%。これらの値は、H・N・S に関して
はサブコンドライト的であり、Cに関しては ECと

CI/CMコンドライトの中間に相当する（図 2a）。

図 2: MFIが巨大衝突前に (a) MO脱ガス大気を保
持していた場合、または (b) 喪失していた場合に、
BSE中の H–C–N–Sの存在量を再現するために必要
とされる揮発性元素量 [7]。(a) では、MFIに必要と
されるH-C-N-Sの含有量はサブコンドライト的であ
る。一方、(b)では、必要とされるNおよびCのイン
ベントリはECとCI/CMコンドライトの中間に位置
し、Hおよび Sの必要量はコンドライトよりも少な
い。比較のために、BSE中の H–C–N–Sの量 [9][11]

および EC、CM、CIコンドライト中のそれらの値
[1]もプロットされている。

このシナリオでは、Nの約 80%がMO脱ガス大気
に、Hの約 70%、Cの約 75%、Sの約 99%がMFIの
コアに存在していた（図 3）。大気中のNやCは、大
気散逸によってほぼ完全に失われると考えられるた
め、供給効率は低いと予想される。
一方、MFIがMO脱ガス大気を喪失していたシナ
リオでは、供給源は主にMFIのマントルおよびコア
に限定される。この条件下では、必要なインベントリ
は以下のように変化した：Hが 0.37 wt%、Cが 2.23

wt%、Nが 0.00883 wt%、Sが 1.26 wt%。特にCと
Nでは、MO脱ガス大気に多く含まれていた成分が
内部に保持されるため、必要な量は大きく増加した。
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図 3: MFI内部におけるコア、MO、およびMO脱ガ
ス大気間でのH–C–N–Sの分布（シナリオ：f = 0.1,

MMO = 0.5MBSE）[7]。MO脱ガス大気は主な窒素
のリザーバーであるが、炭素と水素も相当量含んで
いる。一方、インパクターのコアは、水素、炭素、お
よび硫黄の主要なリザーバーとなっている。

4 Discussion

本研究のモデル結果は、MFIが現実的な H–C–N

インベントリを有していたとしても、BSEに存在す
るH-C-N-Sを単独で賄うには不十分であることを示
している。このことから、BSEの揮発性元素の大部
分は、月形成イベントの前後に供給された可能性が
高いと考えられる。
後期集積による供給は、その質量が 0.004 M⊕ と

小さく、また分化したインパクターが主体である可
能性が高いため、Hや Cのような親大気性元素の主
要な供給源とはなり得ないと考えられる。したがっ
て、BSEの揮発性成分は、月形成イベント以前に既
に供給され、その後の衝突による損失を乗り越えた
ものである可能性が高い。
原始地球に蓄積された揮発性物質が現在のBSEに

残存するには、以下の 2つの条件を満たす必要がある：
1. MFIのコアとの完全な再平衡化を避けること。

実験や数値流体モデルの結果は、コアの再平衡化が
限定的であることを示しており、これは揮発性物質
の隔離を回避する上で有利である [4, 17]。
2. 巨大衝突による大気散逸からの保持。先行研究

では、大規模衝突時に原始大気の最大 90%が保持さ
れうるとする結果も存在するが [5]、月形成イベント
が極めて高エネルギーであった場合には、広範囲の蒸
発や逸散が起こりうる可能性も指摘されている [13]。
月形成以前の原始地球は、主に分化した微惑星や

惑星胚との衝突によって成長してきたとされる。こ
れらの天体は、熱変成や溶融により揮発性物質に乏

しく、残存する揮発性物質の多くはそのコアまたは
MO脱ガス大気に集中していた [15]。したがって、こ
れらの天体が原始地球の固体部分に揮発性元素を供
給するか否かは、各衝突イベントにおける大気散逸
とコアの再平衡化の程度に依存する。
成長末期の原始地球は、すでに十分な重力を持ち、

衝突時の大気保持が効率的になっていた可能性が高
い。ゆえに、BSEの揮発性インベントリは、月形成
直前の最後の数回の分化天体の付着によって形成さ
れた可能性がある。
さらに別の可能性として、月形成以前に、わずか

な質量の未分化な揮発性物質に富む物質から供給さ
れた可能性もある。MFIによる供給は控えめではあ
るものの、この必要質量を削減する効果を持ちうる。
このような初期供給モデルは、希ガスなど他の高揮
発性元素や同位体比の観測とも整合的である [?, ?]。

5 Conclusion

本研究では、MFIがBSEに存在するH–C–N–Sの
供給源となり得たかを評価するため、質量収支モデ
ルを用いて、MFIの大気–MO–コア間での元素分配
をモデル化した。この手法により、BSEに存在する
揮発性元素量を説明するためにMFIが有しているべ
き H–C–N–S量を定量的に推定した。
モデルの結果、各元素はその金属–ケイ酸塩分配係

数およびMOでの溶解度に応じて、MFI内部の異な
るリザーバーに偏在することが示された。特に、H、
C、Nは大気中およびコア中に優先的に存在するた
め、衝突前に MFIが MO脱ガス大気を失っていた
場合、それらの元素の供給は主にコアのうち地球の
MOと再平衡化したわずかな部分からもたらされる
必要がある。
そのような制約の下で、MFIが BSEの揮発性元

素の全インベントリを供給するためには、50 wt%の
CI/CMコンドライトに相当する揮発性物質を含んで
いる必要がある。しかし、Mo同位体の核合成異常の
観測結果は、MFIの CC起源物質が最大でも 40%程
度にとどまる可能性を示唆している [3]。内太陽系の
惑星胚が主に熱変成・分化した微惑星を通じて成長
したことを考慮すると、MFIの実際の揮発性物質含
有量はそれよりも著しく少なかったとみられる。
また、後期集積によって供給された物質の総量が
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小さい（∼ 0.004 M⊕）こと、そしてそれらが主に分
化した天体由来である可能性が高いことから、BSE

のH–C–N量に対する後期集積の寄与も限定的であっ
たと考えられる [12]。
以上より、BSEに存在する Hおよび Cのような

主要な揮発性物質の多くは、月形成イベントよりも
前に供給され、その後の巨大衝突を通じて保持され
たものである可能性が高いと結論づけられる。
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岩石の吹き飛ばし効果を考慮した彗星から小惑星への進化モデル
田中 麻里菜 (名古屋市立大学大学院 理学研究科)

Abstract

太陽系に存在する小天体である彗星と小惑星は、古典的には明確に区別されてきた。しかしながら近年では、
小惑星的な軌道をもちながら彗星活動を示す活動的小惑星などが発見されたことにより、両者の境界が曖昧
になりつつある。その原因の一つとして、彗星が小惑星へと進化する過程の存在が挙げられる [1]。従来の進
化モデル [2,3]では、水氷と岩石の欠片が一様に分布した多孔質な球状の彗星核から水氷が失われ、残された
岩石が彗星核の重力により集積して彗星核全体が収縮し、最終的に岩石のみからなる小惑星へと至る過程が
調べられた。しかし、従来の進化モデルは、流出する水蒸気によって岩石が吹き飛ばされる過程を考慮して
いなかった。水蒸気流が岩石に及ぼす抗力が彗星核の重力よりも強い場合、その岩石は彗星核から吹き飛ば
される。これは、彗星の進化に影響を与える可能性がある。本研究では、水蒸気流に巻き込まれた岩石の彗
星核内部における移動、および、彗星核表面からの放出をモデル化し、彗星核の長期進化の数値計算を実施
した。計算の結果、小さい岩石は水蒸気流に巻き込まれて吹き飛ばされ、大きい岩石のみが彗星核表面に集
積することが明らかとなった。この結果は、彗星核から進化した小惑星の表面は、そうでない小惑星と比べ、
より大きな粒子で覆われていることを示唆している。

1 Introduction

太陽系小天体である彗星と小惑星は、前者は主に
氷からなり、後者は主に岩石からなるとして古典的
には明確に区別されてきた。彗星は、太陽に近づい
て氷が昇華することでコマや長大な尾が観測される
(彗星活動)。一方、小惑星は彗星活動を示さない。し
かしながら近年では、小惑星的な軌道をもちながら
彗星活動をする活動的小惑星などが発見されたこと
により、両者の境界が曖昧になりつつある [1]。その
理由のひとつとして、彗星が小惑星へと進化する過
程の存在が挙げられる。
図 1は、三浦ら [2]による従来の進化モデル (以下、

三浦モデルと呼称)における、彗星核から小惑星への
進化過程の概略図である。パネル (a)は、球対称で
水氷と岩石 (ダスト)を均質に含む初期の彗星核を表
す。内部温度 T は均一で、時間変化もしないと仮定
する。彗星核は高い多孔性を有するため、彗星核内
部の水氷が昇華し、生じた水蒸気が彗星核外部へ流
出する。水氷が昇華していくと、パネル (b)のよう
に、彗星核の外側部分に水氷を含まずダストのみが
取り残される領域が生じ始める。この領域のダスト
は彗星核の重力によってその表面に集積し、パネル
(c)に示すように彗星核の外側部分にダストだけで構
成される層 (以下、ダストマントルと呼称)を形成す

る。ダストマントルの内側には、氷とダスト両方を
含む領域 (以下、始原領域と呼称)が残される。始原
領域と同様にダストマントルも高い多孔性を持つた
め、始原領域で生じた水蒸気はダストマントルを透
過して外部へ流出可能であり、水氷の昇華が進行す
る。水氷の昇華とダストの集積が進行するにつれて、
彗星核は収縮する。最終的にはパネル (d)のように、
彗星核内全ての水氷がなくなり、ダストのみが残さ
れた小惑星となる。
しかし、三浦モデルでは、彗星核に含まれるダスト

が流出する水蒸気によって吹き飛ばれされる過程が
考慮されていなかった。彗星核中のダストには、流
出する水蒸気がダストに及ぼす彗星核外向きの力で
あるガス抗力と、彗星核からの重力が作用している。
水蒸気流によるガス抗力が、彗星核の重力よりも強い
場合、そのダストは彗星核から吹き飛ばされる。大
きいダストよりも、小さいダストの方が水蒸気流か
らの影響を受けやすいため、彗星核表面では小さい
ダストが飛ばされやすい。
本研究では、ダスト吹き飛ばしを考慮した彗星核

の長期進化モデルを検討した。三浦モデル [2]に基づ
き、水蒸気流に巻き込まれたダストの彗星核内部で
の移動および彗星核からの放出をモデル化し、彗星
核から小惑星への長期進化を扱う数値計算モデルへ
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図 1: 彗星核から小惑星への進化過程。(a)水氷とダ
ストを均一に含む彗星核の初期状態、(b)彗星核の外
側部分で水氷が昇華、(c)残されたダストが彗星核表
面に集積して彗星核が収縮、(d)内部の水氷が完全に
枯渇。

と組み込んだ。異なるサイズのダストを想定し、サ
イズごとにダストにかかるガス抗力と重力を計算し
て、そのダストが吹き飛ぶかどうかを判定した。以
上を考慮した彗星核の長期進化の数値計算を行い、ダ
ストの吹き飛ばしが小惑星への進化のタイムスケー
ルや、天体表面に残されるダストのサイズ分布に与
える影響について調べた。

2 Model

2.1 ダストサイズ分布
ダストの大きさによって、作用する力の大きさが

異なり、ダスト吹き飛ばしの判定結果も異なる。本
研究では 10種類のサイズのダストを想定した。最小
サイズの粒子は半径 0.10 mm、最大サイズの粒子は
半径 2.0 mで、べき乗則に従って設定したダストサ
イズ分布から、各サイズごとに体積分率を決定した。
k番目のサイズのダストの体積分率を ψkとする。図
2に初期彗星核におけるダストのサイズ分布を示す。

2.2 多孔質彗星核内部の水蒸気圧分布
本研究では、空隙の多い多孔質な彗星核を想定す

る。彗星核が加熱されると、内部の氷が昇華して生
じた水蒸気が空隙を満たす。空隙は連結しており、水
蒸気は空隙を通って彗星核内部を移動しうる。彗星
核表面に達した水蒸気は、宇宙空間に流出される。そ

図 2: 初期彗星核におけるダスト粒子のサイズ分布。
縦軸はダストの体積分率 ψk、横軸はダストの半径で
ある。

の結果、彗星核内部には水蒸気圧の勾配が生じ、そ
の勾配によって水蒸気の流れが生じる。彗星核内部
の水蒸気流は定常状態に達していると仮定する。こ
の時、水蒸気量の保存則から、彗星核内部において
以下の式が成り立つ [2]。

∇⃗ · J⃗ = q (1)

ここで、J⃗ は外向きの水蒸気流束、qは水蒸気生成率
を表す。qは次式で与えられる [6]。

q = ϕiceS

(
m

2πkBT

) 1
2

(Pe − P ) (2)

ここで、S = 6/di は水氷粒子の表面積/体積比、diは
水氷粒子の直径、ϕice は氷の体積分率を表す。mは
水分子の質量、kBはボルツマン定数、T は彗星核内
部の温度、Peは水氷の平衡蒸気圧、P は彗星核内部
の空隙を満たしている水蒸気の圧力である。T は一
様で、かつ、時間変化しないとした。
彗星核内部の水蒸気流が自由分子流と見なせる場

合、J⃗ は以下で与えられる [6]。

J⃗ = −16

3

(
m

2πkB

) 1
2 ϵ

3
2

(1− ϵ)
1
3

dave∇⃗
(
P√
T

)
(3)

ここで、daveは構成するダストの平均直径、ϵは彗星
核内部の空隙率である。
適切な境界条件を用いて (1)式を解くことで、彗星

核内部の水蒸気圧分布が求められる。境界条件とし
て、彗星核の中心では水蒸気圧勾配がゼロ (r = 0 に
おいて ∇⃗P = 0)、彗星核表面では P = 0を課した。
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2.3 氷の昇華
水氷の昇華による単位時間あたりの水氷の体積分

率 ϕice の時間変化は、次式で与えられる。

dϕice
dt

= − q

ρi
(4)

ここで、ρi は水氷粒子の物質密度である。

2.4 ダストの吹き飛ばし判定
水氷が昇華して解放されたダスト粒子には、彗星

核の重力と水蒸気流によるガス抗力が作用する。ダ
ストの粒径が水蒸気の自由分子行程よりも小さい場
合、ガス抗力の大きさはエプスタイン則に従って以
下で与えられる [2]。

FD =
4πcs
3ϵ2/3

(
dk
2

)2

J (5)

ここで、cs =
√

8kBT
πm は水蒸気中の音速、dk は k番

目のダストの直径、J は J⃗ の大きさであり、(1)式
を解いて求めた水蒸気圧分布から求められる。また、
ダストに作用する重力は以下で与えられる。

FG =
4πρdGM

3r2

(
dk
2

)3

(6)

ここで、Gは万有引力定数、M はダストの位置よりも
内側部分の彗星核質量、ρdはダストの物質密度であ
る。FD > FGのとき、そのダストは吹き飛ばされる。
吹き飛ばされるダストの最大直径 dmaxは、FD = FG

の条件から次のように得られる。

dmax =
2csr

2J

ϵ2/3ρdGM
(7)

ダストの直径 dk が dmax よりも小さいとき、そのダ
ストは吹き飛ばし可能だと判定した。また、吹き飛
ばされるダストの総量は最大でも水蒸気フラックス
の 10%に制限した。

2.5 数値計算の設定
数値計算では、彗星核をN 個の薄い球殻に分割し

て計算を実施した。表 1に数値計算で使用したパラ
メータの値を示す。

表 1: パラメータの設定値
Quantity Notation Value

水氷粒子の直径 di 1.0 cm

水氷粒子の初期体積分率 ϕ0
ice 0.180

ダストの初期体積分率の合計 ψ0
total 0.020

水氷粒子の物質密度 ρi 1.0 g cm−3

ダスト粒子の物質密度 ρd 3.0 g cm−3

彗星核の温度 T 200 K
初期彗星核半径 R0 1,200 m
彗星核の分割数 N 100,000

3 Results

図 3は、彗星核内部における各サイズのダストの
体積分率 ψk、氷の体積分率 ϕice、空隙率 ϵ の分布の
時間変化である。パネル (a)は初期彗星核における
分布を示しており、濃い灰色で示される空隙が全体
の 8割を占めていることを表している。残りの 2割
を氷とダストが占めている。ダストは全てのサイズ
を足し合わせても 2 %の体積しか占めておらず、初
期の彗星核が主に氷からなっていることを表してい
る。パネル (b)は、計算開始から約 15247年後の計
算結果である。彗星核表面付近において氷が消失し、
ダストの体積分率が大きくなっていることから、氷
が昇華してダストマントルが形成されていることが
分かる。ダストマントルはダストが集積して形成さ
れるため、この領域における空隙率は初期状態より
も小さくなった。また、水氷の昇華とダストマント
ルの形成が進んだことにより、パネル (a)の時点より
も彗星核が収縮した。パネル (c)は、約 41883年後
の結果である。水氷の昇華がさらに進行して彗星核
の収縮が進み、ダストマントルの厚みが増している。
ダストマントル内においてはダストのサイズごとに
体積分率が異なっており、小さいダストが選択的に
吹き飛ばされたことを示している。パネル (d)は約
44220年後の結果である。この時点で、初期彗星核
に存在していた全ての水氷が枯渇した。最終的な彗
星核半径は 396 mである。天体内部のダストサイズ
分布は不均質であり、表面付近では大きなダストが
多く、中心付近では初期のサイズ分布が保存されて
いた。
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(a)初期 (b)約 15247年後

(c)約 41883年後 (d)昇華終了時

図 3: 彗星核内部における各構成要素 (空隙、氷、ダ
スト) の体積分率の時間変化。縦軸は累積の体積分
率、横軸 rは彗星核の中心からの距離である。濃い
灰色は空隙、薄い灰色は氷、それ以外のカラーはダ
ストを表す。異なるサイズのダストは異なる色で表
示した。

4 Discussion

ダストの吹き飛ばしを考慮しない場合は、昇華終
了時も初期のダストサイズ分布を維持した。また、ダ
ストの吹き飛ばしを考慮しない場合では、彗星核内
部の氷が全て昇華するまでに 51416年かかり、最終
的な半径は 442 mであった。ダストの吹き飛ばしを
考慮した場合より昇華終了までの時間が長くなり、最
終的な半径は大きくなった。ダストの吹き飛ばし効
果の導入により、彗星から小惑星へ進化した天体の
ダストのサイズ分布は、初期の分布から大きく変化
することが示唆された。彗星から進化した小惑星は
そうではない小惑星に比べて、表面が大きなダスト
で覆われている可能性がある。
水氷がすべて昇華した彗星核の最表層にはメート

ル級の大きな粒子が主として残った。一方、小惑星
リュウグウの表面にも同様にメートルサイズのダス
トが多数確認されており、比較して微細なダスト粒
子は少ない傾向が見られる [5]。本研究の数値計算よ
り、リュウグウの表面に大きいサイズのダスト粒子
が目立つ理由として、小さいサイズの粒子は昇華に
伴って吹き飛ばされ、吹き飛べないような大きいサ
イズの粒子が残るからであるという可能性が考えら
れる。

5 Conclusion

ダスト吹き飛ばしを考慮した彗星核長期進化モデ
ルに基づいた数値計算により、彗星核から進化した天
体の内部におけるダストのサイズ分布を求めた。彗
星核内部の氷の昇華に伴い、小さいダストは水蒸気
流に巻き込まれて吹き飛ばされるため表面にはほと
んど残らず、大きいダストは吹き飛ばされないため
彗星核表面付近にも残るという結果が得られた。水
氷の昇華が進行してダストマントルが分厚くなると、
水蒸気流が弱くなりダストを吹き飛ばす力も小さく
なるため、氷が完全に枯渇した後も彗星核中心部に
は小さいサイズのダストも残されていた。数値計算
の結果は、彗星核から進化した小惑星の表面は、そ
うでない小惑星に比べて、大きいサイズのダストで
覆われていることを示唆している。
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時間進化する原始惑星系円盤ガスのもとでの軌道移動を考慮した地球型惑
星形成に関するN体計算

西村　一明 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

本発表では Ogihara et al.(2024)のレビューを行う。近年の観測により、系外惑星系では数地球質量程度の
スーパーアースが 0.1～1 auの近距離に多様に分布することがわかっている一方で、太陽系の地球型惑星は、
主に 1 au付近に質量が集中しており、水星 (～0.4 au)より内側には惑星が存在しない。1 auにある微惑星リ
ングからの形成を考える場合、太陽系では収束、または抑制するような type I migrationが好ましい一方、
スーパーアースでは内向きの移動が必要となる。Ogihara et al.（2024）は、円盤風や光蒸発を含む円盤モ
デルを用い、1～1.5 auにリング状に配置された微惑星からの惑星形成を N体計算により検証した。その結
果、総質量が 2M⊕ の系では惑星は 1au付近に収束して太陽系を再現し、より大質量のスーパーアース系で
は惑星は内側にゆっくりと移動し、観測と一致する結果が得られた。

1 Introduction

太陽系の地球型惑星は金星、地球の質量が水星、火
星の 10倍ほどあり, 質量が 1 auに集中した分布をし
ている。このような質量分布の起源として、r ∼ 1 au

にリング構造を持つ微惑星分布から惑星が形成され
たというシナリオが考えられている (Hansen 2009)。
しかし、原始惑星が 0.1M⊕ まで成長すると、原

始惑星系円盤と原始惑星との重力相互作用で軌道変
化を起こす。この軌道変化は type I migrationと呼
ばれ, 単純な林モデルのようなべき乗の円盤を仮定
した場合、急速に内側に落下する。migarationの向
き、強さは円盤ガスの面密度、温度勾配によって変
化する。例えば、面密度勾配が正の領域では外向き
の migrationが起こりうるので、r ∼ 1 auに面密度
のピークを持つ円盤モデルが考えることで、1 auに
集中した質量分布を実現できる (Woo et al. 2023)。
一方, 系外惑星では太陽系とは異なる特徴を持つ。

系外惑星の中で小質量惑星は super-Earths and sub-

Neptunes(以下 SENs)と呼ばれる。典型的な質量は
M ≃ 1 ∼ 10M⊕ であり、軌道周期 P = 10 ∼ 300日
に平坦に分布している (Dattilo et al. 2023)。この特
徴を説明するために、1 auのリングで惑星が成長し、
その後内側まで migrationしたというシナリオが提
案されている (Batygin & Morbidelli 2023) 。
このことから、太陽系と SEN系の形成には異なる

シナリオが提案されている。太陽系の地球型惑星で

はガス面密度のピークを持つ円盤モデルのもとでの
収束、または抑制されたmigrationが都合がいい。一
方で、SENs系ではべき乗の円盤による内向きのmi-

grationが必要となる。そこで、Ogihara et al.(2024)

では、ガス面密度がピークを持つように時間進化す
る原始惑星系円盤モデルが太陽系と SEN系の両方を
再現できるかを検証している。本発表では Ogihara

et al.(2024)のレビューを行う。

2 Methods

2.1 Disk model and type I migara-

tion

Ogihara et al.(2024)では、粘性と磁気駆動円盤風
による角運動量輸送と円盤風と光蒸発による質量損
失を考慮した 1次元拡散方程式を用いて円盤進化を
計算した (Suzuki et al. (2016)、Kunitomo et al.

(2020))。拡散方程式は以下の通りである。

∂Σg

∂t
=

1

r

∂

∂r

{
2

rΩ

[
∂

∂r

(
r2Σgαrϕc

2
s

)
+ r2αϕz

ΣgHΩ2

2
√
π

]}
− Σ̇MDW − Σ̇PEW. (1)

第一項が粘性降着、第二項が円盤風による降着、第
三項が円盤風による散逸、第四項が光蒸発による散
逸を表している。円盤進化の結果を図 1に示す。円
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図 1: ガス面密度の時間進化。異なる色は αrϕ の変
えた時の結果。

盤風による散逸と降着によって円盤の内側領域の面
密度が減少している。その結果、t ∼ 0.1Myrに面密
度は平坦となり、その後地球型惑星領域では正の勾
配となっている。t ∼ 5Myr以降からは内側領域は光
蒸発によって急速に散逸する。
原始惑星系円盤中の惑星はガスとの重力相互作用

によって、軌道移動や離心率、傾斜角の減衰が起こ
る。運動方程式は以下のようになる。
d2ri
dt2

= −GM∗ri
|ri|3

−
∑
j ̸=i

GMj(ri − rj)

|ri − rj |3
−
∑
j

GMjrj
|rj |3

+ Fmig + Fdamp. (2)

Fmigは円盤ガスによるmigration、Fdampは離心率、
傾斜角に減衰を表す項で、Izidoro et al.(2017)を参
考にしている。

2.2 simulation setting

Ogihara et al.(2024) では、図 1 で表されるよ
うな進化をする原始惑星系円盤モデルを用いて、
embryo(惑星の種) から最終的な惑星系の形成まで
を N 体計算している。太陽系を想定した計算では
200Myr、その他の計算では 100Myr計算している。
初期の embryo分布は a = 1 ∼ 1.5 auにリング状に配
置し、embryo質量はM = 0.05M⊕である。embryo

の総質量はパラメータとし、Mtot = 2 ∼ 20M⊕で変
化させている。N体計算は円盤進化から 0.1Myr遅
らせて計算を開始している。また参考として、べき乗
の面密度分布を維持したまま減衰する円盤モデルを
用いた N体計算も行っている。以下、この円盤モデ
ルを用いた計算を”power-law disk”での計算と呼ぶ。

3 Results

図 2: 総質量ごとの典型的な結果。青丸が各時間ごと
の惑星である。(a)Mtot = 2M⊕のときの結果。白丸
は power-law diskでの結果。(c)Mtot = 20M⊕ のと
きの結果。灰色の線は内向きの migrationと外向き
のmigrationとの境界線。

まず、Mtot = 2M⊕ についての結果を述べる。図
2(a) はこのときの進化の様子を表している。t =

1Myr での最大質量は M ∼ 0.3M⊕ である。M ∼
0.1M⊕まで成長した原始惑星は type I migrationの
影響を受けるが、本研究での円盤モデルによって大
きな内側への migration を起こさない。その結果、
r ≲ 1 auの領域で円盤が散逸する t ∼ 5Myrまで質
量の半径方向の収束が維持されている。円盤散逸前後
から巨大衝突段階に入り、最終的に最大M = 1M⊕

の惑星が形成された。
図 2(c)はMtot = 20M⊕ での結果を表している。

embryo総質量が大きいほど成長の速度は早くなり、
t = 1Myrで 1M⊕を超える惑星が現れる。このよう
な惑星は、本研究で考えている円盤モデルでも内向
きにゆっくりとしたmigrationを起こす。その結果、
図 2(a)とは対照的に、より大きな惑星が内側の領域
で形成された。

4 Discussion

Ogihara et al.(2024)では、シミュレーション結果
が太陽系や SEN系の特徴を再現できているかを議論
している。また、円盤のパラメータへの依存性につ
いても議論している。
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4.1 Mtot = 2M⊕について
Mtot = 2M⊕ の時について、太陽系の地球型惑星

の特徴を再現できているかを議論する。

図 3: Mtot = 2M⊕で最終的に形成された惑星。白丸
は power-law diskで形成された惑星。アルファベッ
トは太陽系の位置。

図 3は最終的な質量分布である。それぞれの αrϕ

で 10回ずつ計算しており、全ての結果を表している。
図中のアルファベットは太陽系の地球型惑星の位置
と質量を示している。シミュレーション結果では、水
星 (a ∼ 0.4 au) よりも内側には惑星は形成されず、
a ∼ 1.0 auに最大質量 (∼ 1M⊕)の惑星が形成され
た。これと水星、火星領域で形成された小質量の惑
星と合わせて、太陽系の地球型惑星の特徴である逆
V字型を再現できている。また、白丸は power-law

diskのもとでの計算結果である。power-law diskで
は、惑星の多くが a = 0.2 auまで migrationしてお
り、逆 V字型の質量分布を再現できていない。この
ことから、面密度のピークを持つ原始惑星系円盤に
よるmigrationの抑制が効いていることがわかる。
図 4は惑星系の特徴を説明する RMCと AMDの

値を示している。RMCとは質量が半径方向にどれだ
け集中しているかを表す指標であり、以下の式で表
される。

RMC = max

 ∑
j Mj∑

j Mj

(
log10

√
a/aj

)2

 (3)

太陽系の地球型惑星では RMC = 89.9 と大きな
値を取る。power-law disk での計算結果の一部で
は、migartion が進んで 1 au への集中が起こらず、
RMC < 30となった。一方、今回のシミュレーショ

図 4: Mtot = 2M⊕ で形成された惑星系の AMDと
RMCの値。Sは太陽系の地球型惑星の値。

ンでは RMC = 40 ∼ 100となっており、十分に大き
な値となった。これは、時間進化する円盤によって
大きな migrationが起こらず、1 auへの質量の集中
が維持されるからである。
AMDとは、軌道が励起状態を表す指標で、以下の

式で表される。

AMD =

∑
j Mj

√
aj

(
1−

√
1− e2j cos ij

)
∑

j Mj
√
aj

(4)

太陽系の地球型惑星では AMD = 1.8× 10−3 である
のに対して、今回のシミュレーションでは AMD =

10−3 ∼ 10−2 と概ね同じ値を示した。一部の結果で
は AMDが太陽系よりもやや大きい値を示す系があ
る。これは微惑星による力学的摩擦で起こる離心率と
傾斜角の減衰を考慮していないからだと考えられる。

4.2 Mtot = 20M⊕について
Mtot = 20M⊕ の時についての SEN系の特徴を考

察する。

図 5: Mtot = 20M⊕ で最終的に形成された惑星。
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図 5は最終的な質量分布を表しており、a = 0.1 ∼
1 auにわたって一定に分布している。これは、初期
のリングで embryoがM ≃ 1M⊕ 程度まで成長する
と、migrationを始めてリング外へ移動するからであ
る。リング外に移動した惑星は惑星同士の巨大衝突
でしか成長しないため、a = 0.1 ∼ 1 auでは質量の
大きな勾配は見られず、M = 1 ∼ 10M⊕の惑星が広
く分布している。
また円盤パラメータについて、粘性降着の強さαrϕ

が小さいほど、小質量の惑星が内側に分布している。
これは αrϕが小さいほど円盤進化が遅く、migration

の効果が効きやすくなるためである。しかし、本研
究で考慮されている円盤構造によって小質量惑星の
大きな軌道移動は抑制されているため、a ∼ 0.1 au

の近接領域ではM ≲ 1M⊕ の惑星は形成されない。

図 6: Mtot = 20M⊕ での軌道周期と惑星の出現率

図 6は a ≤ 1 auかつM ≥ 1M⊕ の惑星の軌道周
期の分布を表している。観測では軌道周期 P = 10 ∼
300 daysにおいて、SENの出現率は対数ビンでほぼ
平坦であることがわかっている (Dattilo et al. 2023)。
本研究でのシミュレーション結果ではこの範囲で広
く分布しており、ガス面密度分布の時間進化による
migrationの抑制が有効であることがわかる。

5 Conclusion

M ≲ 10M⊕の低質量惑星の形成に関して、太陽系
の地球型惑星と系外惑星の SENsでは分布が大きく
異なることが知られている。太陽系の地球型惑星につ
いては収束、または抑制されたmigrationが必要であ
る一方、SENsでは内向きへのある程度のmigration

が求められる。Ogihara et al.(2024)では、t ∼ 1Myr

で r ∼ 1 auに面密度のピークを持つような原始惑星

系円盤を考え、r ∼ 1 auの微惑星リングからの惑星
形成を計算した。
M = 2M⊕ でのシミュレーションでは、太陽系の

地球型惑星が持つ特徴を再現している。円盤のガス
面密度がピークを持つため、地球質量程度かそれ以
下の質量の惑星は内側へのmigrationが起こらない。
その結果、r ∼ 1 auをピークとした放射状の質量分
布が形成され、AMD、RMCなどの指標は太陽系と
一致した値をとる。
SEN質量まで成長する場合、本研究で考えている円

盤モデルにおいても惑星は内側にmigrationする。し
かし、migrationの速度は遅く、最終的に停止する。そ
の結果、a = 0.1 ∼ 1 auの惑星が P = 10 ∼ 300 days

に広く形成され、観測結果を再現する。
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固体天体の衝突シミュレーションを用いた惑星形成段階における
微惑星の衝突特性の理論的研究

塩谷 大成 (名古屋大学大学院 理学研究科)

共著者　小林　浩

Abstract

惑星は、微惑星が衝突・合体を繰り返すことで形成される。衝突の結果、合体できるのかは惑星形成におい
て非常に重要である。微惑星の衝突特性を知るために、微惑星の生き残りの可能性のある小惑星に注目する
と、小惑星は多様な形状を持つことが観測されている。衝突の結果どのような形状の小惑星ができるかは衝
突速度に依存しており、一部の形状の小惑星は惑星形成段階の低速衝突でしか形成できないことが指摘され
ている。したがって、固体天体の衝突をシミュレーションし小惑星と比較することで、惑星形成に重要とな
る微惑星の衝突特性に迫ることが可能になる。まずは、固体天体の衝突を調査するために、弾性体力学に基
づき、岩石の破壊、損傷を表すモデルを導入した SPH法を開発した Sugiura et al. (2018)を紹介する。さ
まざまな衝突初期条件の衝突シミュレーションにより、この論文ではさまざまな形状の小惑星が再現できる
ことを示した。このような形状は、弾性体力学に加えて、破片間の摩擦が考慮されることで再現されている。
Sugiura et al. (2018)のコードを用いてシミュレーションを行い、衝突モデルの再構築を目指す。

1 Introduction

惑星形成は衝突の歴史である．微惑星が衝突合体
を繰り返すと成長がおこり，惑星形成につながる．一
方で，高速度で衝突が起こると破壊が引き起こされ
ため，成長が阻害される．このように惑星形成にお
ける衝突の結果，微惑星が大きくなるのか，小さく
なるのかという衝突特性は惑星形成を理解するため
には必要不可欠である．一方，現在の太陽系ではすで
に惑星は形成されており，微惑星の生き残りとも言
える小惑星がメインベルトに多数存在している．こ
の小惑星は高速衝突するためすでに成長をしていな
い．一方，小惑星は多様な形状を持つことが知られ
ている．衝突シミュレーションの結果，これらの多
様な形状は説明でき，一部の形状は惑星形成段階の
低速度衝突でしか実現できないことも示唆されてい
る (Sugiura et al. 2018)．このように衝突形状は，小
惑星に起こった衝突についても，示唆を与える．衝
突シミュレーションによる微惑星の衝突特性につい
ての理論研究は，主に現在のメインベルトで起こる
ような衝突破壊の条件を明らかにするために行われ
てきた (e.g., Benz and Asphaug 1999)．一方，先述
のように惑星形成期は，低速度衝突により衝突成長
が起こっていたはずであり，一部の小惑星などでは

低速衝突による衝突成長の痕跡が議論されるように
なってきた．
　本研究では，低速から高速まで，質量比をつけた
衝突条件において，微惑星同士の衝突シミュレーショ
ンを行う．過去の研究で，低速衝突では衝突合体が
起こり，高速では破壊が起こることは示されている．
しかし，中間速度では，ほとんど破壊が起きずに通
り過ぎる「すれ違い衝突 (Hit and Run)」も起こる．
衝突角度や衝突体の質量比も含めた広い衝突のパラ
メータ領域のシミュレーションを行い，これらの衝
突現象を包括的に説明できる衝突モデルを構築する
ことが目的である．火星よりも大きな天体では重力
が支配的で，上記のような包括的なモデルが完成し
つつある (Kobayashi et al. 2025投稿準備中)．しか
し，微惑星のような天体では，重力に加えて，固体
天体間の摩擦によるエネルギー散逸が重要になって
くる (Sugiura et al. 2018)．微惑星の衝突特性が明ら
かになれば，惑星形成過程の理解につながる．微惑
星で重要となる破壊や摩擦の効果を取り入れた衝突
シミュレーションとそれに基づく衝突モデル構築は
未だなされていない．そのため，本研究で目的とす
る微惑星の包括的な衝突モデルの構築は，現在の小
惑星理解だけでなく，惑星系の形成においても，重
要課題となる．
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2 Methods

2.1 SPH法
本研究では　 Sugiura et al. (2018)　により開発

された SPH 法 (Smoothed 　 Particle 　 Hydrody-

namics法)を弾性体力学に基づき拡張，そして固体
の衝突を再現するため破壊,摩擦の効果を取り入れた
衝突シミュレーションコードを用いる．SPH法は粒
子を用いたラグランジュ的数値計算手法であり，衝
突計算のような，大規模変形を扱うのに適している．

2.2 シミュレーションに用いる基礎方程式
シミュレーションでは弾性体力学の基礎方程式を

SPH法に定式化したものを用いる．
dρi
dt

= −
∑
j

mj
ρi
ρj

(vαj − vαi )
∂

∂xα
i

W (|xi − xj |, h)

(1)

dvαi
dt

=
∑
j

mj

[
σαβ
i

ρ2i
+

σαβ
j

ρ2j
−Πijδ

αβ

]

× ∂

∂xβ
i

W (|xi − xj |, h) +
∑
j

gαij (2)

dui

dt
= −

∑
j

1

2
mj

[
pi
ρ2i

+
pj
ρ2j

+Πij

]
(vαj − vαi )

× ∂

∂xβ
i

W (|xi − xj |, h)

+
∑
j

1

2
mj

Sαβ
i

ρiρj

[
(vαj − vαi )

∂

∂xβ
i

+ (vβj − vβi )
∂

∂xα
i

]
×W (|xi − xj |, h) (3)

(1)は連続の式 (2)は運動方程式 (3)はエネルギー方
程式である．
mi,ρi,xi,viは i番目の SPH粒子の，質量，位置，速
度であり，hはスムージング長，σαβ

i は粒子の応力
テンソル，uiは粒子の単位質量あたりの内部エネル
ギーである．piは粒子の圧力,sαβi は偏差応力テンソ
ル，W (r, h)はカーネル関数，Πij は人工粘性項 gij

は自己重力項である．応力テンソルは下のように表す
σαβ
i = piδ

αβ + Sαβ
i (4)

カーネル関数はガウシアンカーネルを用いる

W (r, h) =

[
1

h
√
π

]3
exp

(
− r2

h2

)
(5)

ここでスムージング長は，初期の平均粒子間隔で一
定とする．
人工粘性項は下のようになる．

Πij =


−αµij(Cs,i + Cs,j)/2 + βµ2

ij

(ρi + ρj)/2
(vi − vj) · (xi − xj) < 0,

0 (vi − vj) · (xi − xj) > 0

(6)

µij =
h(vi − vj) · (xi − xj)

(xi − xj)2 + 0.01h2
. (7)

ここで α = 1.0,β = 2.0である．自己重力項は下の
ものを用いる

gij = −Gm̂j
xi − xj

|xi − xj |3
, (8)

m̂j =

∫ |xi−xj |

0

4πr2mjW (r, h) dr (9)

ここでGは重力定数である．また今回のシミュレー
ションコードでは，偏差応力テンソルは時間発展さ
せることで求めている．

dSαβ
i

dt
= 2µ

(
ϵαβi − 1

3
ϵγγi δαβ

)
+Sαγ

i Rβγ
i +Sβγ

i Rαγ
i ,

(10)

ここで ϵαβi はひずみ速度テンソル，Rαβ
i は回転速度

テンソルである．

ϵαβi =
1

2

(
∂vαi

∂xβ
i

+
∂vβi
∂xα

i

)
, (11)

Rαβ
i =

1

2

(
∂vαi

∂xβ
i

− ∂vβi
∂xα

i

)
. (12)

また，状態方程式は Tillotson の状態方程式を用い
る (Tillotson 1962). 状態方程式のパラメータは玄武
岩のものを用いている (Benz & Asphaug 1999). 時
間発展の方法としてはリープフロッグ法を採用して
いる．

2.3 破壊・摩擦モデル
岩石質の固体の衝突を再現するために，岩石の破

壊と破壊された岩石同士の摩擦を表現するモデルを
取り入れる．破壊モデルとしては Benz & Asphaug
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1995で用いられているモデルを使用する．このモデ
ルではダメージパラメータ D を導入し，D=0 では
初期の状態，D=1では完全に破壊された状態を表す．
破壊モデルに基づきシミュレーションでは，i粒子の
圧力を下のように書き換える．

pd,i =

(1−D)pi pi < 0

pi pi > 0
(13)

摩擦モデルとしては Jutzi (2015) で用いられている
ものを使用する．完全に破壊された (D=1)岩石はも
はや弾性体ではなく粒状体として振る舞う．したがっ
て摩擦モデルでは偏差応力テンソルを以下のように制
限することによって粒子同士に働く摩擦を表現する．

Yd,i = µdPd,i, (14)

Sαβ
i → fiS

αβ
i , (15)

fi = min[Yd,i/
√
J2,i, 1], (16)

J2,i =
1

2
Sαβ
i Sαβ

i . (17)

ここで µdは摩擦係数で，シミュレーションでは月の
表面角に合わせた 0.839を用いる．
この摩擦モデルにより天体のラブルパイル構造を再
現することができる．

2.4 シミュレーション初期条件

図 1: 衝突初期条件

シミュレーションでは上の図のように半径Rimpacter

と半径 Rtarget の固体天体同士を衝突させる．初期
条件としては粒子数は１天体あたり 1000 個で合計
2000 個用いる．衝突速度は惑星形成時での衝突環
境に合わせた v = 50m/s から v = 550m/s まで変
化させた．衝突角度は今回は θ = 30°に設定した．
まず半径 50kmの等質量天体同士を衝突させ，次に
Rimpacter = 25 kmにして質量比が８になる衝突を
シミュレーションした．

3 Results & Discussion

3.1 等質量衝突
Rimpact, Rtarget = 50 kmの場合の衝突の結果は

下のようになった．

図 2: 等質量衝突シミュレーションの結果

ここで横軸は衝突速度，縦軸は衝突前後での最
大の残骸の質量比である．衝突前の天体の質量
を mimpacter,mtarget 衝突後の最大の残骸の質量を
mremnant とすると，これは

mratio =
mremnant −mtarget

mimpact
(18)

となる．
衝突速度が 100 m/s を程度で質量比が 0.0 になっ
ておりすれ違っていることが確認できる．また，100

m/s より小さい時は質量比が 1.0 になっており合体
している様子が，100 m/s より速くなっていくと質
量比は小さくなっており破壊が起こっている様子が
確認できた．

3.2 質量比のある場合の衝突
次に衝突前の質量比が mtarget

mimpacter
= 8の時の衝突シ

ミュレーションの結果は以下のようになった．

図 3: 衝突前の質量比がある場合の衝突結果

等質量衝突の時と同様にすれ違い，破壊，合体が起
こる様子が確認することができた．しかし，等質量
衝突では衝突速度が速くなるにつれてmratioはなめ
らかに減少していたが，今回の結果では，衝突速度
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500m/s までは mratio が-2.0 あたりで落ち着いてい
る，これは，質量が小さい方の天体のみが破壊され
て，質量が大きい方の天体はほとんど破壊されてお
らず大きい質量の天体から見ると，実質的にすれ違
い衝突が v = 100 − 400 m/sの衝突速度域では起
こっていると考えられる．

4 Conclusion

4.1 まとめ
本研究では，Sugiura et al. 2018.によって開発さ

れた SPH法を弾性体力学に基づいた衝突シミュレー
ションコードを用いて固体天体同士の衝突シミュレー
ションを行った，シミュレーションにより，衝突速度
と衝突前後の質量比に着目することですれ違い，破
壊，合体する様子を確認することができた．また衝
突前の質量比をつけた衝突シミュレーションによっ
て質量比をつけた衝突では等質量衝突にくらべて全
体の質量欠損率が小さいことがわかった．

4.2 展望
今後の展望としては，手持ちの計算機の関係で粒

子数が少なくなってしまったので粒子数を増やし解
像度を上げてシミュレーションをしたい．
また，追加で衝突角度や衝突前の質量比を変化させ
多様な衝突初期条件でシミュレーションを行い，最
終的にはシミュレーション結果に合うような衝突モ
デルを構築していきたいと考えている．
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地球接近小惑星の広視野動画観測と近紫外線観測で迫る地球の水の起源
長澤 春香 (東京大学大学院 理学系研究科)

酒向 重行、和田 空大、瀧田 怜 (東京大学)、
紅山 仁 (Observatoire de la Côte d ’Azur)、深井 稜汰 (JAXA)

Abstract

地球には大量の水が存在するが、地球はスノーラインの内側で誕生したため水はほとんどなかったと考えら
れている。地球の水の起源は解明されていないが、水を含む小惑星が地球に衝突したことで地球に水が運ば
れてきたとする説がある。多くの小惑星は火星と木星の間のに分布しており、メインベルト小惑星と呼ばれ
ている。これらの小惑星は太陽系が形成時の姿が残されていると考えられている。その中にはスノーライン
の外側の軌道をもつ小惑星 (C型)があり、水や有機物が検出されている。メインベルト小惑星が軌道を変え
ることで地球に近づくと考えられ、地球の軌道に近づく (近日点距離が 1.3 a.u.以下)小惑星は、地球接近小
惑星 (NEA)と呼ばれる。東京大学木曽観測所の 105 cmシュミット望遠鏡の Tomo-e Gozenカメラでは地
球接近小惑星の観測や新規発見が行われている。また現在、近紫外線 (uバンド)の波長帯で観測計画が行わ
れている。

1 Introduction

スノーラインは水が固相で存在できる境界であり、
その内側で形成された原始地球は水をほとんど含まな
かったと考えられている (Meech & Raymond 2020)。
しかし、今の地球には大量の水があることから、そ
の水の起源の候補に小惑星による水の輸送説が有力
視されている。

図 1: 太陽系のスノーライン (Peslier 2020)

小惑星はスペクトルの形で分類され、大まかには
S型 (stony) と C型 (carbonaceous) に分類される。
C型はスノーラインの外側に分布しているものが多
く、含水鉱物を多く含む。それらのメインベルト小

惑星 (MBA)が地球接近小惑星 (NEA)となり、地球
に水をもたらしたと考えられている。
近紫外から近赤外にかけて、水に関する吸収はお

おまかに 3つある。3 µmフィーチャは金属水酸化物
(metal-OH)や、層間水 (interlayer water)、氷、NH3-

bearing phaseなどが複合した、範囲が広く深い吸収
である。0.7 µmフィーチャは鉄イオンFe2+-Fe3+のイ
オン変異による吸収で、吸収は浅い。近紫外線 (NUV)

フィーチャは鉄イオンの電荷遷移 (Gaffey& McCord

1979)由来である。
Hiroi et al. (1996)では隕石を加熱することにより、
脱水作用とスペクトルの違いを示した (図 2）。加熱
により脱水の傾向を示し、3 µmフィーチャは 500 ◦C

にかけて吸収が弱くなり、600-700 ◦Cでは吸収が見
られない。0.7 µmフィーチャは 400 ◦Cでは吸収が
消えている。NUVフィーチャは 700-800 ◦Cまで加
熱すると傾きが小さくなっていくことが示された。
しかしながら、地上望遠鏡や探査機による観測に
より、C型NEAにおける含水鉱物の吸収フィーチャ
の検出率が C型MBAよりも著しく低いことが報告
されている (表 1）。
3 µmは大気吸収により地上望遠鏡からの観測が困
難であり、0.7 µm吸収は浅いことなどから、検出率
が低く見積もられている懸念がある。そこで本研究で
は含水鉱物の指標として、近紫外線 (0.3-0.4 µm帯)
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図 2: 加熱したMurshison隕石の反射スペクトル (Hi-

roi et al. 1996)

表 1: C型小惑星における含水鉱物フィーチャの検出
率 (Rivkin & DeMeo 2019; Usui et al. 2019; McGraw

et al. 2022)

の吸収フィーチャに着目し、C型NEAの含水鉱物の
存在率を調査する。標高が高いと大気吸収を抑えら
れ、NUVフィーチャの観測が可能と考えられる (図
3）。

2 Methods and Observations

東京大学木曽 1.0 mシュミット望遠鏡搭載の広視
野動画カメラ Tomo-e Gozenにて NEAの広域サー
ベイを実施している。さらに、東京大学アタカマ天
文台 TAO6.5 m望遠鏡用の可視光装置 Lagunaの近
紫外分光ユニット (Laguna-SPEC) の開発が進めら
れている。今回は、図 3を元にした大気吸収率から
感度計算を行い、これらの観測を組み合わせた観測
手順を示す。

図 3: 大気透過率の標高依存性の計算例 (Nitschelm

1988)

3 Results

露光時間が 0.5分、S/N=20のとき、撮像の限界等
級を表 2に示す。よって撮像の限界等級は 22.5 mag

となった。

表 2: 撮像の限界等級

次にNUV分光の限界等級の計算結果図 4に示す。
太陽の SEDを flatと仮定し、典型的な uバンド (0.35

µm)と gバンド (0.47 µm)の 2波長のみ着目するこ
とにで、u-g=1.5 magを仮定する。露出時間 10分、
約 10%減光の場合を計算した。
誤差バーは予想される等級に対する背景光のポア

ソンノイズを表している。減光量が誤差よりも大きい
のであれば、NUV吸収の検出が可能である。約 10%

の NUVフィーチャを検出するためには、露光時間
10分において uバンドで 20.5 magつまり Vバンド
で 19 magより明るい NEAが観測対象となる。
毎月 1日における軌道が既知のNEAの個数を図 5

に示す。1夜平均 40個程度は軌道が判明している。
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図 4: 分光の感度計算　左:u=20.5 mag,右:u=21 mag

図 5: 30分以上観測可能な NEAの個数　左:木曽か
ら　右:TAOから (2025年 5月 19日の調査)

4 Discussion

露光時間 10 分で約 10%減光の NUVフィーチャ
を検出する限界等級は、20.5 magである。uバンド
で 20.5 magより明るいNEAは、1夜平均 40個程度
は軌道が判明しており、観測計画が必要とする約 70

個よりやや少ないが、十分な数が存在する。撮像の
g, r, i バンドの限界等級は 22.5 magであり、u バン
ドで 20.5 magより明るい NEAは 0.5 分の露光時間
で十分な検出が得られ、S型/C型の判定が可能であ
る。よって、本観測計画の時間配分にて NUV分光
が可能なNEAの個数は、明るい既知のNEAの個数
で律速され、1夜あたり 6天体程度を観測可能と言
える (図 6)。

図 6: C型 NEAに対する NUV含水鉱物フィーチャ
の分光サーベイの手順

5 Future work

木曽観測所Tomo-e Gozenの観測により、新規発見
や自転周期の即時解析を実施する。TAOの環境（標
高 5,640m）がもたらす NUVの高い大気透過率を利
用した、NUVに最適化した高効率の低分散分光器が
開発されたら、NEAの観測を行う。
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PeVatron探査の現状とCTAOによる展望
森田 開 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

銀河系内において宇宙線を PeV帯域まで加速させることが出来る天体を PeVatronと呼ぶ。その正体は未
だ明らかになっておらず、PeVatron探査の手法の一つとしてガンマ線観測による研究が行われている。この
PeVatron の候補として代表的な天体が、超新星残骸である。超新星残骸の衝撃波は、宇宙線を効率よく加
速することが示唆されており、磁場の増幅により PeV帯域まで加速できる可能性が指摘されている。しかし
ながら、超新星残骸のガンマ線観測から推定される宇宙線のエネルギーは PeV に届いておらず、超新星残
骸が PeVatronであることの直接的な証拠は見つかっていない。また、ガンマ線観測で PeVatronを特定す
るには、ガンマ線がハドロン起源によるものか、あるいは電子（レプトン）起源によるものか識別する必要
がある。この課題の解決のために、ガンマ線放射のエネルギースペクトルと空間分布の詳細な解析が求めら
れる。そこで、次世代ガンマ線天文台として解像型大気チェレンコフ望遠鏡の Cherenkov Telescope Array

Observatory（CTAO）が現在建設中である。CTAOは 20 GeVから 300 TeVまでのエネルギー帯域をカ
バーし、高感度・高精度・高統計での観測が可能であるため、PeVatron特定への貢献が期待される。本講演
では、PeVatron探査の成果と課題を整理し、特に超新星残骸に焦点を当てた CTAOによる展望を発表する。

1 序論
1.1 PeV帯域の宇宙線
宇宙線のエネルギースペクトルはおおよそ冪乗則

に従うが、3 PeV付近で kneeと呼ばれるスペクトル
折れ曲がりがあり、kneeまでの宇宙線は銀河系内が
起源と考えられている。このことから、銀河系内で
宇宙線を少なくとも PeV帯域まで加速可能な天体の
存在が示唆されており、こうした天体はPeVatronと
呼ばれる。kneeまでのエネルギー帯域では宇宙線の
主成分は陽子であるため、陽子起源の PeVatron の
特定が銀河宇宙線の起源解明の鍵となる。
PeVatronの正体は未解明であり、その同定は銀河

宇宙線の起源解明に直結する。特に、加速された陽
子が物質や光子と衝突して生成する中性パイ中間子
の崩壊から生じるガンマ線は、PeVatronの重要な検
出手段となる。観測されるガンマ線は元の宇宙線の
約 10分の 1程度のエネルギーを持つため、10 TeV

から 100 TeVを超える広い範囲のガンマ線スペクト
ル情報が不可欠である。特に、このエネルギー領域
全体をカバーする連続的な観測が高エネルギー天文
学における重要な研究課題である。

1.2 超新星残骸
PeVatronの起源候補として、超新星残骸（SNR）

は長らく最有力とされてきた [1]。SNRは、超新星
爆発によって形成される衝撃波構造を持つ天体であ
り、爆発によって注入される莫大なエネルギーと高
速度な衝撃波は粒子加速に非常に適していると考え
られている。

1.2.1 PeVatron候補としての SNR

まず、エネルギーの観点から、銀河系における典
型的な超新星爆発の頻度とエネルギーを考慮すれば、
爆発の運動エネルギー（∼ 1051erg）の約 1–10%を
宇宙線に変換するだけで、現在観測されている宇宙
線のエネルギー密度（∼ 1 eV/cm3）を説明可能であ
る [2,3]。加えて、SNRの衝撃波は、衝撃波加速理論
によって粒子を冪乗スペクトルで加速できることが
知られており、地球で観測される宇宙線スペクトル
ともある程度整合する。
さらに、SNR内部での磁場増幅の存在が示唆され

ており、これが高エネルギーまでの加速を可能にす
る鍵となる。PeV領域への加速には、数百μG以上
の磁場が必要とされ、X線観測 [4]から現実的に達
成可能とされている。実際、いくつかの SNRでは、
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GeV～TeV 帯域のガンマ線放射が観測されており、
衝撃波で粒子加速が効率的に起きていることが強く
支持されている。

1.2.2 SNRによる PeVatron探査の主な課題

一方で、銀河宇宙線を PeV 領域まで加速し得るこ
とを示す決定的な証拠は得られていない。その主な
理由の一つとして、現在までに詳細な観測が行われた
SNRのガンマ線スペクトルの多くが、数十TeV程度
でカットオフを示している点が挙げられる。このよ
うなスペクトル形状は、加速された粒子が PeVエネ
ルギーまで到達していないことを強く示唆しており、
SNRを銀河宇宙線の主な加速源、すなわちPeVatron

とみなすことは困難である。
ガンマ線の観測には、主に大気チェレンコフ望遠

鏡（IACTs）と広視野型空気シャワー検出器の二つ
が用いられる。IACTは高い感度と角度分解能を持
ち、これまで多数の SNR の詳細なスペクトルを観
測してきた。しかし、現状の IACTsの感度では、10

TeV程度までのガンマ線の検出に限られている。一
方、HAWCや Tibet ASγ、LHAASOといった広視
野型空気シャワー検出器は、SNR G106.3+2.7近傍
から 100TeV超のガンマ線を検出したと報告してい
るものの、これらの装置は角度分解能の限界などか
ら、放射源の特定には至っていない。

1.3 CTAO

次世代の IACTアレイであるCherenkov Telescope

Array Observatory（CTAO） [5]は、従来の観測装
置に比べて感度・エネルギー分解能・角度分解能のす
べてにおいて大幅な向上が見込まれている。CTAO

は、20 GeVから 100 TeVを超える広いエネルギー
帯域をカバーし、とくに 100 TeV近傍での高感度観
測が可能になることで、これまで未到達だった PeV

宇宙線の直接的兆候を捉えることが期待されている。
CTAO では銀河面全域を対象とする Galactic

Plane Survey(GPS) が Key Science Project (KSP)

として位置付けられている。GPSでは、まず高感度
を活かした広域にわたる均一な銀河面サーベイを実
施し、検出されたガンマ線天体に対して詳細な観測
をする２段階観測方式を採用している。このGPSに
対し、CTAOの高いエネルギー分解能により詳細な

エネルギースペクトルの取得が可能になり、10 TeV

で 0.05◦ 以下の優れた角度分解能により、複雑な放
射領域でも個々の放射源の空間的分離や、放射構造
の詳細な解析が可能になると考えられる。
図１は CTAO による銀河面領域の SNR RX

J1713.7－ 3946のガンマ線シミュレーション画像 [6]

を示しており、レプトン起源とハドロン起源がそれ
ぞれ支配的な場合に放射形状の違いが明瞭であるこ
とが分かる。この図から、CTAOの角度分解能の高
さが放射起源の識別に有効であることが示唆される。

図 1: CTAによる SNR RX J1713.7 － 3946のガンマ線
シミュレーション画像。(a) レプトン起源、(b) ハドロン
起源、(c) 両者の差分 [6]。

2 CTAOによるPeVatron探査
前章で述べたように、CTAの高い性能はPeVatron

の同定において大きな役割を果たすと期待されてい
る。以下では、その実現可能性を、GPSの観測を模
擬したシミュレーションに基づいて評価した先行研
究 [2]のレビューとして紹介する。

2.1 シミュレーション方法
2.1.1 SNRの母集団の構築

本解析ではモンテカルロシミュレーションを用いて
超新星残骸（SNR）の母集団を生成した。シミュレー
ションでは、既知の SNRではなく、仮想的な SNR

の時間的・空間的分布をランダムに設定した。超新
星爆発率は銀河系全体で 1世紀あたり 3回と仮定し、
各爆発にはランダムに 4種類の超新星タイプ（熱核
型（TN）、重力崩壊型高放出質量（CC-HEM）、重
力崩壊型低放出質量（CC-LEM）、重力崩壊型高爆
発エネルギー（CC-HEE）)を割り当てた。また、表
1に示すように各超新星タイプに対する爆発エネル
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ギー、放出質量、恒星風の質量損失率といった物理
パラメータを設定した。
表 1: シミュレーションに用いた各超新星タイプの物
理パラメータ。ϵ51 は爆発エネルギーの総量 [1051 erg]。
Mej と Ṁ−5 は放出質量 [M⊙]、恒星風の質量損失率
[10−5 M⊙ yr−1）]、Rel. rate は各タイプの相対的な爆
発頻度を示す [2]。

SNR Type ϵ51 Mej,⊙ Ṁ−5 Rel. rate

TN 1 1.4 – 32%

CC-HEM 1 8 1 44%

CC-LEM 1 2 1 22%

CC-HEE 3 1 10 2%

2.1.2 粒子加速モデルとガンマ線スペクトル

加速される陽子のエネルギースペクトルは、次の
ような指数関数カットオフ付きの冪乗型と仮定した。

ΦECPL(E) = AE−Γp exp

(
− E

Emax

)
(1)

ここで、E は陽子のエネルギー、Γp はスペクトル指
数、Emax は最大エネルギーである。係数 A は規格
化定数である。粒子加速に関しては、自由膨張段階
の終了時において加速された陽子の最大エネルギー
Emax は 3 PeV に達すると仮定した。この段階を過
ぎ、SNR が Sedov-Taylor 期に入ると Emax は減衰
するものとした。陽子のスペクトル指数は衝撃波加
速理論を元に、不確定性も考慮して 2.0–2.3 の範囲
で 0.1 刻みに設定し、約 450個の SNR を含む銀河
系サンプルを、それぞれのスペクトル指数に対して
50 個ずつ、計 200 個生成した。
SNRによるガンマ線放射の計算には、定常輸送方

程式とガスの連続の式から、SNR内部の宇宙線分布
およびガスの密度分布を導出し、ハドロン起源のガ
ンマ線光度を算出した。加速された陽子と局所的な
乱れのない星間物質（ISM）中の原子核との相互作
用による中性パイ中間子崩壊を起源とするガンマ線
を対象とするため、レプトン由来の放射は考慮して
いない。また、分子雲との偶然の重なりによる増光
効果、SNRのタイプや年齢、MHD構造によるスペ
クトル形状の違いも考慮しない。

2.1.3 解析対象の選定条件

このようにして生成した SNRサンプルにおいて、
以下の 3つの条件を課すことで、個別に解析するSNR

を選定した。具体的な条件は、陽子スペクトルの真の
カットオフエネルギーが 1 PeVを超えること、1 TeV

におけるガンマ線の真のフラックスが 1 Crab未満で
あること、見かけの角直径が 0.75度未満であること
を条件とした。そして選定された SNRに対し、π0崩
壊によるガンマ線スペクトルをモデル化し、CTAOで
の観測条件を想定した PeVatron性の評価を行った。

2.2 結果
2.2.1 GPSによる PeVatron探査の可能性

CTAOの GPS計画をもとに、一つの点源がスキャ
ン中に視野に入る合計の時間として、約 10時間の観
測を仮定した。この観測条件に基づき、前節で述べた
選定条件を満たす SNRに対し、各天体が PeVatron

的性質を示すかどうかの統計的検出予測を行った。
PeVatron候補の判定には、95%信頼区間でカットオ
フ下限エネルギー ELL

c−p > 1PeVという基準が用い
られている。表 2には、真の陽子スペクトル指数 Γp

ごとに検出された超新星残骸（SNR）の数と、その
中で PeVatron候補に分類される SNRの数が示され
ている。
これらの結果を全てのスペクトル指数（Γp=2.0 か

ら 2.3）で平均すると、CTA銀河面サーベイ（GPS）
の 10時間観測で検出される SNR のうち PeVatron

候補として識別される数は約 3個と推定される。こ
こで、もっともソフトなスペクトル（Γp=2.3）の場
合でも 1個は候補天体として検出可能となった。
表 2: CTA GPS（10時間観測）における Γp = 2.0 およ
び 2.3 に対する検出統計 [2]

Γp = 2.0 Γp = 2.3

選定 SNR数 37± 1 15.8± 0.5

PeVatron候補数 6.2± 0.4 1.3± 0.2

2.2.2 より詳細な観測の有効性

GPSによる全銀河面の広域探索は、PeVatron候
補の初期選抜には有効であるが、統計量が不十分で
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あるため、それらを PeVatron と確定するにはさら
なる観測が必要となる。図 2に、ある一つの天体に
おいて陽子のカットオフエネルギーを 3 PeVと仮定
した場合の、観測時間 10時間および 100時間におけ
る PeVatron検出確率マップを示す。これより、観測
時間を延ばすことで、検出確率が大きく向上するこ
とが分かる。

(a) 10時間観測 (b) 100時間観測

図 2: PeV陽子カットオフをもつ天体に対する CTAのス
ペクトル検出確率マップ [2]。

そこで、候補天体に対して長時間のフォローアッ
プ観測を行う戦略の有効性を評価するため、各候補
に対し 50 時間および 250 時間の CTA 観測を仮定
したシミュレーションを実施した。ガンマ線天体が
PeVatronであるかどうかを統計的に判定するために、
以下のような PeVatron Test Statistic（PTS）を用
いる。

PTS = −2 ln

(
L̂(λp = 1PeV−1)

L̂(λp)

)
(2)

ここで、L̂(λ) は λ = 1/Emax に対する maximum

likelihood であり、L̂(λp)は観測データに最も適合す
るカットオフでの likelihood、L̂(1PeV−1)は、カット
オフが 1 PeVと仮定した時の likelihoodである。こ
の本解析では、PTS > 25 を満たす場合に PeVatron

であると判定した。
その結果、観測時間とスペクトルの傾きによって、

PeVatron決定率には大きな差が生じた。例えば 50

時間の観測では、スペクトルがハードな場合（Γp =

2）には約 80%の候補を PeVatronとして確定できる
が、ソフトなスペクトル（Γp = 2.3）では PeVatron

決定率はわずか 24%にとどまる。一方で、250時間
の深い観測を行った場合、スペクトルにかかわらず
高い確定率が得られ、特に Γp = 2.3のようなソフト
な場合でも 86%以上の天体が PeVatronとして識別

可能である。この結果は、GPSにより有望な候補を
選抜し、段階的に詳細な観測を行う有効性を強く示
唆している。

3 まとめ
銀河宇宙線の起源解明に向けて、宇宙線をPeV帯域

まで加速し得る天体、すなわちPeVatronの候補天体
として SNRが長年注目されてきた。そこで、CTAO

によるPeVatron探査能力を評価するために、CTAO
を用いた GPS のシミュレーションを行った先行研
究 [2] のレビューを行った。シミュレーションの結
果、CTAはGPSによって約３個のPeVatron候補を
検出できることが見積もられた。さらに個別の深い
観測により、ソフトなスペクトル（Γp=2.3）の場合
でも 86%以上の確率で PeVatronとして確定できる
ことが示された。また、候補天体に関する深い観測
は既知の天体にも有効であるため、CTAOが銀河宇
宙線の起源解明に大きく貢献できることが示された。
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ほかKepler’s SNR team

Abstract

Ia 型超新星爆発は、白色矮星の核暴走によって引き起こされる現象であり、標準光源として距離測定に使用
されることから、宇宙論的に非常に重要な天文現象である。しかし、親星の正体や爆発時の親星の質量や燃焼
波の伝わり方など爆発メカニズムの詳細にはいまだ不明な点が多く残されている。爆発メカニズムの違いは爆
発時の絶対光度に影響を及ぼすと考えられている。そこで、詳細観測が可能な銀河系内の Ia 型超新星残骸に
おいては個々の超新星の絶対光度を推定することが爆発メカニズムを解明する手段の一つになる。そして絶
対光度の推定には天体までの距離を正確に知ることが必要である。本研究では、Ia型超新星として知られる
Kepler超新星残骸の北部領域のプラズマの膨張速度を X線観測によって測定し、天体までの距離を推定し
た。観測には従来の X線 CCDカメラよりも 20倍優れたエネルギー分解能を有する X線マイクロカロリー
メーターを搭載した XRISM/Resolveを用いた。解析には 1.8–6.0 keVの帯域において非平衡電離衝突プラ
ズマに輝線の速度分散を考慮した bvvpshockモデルと熱ドップラー幅を考慮するために gsmoothモデルを
使用した。解析を行った結果、爆発噴出物が球対称的に膨張すると仮定し、また今回のスペクトル解析領域
が残骸の最外縁に位置することを考慮に入れ、爆発噴出物シェルの膨張速度を見積もると、3700+1300

−1900 km/s

となった。これと Chandra衛星による北部領域の proper motionの観測結果 (Vink J.2008 ApJ 689 321)

を組み合わせることで、天体までの距離を 6.5+2.0
−2.8 kpcと推定した。

1 Introduction

1.1 超新星爆発
恒星は、進化の最終段階において 1つの銀河に匹敵

するほどの光をだす大爆発を起こすことがある。こ
の爆発現象を超新星爆発という。この超新星爆発は
爆発時のスペクトルやライトカーブの形状などから
いくつかタイプ分けがされているが、発生機構に着
目すると大きく分けて、大質量星が引き起こす重力
崩壊型超新星爆発と Ia型超新星爆発の 2つに分ける
ことができる。

1.2 Keplerの超新星
Ia型超新星爆発は宇宙物理において非常に重要な

天文現象である。Ia型超新星の絶対光度と光度変化
には経験則的な相関があることから、Ia型超新星は
遠方天体の距離測定のための標準光源として用いら
れている。しかし、Ia型超新星の爆発機構には不明
点が多く、理論的には爆発機構の違いによって絶対

光度も異なってくると考えられている。そのため、観
測可能な Ia型超新星において、爆発機構の予想や光
度から導かれた距離の正当性を調査することは非常
に重要である。
Kepler’s SNRは 1604年に銀河系内のへびつかい

座付近に発生した歴史的にも有名な Ia 型超新星爆
発の痕跡の一つである。Kepler’s SNRの距離を求め
る試みは何度か行われているが、まだ誤差は大きく、
正確な距離は分かっていない。そこで今回は新たに
XRISMによるKepler’s SNRのスペクトル解析を通
して距離の推定を行った。
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2 Methods/Instruments

and Observations

2.1 輝線幅の評価
2.1.1 プラズマの運動による輝線幅の評価

観測者に対して天体が動いている場合、視線方向
の速度に応じて輝線の中心エネルギーが変化する。一
般に中心エネルギー E0 に対する中心エネルギーの
変化∆Eは天体の視線方向の運動速度 v0と光速 cを
用いて以下のように表すことができる。

∆E

E
=

v0
c

(1)

2.1.2 熱ドップラーによる輝線幅の評価

輝線の幅が太る理由として膨張によるものだけで
なく Reverse shockによって熱せられたイオン温度
による熱ドップラーによる広がりも考慮する必要が
ある。Reverse shockの衝撃波速度を Vsh とすると、
衝撃波加熱によるイオン温度 Tionは以下の式で表せ
られる。

kBTion =
3

16
mV 2

sh (2)

イオン温度 Tionの粒子の速度分布はマクスウェル
分布に従うとすると

f(vz) =

√
m

2πkBT
exp(− mv2z

2kBT
) (3)

のようなガウス関数の形で書くことができる。よっ
て熱ドップラーによる元の輝線の中心エネルギーE0

からの輝線幅 σth は視線方向の速度 vz を用いて

σth =
E0

c

√
kBT

m
(4)

となる。以上の 3式を用いることによって衝撃波速
度による熱ドップラーの幅を計算することができる。
本解析では 4500 km/sの衝撃波速度を仮定した。

2.2 膨張速度の推定
本解析では距離を導出するためにまず SNRの膨張

速度を求める必要がある。今回の解析では北部領域
の観測を用いるため北部領域での視線速度を膨張速
度に焼き直す必要がある。膨張速度 V と vz の関係

図 1: Kepler’s SNRの断面積のイメージ

図 2: 膨張速度と距離の関係

は以下の式のように表すことができる。

V =
vz
sin θ

(5)

2.3 距離の推定
得られた膨張速度と見かけの proper motionを用

いることで Kepler’s SNR の距離を求めることがで
きる。図のように、単位時間あたりに膨張した距離
l(赤矢印)は膨張速度 V と proper motionの ϕ、距離
dを用いてそれぞれ以下のように表すことができる

l = V t (6)

l = dϕ (7)

よって
dϕ = V t (8)

本解析では得られた膨張速度 V と先行研究で求めら
れた proper motionϕを使用し距離 dを計算した。

2.4 使用した観測データ
今回の解析には X線天文衛星 XRISMに搭載され

た X線マイクロカロリーメーター、Resolveの観測
データを用いた。Resolveの 6× 6ピクセルの 2× 2

のピクセルごとに領域を 9分割し、SNRの領域ごと
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にスペクトルフィットを行った。スペクトルフィット
には XSPECを用い、modelとして星間吸収を表す
TBabsモデルと衝突電離プラズマを表す bvvpshock

モデルと熱ドップラ-幅を考慮するための gsmoothモ
デルの計 3つのモデルを用いて 1.8-6.0 keVにおける
Si、S、Ar、Caの輝線のスペクトルフィットを行った。
今回の解析では、比較的球対称な形状をしている

北側の 3領域においてスペクトル解析を行った。

3 Results and Discussion

本解析では Reverse shock の衝撃波速度は
4500 km/sを仮定し、それに伴う熱ドップラー幅を
想定して解析を行った。スペクトルフィットの結果
とベストフィットパラメータをそれぞれ以下の図 3、
4、5と表 1、2、3に示す。なお、スペクトルの青線
は TBabs*gsmooth*bvvpshockのモデルを、赤線は
モデル化した NXBも含めたモデル線である。また、
表中の Velocityパラメータはガウス関数での広がり
を表している。

図 3: 北東領域におけるスペクトル

図 4: 北領域におけるスペクトル

図 5: 北西領域におけるスペクトル

表 1: 北東領域でのベストフィットパラメータ
パラメータ 値
電子温度 (keV) 2.63+0.77

−0.43

Si/Si⊙ 7.43+2.2
−1.50

S/S⊙ 9.53+2.2
−1.6

Ar/Ar⊙ 10.9+2.6
−2.2

Ca/Ca⊙ 15.1+4.1
−3.6

Tauu 3.30+0.46
−0.38 × 1010

RedShift −6.0× 10−4

Velocity(km/s) 1310+330
−390

norm 4.8+1.5
−1.3 × 10−4

3.1 膨張速度の推定
得られた輝線幅と 2.3節の式を用いて推定した膨
張速度を以下の表 4に示す。
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表 2: 北領域でのベストフィットパラメータ
パラメータ 値
電子温度 (keV) 2.61+0.47

−0.32

Si/Si⊙ 5.11+1.03
−0.89

S/S⊙ 7.17+1.14
−0.96

Ar/Ar⊙ 6.3+1.3
−1.2

Ca/Ca⊙ 9.2+2.3
−2.0

Tauu 4.08+0.53
−0.44 × 1010

RedShift −6.0× 10−4

Velocity(km/s) 1040+300
−380

norm 5.30+0.99
−1.1 × 10−3

表 3: 北西領域でのベストフィットパラメータ
パラメータ 値
電子温度 (keV) 2.89+1.1

−0.56

Si/Si⊙ 6.23+2.2
−1.4

S/S⊙ 7.20+2.0
−1.4

Ar/Ar⊙ 5.38+2.2
−1.7

Ca/Ca⊙ 8.1+3.5
−2.9

Tauu 4.02+0.79
−0.66 × 1010

RedShift −6.0× 10−4

Velocity(km/s) 940+530
−940

norm 2.03+0.69
−0.59 × 10−3

表 4: 領域ごとの膨張速度 (km/s)

北東領域 北領域 北西領域
4300+1100

−1300 3500+1000
−1300 3100+1800

−3100

北部領域での平均膨張速度は 3700+1300
−1900 km/sと求

められた。

3.2 距離の推定
得られた北部領域の平均膨張速度を用いて式 6,7を

用いた結果、SNRまでの距離は 6.5+2.0
−2.8 kpc と求め

られた。なお、固有運動には Vink.J 2008の proper

motionの結果を用い、0.12 arcsecとした。

4 Conclusion

本研究ではXRISMのResolveを用いて IMEの輝
線幅からプラズマの膨張速度ならびに距離の推定を

行った。解析の結果、球対称な形状が見られる北部
領域において膨張速度は 3700+1300

−1900 km/s、ならびに
得られた膨張速度と proper motionを元に計算した
結果、距離は 6.5+2.0

−2.8 kpcという結果が得られた。
本解析の課題として、Kepler’s SNRのイオン温度
の不定性にある。また、Kepler’s SNRは親星のもの
と見られる CSM成分が多く存在し、領域ごとに輝
線幅のばらつきが存在している。今後は元素ごとに
着目した詳細な輝線幅の解析が必要だと考える。
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Abstract

Ia 型超新星は爆発の一様性が示唆されており、標準光源として利用されてきたが、理論・観測の両側面から
その一様性は疑問視されている。また、Ia型超新星残骸 (SNR)の Fe-Kα輝線のエネルギーと光度にばらつ
きが見られ、SNR 期においてもその多様性が示唆されている。この多様性の起源解明には SNRの X線ス
ペクトル解析が不可欠である。近年では XRISM 衛星の高精度分光観測により、視線速度など 3 次元構造に
由来する情報が得られるようになった。一方、従来の理論研究では 1 次元流体計算と X 線スペクトル計算、
あるいは 3 次元流体計算のみに留まり、3 次元と X線を両立した例はない。本研究では、3 次元流体コード
VH-1 (e.g. Blondin & Ellison (2001)) により一様密度環境下で SN Ia型超新星爆発モデルを 1000 年間進化
させ、X線観測計算ツール SOXS (ZuHone et al. (2023)) により約 1 eV の分解能で理論 X線スペクトルを
計算した。ここでは、局所的な領域や視線方向ごとの計算も行った。なお、爆発モデルには pure deflagration

(Fink et al. (2014)) 、delayed detonation (Seitenzahl et al. (2013)) 、double detonation (Pakmor et al.

(2022)) モデルを用いた。その結果、赤方・青方偏移を伴う非対称な輝線構造や、Ia 型 SNR Tycho で観測
されているようなダブルピークの輝線構造が見られた。モデルごとに異なる特徴も見られ、親星系や爆発モ
デルの定性的な制限可能性が示された。

1 Introduction

Ia 型超新星 (Type-Ia Supernova; SN Ia) は爆発
の一様性が示唆されており、標準光源として利用さ
れてきた。しかしながら、多様な爆発シナリオが考
案されており、その一様性は疑問視されている。一
般に、Carbon-oxygen 白色矮星 (white dwarf; WD)

が連星系において熱核爆発すると理解されているが、
その連星系や爆発機構は議論が続いている。
連星系シナリオは、大きく分けて単一縮退星 (single

degenerate; SD) と二重縮退星 (double degenerate;

DD)の 2つに分けられる。SDでは、一方の星が縮
退しており、WD＋主系列星・赤色巨星・AGB星の
ような連星系で爆発する。一方、DDでは両方の星が
縮退、つまり 2つのWDの連星系で爆発する。DD

は SDよりも一様な星周環境下にあると考えられる。
爆発機構の分類としては、爆発する WD の質

量によって Chandrasekhar-mass シナリオと sub-

Chandrasekhar-massシナリオがある。

超新星残骸 (supernova remnant; SNR)では、爆
発放出物 (ejecta)が星間物質 (interstellar medium;

ISM)や星周物質 (circumstellar medium; CSM) と
相互作用することで衝撃波を形成する。順行衝撃波
（forward shock; FS）は ISMや CSMを、逆行衝撃
波（reverse shock; RS）は ejectaを加熱し、これに
より熱的 X線が放射される。特に RSで加熱された
ejectaからは元素合成に由来する輝線が観測される。
SNRの形状の非対称性やX線スペクトルは、爆発の
非対称性や環境構造を反映するため、X線観測は爆
発シナリオの制約手法として有効である。
Yamaguchi et al. (2014)では、Fe-Kα輝線の中心
エネルギーと光度による分類が提案され、Ia型 SNR

が低エネルギー側に分布することが示された。その
中にもばらつきがあり、爆発の多様性が示唆される。
現在は XRISM 衛星の登場により、約 5 eV の解
像度での分光が可能となった。XRISM の初期成果
(XRISM Collaboration (2024)) では、重力崩壊型
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表 1: Model parameter

Model System Mechanism Mej (M⊙) Ekin (erg) 56Ni IGE IME

n100ddt

SD

Delayed Detonation
1.40 1.43× 1051 43% 60% 32%

n5ddt 1.40 1.55× 1051 70% 81% 14%

n100def
Deflagration

1.31 6.15× 1050 27% 42% 11%

n5def 0.372 1.35× 1050 42% 60% 11%

onewdexp
DD Double Detonation

1.09 1.4× 1051 41% 46% 39%

twowdexp 1.75 1.9× 1051 26% 29% 42%

Note: 6つの爆発モデルのパラメーター。Mej は ejecta質量で、単位は太陽質量M⊙。Ekin は爆発
の運動エネルギーで、単位は erg。56Ni, IGE, IME は ejecta 中の 56Ni, IGE(鉄族元素), IME(中間
質量元素)の割合。IGEは 56Niを含んでいる。参考文献は、delayed detonationは Seitenzahl et al.
(2013)、deflagrationは Fink et al. (2014)、double detonationは Pakmor et al. (2022)。

SNRの視線速度や輝線構造が高精度で観測された。
SN Iaの爆発モデルを XRISM観測と整合的に比

較するには、爆発から SNR までの進化を 3次元で
一貫して計算し、X線スペクトルの計算を行う必要
がある。従来は、計算コストの制約から、1 次元流
体計算と X 線スペクトル計算 (e.g. Badenes et al.

(2003))、あるいは 3次元流体計算のみ (e.g. Ferrand

et al. (2021)) に留まり、3 次元流体計算とX線を両
立した例はない。そこで本研究では、SNRの３次元
流体計算と X線スペクトル計算を行う。

2 Methods

流体シミュレーションにはVH-1に基づく非平衡電
離状態を考慮した流体コードを用いた。この計算は
オイラー法で、3次元直交座標系を用いた。超新星か
ら超新星残骸への進化は、大きくスケールが変化す
るため、SNRと共に膨張するシミュレーションボッ
クス (格子数 2563) を使用し、Ferrand et al. (2019)

の変換公式を用いた。さらに、シミュレーションボッ
クスの中にラグランジアン追跡粒子を 10万個分布さ
せ物理過程を計算し、電子密度や電子温度、元素組
成、非平衡電離、イオン温度などを出力した。
X線スペクトル計算では、観測シミュレーション

ツール SOXS (ZuHone et al. (2023)) を用いた。本
計算は各追跡粒子において計算された物理量を用い
て行われる。各粒子の空間情報 (位置・速度) を使用
することで、視線方向に依存するドップラーシフトの
計算や特定領域からのX線放射の計算も可能である。
表 1は、本研究で用いる爆発モデルのまとめであ

る。N100ddt, n5ddtは delayed detonationモデルで
あり、亜音速の燃焼波が着火し、その後超音速の燃焼
波に遷移する。N100def, n5defは pure deflagration

モデルである。亜音速の燃焼波が着火し爆発するモ
デルであり、爆発の膨張速度が遅い。数字はコア内で
着火する点の数を表しており、小さいほど爆発の非
対称性は増す。Onewdexp, twowdexpは DDシナリ
オの爆発モデルであり、前者は 1つ目のWDのみが、
後者は 1 つ目のWD が爆発した後に 2 つ目のWD

も爆発するモデルである。爆発は double detonation

であり、He外層で detonation が発生し、その後中
心部で carbon detonationが起きるモデルである。
星周環境には、一様密度の ISMを仮定する。密度

は 0.3mp cm
−3 であり、代表的な Ia型 SNR Tycho

で観測されているような星間物質の密度である。
本研究では、上記のコードと爆発モデル・環境モ

デルを用いて SNRの流体進化を計算し、そこから放
射される X線のスペクトルを計算する。
X線スペクトル計算では、約 1 eVのエネルギー解

像度とした。これは XRISM衛星のエネルギー解像
度約 5 eVよりも解像度が高い計算となる。

3 Results and Discussion

図 1は 400年における 6つのモデルのX線スペク
トルである。Ejectaからの放射に注目すると、連続
光や輝線に特徴が見られる。連続放射は自由-自由放
射で、モデルごとに Fluxの高さに差が見られる。表
1より、ejecta質量が大きいほど Fluxが高くなる傾
向がある。輝線については、その有無は ejectaの元
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図 1: 400年における 6つのモデル間での体積積分された X線スペクトルの比較。実線がショックされた
ejectaからの放射。点線がショックされた ISMからの放射。視線方向は、SDモデルは Y軸、DDモデルは
Z軸とした。ISMスペクトルにおいて 6.0-7.0 keVに見える輝線は、計算において ejectaが混入した影響。

図 2: 鉄Kα輝線の中心エネルギーと光度の分布。色
付きが本研究の計算結果であり、エラーバーによって
視線方向によるドップラーシフトの効果を示す。グ
レーは観測データ (Yamaguchi et al. 2014)。

素組成、エネルギーはRSの強さ、光度はショックさ
れた質量や密度のような対応関係がある。非対称な
輝線構造は爆発の非対称性の情報を保持する。
図 2は、Fe-Kα輝線の中心エネルギーと輝線光度

を表している。中心エネルギーは鉄の電離度に対応
し、上のラベルにその電離度を示している。計算結
果は、グレーの観測点と同じ領域に分布しており、Ia
型 SNRを十分に再現している。
各モデルに注目すると、爆発機構ごとに異なる進化

を見せており、爆発機構の特徴から解釈することがで

きる。DDTモデルは爆発エネルギーが高く、ejecta

の膨張が比較的速い。そのため、RSが鉄の領域に到
達するタイミングが遅れ、その時の密度も比較的低
くなる。これにより比較的低い中心エネルギーが見
られ、光度の上昇も見られる。DEFモデルは、爆発
エネルギーの低さから ejectaの膨張が遅い。そのた
め、密度が濃い状態でRSにショックされ、電離度が
高く明るい輝線が見える。Onewdexpでは、IGEの
割合が小さく、Fe-Kα輝線は非常に暗く見えている。
Twowdexpでは、700年まで光度の上昇が見られ、2

つ目の爆発の影響と考えられる。また、エラーバー
に注目すると、非対称性が大きいモデル (n5や DD

モデル) ほどエラーバーが大きくなっている。
以上のように、Fe-Kα輝線は爆発機構の特徴を含
んでおり、図 2のようなプロットから定性的にモデ
ルを制限することが可能であると言える。
図 3は Emissivityの分布と各視線方向における中
心領域の Fe, Si の Kα 輝線を示している。中心領
域に制限することで視線方向の速度成分が大きい物
質が支配的になり、ドップラーシフトが顕著になる。
N100ddtモデルの X、Y軸に沿った鉄輝線では、分
離した輝線構造が見え、青方・赤方偏移成分が同等
であると言える。しかし、Z軸方向では偏った非対称
構造が見られ、局所的に鉄が非対称な分布を持つと
予想される。一方、twowdexpモデルは非対称な輝線
構造を持っており、爆発の非対称情報を残している。
図 4は、特定領域の放射特徴を示す。領域 1, 2は

1つ目のWDの爆発に対して 2つ目のWDの影にあ
る。領域 3は領域 1, 2よりも赤方偏移成分が多く、
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図 3: Si-Kα輝線と Fe-Kα輝線の比較。中心領域に
制限し、そのサイズは 0.5′ × 0.5′ (XRISM衛星のピ
クセルサイズ)。SNRまでの距離は 2.5 kpcとした。

全体的に Fluxが高くなっており、2つ目のWDの存
在やその爆発の効果が 400年後にも現れている。

4 Conclusion

本研究では、複数の３次元 Ia SN爆発モデルを一
様密度環境下で３次元流体進化させ、X線放射の計
算を行った。その結果、モデルごとに特徴を持つ X

線スペクトルが得られた。また、３次元流体計算と
高エネルギー解像度のスペクトル計算を行うことで、
XRISM衛星で観測され始めているような輝線形状を
再現することができた。したがって、本計算手法に
よる爆発モデルの定性的な制限可能性が示された。
近年では、XRISM 観測によって W49B の棒状

な構造の証拠が得られた (XRISM Collaboration

図 4: 図 3の領域 1, 2, 3における、Si, Feの視線速
度に対する EMの分布と輝線の構造。

(2025))。また、MUSE によって SNR 0509-67.5 に
double detonationの証拠が観測されており (Das et

al. (2025))、３次元的な爆発・環境モデルを用いた３
次元シミュレーションの需要は高まっていくだろう。
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微惑星リングにおける原始惑星の寡占的成長
神原 祐樹 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

惑星形成の標準シナリオでは、惑星のビルディングブロックである微惑星は円盤全体で形成し、雪線を除い
てなめらかに分布していると仮定されている。微惑星の成長過程についても、この仮定の下で理論が構築さ
れてきた。一方で近年、原始惑星系円盤におけるダストとガスの進化のモデル計算により、微惑星形成がリ
ング状の領域でのみ起こる可能性が示唆されている。また、原始惑星を細いリング状に配置すると太陽系の
性質を良く再現するというシミュレーション結果や、原始惑星系円盤におけるリング状の構造の観測など、
惑星形成過程におけるリング状の構造の存在を支持する結果も数多く存在する。惑星形成過程の理解を深め
る上で、微惑星リングにおける微惑星の進化過程の解明は重要な要素であるが、その進化については詳細に
調べられていない。本研究では、微惑星がリング状に分布している場合の進化を N体シミュレーションで調
べた。
シミュレーションの結果、微惑星の拡散によってリングが拡散しながら原始惑星が寡占的成長をすること、
最終的なリング幅や原始惑星分布は初期幅にほとんど依存しないことが明らかになった。さらに、拡散する
微惑星リングにおいても、原始惑星質量や軌道間隔などの性質は、拡散後の微惑星面密度と寡占的成長モデ
ルを使って予言できることが明らかになった。微惑星の拡散過程において、原始惑星の形成まではリングの
拡大速度は比較的遅く、原始惑星の形成後は効率よくリングが拡大した。これは、原始惑星による微惑星の
散乱は微惑星どうしの散乱より効率よく微惑星の軌道を変化させるためである。

1 Introduction

惑星形成の標準シナリオ (e.g., Hayashi et al. 1985;

Kokubo & Ida 2012) では、惑星の形成過程は 1. 原
始惑星系円盤でのダスト成長による微惑星形成 2.

km サイズの微惑星成長による原始惑星形成 3. 原
始惑星の巨大衝突による地球型惑星形成、ガス降着
によるガス惑星形成の 3 段階に大きく分けられる。
このシナリオで、微惑星は円盤全体で形成し、その
分布は雪線を除いて滑らかであると仮定されてい
る。微惑星の成長過程もこの仮定に基づいて調べら
れており、暴走的成長や寡占的成長といった成長過
程が知られている (e.g., Kokubo & Ida 1995, 2002;

Wetherill & Stewart 1989)。
近年、微惑星の形成場所について再検討が進んで

いる。原始惑星系円盤のダスト進化の 1 次元シミ
ュレーションの結果から、微惑星は細いリング状の
領域でのみ形成可能である可能性が指摘されている
(Morbidelli et al. 2022; Izidoro et al. 2022)。また、
原始惑星系円盤においてダストのリング構造が発見
されているほか、原始惑星を細いリング状に配置する
と太陽系の性質をよく再現するというシミュレーショ

ン結果 (Hansen 2009) など、惑星形成過程における
リング状の構造の存在を支持する結果も存在する。
微惑星が円盤状に分布する場合、原始惑星が

寡占成長する間その密度分布はほぼ一定である
(Kokubo & Ida 2002)。一方微惑星がリング状に分
布する場合、微惑星が拡散してリングの幅が広がり、
微惑星の表面密度が下がる。
(Kambara & Kokubo 2025)は、リング状の微惑星

分布から原始惑星が形成する過程の N体シミュレー
ションを行い、微惑星の拡散によりリング幅が拡大し
ながら原始惑星が寡占的成長をすること、原始惑星
の質量は微惑星拡散後の面密度を用いて計算された
孤立質量とよく整合することを発見した。さらに、最
終的なリング幅や原始惑星の分布は初期のリング幅
にほぼ依存せず、総質量に依存することも発見した。
一方、この計算では中心星から微惑星リングまでの
距離を固定しており、微惑星リングの位置が異なる場
合の原始惑星形成過程は未解明である。微惑星の拡
散を考慮しない場合、原始惑星の孤立質量Misoは軌
道長半径 a、微惑星の面密度ΣとしてMiso ∝ a3Σ3/2

である (Kokubo & Ida 2002)が、微惑星リングでは
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微惑星の拡散により面密度 Σ が時間進化するため、
この結果をそのまま適用することは不可能である。
そこで本研究では、微惑星の総質量およびリング

幅を固定し、中心星から微惑星リングの中心までの
距離を変化させたシミュレーションを実施した。

2 Methods

本研究では、中心星周囲の円環状の領域に微惑星が
分布している状態を初期条件として N 体シミュレー
ションを行う。中心星質量は 1M⊙ である。微惑星
は中心星からの重力、微惑星間の重力、ガス抵抗を
受けて運動し、衝突すると完全合体する。表 1に各
モデルごとの初期条件を示した。微惑星の初期分布
は軸対称であり、表面密度Σpはリング全体で一定で
あると仮定する。また、全てのリングの中心位置は
1 auに設定する。つまり、微惑星の軌道長半径を a、
リングの幅を winit とすると、表面密度が

Σp =

Σ0 (1 au− 1
2winit < a < 1 au + 1

2winit)

0 (otherwise)

(1)

であるように微惑星を分布させる。Σ0は初期の微惑
星表面密度である。微惑星の離心率および軌道傾斜
角は、⟨e2⟩1/2 = 2⟨i2⟩1/2 = 2h となるように設定す
る。ただし、h = (2m/3M⊙)

1/3は規格化したヒル半
径である。
微惑星が受けるガス抵抗は (Adachi et al. 1976)

fgas = − 1

2m
CDπr

2
pρgas|u|u (2)

で表される。ここで、CD = 2はガス抵抗の係数、m

は粒子の質量、rp は粒子半径、u = v− vgasは粒子
とガスの相対速度である。ガス密度 ρgas は、

ρgas = 1.0× 10−9 g/ cm3 (3)

とした。

3 Results

図 1はシミュレーション終了時に形成した
原始惑星の質量をプロットしたものである。
(Kambara & Kokubo 2025) のシミュレーションで
も見られたように、リング幅は初期幅より広く、初

図 1: シミュレーション終了時に形成した原始惑星の
質量。リング中心位置は 0.2 au(

期のリング中心に近いほど原始惑星の質量が大きい
様子が見られる。また、原始惑星の最大質量はリン
グの中心位置に依らない。ここから、微惑星の拡散
による面密度の低下率には軌道長半径依存性がある
ことが示唆される。これは、中心星から遠いほどヒ
ル半径が大きいため、微惑星拡散による面密度低下
の効率が相対的に上がることが原因だと考えられる。

4 Conclusion

微惑星リングの中心位置を変えても、微惑星リン
グの成長過程は変わらないことがわかった。一方、拡
散なしの場合の孤立質量は a3Σ3/2 に比例するが、微
惑星リングでは原始惑星の最大質量は軌道長半径 a

に依存しないことが明らかになった。これは、微惑
星の拡散による面密度の低下率には軌道長半径依存
性があることが原因だと考えられる。
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表 1: シミュレーションの初期条件
モデル名 リングの中心位置 a0 リング幅 winit 粒子数 総質量 Mtot 微惑星 1つの質量 m

A02W10M2 0.2 au 0.1 au 100000 2.1 1.254× 1023 g

A05W10M2 0.5 au 0.1 au 100000 2.1 1.254× 1023 g

A10W10M2 1.0 au 0.1 au 100000 2.1 1.254× 1023 g
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