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第5章 銀河系における星間物質と星形成

5.1 この分野の現状と未解決問題の概要

この章では銀河系内の星間物質と星形成過程に関して， LSTで目指すサイエンスについて説明する．この章の
前半は主に分子雲と星形成過程について， まず太陽系近傍の標準的な星形成領域に関するテーマを様々なスケー
ルにおいて論じ， 更に銀河中心や銀河系外縁部などの異なる環境や，星団形成や分子雲衝突などの異なるモード
での星形成過程の研究についても検討する．後半では巨星や超新星爆発と星間物質の相互作用， そして星間空間
における高エネルギー現象に関するテーマについて論じる．本章の内容の一部は第 7章で扱う星間化学とも密接に
関連しているため， そちらも参照されたい．
銀河の形成と進化， そして宇宙全体の進化を理解するためには，銀河内での物質の循環すなわち銀河系内の星

間物質の性質や， 分子雲の形成とその中で進行する星形成過程， そして巨星段階及び超新星爆発を理解する必要
がある． これらの過程はより大きな銀河スケールの研究においては「素過程」である一方， より小さいスケール
の個々の星形成から原始惑星系円盤， 惑星形成の研究においては初期条件・境界条件を与えるものであり， 大ス
ケールと小スケールの研究を接続する重要な領域である．
これまで分子雲と星形成の研究は， 感度と分解能の制限から太陽系近傍の星形成領域を中心として進められて

きた．近年でこそ主にALMAによって大小マゼラン雲や銀河中心などの異なる環境の観測も可能になってきたが，
分子雲の内部構造を分解できる高分解能の研究はいまだ太陽系近傍に限られており， 我々の星形成の理解は「太
陽系近傍の」「太陽程度の金属量を有する」「主に低質量星が形成される」環境を基準に構築されている． しかし，
銀河系の内部には高密度かつ高金属量な銀河中心部から低密度かつ低金属量な外縁に向かって多様な星形成環境が
存在する． また分子雲衝突や銀河衝突のような非常に強い圧縮によっても星形成活動は駆動される．特に高密度
な星団の形成には, このような特殊な星形成環境が必要となる．初期宇宙から現在に至る多様な銀河の形成・進化
を理解するには， このような多様な環境での星形成を詳細かつ系統的に観測し， 星形成の環境依存性を解明する
ことが不可欠である．そのためには高分解能・高感度での広域マッピングが必要であり， LSTによる観測が大き
な威力を発揮する．
銀河スケールでは幅広い密度レンジに渡って星形成率と高密度ガスの密度の間にべき乗則の関係， いわゆる

Kennicutt-Schmidt則が経験的に知られている．この関係は高密度ガスが星形成に直接的に関与していること，一
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方である程度大きなスケールで平均して見た時に星形成過程が自由落下時間あたり数%という効率の悪い（あるい
はゆっくりと進行する）過程であることを示しているが， その起源は十分に明らかになっていない．また， この
ような関係が典型的な銀河環境以外の, 例えば初期宇宙や銀河衝突のような異なる状況で成立するかも自明ではな
い．近年の観測により，高分解能で個々の星形成領域を観測すると小スケールでは若い星と高密度分子ガスの空間
分布にはずれがあり，小スケールでは高密度ガスと星形成過程に単純な１：１関係は成立していないことが見えつ
つある (Kruijssen et al., 2019)．Kennicutt-Schmidt則の起源を明らかにするには，銀河スケールの観測と個々の
星形成領域の間を接続する必要があり，多数の領域を高分解能で観測する必要がある．このような, 特に銀河系内
の分子雲・星形成の研究にはALMAのような干渉計よりも大口径単一鏡による観測の方が適している．また，暖
かい原子ガス（WNM）から冷たい原子ガス（CNM）を経て分子雲へと進化する過程を理解するにはそれぞれの
領域で異なる多数の分子・原子の放射を分光観測する必要があり， LSTの広帯域と高い分解能はこれまでにない
効率的かつ詳細な観測を可能にするであろう．

Herschel宇宙望遠鏡や地上電波望遠鏡の観測により， 星形成領域の分子雲内にはフィラメント状の構造が普遍
的に存在し， 個々の星形成の母天体と考えられている分子雲コアや若い原始星の分布と良い相関を示すことが明
らかになった．また， 様々な領域に渡って，フィラメントの太さが 0.1pc程度という特徴的なスケールを持つこ
とが指摘されている (Arzoumanian et al., 2011, 2019)．これはフィラメントが星形成過程に何らかの役割を果た
していることを示唆しているが， フィラメントの形成過程やその特徴的なスケールを決定する機構， 小スケール
の星形成過程への影響は十分には理解されていない．また， 分子雲には磁場や乱流が普遍的に存在しており， こ
れが分子雲コア内に持ち込まれることで個々の原始星・原始惑星系円盤の構造や進化に影響していると考えられて
いる．そのため，これらの分子雲の内部構造はALMAで観測されるような個々の星・原始惑星系円盤形成過程の
初期条件・境界条件として極めて重要である．LSTによる多数の分子線を用いた分子雲スケールの系統的かつ網
羅的な観測と, ALMAによる個々の分子雲コア・原始惑星系円盤スケールの高分解能観測を組み合わせることで，
分子雲から円盤に至る星形成過程の統一的な描像が得られると期待される．また， 高感度な偏光観測を行うこと
ができれば， 視線方向の磁場を測定する Zeeman効果や Faraday回転の観測と天球面方向の磁場を測定するダス
ト偏光の観測を組み合わせることで分子雲内の３次元的な磁場構造を明らかにできる可能性があり， 形成過程に
おける磁場の役割の理解が飛躍的に進展することが期待できる．
これまでの研究で比較的の進んでいる低質量星の形成に対し， 大質量星形成領域は遠方にしか存在せず， また

大質量星は高密度な集団の中で形成されるため， 個々の天体を分解することが難しい． また, 大質量星は進化が
速く, その強烈な輻射フィードバックにより母体分子雲を破壊してしまう． これらの事情により, 大質量星形成過
程の観測的な理解は低質量星と比べて限定的である．大質量星の形成が低質量星のスケールアップ版として理解で
きるのか， それとも例えば強力な輻射フィードバックの影響によって定性的に異なるかは， 近年の大質量星形成
研究の中心的テーマである．また， 大質量星は集団の中で生まれるため， 周囲の環境との相互作用も考慮した研
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究が不可欠である．大質量星からの強力な輻射やアウトフローのフィードバックは， 星団の構造や進化にも大き
な役割を果たすと考えられている．LSTの高分解能観測により， 大質量星形成の舞台である Infrared Dark cloud

の構造を空間分解したり，若い星団におけるフィードバックの様子を調べることで，未だ謎の多い大質量星形成・
星団形成の理解に切り込むことができると期待される．
銀河における物質循環の理解には, 星形成だけでなく形成された星からのガスの還流も重要であり，赤色巨星か

らの質量放出や超新星爆発の理解が必要となる．LSTの高い感度と広い視野を活かして多数の巨星に対するモニ
タリングを行うことで， 巨星の進化と質量放出の関係を調べるこれまでにない系統的な観測が可能になる．これ
は超新星爆発の母天体や超新星残骸と星周物質の相互作用を理解する上で, 重要な研究となるだろう．また，星間
物質の重要な構成要素であるダストは超新星爆発によって放出されたガス中で形成されると考えられるが， 形成
されるダストの量は理論予測と観測の間に大きな齟齬があり， ダスト形成はまだ十分に理解されていない．LST

により超新星残骸中のダストやその材料となる分子の分布を詳細に観測することで， この問題を解決してダスト
の起源を明らかにすることができると期待される．超新星残骸は大きく広がった天体であるため， このような観
測には LSTの広い視野と高い感度が威力を発揮する．
星間物質は比較的低エネルギーで熱的な現象のみならず， 高エネルギーの天体現象とも密接な関係がある．超

新星爆発やコンパクト天体からのジェットと星間物質の相互作用で生じる衝撃波では高エネルギー宇宙線が加速さ
れる．また近年では原始星フレアやジェットなどでも高エネルギー宇宙線加速が起こっている可能性が指摘されて
いる．このような現象を理解するには幅広いエネルギーレンジに渡る多波長観測が必要であり， また宇宙線によ
る電離で生じたイオンやその化学反応生成物の観測も有力な観測手段となるため， ミリ波からサブミリ波にかけ
て幅広い帯域を有する LSTは極めて有用であり， この分野に新たな知見をもたらすことができると期待される．
近年, 銀河内部及び銀河と銀河間空間の間での物質の循環を理解することが, 銀河形成・進化の研究において重

要なテーマとなっている. Fermi/eRositaバブルは, 銀河中心付近からの質量放出の証拠であり, LSTによる広視
野・高感度のマッピング観測によってその物質の性質や運動を定量化することはこの分野の研究の精密化に大いに
役に立つはずである. また, LSTの性能ならば銀河中心付近の Central Molecular Zone （CMZ）に対する物質の
流入・流出を定量的に測定することが可能であり、銀河中心領域での物質の循環や、通常の銀河空間とは異なる環
境での星形成を明らかにできると期待される.

ALMAによって分子雲コア以下のスケールで進行する個々の星形成過程や， 原始惑星系円盤の内部構造，ある
いは系外銀河における分子雲の研究は大いに進展したと言える．一方で系内の分子雲スケール， 特にフィラメン
トやコアといった内部構造や分子雲と銀河環境との関係などの研究には，主にHerschel宇宙望遠鏡や JCMT，野
辺山 45m電波望遠鏡などの単一鏡による観測が用いられてきた．ALMAは個々の天体を高い分解能で観測するの
には極めて強力な装置であるが， 一方でその干渉計の特性から広がった天体を観測するにはmissing fluxの問題
があり，また観測帯域が限られているため， ACAやTotal Power Arrayを用いたとしても広い領域を効率的に観
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測するには向いていない．ALMAといえども万能の装置ではなく， 分子雲や星間物質といった広がった天体を観
測するには最適な装置ではないのである．Herschelの運用が終了した今， この分野の研究には JCMTなどの地上
望遠鏡が用いられているが， この分野の研究をより強力に推進するには ALMAと相補的になるような， 広帯域
で高い感度を持ち空間的にも周波数的にも高分解能を実現する次世代の大口径単一鏡望遠鏡が必要である． また，
偏光も含めて分子雲や星間磁場などのダスト連続波を用いた観測について， サブミリ波の大口径単一鏡望遠鏡は
キャンセルされた SPICAで行われるはずだったサイエンスのかなりの部分をカバーすることができるため，この
点でも LSTの果たす役割は非常に大きい．

表 5.1: 班員構成，担当
氏名 所属 主な担当章節
Doris Arzoumanian 国立天文台 第 5.2.4, 5.2.5, 5.3.1および 5.3.2節
岩崎 一成 国立天文台 第 5.2.3, 5.2.4, 5.2.5, 5.3.1および 5.3.2節
榎谷 玲依 慶応大学 第 5.2.8および 5.2.9節
大橋 永芳 中央研究院 第 5.3.3節
神鳥 亮 アストロバイオロジーセンター 第 5.3.1節
小林 将人 ケルン大学/国立天文台 第 5.2.1および 5.2.2節
佐野 栄俊 岐阜大学 第 5.4.3および 5.5.1節
島尻 芳人 九州共立大学 第 5.2.4および 5.2.5節
下井倉 ともみ 大妻女子大学 第 5.2.2および 5.2.3節
高棹 真介 大阪大学 第 5.5.2節
田中 圭 東京工業大学 第 5.2.7および 5.3.5節
塚越 崇 足利大学 第 5.3.3および 5.3.4節
徳田 一起 九州大学/国立天文台 第 5.2.11, 5.3.1, 5.3.2および 5.3.5節
富田 賢吾 東北大学 第 5.1および 5.7節
野沢 貴也 国立天文台 第 5.4.1および 5.4.2節
福島 肇 筑波大学 第 5.2.6および 5.2.7節
古屋 玲 徳島大学 第 5.2.5および 5.6節
守屋 尭 国立天文台 第 5.4.1および 5.4.2節
山本 宏昭 名古屋大学 第 5.2.10節

5.2 分子雲

5.2.1 銀河系内の分子雲の分布と性質

銀河は星と星間媒質と暗黒物質で構成される天体である．中でも銀河内の星間媒質から星が形成される現象（＝
星形成活動）は，銀河の力学的・熱的・化学的進化を駆動する最も重要な過程である．宇宙の歴史において，星が
いつ・どのような過程で・どのような性質を持って誕生するかは，宇宙の再電離史・金属汚染史・生命誕生史など
多岐に影響を与えるため，宇宙史の解明において本質的な課題の一つである．
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銀河の星間媒質は，複数の物理状態からなるガスの混相状態にある．この中でも特に分子雲とは，密度 ≳ 100

cm−3 ・温度 ≲ 50 K で主に水素分子からなるガス雲である．分子雲の高密度領域（フィラメント・分子雲コア）
が重力分裂・重力崩壊することで星が誕生するため，分子雲は銀河の星形成活動を決定する重要な天体である．同
時に分子雲の形成・進化過程は，分子雲周囲から集積する星間媒質の密度・速度・金属量などに依存しているため，
分子雲での星形成活動もそのような星間媒質の物理状態 (すなわち銀河環境)と密接に関係すると考えられる．さ
らに分子雲で誕生する大質量星からの輻射フィードバック・超新星爆発フィードバックは，銀河円盤の力学的・熱
的・化学的進化を駆動している．したがって分子雲は，個別の星の形成と銀河全体の進化の両方を駆動する重要な
天体である．近年の大型観測装置の開発・運用により，系外銀河，特に赤方偏移 2–4程度の遠方銀河でも分子雲の
存在が次々と明らかになっており (Tadaki et al., 2018)，分子雲進化の理解は天の川銀河から遠方銀河までの星形
成活動を包括的に理解するために必須である．また分子雲は銀河円盤内の力学にも重要な影響を与えており，分子
雲の空間分布は太陽系の銀河内での軌道進化 (Fujimoto et al., 2023)を明らかにするうえでも重要である．
一方で銀河の星形成効率は，分子雲の自由落下時間で分子雲が星に転換される効率と比べて，1%程度と極めて

非効率であることが観測的に知られており (Bigiel et al., 2008)，これは銀河進化の理解における大きな未解決問題
となっている．したがって天の川銀河での分子雲研究における最重要課題は，その形成・進化・終焉を解明するこ
とにある．
以下ではまず個別の分子雲について現状の理解をまとめたのち，分子雲の集団としての統計的性質と銀河構造と

の対応関係について現状の観測的知見をまとめる．最後に LSTへの期待を述べる．

分子雲の形成．・進化・終焉

以下では形成・進化・終焉の三観点を概観する．
(1) 形成
銀河の中性ガスの体積の大半は，Warm Neutral Medium（WNM）と呼ばれる希薄な温かい中性水素原子ガス

に占められている．したがってこのWNMから， 熱不安定性と呼ばれる暴走的冷却機構を介して，Cold Neutral

Medium (CNM) と呼ばれる冷たい中性水素原子ガスや分子雲が誕生する過程の理解が重要である (詳細は, 第 5.2.1

節参照)．その多くは，超新星残骸やHii領域の膨張・銀河渦状腕によるWNMに対する 20 km s−1 程度での超音
速圧縮が重要と考えられる (Koyama & Inutsuka, 2002)．一方でマゼラン雲などでは，銀河間相互作用によって銀
河脱出速度 ∼ 100 km s−1 に相当する 大規模な中性水素原子ガス流が誘発され，10 Myr 以内に急速に分子雲が形
成されている可能性が指摘されている (Tsuge et al., 2019). さらに太陽系近傍の星形成分子雲は，複数の超新星残
骸により形成されたと考えられる super bubble 構造の表面に，すべからく存在していることが，近年の Gaia 衛
星を用いた減光の三次元マップから示唆されている (Zucker et al., 2022). したがって，超新星残骸やHii領域・銀
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河渦状腕・銀河潮汐フローと分子雲との空間的な付随関係を調査し，形成過程を明らかにすることが極めて重要で
ある．

(2) 進化
1M⊙以下の小質量から 105 M⊙を超える大質量分子雲へと進化する過程は，星間媒質の質量集積が必要である．

銀河円盤全体の体積平均としては超新星残骸などの膨張による圧縮が 100万年に一度程度の高頻度で発生してお
り，一回の膨張イベントで 104 M⊙ 程度の質量が集積するため，このような圧縮過程による質量集積を 1000万年
以上に渡り繰り返すことが重要と考えられる (Inutsuka et al., 2015a; Kobayashi et al., 2017, 2018)．一方で近傍
銀河の大質量分子雲の空間分布から，大質量分子雲が銀河渦状腕に局在している様子も明らかになっており (Koda

et al., 2009; Colombo et al., 2014a)，銀河渦状腕による星間媒質の集積も重要と考えられる．またマゼラン雲の分
子雲探査から，より大質量の分子雲は周囲に纏う中性水素原子ガスの質量もより大きい傾向が見えており (Fukui

et al., 2009a)，分子雲質量成長への星間媒質集積の重要性が示唆されている．また, 形成された分子雲同士の衝突
合体も，分子雲質量成長や大質量星形成の誘発に重要と考えられている (第 5.2.8節を参照)．
これらを総合すると，大質量分子雲への進化には大規模な中性水素原子ガス・分子ガスの集積が必要であるが，

いずれの過程がこの質量集積に重要であるか，それは銀河環境に依存するのかが，十分明らかにはなっていない．
また，分子雲スケールでの星形成効率が質量集積過程ごとに変わるのか，大質量星フィードバック (電離・解離
による母体分子雲の破壊)を乗り越えるほどの高圧の質量集積が起きるかなどは，理論的な理解も限られており
(Goldbaum et al., 2011; Kobayashi et al., 2020)，観測的解明が望まれている．

(3) 終焉
分子雲の一生は破壊によって終焉を迎える．この破壊機構としては，大質量星からの輻射フィードバックや銀河

シアによる引き伸ばしなどがある (Jeffreson & Kruijssen, 2018)．孤立分子雲における大質量星からの輻射フィー
ドバックシミュレーションが進展しており，光電離・光解離と輻射圧により数Myr以内に母体分子雲が破壊でき
ることが示されている (Hosokawa & Inutsuka 2006; Kim et al. 2018; Fukushima et al. 2020a;詳しくは第 5.2.6節
を参照)．しかし，母体分子雲を完全に破壊可能な激しい大質量星星団形成が，分子雲進化のいつの段階で発生す
るかについて，まだ明確な理解が得られていない．これは未だ解明されていない分子雲の寿命について，短寿命説
（数 10Myr以内: Meidt et al. 2015）と長寿命説（100 Myr以上: Koda et al. 2009）の二つを切り分けるための不
定要素となっている．異なる進化段階にある分子雲を観測的にサンプルし，大質量星形成が発生する条件が整って
いるか統計的に検証する大規模観測が求められる．
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天の川銀河内の分子雲の空間分布とその質量関数

前述のライフサイクルについて銀河環境依存性を解明するためには，天の川銀河全体・系外銀河にわたる大規模
な分子雲観測が重要である．しかし ALMAなどの干渉計を用いても，分子雲の内部構造を pcスケールまで空間
解像できるのは大小マゼラン雲など極めて近傍の銀河に限られている．その一方で分子雲の空間分布・質量分布に
は，形成・進化・終焉過程が反映されており，LSTの高感度・広視野性能を活用してサンプル数を拡大し議論でき
る．本章では観測的に得られる統計量の中でも，特に分子雲質量関数に着目する．
天の川銀河内における 12CO(1-0)の大規模サーベイは，古くは FCRAO 14m鏡を用いたMassachusetts-Stony

Brookサーベイ (Solomon et al., 1985)や，Cerro Tololo 観測所チリ望遠鏡を用いたサーベイ (Dame et al., 1987)

が行われ，近年ではNANTEN2による銀河面サーベイが行われている．また観測領域はより狭いものの，13COや
C18O，12COの high-J 遷移をターゲットとしたサーベイが，次々と進展している（GRS，FUGIN，SEDIGISM，
CHIMPS，ThrUMMS，CHaMP，COHRS，MWISPなど; 詳細は Schuller et al. (2021)を参照されたい）．天の
川銀河内では分子雲の視線速度のみを用いた距離推定では近点・遠点を確定できない問題があるものの，これらの
大規模観測により，天の川銀河内の分子雲の空間分布も，近傍銀河と同様に明らかになりつつある．
これらの観測を総合すると，すでに 1000個以上の分子雲が同定されている．太陽系軌道内側では，106 M⊙を

超える大質量分子雲は渦状腕構造に付随するものが多く，分子雲の質量関数は冪関数 dn/dm ∝ m−1.6に従うこと
がわかってきた．一方で太陽系軌道外側では大質量分子雲が極めて少なく，分子雲質量関数は dn/dm ∝ m−2.2と
いう急峻な冪関数に従うことがわかってきた (Rice et al., 2016)．
このような冪指数は，主に進化過程と終焉過程のバランスで決定されている (Kobayashi et al., 2017)．例えば冪

指数が小さい（緩い冪関数），すなわち大質量分子雲が多い領域では，質量集積が効率よく働いていること（ない
しは終焉させる破壊機構が非効率であること）が示唆される．逆に冪指数が大きい（急峻な冪関数），すなわち大
質量分子雲が少ない領域では，質量集積が非効率（ないしは破壊が効率的）であることが示唆される．Kobayashi

et al. (2017, 2018)らの半解析的な分子雲質量関数時間発展モデルにより，冪指数は分子雲進化と破壊の時間スケー
ル比で決まることがわかった．ここでの進化時間は質量成長の e-folding時間，破壊時間は大質量星形成までに必
要な時間と大質量星フィードバックにより分子雲が破壊される時間の合計である．近年の観測から，大質量星はハ
ブ・フィラメント構造中で形成すると考えられるが（参照 5.2.4），ハブ・フィラメント構造が分子雲進化のどのタ
イミングで発生するかはまだ明らかではない．ハブ・フィラメント構造も分子雲質量集積の機構である超音速圧縮
により形成される可能性があるので，大質量星形成までに必要な時間は「(2)進化」で議論した質量集積の典型時
間 1000万年 (10 Myr)と同程度と以下では仮定して考える．さらに大質量星フィードバックで分子雲が破壊される
時間には，「(3)終焉」に示した輻射シミュレーションなどで示唆される 4 Myr を採用すると典型的な破壊時間は
10 Myr + 4 Myr = 14 Myrと考えられる．これに基づいて観測された分子雲質量関数の冪指数を説明するために
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は，分子雲進化時間が太陽系軌道内側で 10 Myr程度，太陽系軌道外側では 18 Myr程度とわかる．また系外銀河
でも同様の解析から，渦状腕領域で形成時間が短くなる傾向が示唆されている (Colombo et al., 2014a; Kobayashi

et al., 2017)．これらの解釈としては，渦状腕領域の中でも，特に進化時間が 10Myr以下と示唆される領域では，
渦状腕を通じた大規模な質量集積が効率よく発生していることを示唆する．一方，進化時間が∼ 10 Myrの領域で
は，超新星残骸による星間媒質の他数回集積が重要であることを示唆し，また進化時間が≫ 10 Myr である領域
は，電離領域や超新星残骸などが発達していないため，星間媒質の集積が非効率となっていることが考えられる．

残された課題と LSTへの期待:低質量分子雲と中性水素分子ガスの探査

しかしながらこれまでの観測で得られた分子雲質量関数は，観測の completeness limit よりも優位に大きい 105

M⊙以上の大質量分子雲に限られており，小質量側 (< 105 M⊙)でも大質量側と同じ冪指数の頻度分布になってい
るかはまだ未解明である．一方で 5.2.3節で後述の通り，分子雲は< 105 M⊙の小質量で誕生し巨大分子雲へと成
長するので，分子雲進化の完全な解明には，高感度・高空間分解能のサーベイ観測によって，低質量から大質量ま
で幅広い質量範囲での質量関数を取得することが必須である．系外銀河での同定は感度の点で難しいため，LSTの
高感度マッピング能力を活用した天の川銀河内のサーベイに期待が大きい．また< 105 M⊙の分子雲の数は，大質
量星形成にも寄与する分子雲衝突の衝突体として重要である（参照: 5.2.8節）．冪指数が前述の過程によるもので
あるか，あるいは分子雲衝突による成長や破壊であるか明らかにするためにも，< 105 M⊙の分子雲の探査が非常
に重要である．

LSTの高感度・高解像度観測から，分子雲の質量が小さく個数も少ないと考えられる渦状腕間領域や銀河系外
縁部も網羅した分子雲同定ができれば，分子雲質量関数の空間依存性を明らかにできる．例えば低質量側まで含め
た分子雲質量関数が得られた結果，渦状腕領域で進化時間が 10 Myr より優位に短い（分子雲がより大質量へ急速
に成長するため冪指数が緩くなり, −1.6よりも緩い）と示されると，渦状腕内部での質量集積による速い分子雲形
成・進化が重要であることが示される．また進化時間が 10 Myr より優位に長い（冪指数が−1.6よりも急峻）と
示されると，超新星残骸・電離領域の膨張による遅い分子雲形成・進化が重要であると示すことができる．さらに，
銀河系中心部から外縁部にかけて分子雲質量関数の遷移を調査することで，質量関数の金属量依存性に示唆を与え
ることが可能となる．
また分子雲としては同定されない，薄く広がった COガスの存在量の測定も，太陽系近傍で LSTにより実現し

たい．これまでの系外銀河における研究で，星形成率と分子ガス量との相関や分子雲寿命を議論する際は，そのほ
とんどが 12COなどを用いて分子ガス量や分子雲位置を議論してきたが (Chevance et al., 2022)，その分子ガスの
うち分子雲に含まれて実際に星形成に寄与している割合は今なお未解決の問題である (Koda et al., 2009).
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5.2.2 分子雲の全体的性質（100-10pcスケール）

分子雲における中心的な課題は「分子雲ライフサイクルの解明」である．分子雲は，超新星爆発やHII領域の膨
張・渦状腕衝撃波・分子雲衝突といった様々な質量集積過程を経て成長し，その内部で星形成を起こして大質量星
フィードバックにより破壊される．第 5.2.1節では， このような分子雲の進化・破壊の平均的な性質は，分子雲の
統計量である質量関数の形状に反映されることを述べた．
本節では，分子雲ライフサイクルにおいて，本質的な役割を果たす星形成と分子雲の間の関係に着目する．銀河

系の星形成過程の重要な未解決問題は，星形成の非効率性の起源である．銀河系の分子雲 (太陽軌道以内での総質
量は∼ 109 M⊙)が，自由落下時間 (分子雲の典型的な数密度 102 cm−3の場合∼ 4 Myr程度)で星に変換されると
すると，予想される星形成率は∼ 109 M⊙/4 Myr = 250 M⊙ yr−1となる．実際の観測で見積もられている星形成
率は∼ 2 M⊙ yr−1程度 (Chomiuk & Povich, 2011)で，予想値よりも極めて小さく，星形成は非常に非効率である
ことがわかっている (Zuckerman & Evans, 1974)．
我々の銀河系だけでなく近傍の多数の渦巻銀河において，ガスから星への変換効率の指標として，星形成率面密

度 (ΣSFR)と星間媒質の質量密度 (ΣHI+H2)の相関 (Kennicutt & Schdmit則)がよく用いられる (Kennicutt, 1998)．
ΣSFR と ΣHI+H2 の間には ΣSFR ∝ (ΣHI+H2)N の相関関係が存在し，冪指数 N は典型的に 1.4程度とされている
(Kennicutt, 1998)．これは単純に星間雲質量 (HIとH2を合わせた質量)に比例して星形成している (N = 1)だけ
でなく，星間雲同士が衝突して星形成を誘発する過程 (N = 2)も重要であることの示唆と考えられている (Bigiel

et al., 2008) さらにΣgas/ΣSFRは，星間媒質が星形成のために消費される枯渇時間 (depletion timeと呼ばれる)で
あり，観測的にはおおよそ 109 yr程度である．

Kennicutt-Schdmit 則は HI と H2 ガスを合わせた総密度を横軸にとるが，より星形成に関係すると思われる
HCN(J = 1 − 0)分子輝線などの高密度ガスを用いて推定した質量 (Mdense)を横軸にすると，この冪指数 N は
１に近く，高密度ガスから星への変換に要する時間はおおよそ ∼ 20 Myr程度となる (星形成率 SFR = 4.6 ×

10−8 M⊙ yr−1(Mdense/M⊙))(Lada et al., 2012)．ここでの高密度ガスの密度は> 104 cm−3程度で，第 5.2.4およ
び 5.2.5節で議論するフィラメント状構造に対応している．ただし，天の川銀河内の個別の星形成領域の観測から，
HCN分子輝線は光学的に厚く，捉えられた構造は，ダスト放射から同定された星形成領域と空間的には一致しな
い場合があるが，Shimajiri et al. (2017)は，局所的遠紫外線フラックスによる補正によって HCN(1 − 0)輝線が
高密度ガスの良い指標になることを示した．その結果，補正された高密度ガス質量を使って，近傍分子雲から系外
銀河にわたる 8桁以上にも及ぶ広い質量範囲 (102 M⊙ < M < 1010M⊙)で，星形成効率が普遍的な値 (星形成率
SFR = (4.5 ± 2.5) × 10−8 M⊙ yr−1) となることが示され，高密度ガスから星への変換時間Mdense/SFRはおよそ
20 Myrである．高密度ガスの密度> 104 cm−3に対応する自由落下時間は 0.4 Myrである．したがって，高密度
ガスから星への変換時間は，自由落下時間よりも約 100倍長く，非効率であることを示す．

183



5.2. 分子雲

このように幅広い密度スケールにおいて，星形成は非常に非効率であることが知られているが，分子雲の全体ス
ケールでは，その原因として，分子雲に普遍的に存在する超音速乱流と磁場が有力視されている．また 105 M⊙を
超える巨大分子雲では，形成された大質量星によるフィードバック (電離光子や輻射圧，星風)により母体の分子雲
が破壊され，全ての分子雲質量が星になる前に星形成が止まる．以下にそれぞれの過程について簡単にまとめる．
(1)超音速乱流
分子雲の内部乱流は，分子輝線の線幅や中心速度の分散で測定され，乱流速度 (σ)と分子雲のサイズ (L)には

σ ≃ 1 km s−1(L/1 pc)0.5 の関係がよく成立し，Larson則と呼ばれる (Larson, 1981; Heyer & Dame, 2015)．星形
成が起こるスケールである 0.1 pcを超えるスケールでの乱流速度は，分子雲の典型的な音速 (∼ 0.2 km s−1)を超
える速度をもつため，超音速乱流が存在している．Heyer & Brunt (2004)の図 1に，12CO(J = 1 − 0)から求め
た 27個の太陽近傍分子雲の大局的なサイズ-速度関係が黒丸で表されている．空間サイズや環境・星形成活動が大
きく異なるにもかかわらず，普遍的なサイズ-速度関係に従っていることがわかる．さらに，個々の分子雲内部の
密度構造と速度構造を position-position-velocity図から同定し，主成分解析 (Brunt & Heyer, 2002)からサイズ-速
度関係を導出したのが，同図の白丸である．分子雲の大局的なサイズ-速度関係と，個々の分子雲内部のサイズ-速
度関係は同じ普遍的な関係に従っている．
このような普遍的なサイズ-速度関係は，太陽近傍と環境が極端に異なる領域，例えば銀河系中心部や銀河系外縁

部では成り立っていないことが知られている．銀河系中心部では同じサイズに対して，速度分散が系統的に高く (Oka

et al., 2001)，銀河系外縁部では同じサイズに対して，速度分散が系統的に小さい (Heyer et al., 2001)．しかし，こ
れらの領域によって異なるサイズ-速度関係は，質量MMCの分子雲において，重力エネルギー∼ −GM2

MC/Lと，乱
流エネルギー∼ MMCσ

2/2 が等分配になっていると考えると説明できることが知られている．この両者の比はビリ
アル・パラメータと呼ばれ，α ∼ GMMC/σ

2Lと定義され，速度分散は σ ∼
√
Gα−1/2Σ

1/2
MCL

1/2 と表される．ここで
ΣMCは分子雲の平均的な面密度である．サイズ-速度関係の横軸をL×ΣMCに変更すると大きく相関が改善し，比
較的大きな分散が存在するが，おおよそα ∼ 1−10の範囲に分布する (Heyer et al., 2009; Miville-Deschênes et al.,

2017)．ただし，質量の小さい分子雲 (< 104−5 M⊙)ではビリアル・パラメータと質量は反相関する (α ∝ M−0.4,

例えば Miville-Deschênes et al., 2017, 系外銀河でも同様の傾向が見られる)．
超音速乱流により低い星形成率を説明するモデルとして，分子雲のビリアル・パラメータが 1のオーダで，上

記のサイズ-速度に従う定常的な乱流場を元にした乱流星形成理論がある (初めに星形成率を定量的に求めたのは
Krumholz & McKee, 2005)．超音速乱流により多数の衝撃波が生じ，密度が大きな擾乱を受け，低密度領域や高
密度領域が確率的に生じる．重力不安定の条件を満たした局所的な高密度領域が重力崩壊して星を形成するという
モデルである．しかし，定常的な乱流を元にしたモデルだが，超音速乱流は外部からの注入がないと速度分散が分
子雲を横切る時間程度ですぐに減衰してしまう (Stone et al., 1998)．したがって，乱流をどのように駆動するのか
を明らかにする必要がある．また，分子雲のビリアル・パラメータがなぜ 1のオーダなのかも，まだ明らかになっ
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ていない．
分子雲が局所的に星形成を起こしつつ，大局的に重力収縮しているというモデルがある (Ballesteros-Paredes

et al., 2011; Vázquez-Semadeni et al., 2019a)．分子雲が自由落下時間で重力収縮している場合，α ∼ 2となるた
め，ビリアル・パラメータだけからは観測的に大局崩壊しているかどうかは区別ができない．このモデルではビリ
アル・パラメータがオーダ 1に分布することは説明可能だが，最終的な重力崩壊によって星形成率が増加すること
が予想され，低い星形成率を実現するためには，大質量星からのフィードバックによって雲を破壊する必要がある．
分子雲が重力的に束縛されているかどうかは，いまだに論争が続いている．

(2)磁場
星間媒質は磁場に貫かれいてることが知られている．ローレンツ力は，磁力線を横切る流体の運動を妨げるよう

に働く．磁場の直接定量は極めて困難ではあるが，様々なスケールにおいて，様々な手法で観測が行われてきた．
分子雲全体をトレースする低密度領域 (AV < 2)の磁場については，ダスト減光された背景星の可視光および近

赤外偏光観測から，その天球面に射影した磁場方向の情報が得られている．例えば，太陽近傍分子雲 13領域の大
局的な柱密度分布の長軸の方向 (分子雲は大局的に伸びた構造をしている) と，偏光観測から得られた磁場方向を
比較すると，分子雲全体を含むスケールにおける磁場の方向が，柱密度分布の伸びた方向に平行な分子雲と，垂直
な分子雲に二分されること指摘されている (Li et al., 2013)．さらに Li et al. (2017)は，磁場方向と柱密度分布の
伸びた方向の違いによって星形成率が異なることを発見した．磁場と柱密度分布の伸びた方向が平行な分子雲の方
が，垂直な分子雲よりも星形成率が高い傾向がある．これは磁場が個々の分子雲の星形成率に影響を与えている可
能性を示唆しているが，その起源はわかっていない．

Luk et al. (2022)は，Taurus分子雲において，CO観測により導出した速度分散の非等方性の方向と Planck衛
星により求めた磁場の方向の成す角が，低柱密度では∼ 45◦未満となりおおよそ沿っていたのに対して，高柱密度
では大きくズレることがわかった．これは低密度部では磁気乱流が磁場と速度方向を決め，高密度部では重力が支
配的であることを示唆していると考えられている．Planck衛星によるダスト連続波の偏光観測でも，天球面に射
影した分子雲の磁場の方向が広域で見積もられている (Planck Collaboration et al., 2016b)．
しかしこれらの結果は限定された近傍星形成領域の結果であることから，今後より遠方の分子雲 (特に大質量星

形成をホストしている分子雲)まで網羅的に，100–10pcスケールの磁場観測が必要である．しかし Planck衛星の
分解能では，100–10pcの分子雲スケールのデータが少なく，またHershcelを始めとする赤外線衛星ではトレース
できていない大スケールであるため，今後，より遠方の分子雲 (特に大質量星形成が起こっている分子雲) まで網
羅的に，100–10pcスケールの磁場観測が必要である．
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(3)大質量星によるフィードバック
大質量星によるフィードバック (電離光子放射，星風，超新星爆発)は，巨大分子雲において星形成を終わらせ

ると同時に，分子雲を破壊する．また，時間がたち十分勢いの弱まったフィードバック過程は，ガスを集積して次
の分子雲の形成を引き起こす．このためフィードバックは星形成と分子雲ライフサイクルを駆動する極めて重要な
過程である．
直接，Young Stellar Object (YSO)を観測できない遠方での星形成率の測定には，大質量星の周囲の電離領域か

ら放射されるHαが星形成の指標としてよく用いられる．例えば，天の川銀河から約 2Mpcにある渦巻銀河NGC300

における，星形成領域 (Hαにより同定)と星間媒質の空間分布は，大スケールで平均化した場合には良く相関する
が，50 pc以下の小スケールでは反相関するという報告がある (Kruijssen et al., 2019)．彼らのモデルによると，観
測された反相関を説明するためには，分子雲が 1.5 Myrの時間スケールで，破壊される必要がある．これは一旦
大質量星形成が始まると，母体の分子雲は速やかに破壊されることを示唆する．一方でKawamura et al. (2009a)

は，マゼラン雲において，分子雲を大質量星形成活動の度合いに応じて３つのカテゴリに分類 (Type I: 星形成活
動がない分子雲，Type II: 小さなHII領域が付随する分子雲，Type III: HII領域と若い星団の両方が存在する分子
雲)し，星形成活動が活発なType III分子雲は，Type IとType II分子雲よりも大きな質量をもつ傾向があること
を示した．さらに，Fukui et al. (2009b)は，分子雲を取り巻くHIガスの質量も星形成活動が活発なType IIIで大
きいことを示した．
母体分子雲の破壊が始まるまでの時間スケールは，分子雲質量への依存性がある可能性がある (すなわち分子雲

ごとに時間スケールが異なる)．したがって，トレーサー間の空間的反相関を調べる統計的手法のみでは，真の時
間スケールを求めることは困難であると考えられる．分子雲全体のライフサイクルの理解には，分子雲がどのよう
に質量を得て成長するかの理解が引き続き不可欠である．

残された課題と LSTへの期待: 複数輝線による分子雲ライフサイクルの描像

LSTでは，天の川銀河内の分子雲サーベイにより，分子雲の乱流速度と Larson則について，分子雲の性質との
対応関係を調べることが期待される．分子雲は質量が大きいほど星形成活動が活発な傾向にあるが，そこには大き
な分散があり，105 M⊙ほどの大質量分子雲でも大質量星形成が起きていない例もある (Shimoikura et al., 2018a)．
LSTを用いてC18O分子輝線などによるサーベイ観測を実行することにより，分子雲内の乱流速度やその空間相関
を詳細に調査し，分子雲質量と星形成率への依存関係を明らかにすることが必要である．大質量星形成領域では
YSOによるアウトフロー現象や衝突現象などが起きており，速度構造は複雑である．速度構造の調査のためには
熱運動を分解可能な 0.1 km s−1 程度の速度分解能が求められる．
さらに分子雲の内部は階層的な密度構造・乱流構造になっていることが知られており (Kobayashi et al., 2022)，
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従来の 12CO,13CO, C18Oだけでなく，臨界密度がより高いHCN分子輝線なども含めたサーベイが，LSTの高感度
な性能に期待される．これまでの天の川銀河サーベイは，第 5.2.1節で述べた通り多数行われている. とりわけ, 日
本コミュティとしては LSTと同等の口径をもつ野辺山 45m鏡の FUGINによる経験を活かし，より高感度なサー
ベイを南天で実現できることが強みである．FUGINでは J = 1− 0でのC18Oと 12COとで見積もられるそれぞれ
の質量比 (“dense gas fraction”)が，分子雲質量に占める星形成フィラメントの質量割合に近いという傾向があり
(Torii et al., 2019)，これを大規模に検証するサーベイが LSTには望まれる．一般的に，12CO(J = 1 − 0)分子輝
線は，分子雲の低密度領域を観測する良いトレーサーとなる．一方，C18O(J=1-0)分子輝線については，Herschel

衛星によって捉えられたフィラメントよりも低密度のガスをトレースするとの報告があることから (Torii et al.,

2019)，J = 2 − 1や J = 3 − 2といったより高い遷移の観測が必要となる．よって，LSTには，12CO(J = 1 − 0)

と，例えば C18O(J = 3 − 2)等を同時観測が可能な受信機が求められる．
さらに連続波の偏波装置を実装し，ダストの整列起源と思われる 10–100pcスケールの偏波から磁場構造を推定

することが，分子雲全体から個別の星形成誕生をつなぐ重要な観測になる．上で述べた通り，分子雲の大局的な密
度構造と磁場の相関が分子雲の星形成率の大小に関係するという結果が得られているが，太陽近傍の分子雲に限ら
れている．LSTにより同様の観測が遠方の大質量星形成領域や，系外銀河で可能になれば，多様な環境下での星
形成における磁場の役割への理解が深まると期待される．また速度の非等方性との相関を調べた研究は，太陽近傍
の中でも一部の分子雲に限られており，さらに多くのサンプルを基にした検証が望まれる．
さらに，特に 850 µmよりも短波長側に複数バンド設けることで，全強度・偏光度・偏光強度の波長依存性を調

べることで，ダストサイズの空間分布を解明できる可能性もある (例えば Fanciullo et al., 2022))．これはダスト
サイズが分子雲のどの密度構造でどのように進化するか，Mathis-Rumpl-Nordsieck(MRN)サイズ分布の起源は何
か，惑星形成の初期条件モノマーサイズの制限に極めて重要と考えれる．
最終的には，これらの観測結果を総合した分子雲ライフサイクルの描像を確立することが LSTでの 10–100pcス

ケールでのサイエンスゴールになる．特に，分子雲の進化段階のいつ大質量星形成がおこり，それが母体分子雲の
完全な破壊に至るのか，を解明することが望まれる (Chevance et al., 2022)．LSTでは単一鏡の特徴を活かして数
1000オーダーでの分子雲をサンプルが期待される．よって，大質量形成や星団形成の母体となる分子雲内のクラ
ンプのサンプルも増やすことができる．Shimoikura et al. (2018a)では，野辺山 45m鏡を用いた星団形成領域の
統計的観測によって，星団付随の有無によるクランプ分類から星団形成の進化の追跡を試みている．野辺山 45m

鏡で得られたサンプルに，LSTによる南半球でのサンプルを増やすことにより銀河系内の大質量形成・星団形成
の進化・過程の解明が期待できる．
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5.2.3 分子雲の形成と進化

第 5.2.1節および 5.2.2節で述べたとおり，分子雲のライフサイクルは銀河進化の要であり，その中で分子雲の形
成と進化・破壊は主要な過程である．分子雲は星間媒質の中で最も濃密で冷たい成分であり, 星形成の舞台となる
極めて重要なガス雲である．分子雲の材料となるのは銀河円盤の赤道面から約 400 pc(太陽位置での値)の厚みで
分布する電気的に中性な原子ガスである (Kalberla & Kerp, 2009)．中性原子ガスは数桁に及ぶ広い密度・温度範
囲で存在し，低密度 (n ∼ 0.1 − 1 cm−3)では輻射冷却効率が低く高温 (∼ 8000 K) の温かいガス (Warm Neutral

Medium, WNM)となるが，高密度 (n ∼ 10 − 100 cm−3)では効率的な冷却により低温 (∼ 100 K)の冷たいガス
(Cold Neutral Medium)となる．その結果，原子ガスは密度が大きく異なる多相が同じ圧力になり隣接して存在す
るという多相星間媒質となる．
分子雲形成は，原子ガスが超新星爆発やスーパーバブル・銀河渦状腕が引き起こす衝撃波によって圧縮されるこ

とで引き起こされる．衝撃波により圧縮された原子ガスは熱的に不安定となり，暴走的に冷却・凝縮する．Koyama

& Inutsuka (2002)は，先駆的な 2次元流体シミュレーションにより，衝撃波圧縮された領域は，熱的不安定性に
より形成された塊状の低温高密度なガス雲と，それを取り囲む衝撃波加熱された温かい原子ガスが入り乱れた多相
乱流状態になることが示した．温かいガスの音速程度の乱流は，低温雲にとっては超音速であるため，低温ガス雲
は，温かいガス中を自身の音速よりも大きな速度で運動する．このガスの運動をCOなどのガス雲のトレーサで見
ると，超音速乱流 (Larson, 1981)として観測される (Koyama & Inutsuka, 2002)．この小さな低温雲が，原子ガス
の集積や合体により成長し，分子雲へと進化する．多数の微細分子雲が超音速の相対速度で運動していることは，
観測的にも確かめられている (Tachihara et al., 2012)．

磁場によって制御される初期分子雲形成・進化

分子雲の形成時間は，観測的な例では，大マゼラン雲内の巨大分子雲の周囲に付随する原子ガスの運動から，約
10 Myrと見積もられている (Fukui et al., 2009b)．このとき分子雲周囲の原子ガスの密度は，希薄なWNMより
も高密度 (n ∼ 10 cm−3)である．我々の銀河系でも，分子雲の近傍に存在する原子ガスにおける CNMの割合は，
平均的な星間空間での値よりも高いことが知られている (Stanimirović et al., 2014)．銀河大域シミュレーションに
おいても，分子雲へと進化する直接の材料は高密度な原子ガス (n ∼ 20 cm−3)であることが示されている (Baba

et al., 2017)．過去の流体シミュレーションでは，希薄なWNMを，その平均の減光量AVが 1 magになるまで集
積するには非常に長い時間≫ 10 Myr がかかる (also see Hartmann et al., 2001)と考えられてきた．したがって，
観測的および理論的な観点から，平均密度の高いCNMを含む二相の原子ガスを材料にした分子雲形成プロセスが
もっともらしい．
磁場は分子雲形成にどのような役割を果たすのだろうか？ Iwasaki et al. (2019)は，自己重力を考慮しない分子
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雲形成シミュレーションをおこない，高密度原子ガスの集積方向と磁場方向によって，分子雲形成効率と分子雲の
性質がどのような影響を与えるかを調べた．磁場にほぼ沿って集積した場合は，集積方向の速度分散が卓越した非
等方な超Alfvénic乱流が駆動され，乱流が卓越した分子雲へと進化する (Inoue & Inutsuka, 2012, など参照)．磁
場に対して 10◦程度傾けて集積した場合，衝撃波圧縮で増幅された磁場によって乱流が抑制され，磁場に沿って集
積した場合よりも高密度な分子雲が形成される．さらに角度をつけて原子ガスを集積した場合，磁気圧により分子
雲形成が妨げられる．このように磁場は，分子雲の物理的な性質を決めている可能性がある．Iwasaki & Tomida

(2022)は，さらに自己重力を考慮した分子雲形成シミュレーションをおこない，磁場に対して少し傾けて原子ガス
が集積した場合に，フィラメント状の構造が形成されることを明らかにした．原子ガスの集積方向が磁場に対して
ランダムとすると，磁場にほぼ沿った集積が起こる確率は無視できるので，分子雲において，フィラメント状構造
が普遍的にみられるという観測結果と整合的である (André et al., 2010)．また，∼ 105yrの若い星団が付随する
暗黒星雲の観測から，その内部のフィラメント状分子雲に対して垂直に貫く磁場の存在が確認された (Shimoikura

et al., 2019; Kusune et al., 2019)．これは，磁場が分子雲形成後のフィラメントの形成とその進化にも重要な役割
を果たしていることを示している．
局所分子雲形成シミュレーションにより，温度が 10Kの分子雲のみが空間的に充填されているのではなく，原

子ガスが塊状の分子雲を埋めるように存在していることが明らかとなった．これは原子ガスの集積によって，乱流
が駆動されるとともに，その乱流によって原子ガスが分子雲内部まで取り込まれるためである．実際に分子雲内部
の方向に二相原子ガスの吸収線が同定されている (Stanimirović et al., 2014; Nguyen et al., 2019)．
化学反応にも分子雲の多相乱流の影響が表れる．H2のダスト上での形成時間は，分子雲の平均的な密度 102 cm−3

のとき，10 Myr程度 (形成時間は密度に反比例して減少する Hollenbach et al., 1971)と見積もられ，流体運動の
影響を強く受ける．高密度な領域で効率的に形成された H2は乱流拡散し，平衡状態ではほとんど H2が存在しな
い高温低密度な領域に温かいH2が存在できる (Valdivia et al., 2016)．その他，温かいガスの生成機構として，超
音速乱流による衝撃波加熱がある (Myers et al., 2015)．実際に温かく励起されたH2は，遠紫外線の吸収線として
検出されている (例えば Gry et al., 2002)．このように衝撃波加熱されたガスや分子雲内部に存在する温かい原子
ガスは，高い吸熱温度をもつ化学反応で生成されるCH+の過剰な存在量 (Lambert & Danks, 1986) を説明する可
能性がある (Myers et al., 2015)．このような温かいガスに存在する分子は主に吸収線で同定されている．これま
で，Taurus分子雲の縁でのH2輝線の検出 (Goldsmith et al., 2010)や，分子雲内部の星形成に関連しない領域で
の中間回転励起 CO輝線の検出 (Larson et al., 2015)がなされているが，詳細な空間構造まではわかっていない．
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巨大分子雲への進化

多相ガスの微細構造まで分解する高解像度での計算が可能な，局所分子雲形成シミュレーションによって，少な
くとも形成初期の分子雲の内部には大量の原子ガスが存在し，原子ガスの乱流エネルギーは，COで同定される分
子ガスの乱流エネルギーを凌駕することがわかっている (Inoue & Inutsuka, 2012; Iwasaki et al., 2019)．第 5.2.2

節で述べたとおり，巨大分子雲の重力エネルギーは乱流エネルギーに匹敵するほど大きいが，そのような場合でも，
原子ガスを含めた多相ガスとしては，重力的に束縛されてないという可能性を示唆している．しかし，数 10 pcの
計算領域をもつ局所シミュレーションで到達できる分子雲質量はせいぜい 104 M⊙程度で，まだまだ小さく，巨大
分子雲 (M > 104−5M⊙)への進化を追うためには，銀河規模でのシミュレーションが必須となる．
巨大分子雲への進化は，超新星爆発やスーパーバブルによる圧縮，銀河渦状腕やバー構造による圧縮，分子雲同

士の衝突などが複合的に働いて起こると考えられている．その質量獲得の過程で，原子ガスが分子雲へと降着し，
また分子雲同士が衝突することで分子雲内部乱流が駆動される．近年では，星間ガスの多相構造を考慮した準大域
シミュレーション (例えば Hennebelle & Iffrig, 2014; Walch et al., 2015; Kim & Ostriker, 2017, がある．1kpc程
度の計算領域で銀河円盤を切り取り， 超新星爆発を始めとした大質量星からのフィードバックが駆動する分子雲
ライフサイクルを捉える)や，銀河円盤全域を考慮した大域シミュレーション (例えば Wada et al., 2011; Dobbs

et al., 2011; Baba et al., 2017)が行われている．

原子ガス集積による超音速乱流駆動

上記の通り，星形成過程で重要と思われている超音速乱流は，分子雲の質量獲得の際に起こる原子ガスの集積や，
分子雲同士の衝突合体に伴って駆動される．先行研究では，分子雲の大局的な重力崩壊を妨げるのに十分な超音速
乱流を駆動可能であるという結果 (例えば Padoan et al., 2016; Ganguly et al., 2022)と，大域重力収縮するとい
う結果 (例えば Baba et al., 2017; Jeffreson et al., 2020) が得られており，分子雲の大局的な物理状態については，
未だ論争が続いている．このような不一致の考えられる大きな原因の一つは，大質量星からのフィードバックのサ
ブグリッドモデルの違いである．それに加えて，多相乱流を捉えるためには極めて高分解能の計算が必要なのも原
因の一つである．Kobayashi et al. (2020)は，原子ガスの集積によって駆動される乱流を捉えるためには，少なく
ともガスの冷却過程を十分分解する必要があることを示し，例えば，太陽金属量で典型的な集積条件のもとでは，
少なくとも∼ 0.02 pcの分解能が必要となる．銀河構造を考慮した数値シミュレーションは分子雲ライフサイクル
を追うことができる反面，フィードバックのサブグリッドモデルの不定性が大きく，多相乱流を分解することが困
難で，分子雲進化における超音速乱流駆動プロセスはまだ理論的には未解明である．
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残された課題と LSTへの期待

微小分子雲の観測
熱不安定性は，熱伝導による抑制が効くスケール (Field長と呼ばれる．分子雲形成時のField長はおおよそ 10 au

程度． Field, 1965) 近くまで大きな成長率を持つため (Koyama & Inutsuka, 2000)，分子雲は極めて細かな構造と
して誕生し，成長することが期待されている．Field長を空間解像して観測的に検証することは困難であるが，星形
成領域の縁で星間ガスが圧縮された領域において，約 0.1 M⊙の微小な分子雲が存在することが観測的に知られて
おり (例: Pegasus領域のNANTEN望遠鏡による観測 Yamamoto et al., 2006a)，熱不安定性による微小分子雲形
成が起こっていることの観測的示唆であると考えられている．同様の微小分子雲は高銀緯分子雲 (Sakamoto, 2002)

や，Taurus分子雲周囲の低柱密度領域 (Sakamoto & Sunada, 2003)，Polaris Flare(Falgarone et al., 2009) などで
見つかっている．Tachihara et al. (2012)は，HII領域に接している分子雲の縁で，互いに超音速の相対速度をも
つ大きさ 103 au–104 auの微小分子雲を発見した．高感度観測かつ広い視野観測により，低柱密度領域 (AV < 1)

から分子雲本体の高柱密度領域までの密度構造と速度構造を明らかにすることで，実際にこのような微小構造が分
子雲本体の内部まで普遍的に存在しているか，また，乱流状態が進化の過程で分子雲の力学状態にどのように引き
継がれているか，の観測的検証が望まれる．

複数密度・温度トレーサと偏光観測による低星形成率の起源の解明
分子雲の形成・進化を追い，低い星形成率の起源と考えられている超音速乱流駆動と磁場構造をとらえるために

は，原子ガスから分子雲に至る幅広い密度・温度範囲のガスを網羅的に観測する必要がある．特に局所分子雲形成
シミュレーションによると，原子ガスと分子ガスは空間的に入り乱れて存在し，原子ガスのほうが大きな乱流エネ
ルギーをもっていること (Inoue & Inutsuka, 2012)，そして超音速乱流駆動の効率は，原子ガスの密度構造に依存
することが示唆されている (Kobayashi et al., 2020)．LSTにより，CIや CO(とその同位体)その他様々な密度・
温度トレーサーによってこれまで観測が難しかった低密度領域も含めた高感度かつ広域のマッピングができれば，
超音速乱流の駆動源である原子ガス集積の運動エネルギーがどのように分子雲の超音速乱流に転換されているか，
に迫ることができる．それに加え LSTの偏光観測 (直線偏光・可能ならば Zeeman観測)により，広い密度範囲で
磁場構造が得られれば，磁場が流体運動にどの程度影響を与えているかがわかるだろう．

衝撃波の検出による分子雲乱流構造の同定
前述のとおり，多相ガス中の超音速乱流により，至る場所で衝撃波が生じて乱流の散逸が起こる．これまで衝撃

波による散逸を示唆する分子輝線として，中間励起 CO輝線が提案されている (Pon et al., 2012)．Larson et al.

(2015)は，Herschel-SPIREを用いて Taurus分子雲を観測し，星形成活動に付随しない中間励起 CO輝線 (J = 8

までの励起)を検出しているが，感度不足は否めない．LSTの高感度観測によって，衝撃波散逸起源の中間励起CO
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輝線やその他の衝撃波トレーサで衝撃波加熱領域をとらえ，その空間構造が描ければ，密度・温度をトレースする
輝線観測結果と比較することで，速度勾配の原因が推定可能となり，より詳細な速度構造解明につながる．輝線観
測とPDRモデルと合わせることで，密度と磁場に制限が与えられると考えられる．分子雲の進化に対する示唆も，
乱流の散逸率に対する制限と，周囲からの原子ガス集積によるエネルギー注入率との比較により得られる．

5.2.4 分子雲中の高密度構造形成

Herschel宇宙望遠鏡がおこなった近傍分子雲のダスト連続波広域観測により，分子雲には細長い円柱状の高密
度構造 (以下フィラメントと呼ぶ)が普遍的に存在し，星を生む分子雲コアは，単位長さあたりの質量が臨界質量
を超えるフィラメント内に存在していることが明らかとなった (例えば André et al., 2014)．また中・小質量形成
領域だけでなく，大質量星および星団形成領域や，大小マゼラン雲などの低金属量環境下においても，フィラメン
トの重要性が指摘されており，様々な環境における広い質量範囲の星形成においてフィラメントが重要な役割を果
たしている可能性がある．フィラメントにおける星形成パラダイムは，星形成研究の連鎖的星形成 (Elmegreen &

Lada, 1977)と分子雲衝突 (Fukui et al., 2021a, 第 5.2.8も参照のこと)と並び，星形成３大パラダイムの一大潮流
となっており，現在世界中で活発に研究がなされている．
フィラメント構造はどのように形成されたのだろうか？第 5.2.3節で述べたとおり，分子雲自体は，原子ガスが

超新星爆発やスーパーバブル・銀河渦状腕衝撃波で圧縮された結果形成される．その結果，分子雲中では超音速
乱流が駆動され，その内部でフィラメント状構造が形成されたと考えられている．これまでハーシェル宇宙望遠鏡
による観測の前から，様々なフィラメント形成メカニズムが提案されてきた．代表的な説として，衝撃波で圧縮
されたガス層の重力不安定性によりフィラメントに分裂したという説 (例えば Miyama et al., 1987)や超音速乱流
により階層的に形成されるシート状の構造が重なることでフィラメントが形成されたという説 (例えば Pudritz &

Kevlahan, 2013)，非一様な密度構造を衝撃波が通過したときに衝撃波後面に生じる収束流により形成されたとい
う説 (Inoue & Fukui, 2013)がある．フィラメント状分子雲は複数のメカニズムにより形成されうる構造である．
どの説がフィラメント形成過程として最も有力かを明らかにするためには，それぞれの形成メカニズムにより作ら
れるフィラメントの特徴を理論的に明らかにし，それらを観測的に実証する必要がある．
提案されているフィラメント形成過程は，分子雲において衝撃波圧縮や乱流・自己重力といった重要な物理過程

が原因となるもので，どの形成過程が有効に働くかは，様々な要因に依存すると考えられる．例えば，近年の理論
研究 (Abe et al., 2021)は，衝撃波圧縮によるフィラメント形成過程は，衝撃波速度によってそのメカニズムが変
わることを明らかにした．ある臨界速度よりも衝撃波速度が小さい場合は乱流と自己重力によるフィラメント形成
が主要に働き，また，衝撃波速度が大きい場合は衝撃波後面の収束流によるフィラメント形成が主要に働くことを
示した．彼らは，フィラメントが星を形成するまでのタイムスケールとフィラメントの単位長さあたりの質量の進
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化が衝撃波速度の関数として変化することを示した．この結果は，衝撃波速度は分子雲の星形成活動に重要な影
響を与えることを示唆している．さらに，シミュレーションから，この衝撃波速度の違いによる２つの星形成メカ
ニズムでは，速度構造が異なることが予測されている (図 5.1参照)．これらの予測は，観測データからフィラメン
トの軸に対して直交方向の位置-速度図を解析することで検証することが可能である (例えば Arzoumanian et al.,

2018, 2022)．

フィラメント形成の観測的示唆

おうし座分子雲の星形成フィラメント周辺の速度構造の観測により，フィラメント本体を介して両側に，それぞ
れ赤方偏移と青方偏移した２つの速度成分検出された (図 5.2右を参照のこと． Palmeirim et al., 2013; Shimajiri

et al., 2019b)．これらの観測は，周辺ガスがフィラメントに流れ込んでいることを示している．おうし座分子雲
は，ペルセウスOB2 associationによって形成された遠方に位置するバブル状構造の端と手前側に位置するローカ
ルバブルの端にまたがって分布していることから，これらバブルの両側から圧縮されているのであろう (Shimajiri

et al., 2019b; Zucker et al., 2022)．つまり，理論モデルで提唱されているように，衝撃波圧縮がシート状の雲を形
成し，フィラメントに垂直な方向に沿ってガスが流れ込んでいると解釈できる．

PV diagram along the spine

log NH2 [cm-2]

type-O case 
(face-on view of the shocked sheet)

type-G case
(viewing angle 45o to the shocked sheet)

averaged PV structure 
along the y-axis

type G/C case

図 5.1: 左) 異なる２つのフィラメント形成メカニズム (タイプG/C，タイプO)の模式図．淡青の平板状の構造
は，フィラメント形成がおこる衝撃波圧縮層を表す．黒実線は磁力線の向きを表し，赤と紫の ƒƒ太い矢印はガス流
の向きを表す (Pineda et al., 2022)．右) 上段には，タイプ G/Cとタイプ Oを想定したフィラメント形成シミュ
レーションで得られた柱密度分布を図示している．下段には，各形成メカニズムで作られたと思われる観測された
フィラメントの位置-速度図 (Inoue et al., 2018; Arzoumanian et al., 2018; Abe et al., 2021)

この解釈を確認し，また，フィラメント形成過程を理解するためには，以下の 3点が重要である．
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図 5.2: 左)おうし座分子雲にあるB211/B213フィラメント付近におけるCO輝線の積分強度図 (赤と青:12CO(1−0)，
緑:13CO(1− 0)) (Goldsmith et al., 2008; Palmeirim et al., 2013)．右) フィラメント付近の速度構造を表した模式
図．フィラメントに相当する中間的な速度成分をもつ領域を緑で示し，赤方偏移した速度成分と青方偏移した速度
成分をもつ領域をそれぞれ赤と青で示す．この速度構造は，ガス層の中に存在する B212/B213フィラメントへの
ガス降着流として解釈されている (Shimajiri et al., 2019b)．フィラメント形成過程と，周囲からのガス降着による
進化過程を明らかにするためには，このような観測を多くの系統的なフィラメントのサンプルに対しておこなうこ
とが必要である．Reproduced with permission from Astronomy & Astrophysics, ©ESO

1. 多くのフィラメントと分子雲をサンプルし，フィラメント軸の天球面に対する傾き角がランダムだと仮定し，
projection effectによるバイアスを統計的に取り除く．

2. フィラメントの両側をカバーする数パーセクスケールの速度マップを取得し，フィラメント形成におけるタ
イプG/C(重力 (Gravity)および乱流による圧縮 (Compression)によるフィラメント形成)とタイプO(斜め
(Oblique)MHD衝撃波によるフィラメント形成)のプロセスの再現性を系統的に評価する．

3. 異なる環境下にあるフィラメントおよび分子雲を観測し，衝撃波圧縮の起源やフィラメント形成・進化過程
への環境の影響を検討する．

一般的に観測から得ることができるのは post-shockであり，衝撃波の速度の情報を直接的に得ることができない．
しかし上記 3点の観測から，圧縮の起源となった衝撃波の速度を間接的に得ることができる可能性がある．

LSTの役割

(1) 広い周波数カバレッジ，(2)ガスの音速を分解可能な 0.1 km s−1の速度分解能，(3)効率よく数平方度の広域
観測を行うためのマルチビーム受信機を兼ね備えた LSTは，フィラメント研究に必要な，低密度域から高密度域の
ガスを捉えることを可能とする複数の分子線遷移のデータの取得を可能とし，以下について調べることができる．
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• 分子雲中の乱流を調べ，分子雲が亜/遷移/超音速運動をしているか，いつどこでこれらの異なる
領域間の遷移があるかを明らかにする．

• フィラメントに沿った速度勾配，フィラメントの進化，質量降着率の推定，進化のタイムスケー
ル（フィラメントが重力的に不安定になりコアに分裂するまでにどれくらいかかるか）．フィラ
メントの周辺を観測するためには，低密度トレーサー（COなど）での広域観測が必要となり，高
密度ガストレーサーでのフィラメント内部（0.1 pc以下）の速度構造の分解には，LSTの高空間
分解能が必要となる．

5.2.5 分子雲中の高密度構造の性質

太陽近傍 (距離< 500 pc)におけるフィラメントの性質と小・中質量星形成

質量収支
第 5.2.2節で述べたように，星形成率は高密度ガスの質量に比例することが観測的に示唆される．この高密度ガ

スの約 60-90%がフィラメント構造にあるため (Arzoumanian et al., 2019; Roy et al., 2019; Kumar et al., 2020a)，
星形成率はフィラメント質量に比例していると考えられる．したがってフィラメントの何割のガスがどれだけの時
間で星になるのかが分かれば，銀河円盤スケールや分子雲スケール観測される星形成効率や星形成率をフィラメン
トから明らかにすることができる．
観測的には，分子雲中全体におけるフィラメント構造の割合は星形成領域によって大きく異なる．その一方で，

フィラメントのうち将来星形成を起こすと思われる重力的に束縛された分子雲コアになるのは約 15-20%であるこ
とがわかっており，分子雲コアが星形成を起こすまでの時間スケール (∼ 1Myr．Class IIのYSOとの数量比から
推定)とコアから星への変換効率 (∼ 0.4．コア質量関数と星初期質量関数のピーク質量の比から推定)と合わせる
と，星形成率が∼ 2 × 10−8(Mfil/1M⊙) yr−1と予想される (Könyves et al., 2015, 2020)．ここでMfilはフィラメ
ントの質量である．この星形成率は，観測値と整合的である (例えば Lada et al., 2012; Shimajiri et al., 2017)．
しかしこれらの結果は，詳細なフィラメント構造観測が可能な太陽近傍にある分子雲 (距離が 450 pc以下) に対

する観測から得られたものである．そのため，銀河系中心部や銀河外縁部，HII領域をすでにもった大質量星形成
領域，孤立した分子雲など，異なる環境下において，フィラメントを介した星形成率がどのように決まっているの
かを調べることが非常に重要となる．

動径分布 (フィラメント幅)

ハーシェル宇宙赤外線望遠鏡によるダスト連続波観測で同定されたフィラメント状構造は，多様な長さと中心柱密
度，線密度 (単位長さあたりの質量)をもっていることが明らかになっている (Arzoumanian et al., 2019; Schisano
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et al., 2020)．一方で，動径方向の柱密度分布の詳細な解析により，少なくとも Gould Belt近傍の分子雲 (距離
450 pc以内)では，図 5.3左に示すように，フィラメント幅の頻度分布は，幅がジーンズ長で決まっていると仮定
したときの頻度分布と比較して非常に狭い分布をしており，約 2倍の分散があるものの典型的な値は 0.1 pcである
ことが明らかになっている (Arzoumanian et al., 2011; Koch & Rosolowsky, 2015; Arzoumanian et al., 2019)．た
だし，このとき幅はフィラメントの軸に対して垂直な方向に沿った面密度プロファイルを Plummer関数でフィッ
ティングしたときのフィッティング関数の半値幅を表す．この頻度分布は同定したそれぞれのフィラメントの軸に
沿って平均した幅に対する統計分布であり，個々のフィラメントの軸に沿って幅は 0.1 pcの周りに約 2-4倍程度の
分散をもっている (例えば Juvela et al., 2012; Ysard et al., 2013)．
一方で，分子輝線の観測で得られたフィラメント幅はダスト連続波の観測結果と一致せず，大きな分散を持つこ

とが報告されている (例えば Pineda et al., 2011; Panopoulou et al., 2014; Hacar et al., 2018)．このダスト連続波
から得られた値との違いは，分子輝線による観測では，異なる分子がトレーサーとして用いられており，各分子輝
線が捉えることができる密度域が連続波と比べて狭いことに起因している (Shimajiri et al., 2023, および図 5.3-中
参照). またダスト表面への凍結の度合いもトレーサにより異なり，幅推定に影響を与える．つまり，フィラメン
トの幅のダスト連続波による測定と分子輝線による測定の結果の違いは，トレーサーの違いによるバイアスに起因
する．幅 0.1 pcが普遍的な値であるならば，ダスト連続波で測定された近傍の分子雲内のフィラメントの幅の中
央値である 0.1 pcは，フィラメント構造における真の共通スケールを反映していると考えられる．もし，この結
果が多様な星形成領域において確認されれば，この特徴的なスケールが，重力的分裂によって形成されるコアの質
量とコア間の間隔・コアの密集度・コアの角運動量など，コアの物理的性質に重要な影響を与えると考えられるた
め，その後の星形成過程において重要な影響を星形成に与えることになる．そのためには，高空間分解能・高感度
かつ広がった構造をとらえることができるサブミリ波連続波による大規模観測が要求される．
もし，幅 0.1 pcが幅広い線密度範囲で普遍的に成り立っているとすると，フィラメント構造に対して大きな謎が

生まれる．フィラメント状の構造には，臨界の線密度 (単位長さ当たりの質量)が存在し，線密度がこの臨界値よ
り小さい場合は，外圧により平衡状態を保つことが可能である．ちょうど線密度が臨界値と等しいとき，無限に広
がったフィラメント平衡解が存在する (Stodólkiewicz, 1963; Ostriker, 1964)．線質量が臨界値より大きい場合 (超
臨界)，熱的圧力ではフィラメント構造を支えることができず，自己重力により動径方向に収縮する (Inutsuka &

Miyama, 1992)．臨界線密度は 2c2s/G ∼ 17 (T/10 K) M⊙ pc−1と表され，おおよそ 10 Kの等温が実現される分
子雲では定数となる．
星形成が起こっているフィラメントは，線密度が臨界値を超えた超臨界状態にあり，理論的には，熱圧力以外の

重力に抗する力がなければ，自己重力で暴走的に収縮してしまう．この暴走収縮が十分速ければ，フィラメント内
で分子雲コアがフィラメントの長さ方向に分裂できない (Inutsuka & Miyama, 1992, 1997)．しかし，観測的には
フィラメント幅は線密度に依存せず典型値 0.1 pc程度と示唆されており，どのように自由落下のタイムスケールで
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動径方向に崩壊せず，コアに分裂できるかを明らかにすることは，星形成を理解する上で非常に重要となる．

図 5.3: 左) フィラメント幅の頻度分布 (オレンジ)．フィラメントの長さとジーンズ長と比べて非常に狭い分布と
なっている (Arzoumanian et al., 2019)．中) NGC 2024Sフィラメントを複数の分子輝線で観測して得られた強度
の動径分布．青はハーシェル宇宙望遠鏡によって得られた柱密度分布，赤は H13CO+輝線強度，黒は C18O輝線
強度， 緑は 13CO輝線強度であり，全て同じ角度分解能 (25秒角 ∼ 0.048 pc，灰色破線はビームを表す)に合わ
せている．破線はそれぞれの輝線強度に対するベストフィットの Plummerモデルである (Shimajiri et al., 2023)．
異なる分子輝線によって得られるフィラメントの動径分布や幅は，それぞれの臨界密度とダストへの凍結の度合
いによって影響を受けることに注意されたい．フィラメントの動径分布を明らかにするためには，フィラメント
の全密度範囲において光学的に薄いダスト連続波を用いることが最も重要である．右) 多くのフィラメントサンプ
ルから得られた，ビリアル質量 (Mline,vir = 2σ2

v/G)の線密度依存性．右縦軸に対応する 1次元速度分散 (σv)を
示す (Arzoumanian et al., 2013; Mattern et al., 2018, より)．Reproduced with permission from Astronomy &

Astrophysics, ©ESO

フィラメント中の速度構造
重力に抗する力として，熱的圧力の他に，乱流圧と磁場によるローレンツ力がある．その一つである乱流の速度

分散は分子輝線の観測により求めることが可能である．実際，超臨界フィラメントに対する観測から，速度分散が
フィラメントの中心柱密度 (または単位長さあたりの質量)の関数として，Mline ∼ Mline,vir = 2σ2

v/G に従い増加
していることが示された (図 5.3右)．ここで，Mline,virは，フィラメントのビリアル線質量 (速度分散で支えられ
る最大の線密度)，Mlineはフィラメントの線密度で，σv はフィラメント内の一次元方向の速度分散である．この
結果は，超臨界フィラメントが熱的に不安定である一方で，乱流が動径方向に有効なサポートを与え，重力的な自
由落下を防ぎ，ほぼ平衡状態にあることを示唆している (Arzoumanian et al., 2021a)．この提案は，近傍領域では
超臨界フィラメントの統計量は少ないため，限られた観測から導き出されたものである．しかし，これらのデータ
はフィラメントの内部を十分に空間分解していないデータも含み，かつ，必ずしも高密度ガスを捉えない 13COや
C18Oが用いられている．そのため，より遠いフィラメントに対する観測で得られた速度分散も同様の傾向を示し
てしまう (図 5.3右の青色データ点)．つまり，この結果を確定するためには，より多くの超臨界フィラメントを空
間分解した高密度ガストレーサーによる観測により，正確な速度分布を求めることが求められる．50mという大口
径電波望遠鏡の LSTであれば，高角度分解能を得ることが可能となり，従来の観測より遠方のフィラメントでも
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十分空間分解できるため1，より多くの超臨界フィラメントを観測することで，この問題の解決が期待される．

図 5.4: おうし座分子雲のB211/B213フィラメントのHerschel SPIRE 250µmダスト連続波の画像にC18O(1-0)

FCRAOと，N2H
+(1-0) IRAM-30mで同定されたコヒーレントな速度構造を番号付きの実線として，重ねて描い

た図 (Hacar et al., 2013)．このフィラメントは，その内外の小スケールの速度構造と大スケールの速度構造の両
方が観測されている数少ない天体の一つである．そのため，フィラメントの形成や進化の明らかにするためには，
フィラメントや分子雲のサンプルを LSTによる観測により増やす必要がある．Reproduced with permission from

Astronomy & Astrophysics, ©ESO

さらに注目するべきこととして，このおうし座分子雲にある 0.1 pc幅程度のフィラメントの内側には，複数の
異なる速度をもったフィラメント状構造 (ファイバー)が検出されている (図 5.4右， Hacar et al., 2013)．このよ
うなフィラメント内部の異なる速度成分の起源として，(1) フィラメントが分裂して形成された，(2)フィラメント
に物質が降着してできた，(3)分子雲の中で複数のフィラメントが独立して形成し，それらが集まって大きな１つ
のフィラメントになった，などのアイデアが提唱されているが，明らかではない．しかし，このように 0.1 pc程
度の幅のフィラメントの内部でファイバーが観測されたのは，ごく一部のフィラメントに限られており，どの程度
の割合で存在するのかを推測するには，更なる観測研究が必要である．

フィラメントの偏波 (磁場)構造
磁場観測の全体像： フィラメント形成とその後の進化における磁場の役割は，近年，観測的に検証されつつある
(例えば Wang et al., 2019a; Doi et al., 2020, 2021; Arzoumanian et al., 2021a; Kwon et al., 2022)．フィラメン
トには，銀河スケールから 100 pcスケールにおける星間物質の構造形成の帰結という側面と分子雲における星形
成の初期条件を与えるという 2つの面があり，銀河研究と星・惑星系研究をつなぐ重要性がある．

10.1 pc幅のフィラメントを空間分解するのには,0.05pc以下の空間分解能が必要となる. 例えば,15m口径の JCMTを使用した場合,C18O
(3–2, 329.331 GHz)の観測で得られる空間分解能は 15′′ である.そのため,距離が 600pcまでのフィラメントしか空間分解することができ
ない. 50m口径の LSTであれば, 2kpcの距離にあるフィラメントも空間分解することが可能となる.
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ミリ波サブミリ波帯では，星間ダストの整列を利用した直線偏波撮像，電波スペクトル線のZeeman効果 (Zeeman,

1897)による円偏波や電波輝線の直線偏波である Goldreich-Kylafis効果 (以下, GK効果; Goldreich & Kylafis,

1981)の指向観測を通じ，星間磁場の研究が展開されている．ダスト偏波撮像からは，天球面における磁場の方向
がわかる. 視線と平行な成分に限定されるが，ゼーマン効果を用いれば磁場強度を直接測定できる．
単一鏡を用いたゼーマン効果測定は，主に較正技術の制限からOHやHIなど，センチ波帯での低密度ガスにお

ける観測が主であり，HI輝線や OHメーザー線を用いて n ∼ 102 cm−3の希薄な星間雲の磁場が求められている
(例えば Crutcher & Kemball, 2019). ミリ波帯ではCCSやCN輝線を用いた, 分子雲コアに対するゼーマン効果を
測定も試みられているが，試行的段階の域を出ていない (Crutcher et al., 1996; Shinnaga et al., 1999; Levin et al.,

2001; Falgarone et al., 2008; Nakamura et al., 2015, 2019)．GK効果は, 輝線の光学的厚さ τ が∼ 1程度でガス速
度場が揃ったいる (coherencyがある)場合に起こり (例えば Cortes et al., 2005)，分子流の周キャビティー構造な
どがその条件を満たす. しかし, 単一鏡での検出例は少なく (例えば Forbrich et al., 2008)，星形成研究のトレー
サーとして広く使われるには至っていない．
したがって，LSTでの星間磁場研究は，大規模な偏波撮像で磁場構造を明らかにする研究が軸となり，ターゲッ

トを絞ったゼーマン効果測定が展開されるであろう．大口径の地上単一鏡を用いた偏波撮像観測が，もっとも強み
を発揮する観測対象はフィラメントである．そこで, フィラメントからのダスト直線偏波撮像を軸に LSTに求めら
れる性能を考える.

角度分解能： 成層圏遠赤外線天文台 SOFIA2に搭載された直線偏波撮像装置 HAWC+と口径 15 mの地上単一鏡
であるジェームズ・クラーク・マクスウェル望遠鏡 (JCMT)の POL-2を用いた研究が進展を見せている (例えば
Pattle & Fissel, 2019)．HAWC+の観測波長帯は 53, 63, 89, 154および 214 µm, POL-2は 450および 850 µmで
ある．両者の角度分解能は 5–18秒角, 基本的な観測モードをとる場合, 視野サイズあるいは検出できる最大の空間
スケールは直径 2-5分角である. フィラメントは幅 0.1 pc程度，長さはその数倍以上を持つ構造である (図 5.3およ
び 5.4参照)．サブミリ波偏波観測は放射を捉えるため, 天体の偏波構造を望遠鏡のビーム内で平均した情報しか得
られず，ビーム内消偏波 (depolarization)を起こす. これを低減する唯一の方法は，高分解能化である．主鏡口径
50 mの場合，波長 850 µmでの回折限界は 3.5秒角である．飛翔体による波長 250 µmの偏波観測で 3秒角程度の
分解能を実現するためには，口径 14 mが必要となるため，LSTの優位性を十分確保できる．ALMAの森田アレイ
との接続性の観点からも, 回折限界 3秒角は合理的であり，距離 120 pc程度の近傍フィラメントにおける分子雲コ
アおよびその内部構造 (0.01 pcスケール)を十分に分解できる．多波長偏波観測において，波長を 850 µmを基準
にビーム内消偏波効果を同等にすることを優先するならば，波長 450 µmでの実効口径は約 25 m, 350 µmでは約
20 mが求められる．
検出すべき最大空間スケール：地上望遠鏡でのボロメーター撮像は, 空間フィルターとして働く．したがって，フィ

2“Pathways to Discovery in Astronomy and Astrophysics for the 2020s”の勧告を受け，2022年 9月に運用停止された.
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ラメント撮像や分子雲コア抽出など，目的に応じて，偏波撮像と組み合わせられる望遠鏡掃天スピードにも選択肢
を持たせ，観測ごとに検出可能な最大構造長を最適化できる機能を有することが望ましい．Herschelによる連続波
撮像データからフィラメントに沿った柱密度分布を解析した研究 (Roy et al., 2015)によれば，その 1次元パワー
スペクトルの冪指数は，分子雲コアの質量頻度分布 (CMF)の大質量側の冪指数と一致する. これは分子雲コアの
質量頻度分布が, 少なくとも大質量側についてはフィラメント状分子雲の密度揺らぎ分布に起源することを示唆す
る (Inutsuka, 2001). また，磁場に関する諸量 (フィラメント軸とのなす角など)のパワースペクトル指数も同様の
値を示す (Arzoumanian et al., 2021a)ことから，CMFひいては IMFの起源に磁気乱流の統計的性質が深く関与
していることが示唆される (Misugi et al., 2019). これは POL-2による観測にもとづくが，その空間的ダイナミッ
クレンジはわずか 1桁超であり，より低密度ガスにサンプルを広げることが本質的である．
フィラメントは広がった構造をもつ天体の代表ではあるが，構造長としてどれほどの大きさまでを LSTで検出

すべきであろうか？まず, 狭義のフィラメントに分類されるかは議論の余地があるが，へびつかい座分子雲のスト
リーマー構造なども，星形成パラダイムの統合 (Inutsuka et al., 2015a)の視点から degreeスケールの構造検出が
望ましい．広がった放射については「考え始めたらきりがない」が，ひとつの目標として銀河系中心部のCentral

Molecular Zone (CMZ)の広がり, 約 1.5度を挙げたい．CMZにはフィラメント状分子雲だけではなく，さまざま
な構造と現象が見られる．CMZの星形成率は円盤部に比べて低い (Baganoff et al., 2003a)．星形成研究の視点か
らは，「CMZでは，そもそも 0.1 pcスケールの構造が少ないから星形成率が低い」(Battersby et al., 2020a)という
指摘がある．この指摘の検証を含め，磁場で律速された銀河系円盤部の星形成 (Inutsuka et al., 2015a)とCMZに
おける星形成を統一的に理解するためには，0.1 pc (3.5秒角)の分解能でフィラメント状分子雲を含め, ≳ 200 pc

(≳1.5度)の CMZを空間周波数に欠損なく偏波撮像することが求められる.

感度と偏波較正精度：偏波観測にもとづく，磁場構造の研究は，偏波観測の精度によって規定される．したがって，
偏波観測で求められる精度については p.205で述べる．

フィラメントにおけるコア形成
将来星を形成すると期待される重力的に束縛されたコア (Prestellar Core)は，主に，超臨界フィラメント内に存

在する．そのため，コアの質量やコア間の間隔，コアの密集度，コアの角運動量といったコアの性質は，フィラメ
ントと密接に関係していると考えられる．
フィラメントの重力不安定性の線形理論によれば，臨界線質量をもつフィラメントは，直径の 2倍以上の波長を

持つ軸対称の摂動に対して，不安定になるとされている (Larson, 1985)．この場合，最も速く成長する波長はフィ
ラメントの幅 (Wfil)の４倍 (∼ 4Wfil)であり，分裂片の間の間隔も∼ 4Wfilとなる．しかし，観測されたコア間の
間隔はフィラメントの重力分裂から予想される値とは異なっている．観測では，Mline ∼ Mline,vir = 2σ2

v/G のビリ
アル平衡状態にあると思われるフィラメントでは，コア間の間隔は有効ジーンズ長 λfil = σ2

v/GΣ (Σはガス表面密
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度，σvは速度分散)とほぼ同じ (∼ 0.1 pc)である．このことは，コア間の間隔は，フィラメントの柱密度や単位長
さあたりの質量の影響を受けず，λfilに等しいことを意味し，ビリアル状態のフィラメントの幅はWfil = 0.1 pcに
等しいことを示唆している (Arzoumanian et al., 2013)．
フィラメントの重力不安定性の線形理論によると，フィラメント幅程度のゆらぎは成長できないが，フィラメン

ト重力ポテンシャルの潮汐の影響を無視できるほどの非線形なゆらぎが小スケールであれば，最大成長スケールよ
りも小さなスケールで分裂することは可能である．いくつかの分子雲では，フィラメント幅程度の小スケールの分
裂と，フィラメント幅数倍の大スケールの分裂が階層的に起こっている兆候が見られている (例えば Hacar et al.,

2013; Takahashi et al., 2013)，磁場なし孤立フィラメントの分裂過程を追ったシミュレーションによって同様の特
徴が得られることが示されている (Lee et al., 2017)が，磁化したフィラメント分子雲の進化の過程でこのような
階層的な分裂が一般的に起こるのかはまだわかっていない．
今のところ，フィラメントの特性（Wfil,Mline, σv など) とフィラメントの分裂の詳細 (コアの間隔)の両方を調

査できる観測データは非常に少ない．これは，より多くのサンプルを取得するためには効率的な広域観測が必要で
あり，さらに，典型的なフィラメントの幅 0.1 pcを十分に空間分解し，フィラメントの速度幅を十分速度分解した
観測が必要なため，膨大な観測時間が必要とされるためである．

遠方分子雲 (距離> 500 pc)におけるフィラメントの性質と大質量星と星団形成：ハブ・フィラメント構造

第 5.2.4節で述べたとおり，太陽近傍の低・中質量星の主要な形成現場は，フィラメント状分子雲である．で
は，大質量星と星団形成はフィラメント構造とどのような関係にあるのであろうか？近年の観測から，2本以上の
フィラメントが合体してできた「ハブ」と呼ばれる領域が星団や大質量星の誕生場所であることが示唆されている
(Schneider et al., 2012; Kumar et al., 2020a)．このようなハブ・フィラメント構造では，フィラメントに沿って
速度勾配が観測されている．この速度勾配はハブに向かっているため，フィラメントに沿ったガス流によるハブへ
の質量供給により大質量星や星団が形成されたと解釈されている．単に質量を供給するだけでなく，ガス流は乱流
を駆動することで，分裂したコアが質量が小さい段階で重力収縮し星形成してしまうのを防ぎつつ大質量星が形成
できるほどの大量の質量を供給することができる (Peretto et al., 2014)．いくつかの研究では，様々な大質量クラ
ンプやハブにおける乱流と重力の役割を調査しているが (Traficante et al., 2018)，単一の雲において大きなスケー
ルから小さなスケールまでの速度，磁場，密度構造を一貫して捉えた観測は不足している．特に，ハブとフィラメ
ント間の磁場の３次元構造はこれまで研究例がない．
ハブ・フィラメント系全体の運動を研究するためには，分子雲周辺部の低密度ガスから超高密度の星団形成ク

ランプまでの広い密度域を抑えることが不可欠である．高密度クランプ，ハブ，フィラメントは高密度ガストレー
サー（N2H

+，H13CN，H13CO+など) を用いて捉えることができ，その周辺の広がった低密度の分子雲はCO同
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図 5.5: a) カラーマップは，ハーシェル宇宙望遠鏡による連続波観測から得られた，NGC6334大質星形成ハブ・
フィラメント系の柱密度図 (Arzoumanian et al., 2021a, 2022, より)．青い線分は JCMT/POL2観測 (≳ 1022 cm−2

のガスをトレースする，より広がった成分はフィルターアウトしている) から得られた点球面上の磁場の向きを
表す．b & c) 星団形成領域 NGC6334 I(N)ALMAの微細構造を分解した，ALMAによるダスト連続波観測結果
(Sadaghiani et al., 2020; Cortés et al., 2021). LSTによるダスト連続波観測により，ハブ・フィラメント系の全領
域に渡って，放射の全強度と偏光強度の両方のマップを描くことができる．それにより，星団形成の現場を，大き
なダイナミックレンジで観測ができる．JCMTや Herschel(角度分解能∼ 14′′ − 20′′で)は到達できない，ALMA

の秒角の分解能に達するという意味でも LSTは重要である． d) 大線密度フィラメントの一部にある高密度コア
の ALMA観測結果． e) (d)と同じ領域の N2H

+ 観測結果．フィラメントに沿って 2つの速度成分が見られる．
(Shimajiri et al., 2019a, より). このような複数の速度成分の起源を明らかにするためには，このようなフィラメ
ントの大域的な環境を観測できる LSTが必要である．ガスの流入によるフィラメントの形成と質量増加過程を調
べるには，フィラメント周囲の薄いガスを含んだ大スケールのマップが必要である．Reproduced with permission

from Astronomy & Astrophysics, ©ESO, ©AAS. Reproduced with permission.

位体などの低密度ガストレーサーを用いて捉えることが可能である．さらに，同じ分子の複数の遷移の観測をする
ことで，密度や温度を推定することができる．これらは，連続波の SED解析から得られる柱密度やダスト温度と
相補的な情報である．

分子雲の磁場とその観測プローブ：ダストの整列機構とゼーマン効果

フィラメントの形成と進化における磁場の役割を明らかにすることは，将来の観測とモデルにおいて主要な課題
の一つである．しかし，磁場は観測によって定量することが難しい物理量である．星形成中の分子雲では，磁場の
三次元的な構造と強度を単一の観測手法で明らかにすることは不可能である．p.198以降で述べたように, ダスト
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熱放射の直線偏波観測により天球面成分 Bposの向きがわかり，後述のように CN, CCS, SOといった分子のゼー
マン効果により視線成分 Blosの強度と符合がわかる.．個々の星形成現象におけるGoldreich-Kylafis効果 (GK効
果)の検出は, 出現条件の低さから限定されるであろう (p.199参照). なお, M33銀河における巨大分子雲における
サーベイで, GK効果は多数の巨大分子雲で検出されており (Li & Henning, 2011), LSTを用いた銀河系内の分子
雲に対する系統的な観測が期待される. したがって, 研究対象によっては天球面成分の推定にGK効果が利用され
るであろう. つまり，Bposと Blosの両方を高空間分解能・高感度で観測することが全３次元 (方向，符号，強度)

を推定するために必要である．近年, さまざまな方法で分子雲磁場の 3次元構造の推定が試みられている [レビュー
論文 Tahani (2022)を参照]. 解析方法の進展が著しい分野であるので, それを注視しつつ, LSTの役割を適宜最適
化して開発を進める必要があろう.

磁場の天球面成分 (Bpos)の観測
天空面成分Bposは，近年，BLASTPOL, JCMT/POL-2, SOFIA/HAWC+，NIKA2-polなどによって精力的に

観測されている．例えば，ダスト熱放射の偏波は，これまで複数の空間スケールで調べられ，特に幾つかの太陽近
傍の分子雲に対しては大域スケールはPlanck衛星で，分子雲コア以下のスケールは,サブミリ波干渉計とCARMA

干渉計がサーベイ観測の先鞭を付け (Zhang et al., 2014a; Hull et al., 2014), 近年は ALMAでも観測されている
(例えば Hull & Zhang, 2019). Planck衛星と結合型干渉計ではカバーされない中間的なスケールは JCMP/POL-2

や SOFIA/HAWC+で観測されている．これらのダスト放射観測と可視・近赤外のダスト減光の偏光観測を合わせ
ることで，広い空間スケールに渡って，磁場構造がどのように変遷するかを調べることができる (例えば Doi et al.,

2020)．一方で, 直線偏波観測による磁場構造推定の限界も明確に指摘され始めた (Doi et al., 2021)．LSTでは，
JCMT/POL-2と比べて 5倍ほど高い空間分解能で，近傍の星形成領域では小さいスケール構造まで空間分解し，
kpcの距離にある大質量星形成領域ではフィラメント，コア，ハブなど 0.1 pcスケールまで空間分解することを可
能とする．
ダストの整列機構研究の現状：ダストの整列機構を検証し，理論モデルの改善につなげることは，サブミリ波での
放射偏波観測に限らず，可視・近赤外域での吸収偏光観測にも共通する星間物理学の基盤的な課題である．宇宙背
景放射の Bモード偏光検出を目指す，宇宙論実験 (第 3.4節参照)ではそれ自身のデータから前景放射である星間
物質からの放射を差し引くことが確立しつつある．「プランク」以降の宇宙論実験3において, 除去された前景放射
データは, 観測波長数が多いこと, データの均質性が高い (例えば Guan et al., 2021a)ことから, ダストの整列モデ
ルへの制限をにおいて大きな役割を担いつつある (Hensley & Draine, 2021). 一方, 宇宙論実験では空間分解能の向
上は, 現時点では二義的となっているため, 宇宙論実験と LSTを用いた星間物質研究の交流が重要となる．ダスト
粒子の常磁性緩和によって粒子が整列する (Davis Greenstein機構; Davis & Greenstein, 1951)という原型が提唱

3例えば, アタカマ宇宙論望遠鏡 (Atacama Cosmology Telescope). 「プランク」実験では, 「プランク」のデータを用いて前景放射除
去を行なっていない.
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されてから，多数の修正モデルが提案された．しかし, いずれもモデルが予測する整列に要する時間スケールと天
体形成のそれが桁で合わず，観測から否定されている．今のところ，観測と無矛盾とされるのが, 放射トルク機構
(RAT) である (Dolginov & Mytrophanov, 1976; Draine & Weingartner, 1997; Cho & Lazarian, 2007; Lazarian,

2007; Andersson et al., 2015; Tram & Hoang, 2022a). RAT機構は, 希薄な星間空間では概ね成立していると考
えられているが, 分子雲コア最深部 (例えば Alves et al., 2014)での成立は検証 (Vaillancourt & Andersson, 2015;

Jones et al., 2015; Fanciullo et al., 2022)が十分でない．
ダスト整列の評価に求められる偏波率の測定精度: ダスト整列機構の研究の前段階として，ダスト粒子がどれほ
ど整列しているかを評価しなければいけない (Whittet et al., 2008; Jones et al., 2015). ある波長 λにおける偏波
率 Pλは, 全放射強度ストークス Iλの冪乗で表現でき，その冪指数がマイナス 14でなければ, 何らかの整列機構が
働いていることが示唆される (例えば Pattle et al., 2019). Iλ vs. Pλ関係の検証に必要な Iλのダイナミック・レ
ンジは，Iλの S/N 比が 30程度以上の信号に対して 2桁以上である5. もっとも厳しい観測と考えられるのは，お
うし座分子雲の星なし分子雲コアの周縁部 (N ∼ 1020.5 cm−2)で，Iλ への要求感度は波長 850 µm帯で 0.1 mJy

beam−1のオーダーとなる．十分な精度で偏波率スペクトル P (λ)(後述)が得られれば，Iλ vs. Pλ関係をN vs. P

関係に焼き直して，ダスト整列効率を評価できよう．偏波率測定の誤差要因として，12CO分子輝線などの混入が
ある (Drabek et al., 2012; Coudé et al., 2016)．CO輝線で明るく, ダストで暗い分子雲周縁部では，Iλへの分子
輝線の混入が Pλの過小評価につながる．12CO分子がGK効果を起こすことがある，分子流の周キャビティ構造
などでは，過大評価につながる．したがって，LSTでは CO輝線との分離を可能とする，フィルターの導入は必
須である．
　ダスト整列機構の研究に求められる偏波率スペクトルの測定精度：ダストの整列機構は，サブミリ波から遠赤外
線において偏波率を測定し，そのスペクトル [偏波率スペクトル P (λ)]を理論予測と照合し，検証する (Hildebrand

et al., 1999). 目的によっては，二波長間での偏波率スペクトル指数でもよい. 偏波率スペクトル指数とは，任意の
波長間での偏波率の比であるから，その精度を評価するためには，Iλ vs. Pλ関係を検証するのに必要な精度を上
回る較正が求められる．Pλはダストの光学特性および偏光特性 (サイズ分布, 形状, 組成比)pdust，整列効率R，磁
場と視線のなす角 (cos γ)の積からなる量に比例するため，多波長での偏波率測定から，この積における縮退を解
きたい．ダスト熱輻射を特徴づける 3つの基本量 (質量吸収係数 κλとその波長依存性 βおよび温度 Td)とあわせ,

妥当と思われる問題設定6をすれば，4番目の未知数はRであろう．すなわち，必要な波長数は４つで，1100, 850,

450, 350 µm帯が考えられる．Pλは，波長 350 µm帯付近で最小値を取ることが示唆されており，2つのサイズ分

4PI を偏波強度, I をストークス I の強度とすると, 偏波率は P = PI
I
である. 今, 無偏波天体あるいは PI の検出がないときの偏波率

P0 を考える. ∆PI を偏波強度の雑音レベルとすれば, このとき P = P0
∆PI
P0I

なので, ∆PI が画像内やストークス I 強度に対して一定値を
取ることが確かめられれば, P ∝ 1

I
を得る.

5S/N(Iλ) ≳ 30を要求するのは, 星形成領域での偏波率は典型的に数%であるから,その波長での放射強度 PIλ の S/N 比として 3程度
を想定するためである．なお，冪指数が整列効率のどれほど良い指標であるかは, 議論となっている．

6多波長観測でビームサイズを実効的に揃え, 平行な偏波セグメントを選び, 空間的消偏波項を消去する, など.
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布を持つダストの存在やダストの化学組成や化学組成ごとの整列効率の違いが議論されている (Vaillancourt et al.,

2008; Vaillancourt & Matthews, 2012; Gandilo et al., 2016; Shariff et al., 2019; Michail et al., 2021)．化学組成
とは, シリケイト化合物か, 炭素化合物か, あるいは両者の混合かであり, これは偏波観測が唯一の検証手段となっ
ている (Guillet et al., 2018; Hensley & Draine, 2021). 以上のような展開と RATモデルの鍵となるパラメータは
温度 (すなわち, 輻射場強度)であることを踏まえ, 450, 350 µm帯では狭帯域偏波撮像機能をもたせ，波長方向の
測定点数を増すべきである．
ダスト整列機構の研究に求められる感度：他の観測手段と合わせて「どのような状況において，サブミリ波偏波
観測は磁場を見ているのか？」を検証する際，求められる感度について, もっとも高い感度が要求されるケースを
もとに考える．現状では，可視・近赤外線での吸収偏光観測とサブミリ波での放射偏波観測でカバーしきれない，
n ∼ 102 – 103 cm−3の密度域が依然としてギャップとなっている．LSTによる高感度サブミリ偏波観測が実現し
た場合，吸収偏光測定がなされた星々に対して放射偏波観測が初めて可能となろう．
星間磁場研究の基礎である, ダスト整列機構の研究において, 偏波角分散関数 (polarization angle dispersion

function, S)と偏波率 P の積も重要な手がかりとなる. これはもともと Lee & Draine (1985)で示されていたアイ
デアだが, 観測的応用は近年の進展を待つ必要があった. Planck Collaboration et al. (2015b); Le Gouellec et al.

(2020)などの結果を総合すると, S × P は分子雲のスケールから原始星エンヴェロープのスケールまで, ほぼ一定
値をとり, いずれかの共通機構のもと, 星間ダストが整列していることを示唆する (Reissl et al., 2020). この議論
に必要な Sを求めるためには, 精度が高く, 広視野のストークスQおよび U マップの取得が本質的である. 分子雲
の低密度領域において期待される測定精度を今後の研究から, 定量評価する必要がある.

近年，「サブミリ波偏波観測は磁場を見ているのか？」が偏波観測に依らない手法で検証されつつある．COな
どの分子輝線観測から n ∼ 102 – 103 cm−3のガスの速度場 (本質的には速度勾配)からプランク衛星が観測した磁
場構造を再現されている (Hsieh et al., 2019; Hu et al., 2019)．さらに NH3輝線などのデータから n ∼ 103 – 104

cm−3の磁場構造の推定 (観測された偏波構造の検証)も試みられており，偏光特性と整列に関する，より精度の高
い知見を提供することが LSTには期待される．
磁場の視線成分 (Blos)の観測

LSTでは，ゼーマン分離を検出し，Blosを測定することが期待される. 星形成中のフィラメントやハブ・コア
に対するゼーマン効果の観測は一握りしかない．星形成領域では，主に CCSおよび CN分子を用いて熱的輝線の
ゼーマン効果の測定により Blos の定量に成功している (Crutcher & Kemball, 2019, によるレビュー参照)．信頼
性の高い測定を系統的に行うことが, 今後の星形成研究の前進にとって必須であり (Crutcher, 2012; Pattle et al.,

2022, などのレビュー参照), 既存の望遠鏡では困難であった超高感度円偏波観測を, LSTでは実現してほしい. こ
れにより, 分子雲の進化における磁場の役割や星形成理論モデルにより強い制約を与えられるからである.
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分子雲におけるゼーマン効果測定の現状と LSTを用いた研究の方向性 星間雲の磁場強度を直接測るためには,

原子や分子のスペクトル線における Zeeman効果 (Zeeman, 1897)の測定が有用である. 原子や分子のエネルギー
準位は, 磁場によって縮退が解け (Zeeman分離), スペクトル線には右旋円偏波と左旋円偏波の σ成分が生じる. 僅
かであるが, 両 σ成分には周波数差があり, 差をとるとスペクトル線の微分形状が検出される. その大きさと左右
両成分の平均強度比から, 星間磁場の視線方向成分の大きさが求まる. 信頼度の高い測定を行うためには, (1) ラジ
カル分子のように不対電子をもつ分子など, Zeeman分離幅が大きい原子や分子を選択し, (2) 量子力学計算による
と, 低いエネルギー順位の遷移のほうがゼーマン分離 Z値が大きくなる (例えば Shinnaga & Yamamoto, 2000, の
表 3および 4参照)ので, ミリ波帯の観測が有利である7. (3) できるだけ高い周波数分解能 (表 5.2のぜーマン分離
Z 値を参照)が必要である. これは差分スペクトル線の形状から Zeeman分離検出を判定するからである. さらに
(４) できるだけ強度の高い輝線, (5) 速度構造ができるだけシンプルで, 輝線線幅が小さい天体を選ぶことも実際
的な検出条件となる. (3) はできるだけ高い感度, すなわち大口径主鏡の必要性を意味する. 大口径主鏡は, ビーム
内消偏波を軽減するためにも有利である.

条件 (1)および (2)を満たすものとして, OHや HI輝線がこれまで広く用いられてきた. しかしながら, OHや
HI輝線は臨界密度が低いため, 星を生む直接の母体ガスの磁場を捉えられないことに加え, 前景放射の混入の問題
もある. また, 輝線の線幅がフィラメントや分子雲コアの典型的な幅に比べ大きいこと, 低周波数の観測ゆえ空間分
解能が悪く, 空間的消偏波も適切に評価しなければいけない. したがって, (2)の点で不利になること, (4)の点から
選択バイアスを持ち込んでしまう重大な弱点を差し引いたとしても, LSTでフィラメント状ガス雲や分子雲コアに
おける磁場強度の直接測定に先ずは挑戦する意義は大きい.

そこで, 表 5.2に LSTでの観測が期待できる熱的分子輝線をまとめた. 直線偏波撮像観測から間接的に推定され
ている, フィラメントや分子雲コアにおける磁場強度は, 10–103 µGのオーダー (Liu et al., 2022)で, 期待される
ゼーマン分離は 1 kHz以下となる. したがって, 実行的な周波数分解能として 10 Hzのオーダーが求められる. 参考
までに, アレシボ 305 m鏡で多くの観測がなされてきたOH分子 J = 3/2, F = 1 − 1輝線の Z は 3.27Hz µG−1で
ある. 野辺山 45 m鏡やGoldstone 34 m鏡で検出が試みられてきた, CCS分子 (Shinnaga et al., 1999; Levin et al.,

2001; Nakamura et al., 2015, 2019)の Z は 45 GHz帯の JN = 43 − 32輝線で 0.63 Hz µG−1と小さい. さらに高
励起輝線ほど Z は小さくなることが実験室分光からも確かめられている (Shinnaga & Yamamoto, 2000)ため, 表
5.2では考慮しなかった. 最後に高精度の磁場強度測定を実現するためには, 分光実験と量子力学計算の精度を高め
Z 値を与える Landeの g因子 (Schmidt-Böcking et al., 2023)の決定精度を上げておくことも, 忘れがちではある
が重要であることを付言しておく.

7表 5.2のゼーマン分離 Z 値において, この傾向は明確に見えない. これは計算値と分光実験からの推定値など, 研究ごとの系統誤差を
考慮せず, 数値を転載した結果と思われる.
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表 5.2: LSTでゼーマン効果検出の可能性がある熱的分子輝線

分子 遷移
静止周波数 ゼーマン分離 ∗Z

文献
[GHz] [Hz µG−1]

SO JN = 11 − 12 86.094 1.38 1

SO JN = 32 − 21 99.299875 1.04 2, 3

SO JN = 34 − 23 138.178 0.80 2, 3

SO JN = 21 − 12 236.452 1.7 2

SO JN = 11 − 01 286.340 1.74 1

CCH N = 1 − 0, J = 1/2 − 1/2, F = 0 − 1 87.32892 2.8 2

CCH N = 2 − 1, J = 3/2 − 3/2, F = 1 − 2 174.819 2.8 2

CCH N = 3 − 2, J = 5/2 − 5/2, F = 2 − 3 262.223 2.8 2

CN N = 1 − 0, J = 1/2 − 1/2, F = 1/2 − 3/2 113.1442 2.18 4

CN N = 1 − 0, J = 3/2 − 1/2, F = 3/2 − 1/2 113.4881 2.18–2.2 1, 4

CN N = 2 − 1, J = 3/2 − 3/2, F = 3/2 − 5/2 226.333 2.18–2.2 1

文献 — 1. Cazzoli et al. (2017), 2. Bel & Leroy (1989), 3. Shinnaga & Yamamoto (2000),

4. Crutcher et al. (1996)

LSTで行うこと

• 近傍分子雲 (距離< 500 pc): 大スケールの速度マップの作成．フィラメント内部の微小構造の分解．コア/

円盤スケールの分解，既存の装置 (JCMTなど)よりも高い分解能と高いダイナミックレンジ (大スケールの
放射の復元の有利)を使って直線偏波マップの作成．円偏波マップの作成．

• 遠方分子雲 (距離≳ 500 pc): 0.1 pc幅のフィラメントと 0.1 pcスケールのクランプとハブを，kpc遠方の分
子雲に対して分解し，これまで近傍の「低・中質量」星形成領域で行われてきた詳しい研究を大質量星形成
領域にも拡張して，低質量から大質量の星形成についての包括的な描像を描き出す．

技術的要請

• 波長帯域：

– 地上望遠鏡を用いた連続波観測の場合，データ解析において大気雑音を除去する際，広がった構造の天
体から放射が大気雑音と一緒に取り除かれてしまうという問題がある (Shimajiri et al., 2011)．一方で，
HerschelやPlankなどの大気の影響を受けない宇宙赤外線望遠鏡による観測の場合，アンテナ口径の制
限から高い空間分解能を得ることができない．つまり，連続波の高空間分解能のデータを取得するために
は，地上望遠鏡による観測が必須となる．しかし，フィラメントの観測研究において，高空間分解能と天
体の広がった構造を再現したデータの両者を兼ね備えたデータが必須であるが，両者を同時に満たした
観測装置は現在存在しない．２つの解決方法が考えられる．１つ目は，LSTがHerschel-SPIREとPlank

と同程度の広がった放射を検出する能力 (カメラ視界)をもち，LSTの連続波データとHerschel-SPIRE
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とPlankのデータを合わせることである．この手法は，APEXに搭載されたArTeMiSカメラのデータと
Herschelデータを足し合わせるなど，実例がある手法である (André et al., 2016; Schuller et al., 2021)．
そのためには，LSTの高周波数帯域は，Herschel-SPIREでカバーしている波長∼ 500,350,250 µm

を含む必要がある．短波長観測のための 50m口径の鏡面精度を確保が難しく，内側 30mの口径のみを
使用するとしても，ハーシェル宇宙赤外線望遠鏡の口径 (3.5m)を遥かに凌駕するため，十分に科学的
価値がある．２つ目は，これまでの地上望遠鏡を用いた連続波観測のデータ解析は，カメラの素子間の
相関を利用して大気雑音を除去していたが，時系列情報を活用することで，地上望遠鏡を用いた連続波
観測データのみでも広がった成分の再現が期待される．この手法は，CMB観測研究において，実装さ
れ，成果を出している (Komatsu et al., 2014)．

– Herschel-SPIREがカバーする波長を含むことで，冷たいダストの熱放射の SEDをよりよくフィットで
き，高精度な柱密度マップを描くことができる．ダストの性質と進化を調べることができる．

• 直線偏波 (ダストからの直線偏波した熱放射)

– 現存の単一鏡に搭載された偏波カメラによる観測は，分子雲の磁場構造を調べるための多くのデータを
提供している．しかし，これらの装置は角度分解能 (15秒角)と感度・強度のダイナミックレンジに限
界がある． 分子雲における磁場の役割を調べる上で欠かせない, より広がった放射に対して， 高分解
能 (3秒角程度)での高感度観測（例えば, 星間物質の柱密度で 1020 cm−2のガスにおける偏波観測）の
実現が期待される. これにより, 従来の装置では観測が容易でない, 星なし分子雲コアなどにおける直線
偏波観測への道筋をつけられよう.

– 異なる波長で観測することで，温度や視線方向の深さの異なるダスト粒子を捉えることができるように
なる．そのため，異なる波長での偏光観測が，ダストの特性評価と磁場のトモグラフィーに必要な偏光
放射の SEDを得るためのカギとなる．

• 分光観測

– 高速度分解能: 分子雲の速度構造 (速度分散や速度勾配)を明らかにするには，輝線の幅，特に熱運動
による線幅の広がりを分解することが非常に重要である．特に温度 8-10 Kの高密度コアでは，音速が
< 0.2 km s−1であるため，それを十分分解できる分解能 (0.05 km s−1)が必要である．

– 直線偏光 (分子からの直線偏光した放射): 現在，ほとんどの研究では，天球面の磁場の構造を得るた
めに偏光したダスト放射を観測している．直線偏光した分子輝線は，密度や速度・温度などのパラメー
タ空間を広げ，磁場のトモグラフィーを可能にすることから，ダスト放射偏光観測を補完する観測とし
て有用である．分子輝線の直線偏光は，ある方向に光学的に厚くても，光学的厚みが非等方であれば，
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検出が期待される．このGoldreich-Kylafis効果 (GK効果)は，サブミリ波干渉計 SMAを用いて, M33

銀河の多数の巨大分子雲で検出されているが (Li & Henning, 2011), ALMAでも，CO分子輝線や CS

分子輝線を使って観測されている (例えば Lee et al., 2018; Cortés et al., 2021)．しかしながら，SMA

やALMAでは，大スケールの構造は取得できず，小スケールのデータしか得られない．LSTを使えば，
分子雲の大規模なマップを描きつつ，フィラメントとコアの内部も分解できる．重要なこととは, ダス
ト熱放射の直線偏波との適切な分離であり, さまざまな方法が議論されている. これらの技術検討を踏
まえ, LSTにおいてもGK効果検出法を最適化してほしい.

– 円偏波: 波長 3 mm帯における Zeeman効果検出が望まれる. 輝線強度とゼーマン分離の大きさからCN

分子輝線がもっとも有力であろう．また, CCHおよび SO分子などのほかの輝線も可能性がある．これ
により，視線方向の磁場強度を得ることができる．これと直線偏光から得られる天球面状の磁場と合わ
せることで，３次元の磁場構造を明らかにできる可能性が拓ける．分子輝線からの円偏波観測は技術的
難易度が高く，観測例は限られている．LSTによる高精度偏波観測を実現できれば，分子雲における磁
場の３次元構造の推定にもつながり，星形成における磁場の役割の理解を大きく前進できるだろう.

5.2.6 分子雲の破壊（星形成フィードバック）

星団形成では，大質量星による輻射や星風，小質量星からのアウトフロー等のフィードバックにより，ガスが散
逸することで分子雲から星への質量変換効率 (以後，星形成効率)が決定する．これらのフィードバック過程は，星
団の質量や星密度といった性質に加え，超新星爆発や電離領域形成を行う大質量星の形成率にも関連するため，銀
河進化にも大きく影響する．LSTの持つ高視野観測を駆使すれば，星団の各形成段階における分子雲内部の速度
構造を詳細に観測できるため，その結果から星形成フィードバックがどのように分子雲を破壊し，星団・星形成の
性質を決定づけているかを明らかにできると期待される．ここでは，各フィードバック機構の性質を踏まえ，その
観測的特徴を考察する．
近傍星形成領域の観測から，大質量星形成後の 3 Myr以内の短時間で分子雲が破壊されることが示されている

(Kawamura et al., 2009b)．この時間スケールは大質量星の寿命より短いために，超新星爆発以前の輻射や星風が
主に分子雲破壊に寄与していると考えられている (Kruijssen et al., 2019)．輻射については，電離領域を形成する
極紫外線 (EUV)光とそれより低エネルギーである遠紫外線 (FUV)光が主に星形成の抑制に寄与する．EUV光は
電離領域形成により，分子雲全体の破壊に寄与する．星形成雲にみられるフィラメント構造は，ダスト粒子による
光学的厚みが１以上となるため，紫外線光は遮蔽されるが，EUV光に照らされた表面からのガス蒸発により徐々に
破壊される (Nakatani & Yoshida, 2019; Fukushima et al., 2020a)．また，FUV光については，電離領域外側のよ
り広大な領域において，中性ガスを加熱するため，星形成抑制に非常に有効であることが指摘されている (Inutsuka
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図 5.6: 星団形成シミュレーションとガスおよび CO分子ガスの視線方向速度の分布．上図はガスの面密度を示
し，黒点は星粒子の位置を示す．下の図は，上図の白点線で囲まれた領域における，ガスと CO分子ガスの視線
方向の速度分布を表す．図はガスの質量比で重みをつけている．各図は，(a) 低質量星団形成が起こる場合で母
体となる雲質量はMcl = 104 M⊙，面密度は Σcl = 100 M⊙pc−2，(b)大質量星団形成の場合，雲質量と面密度は
Mcl = 106 M⊙と Σcl = 400 M⊙pc−2(Fukushima & Yajima, 2022)．

et al., 2015b)．特に，分子雲内部で乱流速度場のエネルギーが重力よりも卓越している場合，もしくは分子雲の
面密度が Σ < 25 M⊙pc−2と雲の面密度が低い場合に，FUV光は星形成の抑制に有効であることが示されている
(Fukushima & Yajima, 2022)．近年の EUV/FUV光による輻射フィードバック効果を組み込んだ輻射流体シミュ
レーションから，分子雲破壊におけるガスの速度構造も判明しつつある．電離領域が拡大する際には，その速度は
およそ 5 − 10 km s−1となる (Kim et al., 2018; Fukushima & Yajima, 2021)．特に，LSTによる輝線観測が期待
されるCO分子については，図 5.6(a)が示すように，電離ガスの膨張により 10 km s−1程度の速度幅を持つガスの
構造が観測されることが期待される．また，Ci輝線についても，膨張している電離領域周囲の光解離領域 (PDR)

を選択的に観測することにより，FUV光による星形成抑制についても観測から直接検証できると期待される．
大質量星からの星風も分子雲破壊に寄与する．星風については，星風と星間ガスの境界領域で生じる乱流構造内

部で，効果的にガスの冷却が働く結果，従来のモデル (例えば Weaver et al., 1977)で期待されていたよりも，分
子雲ガスへ運動量をうまく注入できない可能性が近年指摘されている (例えば Lancaster et al., 2021)が，依然と
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して星形成抑制機構の候補の一つである．オリオン大星雲におけるCii輝線観測から，10 km s−1超の速度を持つ
ガス成分が見つかっており，電離ガス周囲の膨張シェルの速度よりも大きいために，星風により駆動されている可
能性が指摘されている (Pabst et al., 2020)．一方，電離領域が拡大する際に密度勾配が大きい場合には，いわゆる
シャンパンフロー (Shu et al., 2002)により 10 km s−1超のガス流は実現するため，このような高速なガス流が実
際に星風で駆動されたか判別するのは難しい．そこで，LSTにより得られるCO, Ci観測から得られる速度構造と，
輻射と星風両方を考慮したシミュレーションを比較することで，観測で見つかった高速なガス成分を駆動したメカ
ニズムを解明するとともに，星風が分子雲破壊に果たす役割を解明することができると期待される．
小質量星も含む原始星への質量降着に伴うアウトフローも分子雲破壊の有力な候補としてこれまで考えられて

きた．特に，形成途中の星周囲のガスへ運動量を注入することで乱流を駆動する (例えば Nakamura & Li, 2007)．
一方，分子雲破壊における役割は限定的であると予想されている (Matzner & Jumper, 2015)．ただし，アウトフ
ローによるフィードバックは大質量星の形成を必ずしも必要としないために，星団形成において大質量星誕生以前
の分子雲進化に多大な影響がある．LSTにより星形成領域におけるアウトフロー成分も観測されることが期待さ
れる．特に，大質量星が付随していない領域において，アウトフローがどのように分子雲内部のガス構造に影響を
与えるのかを観測から示すことで，アウトフローが星団形成に与える影響を明らかにできる．

5.2.7 星団形成

分子雲中で形成する星団の質量や星密度は，5.2.6節で議論した星形成に伴うフィードバックに大きく影響を受
ける．特に，電離領域の形成・膨張により星団付近のガス密度は著しく低下するために，電離フィードバックは星
団の性質に大きく影響する．また，誕生する星の質量が単純に星の初期質量分布関数 (IMF)に従うとすると，星
団全体からの光度や電離光子数が IMF平均に漸近するには，星総質量が 104 M⊙以上となる必要がある (例えば
Kim et al., 2016)．このため, 質量が 104 M⊙を超える大質量星団の誕生時には, 早い時期からその内部に大質量星
が含まれるため, ほぼ一律な進化過程を辿ることが予想される. 一方，小質量星団では, 大質量星の誕生時期によっ
て, ガスがフィードバックの影響を受け始める時間が左右されるため, 星団形成の様子も異なってくる. この節で
は，星団形成における電離フィードバックの役割を議論した後に，期待される観測的特徴について述べる．
分子雲内部で，電離フィードバックによるガス蒸発が起きる際に，ガスからの重力的束縛から解放される結果，

内部で形成した多くの星が散逸する (Lada & Lada, 2003)．ここで，重力束縛度を分子雲全体で形成された星の中
で重力的に束縛した星団として残る星の質量の割合で定義する．N体計算から，重力束縛度は星形成効率とガスの
蒸発する時間スケールに依存することが明らかになっている．特に，ガスが瞬時に蒸発する場合に，星々が重力的
に互いに束縛するためには，星形成効率が 30%超となる必要がある (Baumgardt & Kroupa, 2007)．実際のガス蒸
発は雲の動的時間程度で進むため，星団が残存するために必要な星形成効率の閾値は下がる．実際，近年の輻射流
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体シミュレーションを用いた研究により，星形成効率が 10%-20%を超えると重力束縛度が 0.1以下から急激に上昇
することが判明している (例えば Fukushima & Yajima, 2022)．
大質量星団については，この星形成効率の閾値は高密度星団 (M∗ > 104 M⊙, ρ∗ > 103 M⊙pc−3)の形成にも関

連している．通常，星形成がある程度進行すると，電離領域の膨張により星形成が抑制されることから，星密度が
ρ∗ ∼ 103 M⊙pc−3を超える高密度星団は形成されない．特に，分子雲内部で星の総質量が雲質量の 10%程度まで
上昇し，星々が互いに重力的に束縛し始める時期に，星団周囲のガスが一掃されると，以後星密度の上昇は起きな
い．一方，この時期に星団の重力が電離領域からの熱圧を上回った場合，星団へのガス供給は継続することから，
星団からの重力もより強力となる．そして，暴走的に星形成及び星団密度の上昇が続き，高密度星団の形成が可能
となる．形成される星団の性質は主に母体となる星形成雲のコンパクト度合い (ガス面密度)に依存し，分子雲質
量がM∗ = 106 M⊙の場合，Σ∗ ≳ 300 M⊙pc−2を満たす必要がある (Fukushima & Yajima, 2021)．実際，観測
及び理論研究から，大質量星団にはその誕生時から星密度が大きく異なる星団が２種類いることが知られており
(Pfalzner, 2009; Fujii & Portegies Zwart, 2016)，これらの結果とも整合している．上記のような高密度星団形成
時には，図 5.6-(b)に示すように，星団周囲に高密度クランプが集中的に分布する．下の視線速度分布についての
図が示すように，この領域の視線速度は 40 km s−1以上の拡がりがみられる．また，高密度クランプ内部におい
て，紫外線から遮蔽されることで残存しているCO分子についても，視線方向について 20 km s−1以上の速度の拡
がりがあることがわかる．電離領域が周囲に形成するシェルの膨張速度はおおよそ 5 km s−1であることを考慮す
ると，この値は非常に大きい．LSTによるCO輝線観測により，このようにシミュレーションから示された視線速
度構造を持つ星団形成領域が発見されれば，大質量高密度星団の形成現場であると予測されるため，その形成機構
の解明が大きく前進する．
小質量星団 (M∗ < 104 M⊙)については，IMFから期待されるように星団の光源としての性質はその形成段階で

一定ではなく，大質量星の形成時期に大きく作用される．さらに，電離領域の拡大に加え，FUV光が電離領域の
外側の広大な領域において星形成を抑制する可能性もある (Inutsuka et al., 2015b; Fukushima & Yajima, 2022)

ことから，星団内部における大質量星の誕生後の数Myr程度の短時間で星形成は抑制される．一方，形成される星
が小質量星に限定される場合は，分子雲は破壊されないために，星形成が非常に長い時間継続することが予想され
ている．実際，星団内部の星の年齢の拡がりは 10 Myr程度であり，その近傍領域の動的時間と比べて十分長いこ
とが知られている (Da Rio et al., 2014; Kounkel et al., 2018). このような年齢の拡がりを説明するためには，一様
密度のガス球から星団が形成されるモデルでは難しく，星団内部に外部からガスが供給されることで星形成が継続
するモデルでよく説明できると考えられている (例えば Longmore et al., 2014; Vázquez-Semadeni et al., 2019b;

Krumholz & McKee, 2020)．観測からは，分子雲内部のフィラメント構造が重なるなどして，密度が高い領域に
選択的に大質量星が形成していることが知られている (Kumar et al., 2020b; Enokiya et al., 2021a)．このことか
らも，小質量星の形成が星団の動的時間に比べて長時間継続した後に，大質量星が誕生し分子雲の破壊を行うこと
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が予想される．このように小質量星団形成では，大質量星の誕生に長時間を要するために，星団の重力束縛度がよ
り増大する傾向にある．星団形成シミュレーションからも，星形成効率が 10%を下回る場合においても，重力的
に束縛された星団が形成可能であることが示されている (Fukushima & Yajima, 2022)．小質量星団の形成メカニ
ズムを解明するには，星団形成の各段階における分子雲内部のガス分布や速度構造を調べる必要がある．特に，大
質量星形成が可能な高柱密度領域へ，周囲の領域からどのようにガスが供給されているかを明らかにする必要があ
る．LSTの持つ圧倒的な視野と広域分光観測を活かして銀河系円盤面の星形成領域を観測することにより，様々な
星団形成段階にある分子雲についてのガス構造を得ることができれば，上記の小質量星団形成シナリオの検証がで
きるとともに，その鍵となる大質量星がどのように形成されているかが明らかとなる．

5.2.8 分子雲衝突

星形成の研究は歴史的には分子雲コアなどの孤立系の研究に基づいて発展してきた．しかしながら，星形成の母
体である (巨大)分子雲が晒されている状況を考えると，その内部は乱流運動が卓越し，超新星爆発や，銀河の衝
撃波，H iガスの降着/圧縮など，星間空間におけるさまざまな現象や物質と動的に相互作用していると考える方が
自然である．観測の歴史を振り返ると，分子雲の全体を捉えつつ詳細構造を明らかにする高い空間ダイナミックレ
ンジのデータを得る能力が不十分であったこと，相互作用銀河など個別の系が重力的に束縛されている場合とは異
なり，分子雲のような本質的に不均一なもの同士の衝突/合体を示すことが困難であった．近年，観測技術の発展
及び解析技術の向上，それらにより動機付けられた理論計算の発展により分子雲衝突候補天体の同定及び，それに
誘発された大質量星/星団形成の理解が進んだ (Fukui et al. 2021aのレビューを参照)．この節では分子雲衝突によ
る誘発的星形成やそれらがもたらす星間物質への影響などに関する研究の課題やこれまで研究で不十分であったっ
た点を整理し，LSTで解決に迫ることが可能かどうかについて議論する．
まず, 分子雲衝突がおきているかを判定する手法における, LSTの役割を論ずる．上記でも述べたように最近の

研究の進展により分子雲の位置速度図から相互作用の兆候の有無を検証することができるようになってきた (例え
ば Torii et al., 2015)．しかしながら，より直接的に (磁気)流体力学的な衝撃波を捉える手法は確立されていない．
SiO輝線などの衝撃波トレーサーは局所的には有効かもしれない (Cosentino et al., 2020)が，大質量原始星からの
アウトフローからの寄与との切り分けが難しいことや，数 pcから数 10pcスケールで十分な強度を持つエミッショ
ンが期待できない．ガス雲衝突は大きいスケールかつ低密度同士のものがより頻繁に起こると考えられるため，大
きいスケールで衝撃波の兆候を探る必要がある．Wu et al. (2017)ではCO(8–7)などの高励起線が数 10pcスケー
ルの衝撃波圧縮層を捉える上で重要な役割を果たすことを理論計算により示した．Lehmann et al. (2016)では乱
流状態にある分子雲はその体積にして 0.03%は常に衝撃波に晒されており，分子雲の典型的な温度 10–20 Kよりは
有意に高い 50 K程度まで加熱されていると示唆している．LSTでは CO(7–6)までの高励起線の観測が可能であ
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り，分子雲の比較的大きなスケールな衝撃波圧縮層を同定する上で有用になりうる．
星形成の研究においては分子雲から原始星形成までを高いダイナミックレンジで連続的に追う必要がある．こ

れまでの分子雲衝突による誘発的星形成の研究では, 数 pc程度の解像度で分子雲の空間/速度構造を示す研究が
主流であり，星形成の直接母体となりうる分子雲コア/フィラメントスケールに迫る研究が比較的未開拓であった．
LSTでは銀河面に分布するさまざまな大質量星形成領域において，0.1 pcに迫る解像度の研究が可能である．実
際，最近傍星形成分子雲であるおうし座領域の単一鏡観測 (Arzoumanian et al., 2018)や ALMAを用いた大マゼ
ラン雲の研究 (Tokuda et al., 2019)では 0.1 pcの解像度の観測においても形成途上のフィラメントや分子雲コアの
領域で，巨大分子雲の衝突と比較的似たような特徴的な速度構造が見られており，さまざまな進化段階/星形成の
規模にある巨大分子雲の内部構造とガス雲衝突の関係を明らかにする研究に期待がかかる．また，連続波や高密度
トレーサーによる分子雲コアの質量関数の導出も達成すべき項目の一つである．∼5 kpcに存在する天体であれば，
∼0.1 pcの解像度を達成することができるため，環境ごとの分子雲コア質量関数の理解が進む．例えば，分子雲衝
突により top-heavyな分子雲コア質量関数が実現されるという理論予想 (Fukui et al., 2021b)を検証する上でも有
用である．現在も，ALMAを用いたラージ・プログラム (Motte et al., 2022)などにより包括的な研究が盛んであ
るが，依然として巨大分子雲スケールとの空間的なギャップが大きく，分子雲のひろがり全体をカバーできていな
い. さらにW43やW51など銀河系においても極限的に星形成が激しい領域に限られる． 図 5.7に示すように,衝
突する分子ガスの速度や柱密度に依存する形で形成される星団の規模が決定されることが観測的/理論的に示され
つつあることから (Enokiya et al., 2021b; Abe et al., 2022)，さまざまな星形成領域を観測することにより衝突ガ
スの物理的パラメータスペースを埋めることが重要である．
最後にこれまでは比較的見逃されてきた星間化学の観点からも新たな展開をもたらす可能性があることを述べ

ておきたい．おうし座 L1495領域においては，星形成が進んでいる領域でCCS輝線が強く検出された (Seo et al.,

2019)．この分子種は, 本来分子雲コアの周辺部などで比較的密度進化が進んでいない領域で強く検出されていた
分子種である．L1495領域では分子雲フィラメント同士の衝突が示唆されており，すなわち，定常的に進化した孤
立した分子雲コアとは異なる進化 (物理進化に化学進化が追いついていないケース)を見ている可能性がある．ガ
ス雲同士の相互作用 (Bisbas et al., 2021)や，フィラメント状分子雲へのガス降着を捉える分子種の予測 (Gómez

et al., 2022)も急速に進みつつあることから，星惑星系の化学的多様性の理解に起源に向けて，これまで探査され
てきた，周囲の星間輻射場や宇宙線量の違いに加えて，分子雲の相互作用という新しい枠組みをもたらすことを期
待したい．
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われる大質量星の個数をまとめた（図2）．これ
は異なる距離にある天体，異なるトレーサーや望
遠鏡を使用することによって生じる観測的なバイ
アスを完全に排除できたものではないが，オー
ダーの範囲で両グラフとも正の相関があることが
見て取れる．
柱密度が高く衝突速度が大きいほど星形成の規
模が大きくなることは特筆すべき点であり，数
10‒100 km s－1の衝突流を取り入れた計算でも巨
大星団前駆体となりうるような104 M◉以上に及
ぶ大質量ガスクランプの形成が示されていること
とも整合的である [33]．
一方で，衝突するガスの柱密度に対して衝突速
度が大きすぎると星形成が誘発されないケースも
存在する．このような天体は銀河系においても銀
河ディスク領域と比べて乱流が卓越していると思
われている銀河中心付近 [32] や銀河のバー領域
（3.1節）等で見出されている．衝突ガスの柱密度
が衝突継続時間（tcol）に対応していると考える
と，tcolが短い場合には星形成に至らないことを
指摘した数値シミュレーションの結果とも矛盾が
ない [19]．現在，衝突速度や tcolをパラメータと

したより大規模な数値計算も進行中であり，衝突
速度が大きいほど大質量星形成に至るような線質

量の大きいフィラメントを形成することや [34]，
衝突雲の柱密度が1023 cm－2を超えるところで大
質量星の形成が顕著に増えることなど，図2で示
されたような観測的経験則の物理的理解が急速に
進みだしている．
2.3　 ガス雲衝突がもたらす分子雲コア及び大質

量原始星形成への影響
現在知られている大質量星及び大質量原始星の
性質が，ガス雲衝突とどのように関連しているか
を考える．ここでは大質量星のほとんどは互いに
ほぼ同じ質量を持った近接連星であること [35, 
36]，大質量星の原始星は小質量星よりも運動量
の大きい分子アウトフローが付随している [37] 
ことに着眼する．原田直人ら [38] は大質量星原
始連星の進化を長時間計算で追った結果，磁場が
弱い環境では連星間距離が増加した一方で，強磁
場環境下では近接連星を維持していたことを示し
た．町田正博ら [39] の計算では100 M◉を超える
分子雲コアを初期条件とした場合，数100 μG以
上の強磁場環境下（重力収縮に対しての安定性を
示す磁束と質量の比（mass-to-!ux ratio）に換算
すると2‒3程度）でのみ分子アウトフローが生成
されたのに対し，それより弱い磁場強度の場合
は，アウトフローの発生が原始星形成よりも遅延

図2　分子雲衝突とそれによって形成される星団の性質を示した図．柱密度が大きく，衝突速度が大きい衝突ほど星
団に含まれる大質量星の数が増える．また，フィッティング直線から外れた物理パラメータを持つ衝突では，
衝突後に大質量星が形成されない（[32] のFig. 9を改変）.

 SKYLIGHT   

図 5.7: 分子雲衝突とそれによって形成される星団の性質を示した図.柱密度が大きく，衝突速度が大きい衝突ほ
ど星 団に含まれる大質量星の数が増える.また，フィッティング直線から外れた物理パラメータを持つ衝突では，
衝突後に大質量星が形成されない. 図は Enokiya et al. (2021b)より Fig. 9を改定して作成 (出典: 徳田一起ほか,

2022天文月報,115,713).

5.2.9 異なる環境の分子雲 1. 銀河系中心

銀河系中心部 (銀河中心半径 430 pc以内の領域)はガスと星が密集する銀河系の特異領域である (図 5.8)．この
領域は，銀河系全体の数–10%の分子ガスを有し，円盤部と比べて分子ガス密度，温度，速度幅は１桁以上高く，磁
場強度が１桁以上高い (Morris & Serabyn, 1996a)．また，銀河系のその他の領域とは異なり，Central Molecular

Zone (CMZ)と呼ばれる銀河中心半径 ∼200 pc以内の領域では，ガスは原子ではなく分子の形態で占められてお
り，初期宇宙にも似た環境であるといわれる (Longmore et al., 2013)．
星形成理論は近傍 (<500 pc)の観測に基づいて構築されているため，このような特異領域において太陽系近傍

と同様の星形成理論の単なる延長として成り立つかどうかは不明であり，近年非常に活発に研究がなされている．
CMZには，銀河系全体で 10程度しか存在しない巨大星団のうち三つが集中し (Arches，Quintuplet，銀河核星団)，
極小 Hii領域を 50以上含む活発な星形成領域である Sgr B2分子雲などが存在する (Nagata et al., 1990, 1995;

Gaume et al., 1995)．一方でCMZの星形成の最大の謎は，上述のような局所的な激しい星形成の跡は見られるも
のの，領域全体でみると蓄積されている多量の (高密度)ガスの割に星形成率が低いという点である (図 5.9)．
現在，これを理解するために鍵となると考えられているのがサブパーセクスケールの乱流・磁場の働きと，分子ガ

ス構造である．星は高密度分子雲コアの中で形成されるが，どうやらCMZの雲中では非常に強い乱流場によって,

このようなコアが生成されにくいという観測的証拠がそろってきたためである (例えば Kruijssen et al., 2014a)．さ
らに，CMZでは分子雲衝突を通した星形成モードが支配的であるという可能性も指摘されており (Enokiya et al.,
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図 5.8: 様々な波長で見た銀河系中心部．上から ATCA干渉計と Parkes望遠鏡で観測された Hi，なんてん望遠
鏡で観測された 12CO(J=1–0)，Spitzer宇宙望遠鏡によって観測された 5.8, 8, 24 µmの三色合成図．

2021b; Enokiya & Fukui, 2022)，分子雲衝突の際に現れる特徴的な分子ガス構造 (Inoue et al., 2018)を同定する
ためにも，サブパーセク ·スケールのサーベイ観測が重要となってくるであろう．
現在進行形でALMA，VLA, SMAによる広域サーベイ観測が実施されており (例えば Battersby et al., 2020a)，

この先 10年の間で CMZにおける様々な重要な観測的事実が発見されることは間違いがない．一方で，乱流の起
源や役割，磁場の果たす役割，分子ガスがどのように密度構造を形成していくかを理解する上で，広がった構造を
落としてしまう干渉計データだけでは不十分であることは明白である．そのため， 1パーセクを切る分解能で光学
的に薄い輝線を複数同時にサーベイ観測するような，近年の干渉計データと相補的な観測データがこの先数十年の
タイムスパンで必要不可欠となるであろう．

CMZは見かけの大きさが広がっているため，その全貌理解には広域サーベイ観測を実施する必要があり，特に
干渉計を使った電波輝線ではこの手の観測は非常に難しい．さらに，磁場の測定に関しても，サブパーセクの分解
能で CMZ全体を十分な S/Nで観測を行うには，既存の望遠鏡では不可能である．これらを解決するために LST

は, 重要な役割を果たすだろう．

5.2.10 異なる環境の分子雲 2. 高銀緯分子雲

高銀緯領域は典型的に銀緯が±20度以上の領域のことをさし, 天球面を占める割合は全天の 2/3にも及ぶ．太陽
系は銀河系の円盤内に位置しているため，銀緯が高くなるほど，銀河円盤の奥行き方向が薄くなる．そのため，銀
河系内の高銀緯領域に存在する星間物質の多くは太陽系から数 100pc以内の距離にあると言ってよい．また，この
性質上，視線方向上で銀河系内の他の天体と重なる可能性が，銀緯±20度以下の方向よりも低いため，赤外線を
はじめとする測光観測のデータとの比較が容易かつ詳細にできる利点がある．
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図 5.9: CMZの星形成の性質と一般的に使われているスケーリング関係との比較．左：SFR の表面密度 (Σsfr)と
ガスの表面密度の関係．CMZは青い大きな円（誤差バー付き）で示されている．右: 高密度分子ガス質量（Mdense）
と SFRの関係．CMZは大きな青丸で示されている．Henshaw et al. (2022)図 4より．

高銀緯領域の解析は主に全天サーベイのデータを用いて実施されている．水素原子，センチ波，ミリ波，サブミ
リ波の連続波，赤外線からガンマ線にわたるほぼすべての波長帯で全天観測が行われており，これらを用いた広域
にわたる太陽系近傍の星間物質の理解が進んでいる (例えば Kalberla et al., 2021)．しかしこれらのデータは，角
度分解能は数分角程度であり，空間分解能はサブ pc程度となる．高銀緯領域は, 他波長比較が容易なことから近年
ではダークガス (従来の星間原子・分子から放出される輝線では観測することのできない星間ガス)の検証の場とし
ても使われている (Grenier et al., 2005; Planck Collaboration et al., 2011a; Mizuno et al., 2016; Kalberla et al.,

2020; Mizuno et al., 2022)．
分子雲の物理量を導出するためには距離を正しく見積もることが重要だが，高銀緯分子雲の距離同定は困難を極

める．これは銀緯が低いところにある遠方の分子雲は銀河回転モデルを適用することで，分子雲までの距離を同定
できるが，太陽系近傍の分子雲はどれもが太陽系と同定度の速度で運動しているため，速度から距離を同定するこ
とが不可能なためである．近年のGAIAの観測により，高銀緯領域においても分子雲方向の星の距離と減光量の解
析から，分子雲までの距離が同定できるようになった (Sun et al., 2021)．
高銀緯領域における最初の分子雲探査はMagnani et al. (1985) によって実施された．可視光のプレートで減光

が見られる領域に対して，網羅的にサーベイを行い，多くの分子雲を検出した．その後も多くの研究により，高
銀緯分子雲の探査は進んでいる．名古屋大学のなんてん望遠鏡を用いた広域観測により，巨大な分子雲フィラメ
ントMBM53, 54, 55やペガサスループにおける形成初期段階にある極小分子雲の形成過程などを明らかにしてき
た (Yamamoto et al., 2003, 2006a)．高銀緯領域は非常に広く，かつそこに存在する分子雲からの CO輝線は銀河
面のそれに比べると強度が弱いため，未だ多くの領域が分光観測では未開拓である．一方で，Planck衛星のHigh
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Frequency Instrumentのバンドに混入している CO輝線の分離により，高銀緯領域においても全域にわたって分
子雲の分布が明らかになってきた (Planck Collaboration et al., 2014a)．ただし，Planck衛星のデータはCO輝線
を分光できないため，運動に関する情報は得られていない．
高銀緯領域の分子雲は形成途上の分子雲が多く存在していると考えられている．ペガサスループで発見した小分

子雲群はジーンズ不安定性によって分裂したものというよりは熱的不安定性によって形成されたことが支持されて
いる (Yamamoto et al., 2006a)．分子雲の種がどのような環境下で，どのように形成されるのかは観測的にはまだ
よくわかっていない．分子雲の種とも言える小分子雲を検出し，速度，質量などの物理量を明らかにすることが，
分子雲形成の理解につながる．水素分子は星間ダストの表面で形成されると考えられているため，分子雲形成の理
解には星間ダストの分布・性質も明らかにすることも重要である．LSTではサブミリ波のダスト連続波の観測も
可能なため，CO輝線とダスト連続波の両方を観測することで，分子雲と星間ダストの分布を数秒角程度の角度分
解能で明らかにできる．また，LSTが稼働する 2030年代には SKA1による観測も進んでいるため，HI輝線も数
秒角の角度分解能のデータが手に入っている．これらを合わせることで，近傍 100pcにおいて，数 100AUスケー
ルの空間分解能で分子雲形成の議論が可能となる．これは従来のサブ pcスケール (数万AUスケール)での議論に
比べ飛躍的に空間分解能が上がるため，新たなブレークスルーが期待される. CO輝線は音速を超える線幅を持つ
のが一般的であり，これは分子雲中では内部運動として乱流成分が卓越していることを意味する．しかしながら，
この乱流の起源は未だ明らかになっていない．水素原子雲から水素分子が形成され，星間空間で分子雲の種が形成
される際に極小分子雲の運動を調べることは乱流の起源に迫れる可能性がある．数 100AUスケールを分解するた
めには太陽系近傍の分子雲を観測する必要があり，形成初期段階の分子雲が多く存在する高銀緯領域は分子雲形成
の研究の非常によい実験室となり得る．

5.2.11 異なる環境の分子雲 3. 大小マゼラン雲

大小マゼラン雲は以下に述べるような理由により，星形成/星間物質の研究において重要な実験場を提供し続けて
きた．(1)局所銀河群においては星形成に直結する分子ガスの観測が可能な最も距離の近い (大マゼラン雲, ∼50 kpc;

小マゼラン雲, ∼62 kpc)銀河であり，かつ銀河面からは離れて存在しているため，銀河全面に渡る観測において
は天の川銀河，さらにはその他のより遠くの銀河と比べても圧倒的優位な場である．(2) 星間物質に含まれる重元
素量 (金属量)はガスの冷却/加熱を左右する．特に金属量が少ない環境下においては冷却が非効率になり，ジーン
ズ質量を増加させるため，重力収縮の初期状態となる分子雲コアの質量を増加させるなど星形成モードに変化を
与え得る．大小マゼラン雲はそれぞれ太陽系金属量の 0.2, 0.5倍程度であり，宇宙の歴史においては最も星形成の
活発であった赤方偏移∼2程度の金属量にも近いことから (Pei et al., 1999)，より遠方銀河における星形成を空間
分解した観測から間接的に明らかにする上でも重要な位置づけにある．(3) 現在の銀河系では見られない球状星団
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(Populous cluster)が活発に形成されており，大規模な星団形成のメカニズムを探ることが可能である．近年，大
小マゼラン雲の相互作用に起因する高速のガス流が局所銀河群において最も高光度なH ii領域である 30 Dor複合
体を形成した可能性も提案されており (Fukui et al., 2017a)，銀河間相互作用による星形成を最も近場で研究でき
る場としても注目を集めつつある．
上記のような背景から，これまで星形成の母体となるミリ波・サブミリ波帯の分子雲の広域観測などが精力的に

行われてきており，他波長観測との比較も含めた統計的研究から，単一のサンプルでは導出が不可能な巨大分子雲
の進化のタイムスケールなどを明らかにしてきた (Fukui et al., 1999; Kawamura et al., 2009a)．LSTにおいても，
全面観測を前提とした観測計画が視野に入る．特に大マゼラン雲は天球面上の広がりは約 36平方度と小マゼラン
雲 (約 6平方度)よりもさらに広大であるため現存するACAなどの装置では現実的には不可能な観測も実行可能と
なる．100ビームほどのヘテロダイン受信機があればCO(3–2)やCO(4–3)など 400 GHz帯の輝線までであれば数
10から数 100時間程度で全面観測が可能である．より高い周波数のCO(6–5)などはそれらの観測に基づいて領域
を限定すれば分子ガスが検出された場所に関しては漏れなく観測が可能である．これまでも領域は限定されている
ものの，APEX望遠鏡やHerschel宇宙望遠鏡を用いてCO(6–5)の観測は一部実行されており (Okada et al., 2015;

Lee et al., 2016)，衝撃波起因に起因する暖かいガスを検出するなどの威力を発揮してきた (Figure 5.10)．最近の
ALMAの観測でこのCO高い励起線で検出された場所に，局所銀河群でも最も巨大な部類となる質量∼104M⊙高
密度クランプも見出されれ (Tokuda et al., 2022)，分子ガスが従来持っている非熱的 (乱流)運動よりも速度の速い
圧縮がそのような巨大なガスのクランプの形成要因となっていることが浮かび上がった．CO等複数輝線の観測で
得られる生の観測量としては分子ガスの温度/密度のみであるため，光解離モデルとの比較など別の加熱要因も考
慮に入れる必要があるが，例えばH ii領域が同定されておらず，赤外線で明るい原始星が検出されていない高温/

高密度領域が検出されれば (つまり加熱要因が動力学的な要因のみに限定されるような場合)，衝撃波圧縮により
形成された巨大星団前駆体クランプの良い候補となりうる．ALMAとの連携によりその詳細構造を明らかし，球
状星団の形成過程に迫る研究に期待がかかる (ガス雲衝突におけるCO高励起線については, 第 5.2.8節も参照され
たい)．
また，銀河スケールで原子ガスのデータが今後数年で飛躍的に増加することにも留意したい．ASKAPや SKA

でより高解像度の (1′′–10′′)のH iガスのマップなどが得られつつあるため (例えば McClure-Griffiths et al., 2018)，
原子ガスから分子ガスへの降着過程 (例えば Fukui et al., 1999)を連続的に明らかにする上で同様の分解能の全面
観測が重要である．中性炭素原子の観測などに基づいて分子雲の特に若い進化段階の領域などを見出しつつ (例え
ば Maezawa et al., 1999)，原子雲から分子雲の遷移や及びその金属量の違い，銀河の場所ごとによる依存性を検
証することが可能である．
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Color: CO(6-5) APEX
Contour: CO(2-1) ALMA-ACA

図 5.10: 大マゼラン雲N159E/W領域のCO(2–1)とCO(6–5)の空間分布．それぞれALMA及びAPEXのアーカ
イブデータより作成した．

5.3 分子雲コアから原始星・原始惑星円盤へ

5.3.1 分子雲コアの構造と進化

分子雲コアの密度及び運動学的の進化の研究

分子雲コアは星形成の最小単位であり，単独の星もしくはその連星/多重星を産む重力的に束縛された系である．
これまでの単一電波望遠鏡等を用いたミリ波/サブミリ波連続波及び分子輝線を用いた観測的研究により，分子雲
コアの質量関数が星の初期質量関数に酷似していることなどが明らかにされてきた (e.g., Motte et al. 1998; Onishi

et al. 2002,詳細は第 5.3.2節を参照)．したがって星形成の直接母体である分子雲コアの進化/時間発展を記述する
ことは星形成過程の理解の基礎を提供するに他ならない．最近のAtacama Compact Array (ACA)の観測により，
分子雲コア内部の密度構造の詳細が調べられ，106 cm−3程度の密度に到達した後は，自由落下時間で原始星形成へ
至ることが示唆される (Tokuda et al., 2020)など，分子雲コア進化に関する統計的な性質の理解も進展している．
この種の研究を行うにおいて改めて強調すべき困難は，太陽系近傍 (距離∼140 pc) 分子雲コアの観測的研究に

は, 次の四つの難しさがある. これらは星形成前の分子雲コアにおいて, 顕著である. (1) 原始星を包含しない分子
雲コアは赤外線で検出できず， 観測ターゲットを選定することがそもそも難しいこと，(2)大質量星及び星団形成
領域の分子雲コアの柱密度や温度と比べると数倍以上は低く，場合によっては１桁程度観測強度が小さくなり，太
陽系近傍という距離の恩恵を超えて到達感度の観点から不利になってしまうこと，(3)分子雲コアの収縮の早期の
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段階では高密度構造が未発達であり，低い空間周波数成分に欠けるため電波干渉計の観測では, そもそも連続波/輝
線放射の検出自体が難しくなること (例えば Dunham et al., 2016; Tokuda et al., 2020)，(4)星形成直前の高密度，
低温環境では多くの分子がダスト表面上に吸着してしまうことから (例えば Aikawa et al., 2005; Caselli, 2011)，
そのような場所を観測するためのトレーサーが限られていることなどが挙げられる．しかし，LSTは高解像度, 広
視野,および広周波数帯域観測を実現できるため，これら全ての困難に対応できる理想的な装置となり得ると期待
される．
星形成直前の分子雲コアの 106 cm−3を超える密度領域に関しては依然として探査が進んでいないのが現状であ

る．また，現在の星形成理論において，分子雲コアと原始星の過渡期に必ず形成されると考えられている最初の
静水圧平衡天体であるファーストコア (例えば Larson, 1969)が未同定であるなど，解決すべき課題は残されてい
る．初期条件となる分子雲コアの回転や磁場 (後述)は連星/多重星系の条件や原始惑星円盤の性質を決定する (例
えば Machida et al., 2008; Hirano et al., 2020)可能性があるため，観測的に各種パラメータの制限 (乱流, 比角運
動量, 磁場, 化学組成など)を加えることが鍵となる．特に，上記に述べた (4)の困難を乗り越えるためには，観測
ラインの選定が鍵となる．低温高密度領域で濃縮が進む N2H

+の重水素化合物などはこれまでしばしば用いられ
てきたが，例えば，L183や L1544など星なし分子雲コアの中でも特に密度が高く進化した天体においては必ずし
も中心部をトーレスしないことも報告されている (Pagani et al., 2007; Redaelli et al., 2019)．このような領域に
おいても，H+

3 の重水素化合物であれば，中心部の力学構造を捉えることが期待されている (例えば Aikawa et al.,

2005; Caselli, 2011)．370 GHz帯の ortho-H2D
+及び 800 GHzの para-H2D

+の遷移がサブミリ波帯で利用可能で
あるが，現在においても，気象条件等や装置の特性等の制限により分子雲コアのごく少数のターゲットのごく一部
のみの観測に留まる (例えば Koumpia et al., 2020)ため，これらの輝線観測を LSTを用いて広く行うことが望ま
れる．図 5.11に ortho-H2D

+輝線を用いて原始星直前/直後の分子雲コアを観測した際の予想を示す．原始星形成
の早期段階で最も強度が強くなるため，従来の観測までは “星なし”と捉えられていた天体に対してサーベイ観測
を実行することにより，よりファーストコア形成期に近いかどうかの判定を行う上でも重要な指針の一つとなりう
る．また，密度の低いガスからの寄与を最小限に抑えられるため，分子雲コアの純粋な力学運動を捉える上でも有
利となり，回転などの重要な物理量を制限することにも役立つだろう (分子雲コアの回転の起源の解明に関しては，
第 5.3.2節も参照)．

分子雲コアの磁場構造の研究

分子雲コアは，「雲段階の構造形成の最後の生成物」であるとともに，「星・円盤・惑星系形成の初期条件」を与え
る天体である．分子雲コアの物理的性質をよく知ることにより，その直前の過程である，フィラメント分子雲の分
裂過程 (André et al., 2010; Hacar et al., 2022)，もしくは，分子雲衝突過程 (Fukui et al., 2021a)などの理解を進

221



5.3. 分子雲コアから原始星・原始惑星円盤へ

3 2 1 0 1 2 3

Offset Velocity (kms 1)

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

1.2

B
ri
g
h
tn
e
s
s
te
m
p
e
ra
tu
re

(K
)

(a) model t = -6.4e3 yr

3 2 1 0 1 2 3

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

1.2

(b) model t = -5.6e2 yr

3 2 1 0 1 2 3

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

1.2

(c) model t = +4.3e2 yr

図 5.11: 原始星形成 (t=0)前後の分子雲コアを ortho-H2D
+で 4′′の解像度 (LSTの 370 GHz帯を想定)で観測した

時のスペクトル [古家 健次氏 (国立天文台)提供]．分子雲コアの 1次元収縮モデル (Masunaga & Inutsuka, 2000)の
分子アバンダンスの進化を分子化学計算 (Furuya et al., 2015a)によって計算し，輻射輸送コードを用いて (Brinch

& Hogerheijde, 2010)輝線強度を計算している．

められる．また，分子雲コアの構造と進化を良く調べ，とりわけ，重力収縮が開始する瞬間の分子雲コアの物理的
性質を知ることで，星・円盤・惑星系形成の初期条件を観測的に制限できる (Ward-Thompson et al., 2007; Pattle

et al., 2022)．これらの物理過程において，磁場構造が重要な役割を果たすと考えられている．
分子雲コアの主な構造としては，密度構造と温度構造と速度構造と化学構造と磁場構造がある（磁場構造以外の

詳細については，前のセクションを参照）．密度構造からは自己重力がわかり (Kandori et al., 2005)，温度構造か
らは熱がわかり (Jijina et al., 1999)，速度構造からは乱流と回転がわかり (Tatematsu et al., 2016)，化学構造か
らは，年齢への示唆などが得られる．磁場構造からは，磁力線構造と磁場強度がわかる (Ward-Thompson et al.,

2000)．また，総合的判断から，外圧も推定できる．これらの情報を大規模かつ精密に取得できるなら，理論との
比較も行うことにより，分子雲コアについて，力学的安定性と，内部構造進化と，分子雲構造形成との関係と，質
量関数まで含めた星・円盤・惑星系形成との関係の研究を強力に推進できるだろう8．
磁場構造の観点で眺めるならば，磁場の向きの情報と，磁場強度の情報が重要になる9．
分子雲コア内外を貫く磁力線構造をトレースすることからは，凍結磁場を考慮しつつ，コア形成に向けた質量集

積がどのように進んだかの情報を得られる (Myers et al., 2018; Kandori et al., 2020; Pillai et al., 2020)．質量集
積の履歴を議論する際には，密度や柱密度と磁場強度との関係を調べることも重要になる (Myers & Basu, 2021)．
原始星や円盤構造が付随する分子雲コアの磁場の向きを多数観測することにより，周辺磁場の向きと，コア磁場軸
の向きと，コア回転軸の向きがどれくらいズレた環境において，どのような星円盤系形成が起こっているかを調べ
られる (Yen et al., 2021; Gupta et al., 2022)．理論との協力により，そのような系からどのような円盤や惑星系が
誕生するかを調べ，初期条件の揺らぎで説明可能な多様性により，実際の系外惑星観測で判明している系外惑星系

8編集者注：2023年 11月 1日刊行の初版では, この段落が二重に掲載されていました. 著者の神鳥さんには, ご迷惑をおかけいたしまし
た.

9これに関しては，SPICA/B-BOPの実現に向けた議論 (André et al., 2019)，および，我が国での SPICAサイエンス検討会最終報告
書（https://www.ir.isas.jaxa.jp/SPICA/SPICA_HP/suishin/docs/SPICA_final_report_20201201.pdf）も参考になる．
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の多様性を説明できるかどうかの研究に進むこともできるだろう．また，主星の物理的性質との関係も調べられる
だろう (Machida et al., 2008, 2020)．こういったことは，恒星の初期質量関数の起源の探究から銀河系ハビタブル
ゾーン (Gonzalez et al., 2001; Lineweaver et al., 2004)の観測的な探究まで，恒星から惑星系までの幅広い理解の
推進に役立つだろう．多様性を生み出す重要な原因となっている，分子雲コアの磁力線構造と速度構造の関係につ
いて，なぜ多様なズレ方が起こるのかの機構をコア形成以前にまで遡って研究することも重要だろう．
磁場強度の測定からは分子雲コアの磁気臨界性の情報が得られる (Nakano & Nakamura, 1978a)．磁気臨界性の

評価により，分子雲コアが自己重力に対して磁場だけで支えられるかどうか，すなわち，磁気亜臨界か磁気臨界か
磁気超臨界かがわかる．自己重力に対する磁気的サポートに，熱的・乱流的サポートを加えて評価することにより，
分子雲コアの力学的な安定状態を総合的に評価できる．分子雲コアが持つ全てのサポート力が自己重力に負ける瞬
間が重力収縮の開始の瞬間であり，このときの物理的性質を突き止めようとする研究テーマが，「星・円盤・惑星系
形成の初期条件問題」である．このような言い方をすると，安定に形成された磁気平衡解 (Tomisaka et al., 1988;

McKee, 1989)のような構造が，磁気拡散や乱流散逸などに駆動された進化により途中から不安定化する描像が想
起される. 当然ながら，最初から不安定に形成されるシナリオの調査も必要であり，その場合は形成時の不安定の
度合い，すなわち，若い段階での力学的な臨界性を精密に評価することも重要になるだろう．
分子雲コアの磁力線構造と磁気臨界性を良く知るためには，理想的には磁場の三次元構造を知りたい．現時点で

は，砂時計型の磁場構造が付随する分子雲コアについては，砂時計構造の三次元解析により，磁場軸の視線方向へ
の傾きを推定し，全磁場強度を求めた事例がいくつかある (Kandori et al., 2020)．ゼーマン効果による磁場強度
の視線成分の測定 (Crutcher, 2012; Ching et al., 2022)と，Davis-Chandrasekhar-Fermi(DCF)法などによる磁場
強度の天球面成分の測定 (Davis, 1951; Chandrasekhar & Fermi, 1953; Myers & Basu, 2021)を組み合わせて，三
次元での磁気臨界性を見積もることもできなくはない (Myers & Goodman, 1991; Nakamura et al., 2019)が，そ
れぞれの方法がトレースする密度領域も異なるため，独立な観測結果を合成する難しさはある．DCF法の補正方
法はいくつかある (Ostriker et al., 2001; Cho & Yoo, 2016; Yoon & Cho, 2019; Liu et al., 2021)．また，非圧縮
的な乱流を仮定している DCF法に対し，圧縮性の効果を取り入れた手法の提案もある (Skalidis & Tassis, 2021;

Beattie et al., 2022)．新しい磁場構造推定の手法の提案もいくつかある (Chen et al., 2019; Lazarian et al., 2022)

が，実際の観測事例はまだ十分ではない．磁場構造の三次元情報（磁場軸の視線方向への傾きの情報，磁場強度
の天球面成分と視線成分の両方の情報）を上手く測定できない場合は，たくさんの分子雲コア（例えば，数十天
体）の磁場強度の天球面成分もしくは視線成分のどちらかを観測し，それらの磁場軸の向きがランダムであること
を仮定することにより，統計的な一つの磁気臨界性の値を得ようとすることが，保守的なアプローチになるだろう
(Troland & Crutcher, 2008)．しかし，この方法では，個々の分子雲コアの個性は失われてしまうし，典型値がか
なり粗く見積もられるだけで，典型値からの揺らぎがどれくらいあるかについて議論することも難しい．このあた
りの困難をどのように突破するかが，LSTが完成するまでに検討すべき課題になるだろう．
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星・円盤・惑星系形成の初期条件を，様々な「物理的性質」や「銀河系内での位置」や「星形成モード」の分子
雲に対して精密に求めるためには，コア中心から周辺までを高い空間分解能と感度で高速にマッピングすることに
より，良質なデータを短時間で大量に取得する能力が必須になる．その能力を提供することは，LSTのユニークか
つ重要な役割になると思われる．電波干渉計であるALMAに対して，LSTは大口径の単一口径電波望遠鏡である
ため，原始星が付随しない，星形成前の，空間的に広がった構造を持つ星なしコアの情報を得ることへのアドバン
テージが大きい．星・円盤・惑星系形成の初期条件が決まるのは，分子雲コア形成から星なしコアの段階であり，
この重要なステージの天体群に対して，磁場情報までを含む総合的な物理的・化学的性質のデータを精密かつ大量
に取得できるのは LSTだけである．LSTによる強力な観測によって，小質量星形成から大質量星形成までと，銀
河系の中心部から外縁部までと，分裂するフィラメントから星団形成までと，主星の質量関数から星・円盤・惑星
系の普遍性と多様性までの理解を，大きく進めることができるだろう．

5.3.2 分子雲コアの質量関数と星の初期質量関数

星形成研究の最終目標の一つである星の初期質量関数 (IMF)の起源について，IMFと分子雲コアの質量関数
(CMF)の類似性が指摘されてきた (例えば Motte et al., 1998). ハーシェル宇宙望遠鏡による太陽近傍の分子雲の
詳細な広域観測により，より大きなサンプル数でCMFと IMFの類似性が確認された (例えば André et al., 2010)．
コア形成についての理論的理解は, まだ十分には進んでいない．これまでコア形成理論モデルとして，超音速

乱流の統計的性質である，対数正規分布に従う密度の確率分布関数を元にした乱流分裂理論 (e.g, Padoan et al.,

1997; Hennebelle & Chabrier, 2008)や，分裂後の Bondi-Hoyle-Litttleton降着の過程で質量関数が決定されると
いうモデル (e.g, Zinnecker, 1982)などが提案されてきた．後者のモデルは近年，大域崩壊における階層的分裂モ
デル (Vázquez-Semadeni et al., 2019a)の中に組み込まれている．前者のモデルに関連して，フィラメントの中で
のコア形成を初めて議論したのが Inutsuka (2001) である．近年フィラメント中の 3次元構造を考慮したモデルが
Lee et al. (2017)で提唱されている．いずれの理論も，CMFと IMFが一対一対応しているとすると，それだけで
は，銀河系の様々な環境にある領域の初期質量関数の形状があまり変わらないという特徴を説明することが難しい．
これは例えば, ピーク質量は，仮定する磁場強度や乱流強度などに依存するためである．上記の統計的なコア形成
理論モデルに欠けているのは，実空間でのコア形成過程の理解である．例えば，Iwasaki & Tomida (2022)は，原
子ガスからの分子雲形成の結果できる，コアより大きなスケールのクランプ (フィラメント)の統計的性質は，進
化の過程で熱エネルギーと乱流エネルギー・磁気エネルギーがほぼ同等の大きさになるように漸近することを明ら
にした．高密度領域でのエネルギー等分配に近いふるまいは，他の数値シミュレーションでも得られている (例え
ば Lee & Hennebelle, 2019)．このような漸近的振る舞いが CMFや IMFの普遍性に関与している可能性がある．
実際に，Chen & Ostriker (2014)は分子雲における超音速の乱流による局所的な圧縮領域に着目した数値シミュ
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レーションをおこない，CMFのピーク質量は初期に仮定した磁場強度に依存せず，乱流の動圧のみに依存するこ
とを示した．Hennebelle et al. (2019)は，CMFのピーク質量は，いわゆる第一コアのおおよそ 10倍という普遍
的な値となることを，様々な状況化での数値シミュレーションの結果を得ている．
分子雲コアがフィラメントで形成されるとすると，フィラメントの統計的性質とCMFには密接な関係があるこ

とが予想される．フィラメントの統計的性質とCMFを結びつける基本的な量として，André et al. (2019)は，図
5.12に示すように，フィラメントの線質量の頻度分布 (Filament Line Mass Function, FLMD)を測定し，臨界線
質量付近をピークとして，高線質量側が冪関数に従うことを見出した．この冪指数は IMFや CMFとほぼ一致す
る．星形成は主に超臨界フィラメントで起こるので，線質量関数が冪関数に従うフィラメント中でコアと星が作ら
れる．このことは FLMFが IMFと CMFの起源に深く関わっていることを示唆している．
近年では，個々のフィラメントの性質と，その中で形成されるコアの質量関数のあいだの相関が調べられ，図 5.12

右に示すように，線質量が大きいフィラメントほど，コアの典型的な質量が大きいことが示唆されている (Pineda

et al., 2022)．しかし，きわめて小数のフィラメントでのみ，コア質量関数が求められているに過ぎず，フィラメ
ント線質量とコア質量の正の相関の有無にまだ確定的なことは言えない．これまでフィラメントの詳細な特徴 (た
とえば，Wfil，Mline，σvなど)と分裂過程 (コア間隔)が観測された例はまだほとんどなく，上記の分裂の特徴が一
般的かどうかはわからない．LSTにより，飛躍的に多くのフィラメントで同様の観測 (ダスト連続波と偏光観測・
輝線観測)が可能になれば，フィラメント分裂過程における乱流と磁場・重力の役割を解明するための基盤となる
統計データが得られる．

a) b) 

図 5.12: 左)フィラメント線密度関数．近傍分子雲 8領域のハーシェル宇宙望遠鏡による観測 (Arzoumanian et al.,

2019)で同定された 599本のフィラメントの線密度頻度分布．臨界線密度 line,crit ∼ 16 M⊙/pc (縦破線)より大きい
線密度をもつフィラメントの FLMDは，Salpeterの初期質量関数の冪 −1.6 ± 0.1 でよくフィットできる (André

et al., 2019)．右) 異なる線密度をもつ２つのフィラメントにおけるコア質量関数 (Pineda et al., 2022)．コア質量
は，線密度が大きなNGC6334フィラメントの方が，Taurus B211/3フィラメントより大きく，コア質量と線密度
は正の相関を示す．

コア質量関数以外の重要な物理量として，コア内部の速度分布がある．特に角運動量はコアから星が形成される
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際に重要な役割を果たし，アウトフローやジェットを駆動し，また原始惑星系円盤や多重星の形成 (Belloche, 2013)

にも影響を及ぼす．観測では，コア内の視線速度勾配が剛体回転から生じたと仮定して，比角運動量が見積もられ
ている．比角運動量は，コアサイズと質量が増加するにしたがい，増加する (j ∝ R1.6−2.4, j ∝ M0.5−0.9, ここで j

は比角運動量，Rはコアサイズ，M はコア質量を表す) ことが知られている (Goodman et al., 1993; Tatematsu

et al., 2016)．
この比角運動量のサイズ依存性は，大雑把にはコア内の乱流が Larson則に従っていれば成り立つと理解されて

いる．Larson則 (δv ∝ R1/2)を仮定すると，比角運動量のスケーリングは，j ∝ δvR ∝ R1.5となり観測と整合的
に見える．ただ，この単純な議論はコア形成過程を考慮していないため，角運動量がどのようにコア形成時に取
り込まれるのかはわかっていない．近年の研究では，フィラメントに沿った 1次元コルモゴロフパワースペクトル
のべき指数−5/3をもつ速度揺らぎがコアに取り込まれたと考えると，観測と整合的な角運動量分布が説明できる
ことが示されている (Misugi et al., 2019)．この理論予測を検証するためには，コアの運動量とフィラメントのパ
ワースペクトルの観測が必要となる．

5.3.3 エンベロープから原始惑星系円盤へ

分子雲コア・エンベロープ内で星形成が開始すると，エンベロープ内のガスやダストは中心に向かって質量降着
し，中心では原始星が形成される．多くの分子雲コア・エンベロープは角運動量を持っており，エンベロープ内の
物質はその角運動量を保存しつつ，質量降着する．そのため，質量降着する物質はある半径に達すると回転（遠心
力）で支えられる．この様にして，星形成にともなって，原始星周囲には円盤が形成される．これらの円盤は，原
始惑星系円盤として，前主系列星の周囲に確認されており，さらに，惑星系形成の現場としても認識されている．
原始星周囲では，形成されるつつある原始惑星系円盤を観測することができ，円盤の形成過程，さらには，惑星系
形成の初期条件を研究することができる．さらに，円盤形成に欠かせない角運動量がどの様に形成されるのかを研
究することができる．
原始星期における中心星や星周円盤の形成において，さらに大きな構造，すなわち分子雲コアや星周エンベロー

プからの質量輸送のプロセスを明らかにすることは，一つの重要な観点となる．古典的な質量降着現象の描像は，
孤立した原始星に対する軸対象構造である (例えば Larson, 1969)．観測的なアプローチにおいても，それにならっ
た構造解明や物理量導出がおこなわれてきた (例えば Momose et al., 1998)．一方，近年のALMAによる高感度・
高解像度観測では，原始星周りの複雑な微細構造分布や速度構造が明らかになりつつある (例えば Tokuda et al.,

2014)．これらは，原始星期における質量降着が，古典的な描像では把握しきれない，より動的な現象であること
を示している．
特に，Class0/ClassI原始星に対する近年のALMAやNOEMAなどの高感度観測において，ストリーマーと呼
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ばれる非軸対象構造が複数見つかっている (Le Gouellec et al., 2019; Pineda et al., 2020; Garufi et al., 2022;

Valdivia-Mena et al., 2022)．ストリーマーは，分子雲コア・エンベロープから原始星や星周円盤の系へと伸びる
細長い構造であり，およそ数 100 AUから数 1000 AUに渡る構造として同定されている．その速度構造は星周円
盤やエンベロープと連続的に接続しており，系への質量降着を担っていると考えられている．この時の質量降着率
はおよそ∼10−6 M⊙ yr−1程度と見積もられており，これはこれまでの古典的描像で得られてきた質量降着率と同
等である (Pineda et al., 2020; Thieme et al., 2022)．つまり，星形成や進化において，このような構造が重要な役
割を担っている可能性を示唆している．COのような代表的な分子輝線だけでなく，H2COやHC3Nなどの複雑な
分子でも見出されており (Pineda et al., 2022; Valdivia-Mena et al., 2022)，化学的にも複雑な様相を呈している．
ストリーマーの物理状態を観測的に明らかにすることは，原始星段階における質量降着を理解する上で重要とな

るだろう．しかしながら，ストリーマーの検出においては高感度観測が必要となるため，まだサンプルは多くない．
系統的な観測を行うことで，ストリーマーの普遍性と多様性を明らかにする必要がある．特に，ストリーマーは中
心星や星周円盤への角運動量輸送に重要な役割を持つ可能性があり，初期円盤サイズやエンベロープ構造など，星
進化における重要な要素につながる期待がある．また，このようなストリーマーと，分子雲・フィラメントのよう
なより大きなスケールとの関連も重要となる．
これまで見出されたストリーマーは主に電波干渉計による観測であるため，視野によって取得可能な空間構造の

スケールが制限される (およそ数千AU)が，実際はもっと広がっている可能性があり，それらは母体となるフィラ
メントや分子雲と接続し，質量輸送を担っている可能性がある．実際，大きなスケールでの星形成シミュレーショ
ンでは，フィラメント内においてストリーマーを伴う星形成が見られている (例えば Kuffmeier et al., 2019)．こ
のような大きなスケールでのストリーマー構造の検出と調査には，数千 AUの星周エンベロープを解像しながら
pcスケールの空間構造を捉えるような，幅広い空間ダイナミックレンジもカバーする必要がある．高感度と幅広
い周波数バンド，イメージング性能も必要なことから，LSTのような大型単一鏡の活躍が期待できるだろう．

LSTで行う観測として期待されるのは，ストリーマーに対するヘテロダイン受信機を用いた多分子輝線マッピ
ング観測である．原始星の周囲の構造に対する高感度なイメージングから，星周円盤・エンベロープから母体分子
雲にわたるスケールに見られるストリーマー構造の探査を行う．ストリーマーの同定には速度構造も重要であるこ
とから，ヘテロダイン受信機による高い速度分解能も有益となる．このような LSTの特性を活かした観測により，
幅広い空間ダイナミックレンジと詳細な速度構造によりストリーマーの密度構造や運動を精度良く決める．これら
と星周エンベロープの速度構造や星周円盤のサイズなどの比較を通して，ストリーマーと質量降着現象の関係を調
査し，星形成過程におけるストリーマーの役割に関する知見を得る．また，母体となる分子雲の密度や温度，乱流
構造，環境パラメータなどとの比較も行い，ストリーマーの系統性と多様性を調査し，その生成要因を探る．
ストリーマー構造におけるダストサイズ分布を調べる観測も興味深い．原始星エンベロープではすでにダスト成

長が促されている観測的示唆も得られており (例えば Tobin et al., 2013)，どの段階でダスト成長が生じるかにつ
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いて新たな知見が得られる可能性がある．ダストサイズに関する知見は，光学的に薄いミリ波・サブミリ波のスペ
クトル指数を用いる手法がよく用いられる．LSTに搭載が予定されている高感度多周波カメラにおいて重要な観
測ターゲットの一つとなりうるだろう．ただし，広域にわたるストリーマーは希薄であり低輝度となると期待され
るので，高い感度が必要となる点は注意したい．

5.3.4 星・円盤形成とダスト進化

原始星期から前主系列段階へ進むと，星周物質の散逸が進み，分子雲コアやエンベロープの残骸が晴れ上がり，
中心の前主系列星と降着円盤のみの系となる．この時の星周円盤は原始惑星系円盤 (以下「円盤」)と呼ばれ，惑
星系は，この円盤内で形成される．円盤は主に中心星の輻射と重力で支配されており，円盤内で生じる様々な素過
程を通して 3次元的に複雑な構造を持つ．多様性に富む系外惑星系は，このような円盤構造の多様性やその進化に
起因すると考えられており，様々な観測的視点から円盤構造を解き明かす科学的意義は大きい．
円盤における惑星系形成の初段階は，円盤内に含まれるダストの移流と合体成長である．円盤は星間物質から取

り込まれたガスとダストを起源としており，円盤フェーズ初期においてダストは µmオーダーのサイズだと考えら
れている．円盤進化に伴い，ダストは重力による移流や円盤乱流による巻き上げなどを経て，合体成長や衝突破壊
を繰り返すと考えられている．ダストはさらに成長し続け，最終的にm∼kmサイズの微惑星となると考えられて
おり，微惑星に円盤ガスが集積することで惑星になると考えられている (例えば Testi et al., 2014)．
円盤ダスト成長に伴う物理プロセスを観測的に制約することは，惑星系形成過程の理解にとって極めて重要であ

る．円盤ダストサイズの観測的な推測としては，従来，光学的に薄いミリ波・サブミリ波のスペクトル指数を用い
た手法が多く行われてきた．ミリ波・サブミリ波におけるダストの質量吸収係数 κν は，κν ∝ νβ で記述される周
波数依存性をもち，ダストを構成する物質や形状が均一であれば，ダストの大きさに依存するため，ダストサイズ
の違いが βに反映される．放射が光学的に薄い場合，ミリ波・サブミリ波の放射強度はおよそ Iν ∝ ν2+βの関係を
持つため，スペクトル指数から円盤ダストサイズに言及することが可能となる (Draine, 2006, など)．
実際，単一鏡を用いた多周波サーベイ観測が 2000年代にかけて複数行われており，円盤において β ∼0–0.5程

度であり，星間物質よりもダストが成長していることが示唆されている (Beckwith & Sargent, 1991; Andrews &

Williams, 2005; Ricci et al., 2010, など)．これらは円盤を空間分解しない，平均的なダストサイズに関する知見を
示したものであるが，ALMA稼働後，円盤を空間分解してスペクトル指数を導出する観測も積極的に行われるよ
うになってきており，上記をサポートする結果が得られている他，円盤内のダストサイズ分布に複雑な半径依存性
があることが示されている (Tsukagoshi et al., 2016, 2022)．さらに，ALMAにより円盤のミリ波・サブミリ波偏
波放射が検出されるようになっており，円盤放射の解釈において，観測波長程度に成長したダストによるミリ波散
乱の重要性が理解されるようになってきた (Kataoka et al., 2015, 2016)．
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ミリ波・サブミリ波における散乱放射の存在は，上述のスペクトル指数の解釈にも影響し，円盤ダストサイズ分
布の正しい見積もり，ひいては円盤質量の正確な導出が困難であることを示している．散乱放射が無視できない場
合，アルベドの周波数依存性が発現した連続波スペクトルとなり，スペクトル指数は単一の冪にはならない．これ
はダストサイズに依存する形となるが，ミリ波・サブミリ波帯での各周波数におけるスペクトル指数が複雑に変化
するため，従来行われていたような 2周波数間でのスペクトル指数では，その全容を正確に把握することは難しい
(Zhu et al., 2019)．
円盤ダスト進化を探る上で新たな情報をもたらすのが，ミリ波からサブミリ波帯にかけての広域スペクトルの

取得であろう．円盤が光学的に厚く散乱放射が無視できない場合では，前述のようにミリ波・サブミリ波での広域
スペクトルは複雑な形状をとる．これはアルベドの周波数依存性によるものであるが，逆に言えば，広域スペクト
ルを精度良く捉えることで，散乱放射の寄与とそこからダストサイズの推察を行うことができるようになる (Liu,

2019; Ueda et al., 2020)．図 5.13は様々なダストサイズのモデルから期待される広域スペクトル形状を示したもの
である．一般に円盤中のダストサイズは数 100 µmから数mm前後に成長していると考えられているが，図 5.13

を見ると，そのようなダストのアルベドがおよそ周波数 30 GHz–1000 GHz (波長 10 mm–300µm)の範囲で大きく
変化する様子が見てとれる．また，広域スペクトルの対局的な形状を描き出すには，この周波数の範囲で少なくと
も 3点以上の観測点が必要であることがわかる．実際には円盤ダストサイズは不明なため，それを制限する現実的
な観測としては，この周波数範囲において 5–6点以上のサンプリングを行うことが必要となるだろう．
散乱放射の寄与が大きい場合，それを考慮しない従来の円盤質量の見積もりは過小評価していたこととなる．広

域スペクトルによりダストサイズ分布と散乱放射の寄与を正しく評価することで，円盤ダスト質量の正確な見積も
りにも繋がる．図 5.14は，実際の観測データで得られた広域スペクトル形状から，散乱放射の寄与とダストサイズ
の推定を行った例である．波長 3 mmから 450 µmにわたる 5バンドの観測点を用いており，これにより広域スペ
クトルにおける 1 mm付近の詳細な形状を明らかにできている．この広域スペクトルの形状は，およそ 300 µmほ
どまで成長した円盤ダストの散乱放射による寄与であると考えられ，これをもとに円盤質量を正確に見積もると，
従来の見積もりより一桁以上大きな値とりうることが分かる．円盤ダスト質量はその後形成されうる微惑星の臨界
を決めるため，その正確な見積もりは極めて重要である．
上記のような観測では，いわゆる灰色放射 (Ggraybody)でよく近似できる放射からのズレに着目するため，各バ

ンドでの高いフラックス決定精度が要求される．周波数領域やバンド数にも依存するが，各バンドにおいて 5–10%

程度のフラックス決定精度があると，2バンド間スペクトルのベキ指数で 10–15%程度の精度が達成できる見込み
であり，図 5.13で見られるような広域スペクトルの周波数依存性を明らかにすることができる．
典型的な原始惑星系円盤の例として，TW Hyaと同等の明るさを持つ円盤が近傍星形成領域 (d ∼150 pc)に存

在する場合，1.3 mmのフラックス密度としてはおよそ 15 mJyほどが期待される．連続波カメラで 3′ × 4′の領域
をマッピングし，10σ水準での検出を目指す場合，1バンドのデータ取得に必要な時間はおよそ 1時間となる．同
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図 5.13: 光学的に厚い円盤で予想されるミリ波・サブミリ波 SEDの最大ダストサイズ amaxに対する依存性 (上)

と，対応するスペクトル指数分布 (下) (Liu, 2019, より)．©AAS. Reproduced with permission

様の観測を 5バンド行うとすれば，1天体あたり 5時間の観測が必要となる．マルチバンド同時観測が可能であれ
ば，さらに効率的にサンプルを増やすことができるだろう．また，LSTの広い視野も観測の効率化に有益に働く期
待があり，多ビームによる大気ノイズ校正やスキャン手法の工夫を取り入れれば，より感度の高いデータ取得を目
指すことも可能だろう．

5.3.5 大質量星形成

大質量星 (> 8M⊙)は，紫外線，恒星風，超新星爆発などによって，銀河における星間物質の物理的・化学的進
化を支配する重要な天体であるが，その形成過程はまだ十分に理解されていない．赤外線暗黒雲 (Infrared Dark

Cloud, 以下 IRDC)は，その名が示す通り中間赤外線でも見通せないほどの高密度なガス雲で，低温の大質量コ
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図 5.14: 左) 最大ダストサイズ amaxと有効散乱アルベド ωeff の関係．灰色点線は ALMAの Band 3, 4, 6, 7, 9の
周波数を示す．amaxが変わると ωeff の周波数依存性が大きく変化している．右) TWHyaの円盤の SED(赤点)と，
放射輸送計算による再現結果 (実線)．ミリ波・サブミリ波散乱を考慮した場合は観測と合致する (赤色線)．散乱
を考慮しない場合，同じ 3mm帯のフラックス密度 (同じ円盤質量と同義)を再現しようとすると，他周波数での
フラックス密度を過大評価してしまう (灰色線) (どちらも Ueda et al., 2020, より)．©AAS. Reproduced with

permission

ア/クランプが付随することから，大質量星形成の初期段階を解明するための重要な現場と考えられている．現在
までに 1万以上もの銀河系内 IRDCが同定されており (Pari & Hora, 2020)，LSTによる IRDCサーベイにより大
質量星形成の統計的性質が明らかになることが期待される．

LSTの広視野と高分解能を駆使することで， 10 pcスケールの IRDCを一視野に捉えながら，∼0.1 pcスケール
の小さな構造を一掃することが可能となる．IRDC全域でのフィラメント構造，分子アウトフロー，そして偏光構
造の方向を比較することで，分子雲形成から原始星円盤形成に渡る多重スケールにおける重力と磁場の影響を調べ
ることができる (Zhang et al., 2014b; Kong et al., 2019, 図 5.15)．このような無バイアスのアウトフロー探査は，
遠赤外線でも見つけられなかった非常に若い原始星を発見することにも役立ち (Tan et al., 2016)，大質量星形成
の最初期段階を明らかにする鍵となるだろう．

LSTの広い周波数カバーレンジは様々な分子輝線の同時マッピングを可能にし，大質量コアやアウトフローの
化学性質を包括的に理解する上で強力な手法となる．特に DNC/HNC (i.e.,重元素濃縮度, Sakai et al., 2012b),

N2H
+/CCS (Taniguchi et al., 2020) といった化学組成は，大質量コアの年齢および進化段階を特定する上で重要

な情報となる．COによるアウトフローの統計的特性はこれまでにも良く調べられているが (Maud et al., 2015)，
より多くの物理トレーサー (SiOによる衝撃波, CCHによるPDR領域など) と組み合わせることで，原始星アウト
フローが周囲の星団形成ガスへどのようなフィードバックを及ぼしているかをより詳細に理解することができる．
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図 5.15: ALMAモザイク観測による赤外線暗黒雲 IRDC G28と，それに付随する多数の原始星アウトフロー (灰
色：Spitzer 8 µmイメージ, 緑：ALMA 1.3 mm連続波, 赤/青：赤方偏移/青方偏移したCOアウトフロー, Kong

et al., 2019, より)．LSTであれば複数の IRDCを同時に捉えながら，このような詳細構造まで空間分解すること
が可能となる．©AAS. Reproduced with permission
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さらに LSTによる IRDC中の原始星モニタリングは，空間分解ができない小スケールにおける降着変動を統計
的に制約する強力な手段となる．理論的観点からも高降着率，高連星率を伴う大質量星形成では，時間変動を伴う
現象の研究が期待される (Meyer et al., 2017)．実際，いくつかの大質量原始星において, オリオン座 FU型星と類
似の降着バースト現象が近年報告されている (Caratti o Garatti et al., 2016; Hunter et al., 2017)．また, JCMT

による小質量星形成領域モニタリングによって大きな成果が得られていること (Lee et al., 2021)は，より広視野・
高感度である LSTによる IRDCモニタリングの重要性にとどまらず, タイムドメイン・サイエンスから他の研究
に発展するポテンシャルを示したものといえる．複数の連続波バンドや分子輝線を組み合わせることで，最内縁で
起こる動力学的現象の詳細を明らかにすることが可能となるかもしれな (Tanaka et al., 2017)．特に興味深い変動
をみせる天体に対しては, ALMA高分解能追観測を行い，ダスト温度構造やアウトフロー/ジェットの時空間変化
を調べることもできるだろう (例えば Burns et al., 2020)．

5.4 星の進化の最終段階と星間物質

5.4.1 赤色超巨星の周囲の物質

大質量星は高い光度を持つことから表面での輻射圧が強く，進化の途中で多くの質量を失う．大質量星から放出
される物質には星内部での元素合成によってできた元素やダストなどが含まれており，星間空間における物質循環
に重要な役割を果たしている．また，大質量星の質量放出は, 大質量星の爆発時の構造を決める大きな要素の１つ
である．このため，大質量星からの質量放出を理解することは超新星爆発機構や超新星の多様性を理解する上でも
重要である．
大質量星の起こす質量放出の中でも，赤色超巨星の起こす質量放出は多くの謎に包まれている．赤色超巨星は大

質量星の中でも特に高い質量放出率を持っていることが知られており (Smith, 2014)，超新星親星が進化の途中で
最も質量を失う時期である．また，重力崩壊型超新星の約６割が赤色超巨星の状態で爆発しており (Shivvers et al.,

2017)，超新星爆発時の一般的な星周環境を知る上でも赤色超巨星の質量放出の理解が必要となる．しかし，現在何
が赤色超巨星の大きな質量放出を引き起こしているのか分かっていない (最近の理論モデルやその背景はKee et al.

2021を参照)．赤色超巨星の質量放出率機構の解明は，大質量星から星間空間への物質循環のより良い理解につな
がるだけでなく，超新星爆発や超新星爆発に至る恒星進化を解き明かす上でも大きな役割を果たす．
サブミリ波帯における赤色超巨星の観測により，質量放出機構がまさに駆動しはじめている光球直上の彩層での

温度変化がとらえられる．図 5.16に近傍の赤色超巨星アンタレスのサブミリ波帯での明るさと，明るさをもとに
見積もられた彩層での温度変化を示した．LSTで観測可能となるサブミリ波帯では，質量放出の要となる音波や
磁力の散逸による彩層での温度上昇の様子を捉えることが可能となる．現在このような観測が行われている赤色超
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巨星は, アンタレスとベテルギウスに限られる (O’Gorman et al., 2020)．より多くの赤色超巨星に対してサブミリ
帯での観測を効率よく行うことで，より多くの赤色超巨星で彩層での温度上昇の様子を捉えることが可能となり，
赤色超巨星の彩層の様子を系統的に議論することが可能となる．例えば, 広帯域多色連続波カメラで赤色超巨星の
多く存在する天域をマッピング観測して, 一気に赤色超巨星のサブミリ波帯でのデータを得るといった観測が考え
られる．
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図 5.16: 赤色超巨星アンタレスの電波領域でのスペクトルエネルギー分布 (上)と，それをもとに推定されたガス
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5.4.2 超新星爆発におけるダストの形成と破壊

重力崩壊型超新星が星間ダストの主要な供給源であるかどうかは，宇宙における星間ダストの起源や進化を明ら
かにする上で重要な課題である．銀河内の星間ダスト進化モデルによれば，赤方偏移が 5以上（宇宙年齢がおよそ
1億年以内）の初期銀河のみならず銀河系の星間ダストの総量を説明するために，0.1太陽質量以上ものダストが
重力崩壊型超新星から供給される必要があることが示されている (Dwek & Scalo, 1980; Dwek et al., 2007)．ダス
ト形成の理論計算は，超新星爆発時に放出されたガス（イジェクタ）中において，爆発後 10年以内に 0.1− 1太陽
質量のダストが凝縮すると予測しているが (Nozawa et al., 2003b)，従来の中間赤外線による観測では，超新星で
のダスト形成量はたかだか 10−4 − 10−3太陽質量と見積もられていた (Kotak et al., 2009)．それゆえ，重力崩壊
型超新星でのダスト形成量については，理論研究と観測結果との間で数桁もの差があり長い間論争となっていた．
しかし，2010年以降の Herschelや ALMAによる遠赤外線からサブミリ波の観測によって，超新星イジェクタ

中に大量の低温のダストが存在することが明らかとなった．図 5.17で示されるように，SN 1987Aをはじめとする
8つの若い超新星残骸で，イジェクタ起源と考えられる 0.05 − 1太陽質量のダストがこれまでに確認されている．
またALMAによる SN 1987Aの観測では，そのイジェクタ中にCOや SiO分子が検出されており，分子輝線の詳
細な解析によってそれらの 3次元構造も明らかにされている (Abellán et al., 2017)．分子はダストの前駆物質であ
るため，種々の分子の存在量はダスト形成過程を本質的に理解するための重要な手がかりとなる．また分子の空間
分布は，超新星イジェクタの元素組成分布を強く反映するため，超新星の元素合成や爆発機構を考察する上で極め
て有用な情報を与える．それゆえ，ダストからの熱放射だけでなくサブミリ波帯の分子輝線を観測することによっ
て，超新星の物理化学過程に関わる研究を広く展開することができる．

図 5.17: 超新星残骸の年齢に対する観測された低温ダストの質量．ここでの低温ダストは，重力崩壊型超新星の放
出ガス（イジェクタ）中で形成されたものと考えられる．
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表 5.3: 天の川銀河における南天の若い超新星残骸
年齢（年）

重力崩壊型
G350.1-0.3 600 − 1200

G332.4-0.4 (RCW 103) ∼ 2000

G292.0+1.8 ∼ 3000

G260.4-3.4 (Puppis A) ∼ 3700

Ia型
G327.6+14.6 (SN 1006) ∼ 1000

G315.4-23 (RCW 86) ∼ 1800

上記の観測により，重力崩壊型超新星はダストと分子の製造工場であることが示されつつあるが，未だサンプル
数が十分に多いとは言い難い．また，超新星が星間ダストの主要な供給源かどうかを結論づけるには，形成された
ダストのどれほどの量が破壊されずに星間空間へ放出されるか，ということも明らかにする必要がある．ダストは，
爆発後 10年以内にイジェクタ中で形成されるが，数 100年以降の超新星残骸の段階でイジェクタ内を伝搬する逆
行衝撃波によって破壊される．理論計算によれば，形成されたダストの 80 − 90 %が破壊されるが (Nozawa et al.,

2007)，逆行衝撃波によるダスト破壊量の導出を目的とした観測的研究はほとんど存在しない．
形成されたダストがどれほど，またどのように破壊されるのかを観測的に検証する方法の一つは，年齢が数千年

以下の若い超新星残骸の低温ダスト量を測定し，図 5.17のサンプル数を増やすことである．低温のダストは，逆
行衝撃波によってまだ掃かれていないものであるため，低温ダストの減少量は逆行衝撃波により掃かれたダストの
破壊量と密接な相関がある．そこで，LSTによって若い超新星残骸を網羅的に観測し，超新星残骸の年齢の関数と
して低温のダスト量の時間進化を調べる研究が推進される．表 5.3は，LSTでターゲットとすべき南天の銀河系内
の若い超新星残骸で，これらの見かけのサイズは典型的には 20′ × 20′である．またHerschelの観測結果を踏まえ
ると，超新星残骸の低温ダストからの熱放射は，サブミリ波長域では 1 − 10 mJyで検出できると期待される．そ
れゆえ，LSTの広い視野と優れた感度により，超新星残骸中の低温ダスト量を高精度で求めることができる．さら
には，LSTによってサブミリ波帯の分子輝線を観測し分子の空間分布を導出することによって，超新星から超新星
残骸までの物理化学進化や超新星の元素合成・爆発機構について重要な示唆を与えることができる．
最後に，超新星でのダスト形成の研究でもう一つ大きな問題となっているのが，Ia型超新星でのダスト形成であ

る．これまでの観測では，Ia型超新星のイジェクタ中に分子も大量のダストの存在も確認されていない．例えば
Herschelによる TychoやKepler超新星残骸の観測では，イジェクタ中で形成された低温ダストの量は 10−3太陽
質量以下と導かれている (Gomez et al., 2012)．そこで，重力崩壊型の超新星残骸に加えて，Ia型の超新星残骸で
ある SN 1006やRCW 86などを LSTで観測し（表 5.3），CO，SiO分子の輝線放射とダスト熱放射を測定するこ
とよって，Ia型超新星におけるダストと分子の形成量・形成過程に深い洞察を得ることができる．
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5.4.3 超新星爆発と星間物質の相互作用

超新星残骸は，超音速の衝撃波層の形成や，重元素の供給，宇宙線加速を伴って，星間空間へ多大な影響を与え
る．したがって，超新星残骸における種々の物理過程を紐解くことは，銀河の物質循環や，銀河進化そのものを理
解するうえで極めて本質的である．本節では，超新星残骸と星間物質の相互作用に焦点を当てて，従来の研究の問
題点や到達点を概観し，LSTを用いた研究展望の一例を紹介する．なお，超新星残骸における宇宙線陽子の加速
については，次節 5.5.1で別に取り上げることとする．

非一様星間媒質中での超新星爆発

図 5.18: 超新星爆発前の星間環境の模式図．

超新星残骸の進化を記述する古典的な球対称衝撃波モデル
は，そのほとんどが，超新星爆発が一様な媒質中で起こるこ
とを前提としてきた (例えば Sedov, 1959)．しかしながら，
実際の星間媒質は，高度に非一様な密度分布を持つ．重力崩
壊型の超新星爆発の場合，その母天体である大質量星からの
強力な恒星風は，周辺の希薄なHiガスを一掃し，恒星風バ
ブルを形成する (図 5.18)．このとき，バブル内の平均密度
は 0.01 cm−3 程度である (例えば Weaver et al., 1977)．掃
き集められたガスは球殻状に分布し，数 km s−1 ほどで膨張
する (例えば Yamamoto et al., 2006b)．一方で，CO輝線
などで観測される分子雲は，高密度（103 cm−3 以上）であ
るがゆえに恒星風による侵食から生き延びる．結果として，
超新星爆発前の星間環境として，概ね 5桁程度の密度差を持つ，非一様な星間媒質が形成される．
この中で超新星爆発が起こると，古典的な 1次元球対称衝撃波モデルでは起こり得なかった種々の物理過程が生

じる．図 5.19にその一例を示した．例えば衝撃波と高密度星間雲の相互作用は，その表層のごく一部のみを加熱・
加速させる (例えばWootten, 1977; Denoyer, 1979; Seta et al., 1998)．最近では，衝撃波と低温分子雲の相互作用
が，熱的X線プラズマの発生に密接に関わっていることが明らかになってきた (例えば Sano et al., 2017, 2019a,

2021b; Okon et al., 2021; Tanaka et al., 2022)．いずれの場合も，星間雲と雲間領域の密度差が大きい場合には，
従来議論されてきたような，衝撃波による分子雲全体の即時の破壊・蒸発は起こり得ないことに注意されたい10．

10密度 nの分子雲方向での衝撃波速度 Vcloud は，恒星風バブル内部の雲間密度 n0 とすると，Vcloud = V0/
√

(n/n0)で表せる (cf. Sano
et al., 2010)．ここで V0 は，分子雲に衝突する前の衝撃波速度である．n/n0 = 105，V0 = 3000 km s−1 とすると Vcloud ∼ 10km s−1 が
得られ，衝撃波が直径 3 pc の分子雲を横断する時間は 2× 105 年程度と概算できる．したがって，分子雲方向で衝撃波速度は急激に減速
され，分子雲の横断時間は，超新星残骸の年齢と比べて十分に長くなる．このことは，衝撃波加速による CO輝線ほかの line-broadening
が，年齢数万年かそれより年老いたの超新星残骸でしか見られないこととも無矛盾である (例えば Seta et al., 1998)．
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図 5.19: 非一様星間媒質中における超新星残骸の物理過程の模式図．

理論サイドからは，衝撃波と粒状星間雲との相互作用による乱流磁場の増幅が示唆され，非一様媒質の重要性がい
ち早く論じられた (例えば Inoue et al., 2009, 2012; Celli et al., 2019)．観測的には，星間雲周辺におけるシンクロ
トロン放射の増光や (例えば Sano et al., 2010, 2013, 2020; Yamane et al., 2018)，被加速宇宙線電子の最大エネル
ギーの上昇として捉えられている (例えば Sano et al., 2015; Okuno et al., 2018; Tanaka et al., 2020b)．他にも，
超新星残骸衝撃波に類する多重衝撃波圧縮によるフィラメント状分子雲の形成理論や (Inutsuka et al., 2015b)，被
加速宇宙線陽子と星間陽子の相互作用によるガンマ線の発生 (詳しくは 5.5.1節参照)，球殻状膨張ガス雲の特定に
よる Ia型超新星の爆発機構の探究 (例えば Sano et al., 2018, 2022; Fukushima et al., 2020b) など，超新星残骸
と相互作用する星間雲の重要性は高まるばかりである．超新星残骸に付随する星間雲を特定することで，星形成
や星間化学から，高エネルギー物理学に至るまで，多様な「星間現象」をよりよく理解することができる，といっ
ても過言ではないだろう．ここでは，ミリ波・サブミリ波帯において高視野かつ数秒角の高い分解能を達成できる
LSTによって深化が期待できる複数の研究課題のうち，２点について紹介する．

多重衝撃波圧縮によるフィラメント状分子雲の形成

Herschel宇宙望遠鏡による太陽系近傍分子雲のダスト連続波広域観測は，分子雲にフィラメント状構造が普遍的
に存在し，それらの物理量が星形成と密接に関わっていることを明らかにした (例えば André et al., 2014)．一方
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図 5.20: (a) 多重衝撃波圧縮によるフィラメント状分子雲形成モデルの模式図 (Inutsuka et al., 2015b)．(b–c) フィ
ラメント状分子雲の (b) 磁気流体力学数値計算結果 (Inoue & Fukui, 2013) と (c) Herschelダスト連続波の観測結
果 (André et al., 2010)．(b) と (c) の空間スケールは揃えてある．Reproduced with permission from Astronomy

& Astrophysics, ©ESO

で，フィラメント状分子雲そのものの形成機構については，多くの理論モデルが検討されたものの，未だ確固たる
結論が出ていないことは，5.2.4節で述べた通りである．ここでは，フィラメント状分子雲の形成機構として注目
を集めている「多重衝撃波圧縮による連鎖的分子雲形成モデル (Inutsuka et al., 2015b, 図 5.20) に着目し，超新星
残骸と星間雲の相互作用という視点から，電波干渉計や LSTを用いた観測的検証を提案する．
犬塚らによる多重衝撃波圧縮による連鎖的分子雲形成モデルのエッセンスは，数 10 km s−1まで減速された超新

星残骸衝撃波や，Hii領域が作る膨張シェルによる「効率的なガス圧縮」にある．実際，磁気流体計算では，観測で
見られるフィラメント幅 0.1 pcかそれ以下の分子雲を形成することができている (例えば Inoue & Fukui, 2013)．
このモデルが正しいとすれば，Herschelで見られた近傍分子雲のフィラメント状分布も，過去に同様の多重衝撃波
圧縮を受けて形成されたと考えるのが自然であろう．しかしながら，おうし座分子雲の星形成フィラメントを除く
と，そのような衝撃波圧縮の履歴を遡ることは容易ではない (例えば Arzoumanian et al., 2018; Shimajiri et al.,

2019b)．
この問題を解決するには，今まさに衝撃波に曝されている形成途中のフィラメント状分子雲を観測することが有

効とみられる．超新星残骸W28は，その点で最適な実験場を提供する (図 5.21)．W28は年齢 33,000–42,000 年
の中年の超新星残骸であり (Kaspi et al., 1993; Velázquez et al., 2002; Li & Chen, 2010)，80 km s−1 まで減速
された衝撃波が確認されている (例えば Rho & Borkowski, 2002)．距離・年齢ともに非常に近い別の超新星残骸
G6.5−0.4と接しており，そこには JCMT電波望遠鏡で捉えられたフィラメント状分子雲が付随している (Arikawa

et al., 1999)．従って，これら分子雲を十分な空間分解能∼ 0.05 pc (W28の距離 1.9 kpcで 5秒角に対応) で解像
できれば，フィラメント幅，線質量，速度勾配などの物理量が定量でき，理論計算との比較を通して，フィラメン
ト状分子雲の形成初期段階を調べることが可能となる．現時点では，ALMA ACA (7-m 干渉計と TPの組み合わ
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図 5.21: (左) 超新星残骸W28方向の 3色合成図 (赤: MSX 8 µm, 緑: VLA 20 cm 連続波, 青: VLA 90 cm 連続
波) に，W28 および G6.5−0.4 のシェル境界面を黄色点線で記載した．白枠は，JCMTによる 12CO(J = 3–2) 輝
線の表示範囲を示す．(右) JCMTによる 12CO(J = 3–2) 輝線の積分強度図 (Arikawa et al., 1999)．

せ) を用いることが唯一の解であり，すでに約 2000視野の観測が実施されている (#2019.1.01400.S)．一方で，多
素子ヘテロダイン受信機を搭載した LSTが実現すれば，観測の大幅な効率化が望めるだろう．また，このような
超新星残骸同士，または超新星残骸と Hii領域の境界面にフィラメント状分子雲が位置するケースは，IC 443や
W44などに代表される複数の天体ですでに確認されているため，LSTが研究対象の拡充におよび普遍性の探究に
役立つことは明白である．

低温星間雲との熱伝導による再結合優勢プラズマの発生

一般的な超新星残骸の進化の若い段階（年齢 ∼1,000年）では，イオンから電子が剥ぎ取られていく電離過程が，
自由電子がイオンに束縛される再結合過程よりも優勢である．爆発後 20,000–30,000年経つと，超新星残骸プラズ
マは電離過程と再結合過程が釣り合った電離平衡の状態に落ち着く．しかし近年，再結合過程が優勢にあるプラズ
マ（再結合優勢プラズマ）が，約 20個の超新星残骸から検出された (Yamaguchi, 2020, and references therein)．
これは，従来考えられてきた超新星残骸におけるプラズマの進化の描像から逸脱しており，星間物質の熱史を揺る
がす発見として注目されている．
超新星残骸からの再結合優勢プラズマの検出は何を意味するのか．そのひとつのアイデアが，星間媒質の非一様

性を考慮することにある．具体的には，爆発後初期に高密度星周物質を抜けた際の断熱膨張 (断熱膨張説, Itoh &

Masai, 1989) か，低温星間雲とプラズマの熱伝導 (熱伝導説, Kawasaki et al., 2002) の 2案が提案されている．ど
ちらもプラズマの電子温度を低下させることで，再結合過程が優勢となる環境を作り出すことができる．もし熱伝
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図 5.22: (左) 超新星残骸W49BのALMA ACA 12CO(J = 2–1) の積分強度図に，Chandra X線のコントアを重
ねた．分子雲の濃い超新星残骸西側のシェルは，分子雲に沿って変形が見られるが，ガスが希薄な東側では，X線
シェルは滑らかに弧状に分布していることがわかる．(右) 再結合優勢プラズマの電子温度と CO積分強度の相関
プロット．データ点は左図のA1–D3までのボックス領域から抽出したデータに対応する．電子温度とガス量の間
に負の相関関係が見て取れる (Sano et al., 2021b)．

導が効いているとすれば，分子雲のような低温星間雲が多く存在する領域では，再結合優勢プラズマの電子温度が
より低下していることが期待できる．典型的な再結合優勢プラズマで明るい超新星残骸W49Bでは，この傾向が
すでに観測的にみられている (図 5.22, Sano et al., 2021b)．具体的には，ALMA ACAにより特定された付随分子
雲の柱密度と，NuSTAR硬X線天文衛星による再結合優勢プラズマの電子温度が負の相関を示した．一方で，付
随分子雲質量が極わずかである超新星残骸G346.6−0.2ではこの関係は見えなかった (Sano et al., 2021a)．いずれ
の場合も，星間媒質の非一様度や，付随する低温分子雲の絶対量が，超新星残骸のプラズマ進化過程ひいては銀河
の熱史にも影響を与えていることが明らかになった．ミリ波・サブミリ波帯において高視野かつ数秒角の高い分解
能を達成できる LSTを用いることで，ALMAと遜色ない質のデータを効率よく得られるほか，COの多輝線観測
および non-LTE解析によって分子雲の温度・密度を精密定量することで，プラズマとの熱伝導による温度上昇も
捉えられるかもしれない．
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5.5 高エネルギー現象と星間物質

5.5.1 超新星残骸における宇宙線加速

宇宙線は陽子を主成分とする相対論的荷電粒子であり，星間物質の化学進化に本質的な影響を与える．そのた
め，宇宙線の起源やその総量を探ることは，銀河の物質循環や進化を考えるうえで重要である．銀河系内では，超
新星残骸の衝撃波が ∼ 3 PeV (knee エネルギー) までの宇宙線加速現場として最有望視され，拡散衝撃波統計加
速理論が広く受け入れられている (例えば Bell, 1978; Blandford & Ostriker, 1978)．観測面では，X線およびガン
マ線撮像技術の躍進により，宇宙線陽子または電子起源とみられる非熱的放射のシェル状分布が捉えられつつある
(例えば Koyama et al., 1995; Aharonian et al., 2004, 2006, 2007; Giuliani et al., 2011; Ackermann et al., 2013;

H. E. S. S. Collaboration et al., 2018)．当該分野における目下最大の課題は，(1) 超新星残骸における knee エネ
ルギーに近い宇宙線陽子の発生を観測的に立証することと，(2) 被加速宇宙線陽子のエネルギーを定量することに
ある．本節では，(1) および (2) の課題解決のために，超新星残骸に付随する星間雲の特定・精密定量が本質的で
あることを研究の歴史的背景とともに論じた上で，宇宙線研究に対する LST の役割や期待について記載する．

宇宙線の起源を探る: TeVガンマ線と星間陽子の空間一致

銀河宇宙線11は光速に近い速さの荷電粒子であるから，星間磁場によって容易に進行方向を曲げられ，直接観
測ではその加速源を特定できない．そのため，宇宙線が周囲の星間物質と相互作用して放射する非熱的放射を観
測することで，宇宙線の起源とその加速機構を探る研究が進められてきた．古くは，日本のあすか天文衛星によ
る，超新星残骸 SN1006からのシンクロトロンX線の検出により，数十 TeVの宇宙線電子の加速が明らかになっ
た (Koyama et al., 1995)．一方で，電子は宇宙線の微量成分であるため，宇宙線の超新星残骸起源説を立証する
には，その主成分である陽子の加速を捉える必要がある．

図 5.23: 若い超新星残骸からのガンマ線放射機構の模式図．

11広義の宇宙線にはニュートリノやミュオン，中性子なども含まれるが，ここでは相対論的運動をする電荷を持った一次宇宙線のみを対
象とする．その主成分は陽子であり，10%程度のヘリウム原子核と，1%かそれ以下の電子およびそのほかの原子核から構成される．
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鍵を握るのは，超新星残骸からのガンマ線放射だ．宇宙線陽子そのものは電磁波を出さないが，星間ガス中の
陽子と相互作用（陽子–陽子反応）してパイ中間子を生成，これが崩壊することでガンマ線光子２個を放出する．
一方，宇宙線電子も，宇宙マイクロ波背景放射の光子をエネルギー的に叩き上げることでガンマ線を放射する (図
5.23)．超新星残骸からの陽子起源ガンマ線を捉えられれば，宇宙線加速源を特定したことになる．そのため，ガン
マ線のスペクトルエネルギー分布と粒子加速モデルの比較が盛んに行われた．GeV ガンマ線帯域では，陽子–陽子
反応に特徴的なスペクトルの折れ曲がりが見つかり，少なくとも 10 GeV 程度の陽子が超新星残骸で加速されてい
ることは分かった (例えば Giuliani et al., 2011; Ackermann et al., 2013)．一方で，銀河宇宙線の最高エネルギー
に対応する TeVガンマ線については，スペクトルから陽子・電子起源を切り分けることはできず，議論が続いて
いた (例えば Tanaka et al., 2008; H. E. S. S. Collaboration et al., 2018)．
名古屋大学の福井らは，陽子起源ガンマ線流束が，陽子－陽子反応の標的となる星間ガスの密度に比例すること

に着目し，ガンマ線と星間ガスの空間一致こそが陽子加速の証拠になると考えた．福井らは，TeVガンマ線で明
るい超新星残骸 RX J1713.7−3946 に付随する全星間ガス（分子雲・原子ガス）を定量し，ガンマ線との好対応を
示した (図 5.24a, Fukui et al., 2012)．これは，陽子起源ガンマ線の必要条件であり，100 TeVに近い陽子加速の
世界初の観測例となった．その後も，性質の似た超新星残骸 Vela Jr., HESS J1731−347, RCW 86についても同
手法を適用し，同様の結果を得た (図 5.24b–5.24d, Fukuda et al., 2014; Fukui et al., 2017b; Sano et al., 2019b)．
最近では，ガンマ線が陽子起源と電子起源の和，すなわち星間ガス分布とシンクロトロン X線それぞれの線型結
合で表現できることを見出し，画像解析による陽子・電子起源ガンマ線の定量分離を世界で初めて示した (Fukui

et al., 2021c)．
これら革新的研究の肝は，超新星残骸に付随する星間雲を，いかに精密に特定・定量するかにある．紙面の都合

上ここでは詳細に立ち入らないが，付随星間雲の特定には，十分な角度分解能を持つ良質なCO/Hiデータが必要
であることは言うまでもないだろう．特に，超新星残骸シェルとの空間分布比較による，付随星間雲の速度範囲の
決定においては，角度分解能の低いガンマ線画像の代わりに，チャンドラ天文衛星による 0.5秒角 (FWHMで 1.2

秒角程度) の高統計X線画像が用いられることから，CO輝線データの角度分解能はいよいよ重要になる (詳しく
は総説論文 Sano & Fukui, 2021, を参照されたい)．5.4.3節で述べた通り，若い超新星残骸の場合は，衝撃波に付
随する星間雲の大部分は加速・加熱されないので，その表面薄皮一枚を空間分解するだけの感度・角度分解能が必
須である．いずれの場合も，南半球には約１秒角の分解能を達成できる単一鏡は存在せず，LSTが当該研究の推進
にブレイクスルーをもたらすことは明白である．
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図 5.24: 4つのTeVガンマ線超新星残骸 RX J1713.7−3946, Vela Jr., RCW 86, HESS J1731−347の付随星間雲と
ガンマ線の比較結果．上段は，各超新星残骸の星間陽子柱密度分布の画像に，TeV ガンマ線をコントアで重ねた．
下段は，TeVガンマ線と星間陽子柱密度 (Np(H2)): 分子成分, Np(Hi: 原子成分, Np(H2 + Hi): 全星間陽子)の強
度や量を，上段リング内のデータ点について，方位角分布を比較したプロット (Fukui et al., 2012; Fukuda et al.,

2014; Fukui et al., 2017b; Sano et al., 2019b)．©AAS. Reproduced with permission

被加速宇宙線陽子エネルギーの時間発展

理論的な宇宙線の注入率12と，超新星爆発で解放される運動エネルギーを考慮すると，被加速宇宙線陽子の全エ
ネルギーWpは，超新星爆発１個あたり∼1050 ergとなるのが通説である．Wpは陽子起源ガンマ線の光度と付随
ガス密度の逆数に比例するため，それぞれの超新星残骸におけるWp値を観測的に制限することができる．しかし
従来の研究では，超新星残骸に付随する星間雲の密度として，そのバルクな質量を占める中性ガス (分子雲・原子
ガス) ではなく，X線や可視・赤外線観測から求められた電離ガス密度が用いられてきた点で大きな問題があった
(例えば Ackermann et al., 2013)．また，CO/Hi 電波輝線観測で付随ガス密度が定量されていたとしても，その
導出方法は一様でなく，Wp値には大きな不定性があった．
最近になって，CO/Hiデータを用いた統一的な手法で，13個のガンマ線超新星残骸に付随する星間雲の数密度

が再定量され，最も信頼のおけるWp 値が公表された (Sano et al., 2021b,a, 2022)．その結果，著者らは，超新
星残骸の年齢とWpの間の密接な関係を見出した．具体的には，6000年以下の若い超新星残骸では両者の間に正
の相関が見られるが，8000年以上の年老いた天体では，Wpが年齢の増加とともに着実に減少している (図 5.25)．

12地球近傍で計測された宇宙線のエネルギー密度 1.39 eV cm−3 (cf. Draine, 2011) が，銀河全体に渡って一様であるという仮定に基づ
いている．
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図 5.25: 13個のガンマ線超新星残骸における年齢とWpの関係 (Sano et al., 2021b,a, 2022)．緑の線は，年齢 6000

年以下の超新星残骸における最小二乗法フィットの結果を示す．年齢 6000年以下の超新星残骸は，年齢が進むに
つれて被加速陽子エネルギーが上昇するフェイズにあり，年齢 10000年以上の超新星残骸では，宇宙線の拡散・エ
スケープによりWp値が減少する傾向がみて取れる．©AAS. Reproduced with permission

前者は宇宙線の加速時間で制限されており (例えば Ohira et al., 2010)，後者はエネルギーに依存した宇宙線の拡
散・逃走を記述した理論モデル (例えば Aharonian & Atoyan, 1996; Gabici & Aharonian, 2007) で説明でき，銀
河の宇宙線生成率に強い観測的制約を与える可能性がある．しかし，観測されたサンプルは太陽系近傍おおむね 3

kpc 以内の超新星残骸に限られており，銀河系全体に渡ってこのような傾向が普遍的にみられるかは不明である．
また，マゼラン雲のような低金属環境にある超新星残骸に対しても，この超新星残骸の年齢とWpの関係が成り立
つかはよくわかっていない．

LSTが稼働すると，これら遠方のガンマ線超新星残骸に付随する分子雲を十分な角度分解能（概ね数秒角）で
観測することができるため，サンプル数の飛躍的向上が期待でき，結果として銀河全体に渡って被加速宇宙線の
エネルギーを定量することができるようになるだろう．もし，銀河内全域に渡って超新星残骸の年齢とWp の関
係 (図 5.25) が成り立つとすると，1個の超新星残骸で加速された宇宙線陽子の全エネルギーはその時間積分とし
て several ×1049 ergと導けるだろう．これは，太陽系近傍の宇宙線エネルギー密度が，銀河系内のあらゆる領域
において普遍的であることを意味する．今後，チェレンコフ・テレスコープ・アレイ (CTA: Cherenkov Telescope

Array) が本格稼働を開始すれば，銀河系外縁部およびマゼラン雲全体について，十分な感度のガンマ線観測が可
能になる．来る CTA 時代に備えて，超新星残骸に付随する星間雲をあらかじめ特定しておくことは意味があるだ
ろう．いずれの場合も，銀河系内の宇宙線密度や供給量を測ることは，星間化学や銀河の物質循環を理解する上で

245



5.5. 高エネルギー現象と星間物質

本質的であるため，当該研究の波及効果は非常に大きいことも申し添えておく．

5.5.2 星形成過程と高エネルギー現象

原始星の誕生は低温な水素分子ガスの重力崩壊で開始するため，しばしば X線や宇宙線の生成を伴う高エネル
ギー現象とは無縁だと考えられがちである．しかし以前から，X線観測により原始星が強い X線源であることは
知られており，星形成領域内における主要なMeV-GeV 程度の高エネルギー宇宙線源となる可能性も指摘されて
いる．この節では，若い原始星が生じる高エネルギー現象とその重要性，そして観測的特徴について概観し，LST

によって進展が期待される点について述べる．
星形成領域の高エネルギー現象は，低温度分子ガスの電離度や化学反応を通じてシステム進化に影響を及ぼす．

ガスの電離度はガスと磁場のカップリング度合いを決めて角運動量交換過程に影響を及ぼす重要なパラメータであ
り，X線や宇宙線の影響を受けてその値が決まる．さらに，X線はダストの合体成長や分子雲コア内のガスの冷却
に重要な水分子を破壊することが理論から言われており (Stäuber et al., 2005; Notsu et al., 2021a)，水分子が分子
雲コア中で実際に少ないという観測の理由を説明しうる (Persson et al., 2016; Harsono et al., 2020)．水分子が破
壊されるとスノーライン周りの観測的特徴も変わるため，X線の影響を把握することは惑星形成の初期条件の理解
にも重要である (Notsu et al., 2021a)．また，宇宙線照射で生成される短寿命放射性核種の起源を探ることで，惑
星の材料の起源に迫ることができる．26Alや 10Beといった短寿命放射性核種は，太陽系で誕生した最初の固体物
質の一つと考えられているCalcium-aluminium-rich inclusion (CAI) に広く含まれていることが知られている (例
えば Fukuda et al., 2021; Desch et al., 2022)．短寿命放射性核種のソースには近くの超新星爆発によって注入さ
れる外的要因に加え (e.g. Fujimoto et al., 2020)，原始星由来の放射線が原始太陽系のガスに照射して生成すると
いう内的要因の両方が考えられている (e.g. Jacquet, 2019)．惑星の材料の起源を理解する上でも原始星の磁気活
動史を明らかにする必要がある．

X線や宇宙線の生成機構として有力なものに，原始星が起こす巨大爆発の原始星フレアがある．この節では主
に原始星フレアに焦点を当てるが，宇宙線生成に関わるものとして他にも降着衝撃波 (e.g. Padovani et al., 2015;

Gaches et al., 2020)や原始星ジェットが作る衝撃波 (e.g. Padovani et al., 2021) も議論されていることを述べてお
く．過去のX線サーベイ観測からおよそ半分以上の原始星はX線源であると言われている (Imanishi et al., 2001;

Getman et al., 2007; Prisinzano et al., 2008; Pillitteri et al., 2010)．原始星から検出される X線は，その強さか
ら考慮して基本的にフレア由来である．特筆すべきはそのエネルギー規模であり，X線だけから見積もられたエネ
ルギーが最大級の太陽フレアの全エネルギーの 100-1万倍にも及ぶ (Koyama et al., 1996; Imanishi et al., 2001;

Tsuboi et al., 2001; Grosso et al., 2020)．X線が未検出の天体は，まだダイナモが開始していないか磁気活動度が
低い時期にあったためにX線強度が弱かった可能性がまず考えられる．しかし単に視線方向に円盤ガスのような濃
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いガスがいるため観測できなかっただけという可能性も高く (Sekimoto et al., 1997)，この点を考慮するとより多
くの原始星が強い X線源になっていると期待される．フレアの起源としては太陽フレアと同様にダイナモ由来だ
という説と (e.g. Getman & Feigelson, 2021)，降着によるエネルギー解放由来という説が考えられている．後者に
関しては，近年のシミュレーション研究によって，原始星は降着に伴って開放される重力エネルギーを効率よく磁
気エネルギーに転換し，フレアを繰り返し起こしうることがわかってきた (Takasao et al., 2019a; Kimura et al.,

2022)．ダイナモの開始（星表層の対流層の出現）は原始星質量や原始星内部構造進化と関わるため (Hosokawa

et al., 2010)，フレア発生機構の切り分けも重要である．
観測から特に明らかにすべきことは，原始星フレアが進化段階のどの時点から，どの程度の頻度で生じているの

かという点である．過去のX線モニター観測から，1つの原始星はおおよそ 10－ 20日に 1回程度の頻度で原始星
フレアを起こしていると見積もることができる (e.g. Prisinzano et al., 2008)．つまり LSTの高視野を活かしたモ
ニター観測を星形成領域に対してこの程度の期間実施すれば，原始星フレアの統計的性質を調査できるようになる
だろう．ALMAなどによる円盤傾き角やアウトフローの向きも考慮することで，フレア未検出の天体が視線方向
によって埋もれている可能性の検証も期待できる．
フレアの起源を探る上で，太陽恒星フレアと比較できるよう降着率との関係やフレアの SEDを調べることも重

要である．過去にX線による星形成領域のモニター観測はあるものの (e.g. Prisinzano et al., 2008)，検出光子数
も少ないために SEDを十分調べることはできていない．LSTは広い帯域と高い周波数分解能を持つため，サブミ
リ波帯の SEDまで取得できる可能性がある．近年，JCMTによるモニター観測でT Tauri型星からのフレアが検
出された．2バンドの観測で，サブミリ波帯のバーストは非熱的電子由来のジャイロシンクロトロン放射と解釈で
きることもわかった (Mairs et al., 2019)．LSTがあれば，同様の観測を原始星に拡張することができるだろう．も
し SEDのピークに対応する turnover周波数がわかれば，磁場強度にまで制限を与えることができる．フレアの非
熱的放射強度はフレア強度の良い指標であるから，降着率との相関を調べることで，フレアが降着駆動か否かの検
証につながると期待される．このような情報は，太陽フレアとの定量的な比較をする上で重要である．仮に個々の
原始星フレアのサブミリ波帯における光度が低くて個別解析ができなくとも，複数の原始星フレアのデータをス
タッキング解析することで平均的な性質は得られると期待される．
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5.6 「銀河 (系)中心が駆動する物質・エネルギー循環論」へ

5.6.1 物質循環仮説とLSTの役割

物質循環仮説の新しい流れ

現代天文学の基盤のひとつに銀河における物質循環の概念があり, それに基づく議論が本白書でもなされている
(例えば, 第 2.1.3, 5.2, 5.4.2および 7.2.1節など). 物質循環仮説とは, 「ガスから星の形成」や「星の死にともなう
元素合成と星間空間への還元」などに代表される, 局所的な過程の組み合わせから発展した, 優れたアイデアであ
る. 近年, 銀河 (系)が開放系であることや銀河規模の物質循環があることを考慮して, このアイデアを定量的に発
展させようとする流れがある. 銀河系の場合, 銀河間空間から eROSITAバブルの北東方面で相対的に金属量の低
いガスが流入し, 銀河系中心からは金属量の高いガス “噴き上げられ”, 一部が銀河系へ環流していると考えられて
いる (Mou et al., 2023; Cashman et al., 2023)（図 5.26）. 近傍の爆発的星形成銀河M82では, 中心部からの磁力
線に沿って, 物質とエネルギーが銀河間空間に放出されている, とされる (Lopez-Rodriguez et al., 2021). また, 銀
河系における金属量は内側から外側に向かって低下することが知られている (例えば Wenger et al., 2019). これ
は, 一義的には, 銀河系中方向で星形成が活発であったことと解釈されるが, 中心部から外側への物質拡散の視点で
見直すことも興味深い. このように銀河規模の物質循環と銀河間空間との物質循環を駆動する活動性があることは
明らかであり, それを取り込み発展させようとする新しい研究が生まれつつある (たとえば, Shimoda et al., 2023).

LSTによる, 銀緯方向サーベイの新しさと問い

Fermi/eROSITAバブルに関する問い — 銀河円盤サイズに匹敵する, 巨大な泡構造「Fermi/eROSITAバブル
はいつ出現したのか？」, そもそも「爆発の痕跡なのか, 継続的なアウトフロー現象なのか？」などの基本的な疑
問を含め, 論争が続いている (例えば Sofue, 1994; Callanan et al., 2021; Yang et al., 2022). しかし, 巨大泡構造
の起源が何であれ, 金属量の高いガスが噴き上げられ (Cashman et al., 2023; Mou et al., 2023), 一部が環流してい
る (Ashley et al., 2022)ことは間違いない. 金属量の高いガスは, 銀河系中心部での物質循環の結果とされる. しか
し, 質量環流率は, 観測的には不明に近い.

この状況において, バブル中で原子状態と分子状態の混合水素ガスが少なくとも 2つ検出されたこと (Di Teodoro

et al., 2020)は, 新たな展開を予感させる. H原子とダスト量の精密定量 (Fukui et al., 2015)やその後の観測 (Veena

et al., 2023)から判断すると, これらの混合ガスのうち水素原子の柱密度NHIにして 1019 cm−2超の明るいものは,

LSTで十分に偏波撮像できるであろう. それ以下の暗いものについても, ダスト熱放射の強度測定や (少なくとも
狭帯域)分光撮像をできる望遠鏡仕様を目指すべきである. さらに図 5.28においてHI/H2混合ガスのサーベイがな
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された領域は, 銀緯 |b| ≲ 5◦であり, Fermi/eROSITAバブルの全長を踏まえると, 根元に過ぎないことを強調して
おく.

銀河系中心方向に限らず, 小口径の専用望遠鏡によるサーベイを除き, 口径 10 m以上クラスの汎用望遠鏡による
サーベイは銀緯方向の掃天範囲は, 銀河面に対する冷たい星間物質のスケールハイトを定量できる範囲に留まり,

銀経方向の掃天を基本としている (Heyer & Dame, 2015). これは当時の科学的目標と望遠鏡性能を考えれば自然
な選択であったが, LSTでは高感度かつ広域のサーベイ能力を活かし, 銀河系中心から南北方向へのサーベイに挑
戦したい. そこで, 次の二つの大きな問いを設定したい.

物質に関する問い： 物質科学的にどのような性質のダストや分子がどこに分布し, どのような運動をしているの
か？性質とは, ダストについては金属量と組成, 分子については存在量と組成を明らかにすることである. 運
動とは, バブル内部やバブルを経由しての環流と銀河間空間への放出が明らかすることである.

磁場に関する問い： バブル内雲を貫く, 磁場の向きをつなぐと, 磁場はどのような全体構造であり, それは物質と
エネルギーの流れにどのような関与をしているのか？

従来の物質循環概念を「優れたアイデア」から, あらゆる銀河やあらゆる時代に適用できる「銀河中心が駆動す
る, 物質とエネルギー循環論」に昇華させることが求められている. そのためには, 分光撮像と偏波撮像を含む連続
波の高感度観測超広域サーベイ観測を実現する必要があり, LSTでなければ達成できない観測計画と言える.

5.6.2 提案する研究の全体像：CMZに着目する理由

本節では, グローバルな循環に焦点を絞り, LSTの役割を論じる. 銀河系の中心には, 星間分子輝線やダスト熱放
射で観測される Central Molecular Zone(CMZ)と呼ばれる構造がある (第 5.2.9節参照). CMZは半径R ≃ 300 pc

(Morris & Serabyn, 1996b)の部分的に変形 (ワープ)した環状ガス (見かけは, ∞記号状)である. CMZが銀河系
全域に占める面積は 0.1%にすぎないが, 総質量 (2 − 6) × 107M⊙ もの冷たい星間物質から構成されるため, 銀河系
全域のガスの 3–10%に相当する (Ferrière et al., 2007). 議論の出発点として, CMZにおける単位時間あたり (1年
あたり)のガス質量の出入りを,

Ṁ in
DL + Ṁ in

Ret = SFR + Ṁoutflow + Ṁout
CND (5.1)

と書けるとする. 左辺はCMZへの流入をあらわし, 右辺は失われるガスをあらわす. 左辺の Ṁ in
DLはダストレーンか

らの流入, 第二項 Ṁ in
Retは, 銀河系中心が駆動する顕著な活動性に伴う環流である. 右辺の SFRは星形成率, さまざ

まな質量放出現象による流出をまとめたのが Ṁoutflow項で, Ṁout
CNDはより小さなスケールの周核円盤 (circumnuclear

disk; CND)への流出をあらわす.
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私たちの銀河系
フェルミ-eRositaバブル

0.3 - 2 keVのX線三色図 可視光三色図；赤は 輝線Hα

1 kpc

爆発的星形成銀河 M82
スーパーウィンド

磁場に沿って金属量の高い
“汚れたガス”を銀河間空間へ
Lopez-Rodriguez et al. 2021 

銀河間空間から金属量の低い
“フレッシュ”なガスが流入
e.g. Mou et al. 2023

中心から吹き上げられた
金属量の高い“汚れた”ガスが落下
観測は, Cashman et al. 2023

図 5.26: （左）私たちの銀河系におけるフェルミ (Fermi)/eRositaバブルと（右）爆発的星形成銀河M82のスー
パーウィンド (縦方向の赤色部分). 左右のパネルは, ぞれぞれX線と可視光の三色図で, 図はそれぞれマックスプラ
ンク研究所と国立天文台すばる望遠鏡の広報画像, それぞれの研究の原典はCashman et al. (2023)およびOhyama

et al. (2002). 中央縦のスケールバーは, 1 kpcを表す. Fermi/eRositaバブルの左上の中抜き矢印および右下の矢印
付き曲線は, Mou et al. (2023)に従い, 概念を示すために執筆者が追加したもの. M82のスーパーウィンド中の磁
力線に沿った物質流を示した, Lopez-Rodriguez et al. (2021)による概念図から転載した.

LSTの役割は, (5.1)式を評価することである. そのためには, 速度場と磁場構造の解明が必須である。偏波観測
の大きな役割は, 磁場とガス構造の向きから, 磁場はガス流をスムースにしているのか, 阻害しているのか？の判定
である. 環流項の観測的評価はなされていない. 高感度・広域観測が実現できていないからである.

銀河系の中心には, 超大質量ブラックホールを含む電波源 Sgr A*があり, その光度は現在, 低い (Narayan et al.,

1998; Baganoff et al., 2003b). この理由を解明するためには, 降着円盤スケールのみならず, 銀河円盤スケールから
CNDスケールまでの質量降着プロセスを明らかにしなければならない. “銀河中心が駆動する, 物質・エネルギー
循環”論の構築は, Sgr A*の不活発さへの理解にも繋がろう.
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5.6.3 CMZにおけるガス質量の出入りの式 (5.1)の各項

CMZへのガス流入：その 1, “ダストレーン”（バー構造）からのガス流入：Ṁ in
DL項

天の川銀河における “ダストレーン”と呼ばれる構造は, 銀河天文学におけるバー構造と考えられている (Marshall

et al., 2008). (5.1)式の Ṁ in
DL 項は, ダストレーンから CMZへのガス流入であり, 理論モデルから Ṁ in

DL = 2.7 ±

1.6M⊙ yr−1が示唆されている (Sormani & Barnes, 2019). しかし, この降着率が磁力線に沿ったスムースな流れな
のか, ダストレーンと磁場のなす角が大きく, 流入が阻害されている状態なのかわかっていない. Sormani & Barnes

(2019)は, 現時点でひろく受け入れられているモデルであるが, 銀経-視線速度（l-v）図の特徴を再現できなかった
り, CNDの形成説明や銀緯方向の厚みの説明における困難などが指摘されている. LSTの役割は, 分子輝線観測
に偏波観測を併用してダストレーンを分離・同定し, ダストレーンへの流入速度場と磁場を関連づけ, CMZへの質
量・エネルギー流入の理解を深めることである.

CMZからのガス枯渇：その 1, SFR項

CMZを構成する総量 (2− 6)× 107M⊙の冷たい星間物質は,星に転換され続けており, それが SFR項である (第
5.2.9節も参照). CMZには, 銀河系全域の星形成ガスの 3–10%が集中 (Tsuboi et al., 1999)し, 一般に銀河におけ
る星形成イベントの数%から 80%は中心部でおこること (Kormendy & Kennicutt, 2004), 銀河系では星の個数密
度が中心に向かって 2桁近く上昇すること (Nishiyama & Schödel, 2013)などから, CMZの冷たい星間物質を枯渇
させる要因として, 星形成現象が主要なものと言える. 以下では, CMZを含む, 銀河系中心における星形成研究に
おける, LSTの役割を論ずる.

CMZにおける今の星形成を非効率的にしているものは何か？ — これは, 未解決である. 個々の星形成ガスと
いうミクロスケールでは, 分子雲にかかる外圧や内部乱流圧の高さが星形成の閾値を高めているという説やそもそ
も星形成母体ガスの典型スケールである 0.1 pcの分子雲コアが少ないという観測もある (Battersby et al., 2020b).

大質量星の輻射や超新星爆発, 宇宙線による分子雲を散逸・破壊などの説もある. 一般に銀河の中心では磁場強度
が高めであり, 強磁場では自己重力収縮に対して, ジーンズ質量を超える質量を磁場が支えることで, 星形成を抑制
している可能性もある. マクロスケールでは, 円盤としてのCMZの安定性, シアー運動や銀河系の棒状構造による
ガス流入の抑制などが指摘される. 約 50%の活動銀河核 AGNはアウトフローと呼ばれる, 質量放出を行っており
(Laha et al., 2021), アウトフローが母銀河のガスを温め, 星形成活動を抑制する可能性 (Fabian, 2012)がAGN研
究者のあいだでは支持されている. さらに星形成活動を抑制する機構として, これらの組み合わせも指摘されてい
る (例えば Kruijssen et al., 2014b; Hatchfield et al., 2021; Henshaw et al., 2022).

CMZにおけるガス枯渇要因としての星形成に関する問い — さまざまな着眼点があるが, ここでは次の 2点に焦
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Figure 1. The 12CO emission associated with the Galactic bar dust lanes,
where the near-side and far-side are shown in blue and red, respectively.
These are identified with the procedure outlined by Marshall et al. (2008),
using the data taken from Dame, Hartmann & Thaddeus (2001). The upper
panel shows the 12CO emission integrated in velocity, which is used to
determine the mass, and the bottom panel shows the emission integrated
in latitude. Note that the colour scales of the dust lanes (red and blue) and
of the background emission (grey) are different and have been adjusted
to improve visualization. The alphabetical labels correspond to the points
shown in Fig. 2.

synthetic (l, b, vlos) datacubes from gas dynamical simulations to
observations, and independently confirmed by Marshall et al. (2006,
2008), who identified the dust lanes in three-dimensional extinction
maps of the inner Galaxy created using the Two Micron All Sky
Survey (Skrutskie et al. 2006).

In this paper, we define the dust-lane features by following the
same procedure described in Marshall et al. (2008). We use the
J D 1 → 0 12CO data of Dame et al. (2001), which contains a
multitude of complex emission features along each line of sight.
Marshall et al. (2008) imposed three selection criteria in (l, b, vlos)
space in order to isolate the dust-lane emission. In particular, (i) the
emission is restricted to (l, vlos) regions that enclose the features
(see upper panel in their fig. 3), while being careful in excluding
emission coming from the nuclear ring/disc (Molinari et al. 2011)
as well as other known sources (e.g. Bania’s Clump 1 and 2, Bania
1977; Stark & Bania 1986); (ii) the emission is restricted in (l, b) to
exclude some emission that appears to be distinct and not associated
with the near-side dust lane (see lower left panel in fig. 3 of Marshall
et al. 2008); (iii) the emission is further restricted in (b, vlos) space
to avoid contamination from a prominent feature known as the 3kpc
arm (e.g. Dame et al. 2001) and other foreground emission (see
lower right panel in fig. 3 of Marshall et al. 2008). Fig. 1 shows the
result of this procedure.

connecting arm as an associated dust lane, although contrary to the current
interpretation he placed it on the far side.

2.2 Determination of masses

We assume that the J D 1 → 0 transition of 12CO is a diagnostic
tracer of the bulk molecular gas, i.e. we assume it is proportional to
the total gas mass. The integrated intensity of CO, W(l, b), is first
converted to H2 column density, N(H2), using an XCO conversion
factor of XCO D 2 × 1020(N (H2) cm−2) = (W (l ; b) K kms−1) (e.g.
Bolatto, Wolfire & Leroy 2013). We discuss the uncertainty asso-
ciated with this conversion factor below in Section 4.1.2. Then we
convert the H2 column density to total mass by using a mean mass
per particle of 2.8 atomic mass units (which takes into account
the mass contribution from helium and metals, see appendix of
Kauffmann et al. 2008) and the distance derived using the geometry
described in the following section. This procedure gives the total
mass associated with the dust lanes in each pixel in (l, b, v) space.

As a sanity check, we have also estimated the mass in neutral H I

contained in the dust-lane features using data from the LAB survey
(Kalberla et al. 2005). For the near-side dust lane, we found a mass
of approximately $1 × 106 M%, in good agreement with that found
for the same feature by Cohen & Davies (1976). This mass gives
a negligible contribution compared to the errors in the molecular
mass resulting from the uncertainty in the XCO factor, so we have
ignored it in our calculations.

2.3 Geometry of the model

To derive the mass inflow rate Ṁ(t), we need the time t(l) that it takes
for a point on the dust lane at longitude l to reach the CMZ. In order
to do this, we need to deproject the dust lanes from the observational
space, (l, b, vlos), to Galactocentric coordinates (x, y, vx, vy). This
is a degenerate problem, but we can rely on what we know about
the geometry of the dust lanes and the gas dynamics in barred
potentials from theoretical studies and observations of external
barred galaxies. We use the following procedure (see Fig. 2):

(i) We assume that the angle between the major axis of the bar
and the Sun-Galactic centre line is φ D 20◦, consistent with various
independent estimates from gas dynamical modelling, star counts,
and near-infrared photometry (Fux 1999; Bissantz & Gerhard 2002;
Cao et al. 2013; Wegg & Gerhard 2013). We later explore the
effects of varying the angle in the range φ D 15◦–30◦. We assume
that the Galactocentric position of the Sun is r% D (0; −8: 2 kpc)
and its velocity is v% D (−240 km s−1 ; 0) (e.g. Bland-Hawthorn &
Gerhard 2016).

(ii) We assume that the dust lanes are two straight segments. The
dust lanes are assumed to intersect the major axis of the bar at their
furthest from the Galactic centre (points A and B in Fig. 2) and the
minor axis of the bar at their extreme closest to the Galactic centre
(points C and D in Fig. 2).

(iii) The dust lanes are assumed to be stationary in the frame
rotating with the bar. The bar is assumed to rotate rigidly with
a constant pattern speed of "p D 40 km s−1 kpc−1, as implied by
recent estimates (Sormani, Binney & Magorrian 2015b; Pérez-
Villegas et al. 2017; Portail et al. 2017).

(iv) Theoretical studies show that, in the frame of the bar, the
velocity of the gas is approximately parallel to the dust lanes, and
that the gas plunges along the dust lanes directly from Galactocentric
distances of R ∼ 3 kpc down to the CMZ (e.g. Athanassoula 1992;
Sormani et al. 2015a, 2018). Under this assumption, the velocity of
the gas in the frame rotating with the bar can be written as v‖ D v‖ ê‖,
where ê‖ is the unit vector parallel to the dust lane, and can be related
to the observed line-of-sight velocity vlos in the following way. The
total velocity of a gas parcel falling down the dust lane in the inertial
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図 5.27: 銀河系中心部のさまざまな構造とミリ波から遠赤外線の連続波偏波観測によって明らかにされた磁場構
造. それぞれの構造のサイズは, 各パネル右側のスケールバーを参照. 最上段パネルの赤と青は, バー構造に対応す
るダストレーン (Dust Lane; Marshall et al., 2008)[図の出典は, Sormani & Barnes (2019)]. 二段目のパネルの流線
は, 気球望遠鏡 PILOTの波長 240 µm帯偏波観測から推定された (偏波セグメントを 90◦回転させ内挿)CMZにお
ける磁場構造, カラー画像は全放射強度 (Mangilli et al., 2019). 三段目右側のパネルのセグメントは, アタカマ宇
宙論望遠鏡 ACTの 1.5 mm帯偏波観測から求められた磁場構造, カラーは偏波率 (Guan et al., 2021b). 三段目左
側のパネルのセグメントは, 成層圏赤外線望遠鏡 SOFIAの波長 214µm帯観測による Sgr B2における磁場構造, カ
ラーは全放射強度 (Butterfield et al., 2023). 最下段メインパネルのセグメントは, JCMTの SCUPOL偏波計によ
る 850µm帯観測から推定された周核円盤CNDおよびミニ・スパイラルにおける磁場, カラーは全放射強度 (Hsieh

et al., 2018). 最下段左は, Event Horizon Telescope (EHT)による 1.3 mm帯での Sgr A*像 (EHT Collaboration

et al., 2022a, 第 4.3.6節参照). ここに示したパネルの波長 214, 240および 850µm帯放射はダスト熱放射で, そ
の強度は概ね星間物質の柱密度を反映している. 波長 1.5 mmの偏波率マップにおける「センチ波電波アーク」と
1.3 mm帯降着円盤像はシンクロトロン放射に起因する. ©AAS. Reproduced with permission
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第 5. 銀河系における星間物質と星形成

点を絞る. ひとつは, 「太陽系近傍の数 kpc以内で過去 5億年程度におきた星形成イベントをもとに構築された知
見で, (5.1)式の SFR項を評価してよいのか？」である. 具体的には, “フィラメント・パラダイム”(第 5.2.4節）,

“分子雲衝突”(第 5.2.8節）および “連鎖的星形成”(Elmegreen & Lada, 1977; Dale et al., 2007), および “磁場で律
速された星間物質のダイナミクス”(Inutsuka et al., 2015b)などである. CMZにおけるガス枯渇要因としての星形
成研究を進めるにあたり, 本白書の第 5.5.1節までに述べられている問題設定と方法論に化学の視点 (第 7章)を交
え, CMZに限定することなく, 無バイアスに広範な領域に対して進めることが基本となる.

もう一つは, 「銀河系中心部の磁場は, ガスの重力崩壊阻害にどれほど関与しているのか？」である. これは理
論的には質量磁束比M/Φから, 磁場の関与を定量することがもっとも直裁的である. なお, M/Φ比はガス面密度
を使ってΣgas/|B⃗|と書ける. これを出発点として理論臨界値 1/(2π

√
G)(Nakano & Nakamura, 1978b, Gは重力定

数)との比の空間的相対変化の解析 (例えば Hwang et al., 2021)から着手することになるだろう. LSTによる, 本
格的な直線偏波観測による星間磁場研究を展開するためには, エネルギー平衡仮定を回避し, フィラメントや分子
雲コアなど構造の形成過程に立脚した推定法を研究し, 確立させる必要がある. 形成過程を考えれば天体構造と磁
場構造は相関を持つはずであるから, 両者に関する統計量をパワースペクトル解析から求め, |B⃗|を推定する手法の
研究を進める必要がある. パワースペクトル解析が有効であろう理由は, 個々の分子雲の個性を消し, 共通する性
質を抽出できるからであり, 広視野観測のメリットを活かせる手法である. 現時点では, 超広視野偏波撮像のメリッ
トを活かし, 磁場の向きのゆらぎ, 磁場とフィラメントなどの構造物とのなす角のパワースペクトルといった統計
量の観測結果と,３次元磁気流体力学シミュレーションの結果を比較する方向性 (Arzoumanian et al., 2021b)が有
効に見える. そのためには理論研究との連携を図り, 基礎研究を行っておくことは必須である. これに対し, 偏波観
測が十分に機能する密度領域のガスは乱流状態にあり, モデルを導入して物理状態を絞り込むことを困難にしてい
る. LSTによる超広視野偏波撮像は, CMZ全域におけるパワースペクトル解析を可能ならしめ, 上述の困難を回避
し, 広域無バイアス観測から平均磁場強度を直線偏波観測から推定できるポテンシャルを秘めている. なぜならば,

従来の測定は, 技術的制約から「偏波観測から磁場強度を求めることができる領域」(例えば, 技ゼーマン効果測定
が可能なOHメーザー源など)にバイアスしていたと言えるからである.

CMZからのガス枯渇：その 2, d
dt

(
Mout

CND

)項
CMZからのガス枯渇要因には, 周核円盤 CNDへのガス流出もある. LST単独による研究の焦点は「CNDへの

ガス流出は, どこで起きており, どれほどの流出率か？」である. この問題を本質的に解決するためには, 高品質の
分光撮像および偏波撮像を CNDに対して実現する必要がある. 10秒角程度の分解能では流出ガスの分離・同定
が難しいが, 数少ない例として “20 km s−1雲”からの流入を指摘した Takekawa et al. (2017b)がある. Ṁout

CND値
そのものの観測的推定はないが, さまざまな観測を踏まえると, 一般に SFR > Ṁout

CNDが予想される. 理論的には,
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5.6. 「銀河 (系)中心が駆動する物質・エネルギー循環論」へ

Moon et al. (2023)の推定があり, 0.01 – 0.1 M⊙ yr−1と見積もられている. CNDの磁場構造は JCMTの第 1世
代偏波計 SCUPOLで撮像されており, その構造は CNDを含む面内での渦巻き状 (Hsieh et al., 2018)である. 一
方, CNDとミニスパイラルを空間分離するためには, LSTとALMAデータを組み合わせた空間的ダイナミックレ
ンジの高い画像が有効であろうことは, 明らかである.

CNDは Sgr A*周囲の降着円盤 (第 4.3.6節)への質量供給源であるから, その研究には広視野かつ高分解能での
分光撮像データが必須である. したがって, ALMAでは分解してしまう広がった放射を LSTで受信し, 高いダイナ
ミックレンジ (画像の広さを分解能で除した値)の像合成を行うことを前提に望遠鏡仕様を策定することが強く望
まれる.

(19 at b<0 and 33 at b>0), and 54 clouds have negative
velocity (17 at b<0 and 37 at b>0). The lack of significant
asymmetries suggests that this cloud population originates from
a spatially and kinematically symmetric process.

Three examples of detected clouds with decreasing S/N
(from the top to bottom panels) are displayed in Figure 3. For
each cloud, we show the spectrum at the position of the
brightest pixel (left panels) and the column density map (right
panels). The broad component visible in the spectra at
velocities around 0 -km s 1 is the MW disk emission, which
peaks at brightness temperatures TB>100 K. The spectra
reveal that even clouds at low S/N (bottom row) are clearly
detected and decoupled from the MW disk. The emission-line
profile of almost all clouds in our sample is well fitted by a
single Gaussian function (red dotted line), suggesting the
absence of multicomponent gas. Velocity gradients across the
clouds are noticeable in just a few of the larger objects, while
the low spatial resolution prevents us from measuring any
possible velocity variation in the most compact clouds.

3.3. Association with the Galactic Center

Are these clouds truly associated with the GC or are they
normal clouds in the lower Galactic halo (e.g., Lockman 2002;
Ford et al. 2010) or in the foreground ISM? Several pieces of
evidence point toward a likely GC origin for the population:

1. Anomalous kinematics. The kinematics of the population
does not show the pattern in velocity expected from
regular Galactic rotation. If the cloud kinematics were
dominated by Galactic rotation, the velocity map
(Figure 2, right) would show, in general, a change in
the sign of VLSR across = ℓ 0 (see the first term of

following Equation 3(c)), with most clouds at positive
longitudes having positive LSR velocities and vice versa.
Although non-circular motions and anomalous velocities
are typical of the GC region at low ∣ ∣b (e.g., Rougoor &
Oort 1959; Burton & Liszt 1978; Liszt & Burton 1980),
these are thought to result from gas response to bar-like
features in the stellar potential (e.g., Weiner & Sellwood
1999; Rodriguez-Fernandez & Combes 2008; Ridley
et al. 2017). However, the clouds in our sample are
spatially and kinematically decoupled from the bulk of
the H I emission near the plane. This can be appreciated
in Figure 4: the gray scale shows a longitude-velocity
diagram of the observed H I emission from the Galactic
All Sky Survey (GASS, McClure-Griffiths et al. 2009)
averaged over 2 in latitude. The points mark H I clouds
detected in the present survey, color-coded by their
latitude. It is clear that many of the clouds have
kinematics dissimilar to gas in the nuclear region: clouds
with very high positive velocity at negative longitudes
and large negative velocity at positive longitudes do not
have any counterpart in H I emission at low latitudes.
Thus the H I clouds we detect are not simply vertical
extensions of the gravitationally driven motions observed
toward the Galactic nucleus.

2. Cloud-cloud velocity dispersion. Most clouds in our
sample have a ∣ ∣VLSR much greater than can be understood
as arising from normal cloud-cloud motions. Clouds close
to each other on the sky can have velocities differing by
more than 400 -km s 1, a very high value that is
inconsistent with the normal ISM kinematics. Cloud
motions in the solar neighborhood have been studied
extensively in optical absorption lines (e.g., Welsh
et al. 2010; Lallement et al. 2014) and throughout the

Figure 2. Cloud population detected in our GBT survey. The column density map (left) and the LSR velocity map (right) are shown. Clouds have a typical column
density of ~ ´1 1019 cm−2. The velocity map shows no evidence of Galactic rotation. Clouds near each other on the sky may differ in velocity by several hundred

-km s 1, e.g., around (ℓ, b)=(+5°, +5°) and (ℓ, b)=(+0°, −7°). The LSR velocity of these clouds must arise entirely from a radial motion with respect to the GC.
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Figure 1. The 12CO emission associated with the Galactic bar dust lanes,
where the near-side and far-side are shown in blue and red, respectively.
These are identified with the procedure outlined by Marshall et al. (2008),
using the data taken from Dame, Hartmann & Thaddeus (2001). The upper
panel shows the 12CO emission integrated in velocity, which is used to
determine the mass, and the bottom panel shows the emission integrated
in latitude. Note that the colour scales of the dust lanes (red and blue) and
of the background emission (grey) are different and have been adjusted
to improve visualization. The alphabetical labels correspond to the points
shown in Fig. 2.

synthetic (l, b, vlos) datacubes from gas dynamical simulations to
observations, and independently confirmed by Marshall et al. (2006,
2008), who identified the dust lanes in three-dimensional extinction
maps of the inner Galaxy created using the Two Micron All Sky
Survey (Skrutskie et al. 2006).

In this paper, we define the dust-lane features by following the
same procedure described in Marshall et al. (2008). We use the
J = 1 → 0 12CO data of Dame et al. (2001), which contains a
multitude of complex emission features along each line of sight.
Marshall et al. (2008) imposed three selection criteria in (l, b, vlos)
space in order to isolate the dust-lane emission. In particular, (i) the
emission is restricted to (l, vlos) regions that enclose the features
(see upper panel in their fig. 3), while being careful in excluding
emission coming from the nuclear ring/disc (Molinari et al. 2011)
as well as other known sources (e.g. Bania’s Clump 1 and 2, Bania
1977; Stark & Bania 1986); (ii) the emission is restricted in (l, b) to
exclude some emission that appears to be distinct and not associated
with the near-side dust lane (see lower left panel in fig. 3 of Marshall
et al. 2008); (iii) the emission is further restricted in (b, vlos) space
to avoid contamination from a prominent feature known as the 3kpc
arm (e.g. Dame et al. 2001) and other foreground emission (see
lower right panel in fig. 3 of Marshall et al. 2008). Fig. 1 shows the
result of this procedure.

connecting arm as an associated dust lane, although contrary to the current
interpretation he placed it on the far side.

2.2 Determination of masses

We assume that the J = 1 → 0 transition of 12CO is a diagnostic
tracer of the bulk molecular gas, i.e. we assume it is proportional to
the total gas mass. The integrated intensity of CO, W(l, b), is first
converted to H2 column density, N(H2), using an XCO conversion
factor of XCO = 2 × 1020(N (H2) cm−2) / (W (l, b) K kms−1) (e.g.
Bolatto, Wolfire & Leroy 2013). We discuss the uncertainty asso-
ciated with this conversion factor below in Section 4.1.2. Then we
convert the H2 column density to total mass by using a mean mass
per particle of 2.8 atomic mass units (which takes into account
the mass contribution from helium and metals, see appendix of
Kauffmann et al. 2008) and the distance derived using the geometry
described in the following section. This procedure gives the total
mass associated with the dust lanes in each pixel in (l, b, v) space.

As a sanity check, we have also estimated the mass in neutral H I

contained in the dust-lane features using data from the LAB survey
(Kalberla et al. 2005). For the near-side dust lane, we found a mass
of approximately $1 × 106 M%, in good agreement with that found
for the same feature by Cohen & Davies (1976). This mass gives
a negligible contribution compared to the errors in the molecular
mass resulting from the uncertainty in the XCO factor, so we have
ignored it in our calculations.

2.3 Geometry of the model

To derive the mass inflow rate Ṁ(t), we need the time t(l) that it takes
for a point on the dust lane at longitude l to reach the CMZ. In order
to do this, we need to deproject the dust lanes from the observational
space, (l, b, vlos), to Galactocentric coordinates (x, y, vx, vy). This
is a degenerate problem, but we can rely on what we know about
the geometry of the dust lanes and the gas dynamics in barred
potentials from theoretical studies and observations of external
barred galaxies. We use the following procedure (see Fig. 2):

(i) We assume that the angle between the major axis of the bar
and the Sun-Galactic centre line is φ = 20◦, consistent with various
independent estimates from gas dynamical modelling, star counts,
and near-infrared photometry (Fux 1999; Bissantz & Gerhard 2002;
Cao et al. 2013; Wegg & Gerhard 2013). We later explore the
effects of varying the angle in the range φ = 15◦–30◦. We assume
that the Galactocentric position of the Sun is r% = (0, −8.2 kpc)
and its velocity is v% = (−240 km s−1, 0) (e.g. Bland-Hawthorn &
Gerhard 2016).

(ii) We assume that the dust lanes are two straight segments. The
dust lanes are assumed to intersect the major axis of the bar at their
furthest from the Galactic centre (points A and B in Fig. 2) and the
minor axis of the bar at their extreme closest to the Galactic centre
(points C and D in Fig. 2).

(iii) The dust lanes are assumed to be stationary in the frame
rotating with the bar. The bar is assumed to rotate rigidly with
a constant pattern speed of "p = 40 km s−1 kpc−1, as implied by
recent estimates (Sormani, Binney & Magorrian 2015b; Pérez-
Villegas et al. 2017; Portail et al. 2017).

(iv) Theoretical studies show that, in the frame of the bar, the
velocity of the gas is approximately parallel to the dust lanes, and
that the gas plunges along the dust lanes directly from Galactocentric
distances of R ∼ 3 kpc down to the CMZ (e.g. Athanassoula 1992;
Sormani et al. 2015a, 2018). Under this assumption, the velocity of
the gas in the frame rotating with the bar can be written as v‖ = v‖ ê‖,
where ê‖ is the unit vector parallel to the dust lane, and can be related
to the observed line-of-sight velocity vlos in the following way. The
total velocity of a gas parcel falling down the dust lane in the inertial
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(19 at b<0 and 33 at b>0), and 54 clouds have negative
velocity (17 at b<0 and 37 at b>0). The lack of significant
asymmetries suggests that this cloud population originates from
a spatially and kinematically symmetric process.

Three examples of detected clouds with decreasing S/N
(from the top to bottom panels) are displayed in Figure 3. For
each cloud, we show the spectrum at the position of the
brightest pixel (left panels) and the column density map (right
panels). The broad component visible in the spectra at
velocities around 0 -km s 1 is the MW disk emission, which
peaks at brightness temperatures TB>100 K. The spectra
reveal that even clouds at low S/N (bottom row) are clearly
detected and decoupled from the MW disk. The emission-line
profile of almost all clouds in our sample is well fitted by a
single Gaussian function (red dotted line), suggesting the
absence of multicomponent gas. Velocity gradients across the
clouds are noticeable in just a few of the larger objects, while
the low spatial resolution prevents us from measuring any
possible velocity variation in the most compact clouds.

3.3. Association with the Galactic Center

Are these clouds truly associated with the GC or are they
normal clouds in the lower Galactic halo (e.g., Lockman 2002;
Ford et al. 2010) or in the foreground ISM? Several pieces of
evidence point toward a likely GC origin for the population:

1. Anomalous kinematics. The kinematics of the population
does not show the pattern in velocity expected from
regular Galactic rotation. If the cloud kinematics were
dominated by Galactic rotation, the velocity map
(Figure 2, right) would show, in general, a change in
the sign of VLSR across = ℓ 0 (see the first term of

following Equation 3(c)), with most clouds at positive
longitudes having positive LSR velocities and vice versa.
Although non-circular motions and anomalous velocities
are typical of the GC region at low ∣ ∣b (e.g., Rougoor &
Oort 1959; Burton & Liszt 1978; Liszt & Burton 1980),
these are thought to result from gas response to bar-like
features in the stellar potential (e.g., Weiner & Sellwood
1999; Rodriguez-Fernandez & Combes 2008; Ridley
et al. 2017). However, the clouds in our sample are
spatially and kinematically decoupled from the bulk of
the H I emission near the plane. This can be appreciated
in Figure 4: the gray scale shows a longitude-velocity
diagram of the observed H I emission from the Galactic
All Sky Survey (GASS, McClure-Griffiths et al. 2009)
averaged over 2 in latitude. The points mark H I clouds
detected in the present survey, color-coded by their
latitude. It is clear that many of the clouds have
kinematics dissimilar to gas in the nuclear region: clouds
with very high positive velocity at negative longitudes
and large negative velocity at positive longitudes do not
have any counterpart in H I emission at low latitudes.
Thus the H I clouds we detect are not simply vertical
extensions of the gravitationally driven motions observed
toward the Galactic nucleus.

2. Cloud-cloud velocity dispersion. Most clouds in our
sample have a ∣ ∣VLSR much greater than can be understood
as arising from normal cloud-cloud motions. Clouds close
to each other on the sky can have velocities differing by
more than 400 -km s 1, a very high value that is
inconsistent with the normal ISM kinematics. Cloud
motions in the solar neighborhood have been studied
extensively in optical absorption lines (e.g., Welsh
et al. 2010; Lallement et al. 2014) and throughout the

Figure 2. Cloud population detected in our GBT survey. The column density map (left) and the LSR velocity map (right) are shown. Clouds have a typical column
density of ~ ´1 1019 cm−2. The velocity map shows no evidence of Galactic rotation. Clouds near each other on the sky may differ in velocity by several hundred

-km s 1, e.g., around (ℓ, b)=(+5°, +5°) and (ℓ, b)=(+0°, −7°). The LSR velocity of these clouds must arise entirely from a radial motion with respect to the GC.
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図 5.28: Fermi/eRositaバブルの根元で観測された水素原子 HI輝線の柱密度 NHI マップ (カラー, Di Teodoro

et al., 2018, 2020)と流入ガス (図 5.27最上段のダストレーンのパネルを同位置同縮尺で挿入)の位置関係. 緑文字
は, Fermi/eRositaバブルのおおよその境界を示す. 挿入パネルの赤青は, HI雲の視線速度をあらわす (Sormani &

Barnes, 2019)ことに留意されたい. MW-C1,2のラベル付き HI雲が Di Teodoroらが CO分子輝線を検出した星間
雲で, CO輝線強度から求めたガス質量も図中に示した. ©AAS. Reproduced with permission
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第 5. 銀河系における星間物質と星形成

CMZからのガス枯渇：その 3, d
dt (Moutflow)項

Ṁoutflowに関する観測目標は, 二つある. ひとつ目は, バブル内部の冷たい星間物質の分布とその速度場を求める
ことである. 具体的な研究計画を立案するにあたり, 現時点で手がかりとなる情報はプランク衛星による波長 850

µm全天サーベイデータ, HI全天サーベイ公開データ (Kalberla et al., 2005; HI4PI Collaboration et al., 2016)で
ある. 今後展開される, SKA 1等によるデータ品質でのサーベイ領域拡大を視野に準備研究に着手したいものであ
る. その目的は, バブル内部の冷たい HI雲の同定法 (例えば Di Teodoro et al., 2018; Fukui et al., 2021d)を確立
させ, バブル内部の分子雲の分布推定とそれに基づく観測計画の立案することである. これにより, 物質に関する問
いを定量化し, LSTに求められる分光撮像能力をより具体的に示す必要がある.

もう一つは, 「バブル内磁場が “まっすぐ”なのか, 捻れているのか？」(図 5.26)である. 例えば, 図 5.28に紫破
線楕円で示したようにバブル根元の北部には, 原子分子雲が直線的に分布する構造があり, ポロイダル磁場を想起
させる. その場合, 銀河系はM82同様, 銀河系空間に重元素を排出しやすい構造とわかる. 捻れていれば磁気圧勾
配力が存在するので, Fermi/eROSITAバブルの起源と現在の役割に関する議論に観測的制限を与えるだろう. ま
た, 磁場の “Coherent長”(Hildebrand et al., 2009)あるいは偏波角分散関数 S を求め, どのサイズスケールで磁場
が効いているかを示せよう. バブル内部磁場の全容は未知であり, Ṁoutflowにおける磁場の役割評価もさることな
がら, バブル内部の磁場構造を無バイアスな偏波観測から推定すること自体が天文学的挑戦である.

CMZへのガス流入：その 2, Ṁ in
Ret項

物質分布 — (5.1)式における CMZへの質量環流率を求めるためには, 物質分布と速度場の高精度観測が必要で
ある. そこに求められる望遠鏡性能は, 前項「CMZからのガス消失：その 3」の第一パラグラフで述べた準備研究
から定量できるので, そちらを参照されたい. 銀河系中心部の活動性によって噴き上げられた物質の落下先は, 噴き
上げ機構が何であれ円盤部の広範に渡り (Wada, 2012; Fukui et al., 2021d; Shimoda et al., 2023), すべてがCMZ

へ還流することは自明でない. Ṁ in
Ret項は CMZへ直接落下する物質を記述するが, バー構造を経由して CMZへ落

下するものは, Ṁ in
DL項に含まれることに留意されたい.

物質に関する問い:分子輝線を用いる研究 —環流における物質に関する問いのうち物質科学的側面は,分子輝線を用
いる研究 (第 7章)とダスト熱放射をプローブとする研究に大別できよう. 図 5.28から分かるように, Fermi/eRosita

バブル内部の水素原子分子混合雲からの輝線強度は, 一般に小さい. このため分子輝線によるバブル全域にわたる
研究は近傍銀河における研究手法 (第 7.2.12節)を参照しつつ, 同位体組成分布を明らかにする（第 7.2.7節）こと
を中心に展開することになる. 物質進化のタイムスケールに依存するが, CO同位体置換種を用いた手法（第 7.2.11

節）をバブルの広範な領域に適用することも興味深い. 水素原子分子混合雲のうち, 分子輝線輝度が大きいものに
ついては, マゼラン雲における研究（第 7.2.10節)との直接比較ができよう. バブルの北西部など, 銀河間空間から
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5.6. 「銀河 (系)中心が駆動する物質・エネルギー循環論」へ

始源的ガスの流入が指摘されている領域 (図 5.26参照)については, 銀河系外縁部 (第 7.2.8および 7.2.9節)との比
較から, 「どのような金属量のガスがどれほど銀河系のどこに流入しているか」を明らかにできるかもしれない.

物質に関する問い:ダスト熱放射を用いる研究 — 環流における物質科学研究の二つ目はダスト熱放射を用いるも
ので, それは放射強度から星間物質の総量や金属量を定量する研究 (例えば Rémy-Ruyer et al., 2014, の方法の応
用等. )と偏波観測を応用する研究に細分できよう. 前者については, 第 2章「銀河形成」の 2.1.3節および本章第
5.4.2節のダストの形成・進化および破壊に関する議論と本質において重複するので, そちらを参照されたい.

近年の星間ダスト研究の進展 (例えば Hensley & Draine, 2021; Tram & Hoang, 2022b, に詳しい.)を踏まえ, 偏
波観測の応用について述べる. 星形成領域のうち, 概ね 102 cm−3 超の数密度域における, サブミリ波ダスト熱放
射の偏波率 P が波長 350 µm付近で局所的な最小値を取ることが知られていたが, 2つのサイズ分布を持つ粒子集
団の存在で説明されていた (Vaillancourt et al., 2008; Vaillancourt & Matthews, 2012). これに対しGuillet et al.

(2018)は, ダスト粒子の組成の違いでも説明できることを示した. 組成の違いとは, 個々のダスト粒子が珪素系化
合物のみあるいは炭素系化合物のみからなるのか (以下, 分離型), あるいは両者の混合というモデル設定である. 最
近の「より現実的な」モデル (Lee et al., 2020a; Tram et al., 2021)によると, 分離型では P450/P850 > 1, 混合型で
は P450/P850 < 1が示された (P の添え字は, µm単位での波長)が予想されている. ダスト整列による偏波発生の
理論モデルに改良の余地があることには注意を要するが, ダスト偏波観測がサイズ分布への制限にとどまらず, 物
質科学的知見を与えることを示した点で, 一連の理論研究は大きな意味がある. そこで, LSTではバブル内水素原
子分子混合雲に対し, 波長 λ = 2 mm, 1.1 mm, 850, 450および 350 µmでダスト熱輻射の偏波率スペクトル P (λ)

を測定し, バブル内星間雲におけるダストの物質科学的性質を明らかにできよう.

以上の研究を個々のバブル内星間雲に対して行い, ガス・ダスト比や金属量など, さらにはダストの組成や形成・
破壊を特徴付ける量の空間分布を求める. それらを Ferimi/eRositaバブル内の星間物質の分布と運動および磁場の
知見と合わせることによって, 環流ガスの全容が見えてくるであろう.

5.6.4 「銀河の中心が駆動する物質・エネルギー循環論」構築の意義とLSTに求められる性能

第 5.6節では銀河系のCMZに着目し, そこでの質量収支 [(5.1)式]を磁場込みの物理と物質科学の点で理解する
ことによって,「銀河の中心が駆動する, 物質とエネルギーの循環論」を構築するための大まかな道筋を述べた. こ
れは銀河系円盤サイズの観測を要するため LSTを実現しなければ, 成し得ないサイエンスケースと言えよう. 現時
点の知見に基づけは, (5.1)式を左右する主要項は, ダークレーンからの流入 (p.251)と星形成によるガス枯渇 (p.251

以降)であり, これらを優先して準備研究を始めたいものである. 一方で, 「銀河系中心から銀緯方向サーベイ」に
よる, Fermi/eRositaバブル内の星間物質の研究 (p.248以降)は独自性が高いこと, 感度と掃天能力の点で LSTの
実現が不可欠であることを強調しておく.
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第 5. 銀河系における星間物質と星形成

本稿では CMZにおける物質の出入りを (5.1)式のように書いたが, 最終的に質量収支 dMCMZ

dt
を求める. その

符号がとりわけ興味深く, 仮に負であった場合,他の銀河で推定されている枯渇時間 (depletion time, τ)との大小
関係,

MCMZ∣∣∣dMCMZ
dt

∣∣∣ ⋚ τdep (5.2)

の評価を研究目標としたい. ここで, MCMZは CMZの質量である. CMZの枯渇時間が τdepと桁で異なっていた
ら, それは天の川銀河の特殊性を意味するのであろうか, それとも CMZは一時的な (transient)構造物であること
を意味するのだろうか？LSTによる観測から答えが得られとしても, 更なる疑問が湧くだろう. そのうち特に重要
であろうことは, 銀河系で得られた知見の普遍性の検証である. 「銀河の中心が駆動する, 物質・エネルギー循環
論」を構築するためには, 近傍の渦巻き銀河や宇宙初期の銀河との類似点が見られる, 矮小銀河 (例えば, 局所銀河
群の IC 10)も発展研究の対象とすべきである.

近傍宇宙での一般像構築を念頭に置き, LSTには以下の仕様が求められよう.

• 銀河系中心において空間分解能, 約 0.1 pcを実現すること (口径 50 m鏡を実現し, 波長 850 µmで角度分解能
3.′′0を実現すること).

• 星間物質の柱密度N の桁が 1019 cm−2の希薄ガスやダスト含有量の低い (低金属量の)ガスを実効的な音速
を分解できる分光能力で十分な信号強度のもと、分光撮像できること.

• CMZを “1枚のサブミリ波写真”に納め (焦点面の差し渡し 1.5度角を実現すること), かつ “つなぎあわせ”

マップであっても kpcスケールの偏波構造を撮像できること.

• 波長 2 mmから 350 µm帯に至る, 直線偏波観測を実現し, 炭素系ダスト, 珪素系ダストおよび混合系ダスト
の空間分布を偏波率スペクトルから識別できる十分な偏波検出性能を持つこと.

• 以上の観測を現実的な観測時間内で完結できる総合性能を持つこと.

5.7 まとめ：銀河系における星形成パラダイムの統合 - 期待される成果の全体像

本章では次世代のミリ波・サブミリ波帯の大口径単一鏡望遠鏡が星形成・星間物質の分野でどのような新しいサ
イエンスを切り拓くことができるかを論じた．星形成の分野においては，ALMAのような干渉計や従来の単一鏡
望遠鏡では分子雲の内部構造を分解しつつ広い領域を効率よくマッピング観測することは困難だが，広視野・広帯
域・高分解能を持つ LSTはこれを可能とする．更に，太陽系近傍の星形成領域に限らず，遠方にある銀河系外縁
部・高銀緯領域に存在する低金属量環境及び銀河中心付近の高金属量環境，また大質量星形成領域や高密度の星団
形成など，多様な領域での星形成を統一的に理解するための全く新しい手段となることが期待される．またより進
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化の進んだ巨星や超新星爆発からの質量放出・ダスト生成や，宇宙線加速などの高エネルギー天体物理現象を理解
する上でも LSTは新しい窓を開くことが期待される．これらは銀河全体の物質の循環と進化を理解する鍵である
と同時に，より小さい個々の星・原始惑星系円盤・惑星形成過程の初期条件・境界条件を理解する上でも重要であ
る．このような大スケールと小スケールを接続する研究は理論・シミュレーション分野においても近年盛んに行わ
れるようになっており，今後取り組むべき重要な課題である．この章で述べたように，LSTは星形成・星間現象の
広範なテーマに渡って根源的な役割を果たすことができる．そのため，LSTが実現すれば，スケールを横断した統
一的な描像を構築する上で非常にインパクトの大きな装置になるであろう．
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第6章 太陽系

6.1 この分野の現状と未解決問題の概要

6.1.1 太陽系内天体の観測的研究の現状

太陽系内天体の研究は, 太陽系の中に存在する個々の天体の姿, そしてその天体上で生じる物理・化学プロセス
の理解を通して, 太陽系の形成・進化過程や, 生命を育む地球という惑星がなぜこの太陽系に誕生しえたのか？と
いう本質的な問いに迫るものである. 太陽系内天体という, 宇宙を扱う天文学の中でも最も「身近な」観測対象を
扱うが, その研究テーマは天文学分野から見た惑星科学の範疇に限定されることなく, 地球科学や気象学, 生物学な
どの様々な学問分野の研究者も地球以外の惑星を研究対象としており, 天文学の他領域と比較して多角的な研究手
法が用いられることも大きな特徴である. その最たる例は, 太陽系内天体は探査機による近接距離からの詳細観測
の対象であり, 場合によっては着陸探査や地球へのサンプルリターンなどの直接的な観測までもが可能という点で
ある. 探査機による高分解・高精度の観測データは, 理論モデル・数値シミュレーション研究の精緻化にも大いに
貢献し, 例えば火星や金星の大気循環の研究においては, 観測データと数値モデルを同化する解析手法 (地球気象の
研究で多くの実績を持つ)も実現されつつある (e.g., Sugimoto et al., 2019).

太陽系内天体の研究は, 地球型惑星, ガス・氷惑星, 彗星や小天体といった天体種別ごとに分類されるだけでなく,

同一天体においても, 内部構造, 固体表面, 大気圏, 電離圏, 磁気圏といったサブシステムごとに研究テーマが細分
化されており, それぞれの研究領域で未解明の重要問題が存在する. 本稿では紙面の都合もあり, それら各研究テー
マでの未解明問題を網羅的に並べることはしないが, その概要は例えば米国における惑星科学ロードマップ報告書
(A Decadal Strategy for Planetary Science and Astrobiology 2023-2032; NASEM, 2022)などにもまとめられて
いる1. こうした未解明問題の研究に際して, ミリ波・サブミリ波帯の観測手法は本質的な役割を担うと考えられ,

それは近年のALMAによる様々な太陽系研究成果からも明らかである.

1同報告書では, 太陽系の形成・進化や各天体の環境などについて, 系外惑星に関するテーマも含めて, 12の優先的研究課題が掲げられ
ている.



6.1. この分野の現状と未解決問題の概要

図 6.1: 太陽系の主な天体の視直径と, 345 GHz帯における単一鏡型電波望遠鏡・干渉計の空間分解能. LSTは口
径 50 mを想定. 干渉計については, MRS(開口合成によって検出可能となる最大の空間構造)と空間分解能で挟ま
れる範囲を示す.

6.1.2 ALMAとLST：測器パラメータの違い

ALMAがミリ波・サブミリ波太陽系天文学にもたらした最大の恩恵は, その空間分解能と感度である. ALMA

による観測で, 大気組成, 気温, 風速, 地表面物性といった惑星や衛星上の様々な物理量の空間分布が取得できるよ
うになったことは, 探査機を惑星近傍に送ることに頼らずとも各天体の大気物理・大気化学における高精細な観測
が可能な時代が到来したことを意味しており, それらの観測的研究に大きなインパクトをもたらしている. また, 天
体上で比較的に一様分布していると考えられる一部の大気成分や同位体比などにおいては, 天体を空間分解する必
要の無い, 全球平均の観測が用いられる. このとき, 視直径の小さい天体の場合には, 観測ビームに占める観測天体
からの信号の割合が低下することによる観測効率の悪化（いわゆる beam dilution効果）という問題が存在する.

単一鏡型電波望遠鏡の 345 GHzにおける典型的な空間分解能は, 例えば 14′′ (JCMT)から 22′′ (ASTE望遠鏡)程
度であるが, このビームサイズで空間的に分解可能な太陽系内天体は, 木星や地球に近い時期の火星・金星に限定さ
れる (図 6.1). これに対して, ALMAが大気構造の空間分布を明らかにした天体は, すでにタイタン (e.g., Cordiner

et al., 2014; Cordiner et al., 2015; Cordiner et al., 2019; Thelen et al., 2018), 海王星 (Iino & Yamada, 2018;

Iino et al., 2020; Tollefson et al., 2019), 冥王星 (Lellouch et al., 2017a; Lellouch et al., 2022)といった視直径が
極めて小さい天体にまで及んでいる. 大気を持たない小天体に関して言えば, 木星や土星の氷衛星の詳細観測 (e.g.,
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Trumbo et al., 2017; Trumbo et al., 2018; de Kleer et al., 2021a)は勿論のこと, 長基線のアンテナ配列を利用し
て小惑星 Junoや Psyche(どちらもサイズは 250 km程度)の表面輝度温度分布をマッピングすることにも成功して
いる (ALMA Partnership et al., 2015; de Kleer et al., 2021b). 太陽系外縁天体 (trans-Neptunian objects, TNOs)

のサブミリ波帯での明るさも 10%程度の精度で絶対値を押さえられる (Brown & Butler, 2017; Lellouch et al.,

2017b)など, ALMA以前と以後のミリ波・サブミリ波観測研究を全く異なる様相にすることに成功している.

このような状況下で, 単一鏡型望遠鏡に期待される要素は何であろうか？その代表的なものが, 観測量から惑星大
気・表層の物理量を導出する際に, 干渉計が持つ空間フィルター効果の問題を考慮せずに済むことである (6.2.5に
も後述). 金星・木星や彗星といった天体の視直径はALMAの観測可能な最大空間サイズ (Maximum Recoverable

Scale: MRS)を超えた大きさの空間構造を有する (図 6.1). ALMAの干渉計観測に小口径の単一型望遠鏡の観測を
併用したとしても, 生成される合成画像はどうしても一定以上の大きさの空間周波数構造が抜け落ちたものとなっ
てしまう. 50 mという LSTの大口径が実現する, 345 GHz帯において 5′′という高い空間分解能は, 干渉計と単一
鏡型望遠鏡の空間分解能のギャップを効果的に埋めるものであり, 観測量の信頼性と科学的に求められる空間分解
能のバランスを考慮することで, 惑星・小天体を対象とした太陽系内天体の観測的研究において新たなブレイクス
ルーをもたらすと考えられる. さらに, 惑星大気や彗星などで見られる現象には様々な時間スケールでの時間変動
が存在する. 望遠鏡運用方法の工夫によって, 適度な頻度で中長期間にわたる継続的なタイムドメイン観測を LST

で実現することが出来れば, LSTとALMAを組み合わせた相補的な観測が可能となり, この観点からも LSTは太
陽系ミリ波・サブミリ波天文学において他に類を見ない重要な役割を果たすと期待される. 本稿では太陽系内天体
サイエンスの中でも LSTによる観測との親和性が特に高いと考えられる惑星と彗星にフォーカスし, LSTがもた
らすアドバンテージとその実現のために必要となるタイムドメイン運用について概観する.

執筆者（主たる担当節）

• 飯野 孝浩 （東京大学, 第 6.1および 6.3節）

• 佐川 英夫 （京都産業大学， 第 6.1および 6.2節）

6.2 惑星の大気・表層環境

6.2.1 惑星大気研究におけるミリ波・サブミリ波観測の意義

惑星大気の観測は, その惑星における大気現象の理解だけではなく, 惑星表層の進化過程を制約することにも繋
がる. また, 大気の酸化還元度や, 惑星を覆う雲層の存否, 大気の散逸量などは, 惑星表層における生命存在可能性
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6.2. 惑星の大気・表層環境

を議論する際の本質的な情報にもなる. これまで我々は, 地球大気の詳細理解に基づいた他の惑星大気の理解を試
みてきたが, 太陽系内部を見渡すと, 地球大気の姿が惑星大気の標準とならないことは自明である. 地球基準の視点
ではなく, 太陽からの距離, 惑星半径, 自転速度, 大気組成, 固有磁場の有無などの, 惑星を記述する諸般のパラメー
タ空間の中で, 各々の惑星にどういった大気環境が成立するのかを普遍的に理解することが求められている. さら
には, 2020年代以降, 系外惑星大気の大型探査プロジェクトも複数計画されており, それら系外惑星大気に対する
リファレンスとしても, 太陽系内天体の大気に生じている物理・化学プロセスを精緻に観測することの重要性が再
認識されている.

惑星大気に存在する物理・化学プロセスを理解するには, 「大気力学 (物質循環・運動量輸送)」, 「大気放射 (気
温分布・エネルギー収支)」,「大気化学 (大気微量成分・エアロゾル)」,「大気上下間結合・大気散逸」,「中心星
(太陽)からの放射や高エネルギー粒子の注入に対する応答」など, 多岐にわたる視点が要求される. それらを理解
するために, 紫外領域から電波まで, 様々な波長の電磁波を用いた惑星大気リモートセンシングが行われているが,

中でもミリ波・サブミリ波の領域は他の波長帯では代替できない観測が実現される (佐川 英夫 (2017); 飯野 孝浩
(2022)なども参照されたい).

まず, ミリ波・サブミリ波帯でのヘテロダイン受信機を用いた高い周波数分解能 (ν/∆ν ∼ 107)は, 惑星大気中の
大気微量成分の吸収線 (もしくは輝線)を観測した際に, 吸収線固有のスペクトル形状を検出できるという大きな強
みを持つ. 大気分子のスペクトル線形状は, 主に, 吸収に寄与する大気微量成分の存在量およびその分子が存在して
いる大気高度の気温や気圧によって決定される. 特に, 吸収線の線幅 (圧力広がり)は, 観測分子が存在する気圧の情
報を保持しているため, 1本の吸収線スペクトルにおいても, 吸収線の中心と裾野では, 大気中の異なる気圧 (つまり
は高度)からの情報が反映されている. このことを利用すれば, 惑星大気を高度方向に分解した観測が可能となる.

観測される吸収線スペクトルから, 光学的厚みの大小に応じて, 吸収に寄与する大気微量成分の存在量および/また
は気温分布の情報が得られる. 例えば, 金星や火星大気における一酸化炭素 (CO)のサブミリ波帯における吸収線
のライン中心付近は光学的に厚く, そのスペクトル強度からCO分子が存在する高度の気温がわかる (e.g., Clancy

et al., 2012; Piccialli et al., 2017). また, 大気の運動 (大気循環)によって大気分子が観測視線方向に運動している
様子も, 吸収線スペクトルの中心周波数のドップラーシフトとして検出できる (e.g., Moreno et al., 2009; Moullet

et al., 2012; Clancy et al., 2012; Clancy et al., 2015). 大気の風速を直接観測できるのは, 赤外線領域での利用例
(e.g., Takami et al., 2020; Miyamoto et al., 2021)も含めてヘテロダイン受信機の極めてユニークな特徴である.

ミリ波・サブミリ波帯では様々な分子の吸収線が観測されるが, この特徴は惑星大気中に存在する大気微量成分
の観測にも非常に好都合である. 実際, 二酸化炭素 (CO2)やメタン (CH4), 窒素分子 (N2)といった一部の分子を除
けば, 惑星大気の組成を知る上での主要な分子のほぼ全てをミリ波・サブミリ波の波長域で観測できる. さらに, 金
星や, 木星などの巨大ガス・氷惑星, あるいはタイタンのように分厚い大気を保持する天体に関しては, 大気の光学
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的厚みが波長帯によって大きく変化するため, ミリ波・サブミリ波帯を用いることで, 光・赤外線の観測とは異な
る大気高度領域を観測できる. この特色は, 大気の温度鉛直構造や, 異なる高度領域間での物質やエネルギーの流れ
(大気の上下間結合)を理解する上で非常に重要となる.

ミリ波・サブミリ波帯での惑星大気観測は, 単一鏡による観測から始まり, 宇宙望遠鏡 (SWAS衛星, Odin衛
星, Herschel 衛星)(e.g., Bergin et al., 2000; Gurwell et al., 2000; Cavalié et al., 2008; Hartogh et al., 2010;

Feuchtgruber et al., 2013; Cavalié et al., 2013; Teanby et al., 2022)や大型干渉計 (ALMA)を用いた観測が行わ
れている2. これらは主に, 観測の感度や空間分解能を改善させる方向に観測内容が発展し, また, 地球大気中の水
蒸気による吸収が強い周波数帯での他の惑星大気観測も実現している. ALMAを用いたタイタン大気中の複雑な
有機分子の発見や微量同位体の定量など (e.g., Cordiner et al., 2014, 2015; Lai et al., 2017; Palmer et al., 2017;

Thelen et al., 2018; Thelen et al., 2019; Thelen et al., 2022, 他にも多数)は, 観測感度および空間分解能の改善が
大きく功を奏した事例であろう. その一方で, ALMAでは観測時間獲得の競争率の高さを少しでも緩和するために,

同一の天体を同一条件で繰り返し観測することは基本的には認められていない (duplication policy). ところが, 身
近な地球気象の知識からも明らかなように, 惑星大気における諸現象は空間方向に様々なスケールを持つのと同様
に, 時間方向にも様々なスケールで変動している. そうした現象を観測的に理解していくためには, 観測感度 (時間
分解能)や空間分解能の改善に加えて, 気温, 地表面温度, 風速, 大気組成といった惑星大気環境を記述するための
基本的な物理量の時間方向の変化を継続的に監視 (モニター)観測することが重要となる. これは, まさに, 惑星大
気観測におけるタイムドメイン観測とも呼べるものであり, 今後の惑星大気研究の発展には不可欠な要素である.

6.2.2 金星大気における長期時間変動

惑星大気の時間変化という言葉から想起されるのは, 昼夜間の日変化や太陽からの距離の変化に伴う季節変化か
も知れないが, より長期的な変動の存在も近年大きく注目されている. その一例として挙げられるのが, 近年発見さ
れた, 金星大気の 10年規模にわたる長期変動の存在である. 2000年代から続く欧州と日本の金星探査機の観測デー
タを繋ぎ合わせた結果, 金星雲層での紫外アルベド (金星大気に入射する太陽放射エネルギーに関係)が過去 10年
余りの間に 15%近く減少していることが分かった. そして, 興味深いことに, 金星大気の特徴的な大気循環構造で
ある「スーパーローテーション」(金星全球におよぶ西向きの高速大気循環)の平均風速が, 30 m/sの幅で加速と減
速を見せていることも示唆されている (Lee et al., 2019b)(図 6.2). このような挙動は, 従来の金星大気研究では予
期されていなかったことであり, 長期間に及ぶ継続的な観測結果を総合的に解析することで初めて見えてきたもの
である.

この紫外アルベドやスーパーローテーション強度の長期変動との関連は未だ不明ではあるが, ミリ波の地上観測

2ALMAを含めた地上観測の個々の成果に関しては, 本稿の随所で引用されている文献を参照されたい.
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図 6.2: 金星大気構造の長期時間変動. 上図が紫外線でのアルベド (雲層のアルベド)の変化, 下図が雲頂付近での
大気スーパーローテーション速度の変化を, 欧州のVenus Express探査機と日本の「あかつき」探査機の観測デー
タをもとに図示したもの. (図の提供：今井 正尭氏)

においても, 大阪府立大学 (当時)などが野辺山で運用していた惑星大気監視望遠鏡 SPARTによる金星上層大気
の CO吸収線の観測では, 太陽活動度の変動との相関が推測されるような CO吸収線強度の変動が見られている
(Maezawa et al., 2018). 金星大気中のCOはCO2の光解離で生成し, 化学的寿命が∼1010 sと長いため, 大気循環
のトレーサーとしてもしばしば用いられる (Marcq & Lebonnois, 2013). 大気化学の観点では, COは CO⇌硫化
カルボニル (OCS)の化学反応を通して, 金星の雲の材料の一つである二酸化硫黄 (SO2)の生成・消滅反応にも関
与する (e.g., Bierson & Zhang, 2020). 金星大気中の SO2は, 雲の生成過程以外にも, SO2から分離した硫黄が形
成する同素体 (polysulfur, Sn)が雲層における未知の紫外線吸収物質の生成に関わっていると考えられており (e.g.,

Francés-Monerris et al., 2022), 雲層の紫外アルベドの変動メカニズムを理解する鍵の一つである. これらを踏まえ
ると, CO(およびその他の大気微量成分)をトレーサーとして金星大気循環や大気化学を制約することで, 太陽活動
の変動に対する金星大気の応答や紫外アルベド変動の理解に近づけると考えられる.

CO吸収線スペクトル強度は, CO存在量のみではなく, 金星上層大気の気温構造にも依存する. SPARTでは
12COの J=(1–0)のラインしか観測しておらず, そのスペクトルからCO存在量を求める際には気温分布を仮定す
る必要が有った. この問題点は, 光学的厚みが異なる別の回転量子数の遷移や, 光学的に薄い同位体 13COのライン
を同時観測することで解決できる (図 6.3). また, SPARTは口径 10 mの単一鏡であり, 115 GHz帯での観測では
金星を空間分解することが出来なかった. 金星上層大気中のCOは金星の昼面側から夜面側にかけて存在量が非一
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図 6.3: 上図：LSTで観測した際に予想される金星大気 12CO(左図)と 13CO(右図)のサブミリ波帯スペクトル (J

= (2–1)). 下図：12COおよび 13COスペクトルからCO混合比および気温分布を求める際に, 各周波数でのサブミ
リ波放射が金星大気のどの高度に感度を保持しているかを示した図 (荷重関数と呼ばれる). 12COおよび 13CO吸
収線の中心周波数から∆νだけ離れた周波数での荷重関数を, それぞれ異なる線種で示している (∆νの値は図中に
示した). 吸収線の中心に近いほど COの光学的厚みが大きくなるため, より高い高度に感度を持つ. 下段の 2つの
図それぞれにおいて, 図の左半分が CO混合比に対する荷重関数であり, 右半分は気温分布に対する荷重関数であ
る. CO混合比と気温分布に対する感度が, 12COと 13COの観測で, それぞれ異なっていることが分かる.

様であることが知られており (e.g., Gurwell et al., 1995; Clancy et al., 2012), より詳細な議論を行うためには, 金
星を少なくとも数秒角程度の解像度で空間分解 (金星視直径を∼5–10分割以上)できる観測が望まれる. 惑星大気
の現象は, 数m規模のミクロなスケールから数千 kmの惑星規模に及ぶマルチスケールの現象が互いにカップルし
ており, ALMAのような高い空間分解能での観測だけではなく, LSTを用いることで実現される空間的に広がった
現象の観測的理解も本質的な重要性を持つ.

こうした地上からの金星大気観測は, 2030年代に加速する欧米の金星探査ミッションとの協働という点でも重
要である. 中でも欧州が進める EnVisionミッション3では, 探査機に紫外および近赤外波長領域の高分散分光器
VenSpecが搭載され, 金星下層大気から雲層付近の大気微量成分分布を精緻に観測する. しかし, 雲層よりも上空
の上層大気における大気微量成分の分布を観測する測器は搭載されておらず, LSTやALMAによるサブミリ波帯
での連携観測が重要となる.

3https://sci.esa.int/documents/34375/36249/EnVision_YB_final.pdf
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6.2.3 惑星大気における突発現象

継続的に監視観測を実施することで見えてくる惑星大気の「平均的な」時間変動に加えて, 惑星大気には強い
時間変動を伴った「突発的な」現象も存在する. その際たる例は, 火星大気における全球的な砂嵐（全球ダストス
トーム）の発生や, Shoemaker-Levy第 9彗星 (SL9)の木星衝突のような微小天体の惑星大気への衝突現象などで
ある. 火星の全球ダストストームは, 粒径数 µm程度のダスト (砂塵)が火星地表面から大気中に大量に撒き上げら
れ, 数ヶ月の期間にわたって火星全球を覆う現象である. 大気中に撒き上がったダストの太陽光吸収による加熱量
増大および日傘効果による太陽光反射率増大により, 火星大気や地表面の温度分布が著しく変化することが知られ
ている (Smith et al., 2002; Gurwell et al., 2005). 全球ダストストームは 10年前後に 1度程度の頻度で発生して
いる (Montabone et al., 2015)が, その発生メカニズムや火星気象に及ぼす影響は未だ謎が多い. 直近では 2018年
に 11年ぶりに発生し, 全球ダストストーム発生時の火星大気を観測する貴重な機会となった. ミリ波・サブミリ波
帯では, 火星のダストの光学的厚みがほぼゼロとなり, 仮に全球ダストストームが生じていたとしても, 大気中のダ
スト層の内部や地表面を観測することができる. これは, ダスト層の上層部分までしか見通せない可視光や赤外線
の観測との大きな違いであり, ミリ波・サブミリ波帯を用いた火星全球ダストストームの監視観測から, ダストス
トームが火星気象に及ぼす影響を観測的に制約できることを意味している. 2018年の全球ダストストーム時には,

ALMA望遠鏡のアタカマ・コンパクトアレイ (ACA)を用いた観測が観測所裁量時間 (DDT)枠の観測として実施
されている. そのデータを解析した結果からは, 全球ダストストーム最盛期と収束時とで火星地表面の輝度温度が
18%も変化していることが示されている (佐川 英夫 et al., 2019). 惜しむらくは, このようなDDT観測提案は, 大
規模なダストストームの発達が確認されて以降の観測提案とならざるを得なかったことから, 全球ダストストーム
の発生前の状態を観測することが不可能であった点である. また, この 2018年の全球ダストストーム発生時は火星
が地球に最接近した時期とも重なっており, 火星の視直径が最大で 24′′まで大きくなっている. この空間的大きさ
は, ACAの干渉計が感度を有する最大空間構造 (MRS)と同程度となっており, 干渉計の開口合成観測における空
間フィルター効果 (広がった空間構造への感度の低下)を無視できない. そのため, 一部の期間はACAでも観測が
実施不可能であった.

微小天体の惑星大気への突入に関しては, 1994年の SL9の木星上層大気への衝突が有名である. この衝突により,

CS, CO, HCNといった彗星由来の分子が木星大気の上層に注入されている (e.g., Lellouch et al., 1997; Moreno

et al., 2003; Iino et al., 2016). これらの分子が, SL9 衝突後に木星全体に広がり, 数カ月から数年といった時間の経
過とともに希薄化していく様子も観測されており, 木星上層大気での大気循環や渦拡散を定量的に見積もるトレー
サーとして利用されている. Benmahi et al. (2020)は, Odin衛星に搭載されているサブミリ波放射計 SMR(現在は
宇宙からの地球大気観測のみに利用されている)が定常的なポインティング較正観測として木星を観測しているこ
とを利用し, その較正観測用データを有効に解析することで 2002年から 2019年までの 18年間にも及ぶ木星上層
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大気中の H2Oの監視観測を実施している. その結果では 18年の間に H2Oの輝線強度が 40%減少していることが
示された. この輝線強度の減少を, 木星大気中での H2Oの鉛直拡散で説明しようと試みたところ, Benmahi et al.

(2020)が用いた 1次元鉛直渦拡散＋大気光化学モデルでは, 赤外線望遠鏡で観測されている他の炭化水素分子の鉛
直分布と整合的な結論は得られていない. この原因としては, 1次元モデルの適用限界や, 大気化学モデルに未だ考
慮されていないH2O消滅プロセスの存在などが考えられるが, この問題に新たな観測的制約を加えるにはH2O以
外の分子 (CSや COなど)を複数同時に監視観測することが必要となる.

6.2.4 超広帯域分光器による巨大惑星大気の上部対流圏の観測

第 6.2.1節で述べたように, 惑星大気の観測では周波数分解能の高いヘテロダイン受信機がよく利用される. そ
の一方で, 周波数分解能は落ちてしまうが, より広い観測周波数帯域を持つ測器も, 惑星大気の観測において独自の
強みを有する. 以下では, LSTでの搭載が検討されている受信機の一つである超広帯域分光器の惑星大気観測への
利用について述べる. 超広帯域分光器の例としては, 2022年現在, ASTE望遠鏡において開発・実証が進められて
いるフィルターバンク型分光計であるDESHIMA2.0が挙げられる. DESHIMA2.0は 220–440 GHzという長大な
周波数帯域にわたって∆ν = 1 GHzの周波数分解能で分光スペクトルを取得可能な測器である (Taniguchi et al.,

2021a). この低分散・広帯域分光という特性は, 従来はフーリエ変換型分光計 (FTS)によって達成されていたが,

DESHIMAは従来の FTSに比して遥かに高い S/Nを実現しており, ALMAには備わっていない観測パラメータ空
間を実現する測器である.

惑星大気の観測において FTSは 1990年代に広く用いられていた (e.g., Weisstein & Serabyn, 1994; Encrenaz

et al., 1996; Orton et al., 2000). また, Herschel宇宙望遠鏡に搭載された SPIREも FTS分光器を採用しており,

惑星大気の観測成果が得られている (Fletcher et al., 2012; Teanby et al., 2019). 既述した通り, 惑星大気の輝線・
吸収線幅は大気圧に比例するため, 成層圏下部∼対流圏といった気圧が相対的に高くなる領域での分子吸収線は一
般的なヘテロダイン分光計の周波数帯域を超える線幅となる. 例えば, 木星など巨大惑星の大気主成分であるH2大
気中でのCO (J = 3− 2)の圧力広がり係数は∼6 MHz/Torr(Mengel et al., 2000)であり, 対流圏上部 (∼1 気圧4程
度)では∼4–5 GHzの線幅を形成する. こうした極めて幅が広い吸収線形状の観測において, DESHIMA2.0のよう
な測器は重要な役割を果たす.

巨大惑星大気の上部対流圏の吸収線として観測実績があるのは, 木星・土星のホスフィン (PH3)の J = (1−0),

(3−2)である (Weisstein & Serabyn, 1996). 特に, それぞれ ∼40′′, 20′′という木星・土星の視直径は, (1) LSTに
よって一定程度の空間分解が可能であり, (2) ALMAが感度持つ最大の空間的広がりを超えている（第 6.2.5節を
参照）という, LSTでの観測に大きな期待が寄せられる絶妙なパラメータ空間にある. 木星・土星の帯状構造は対

41気圧 = 760 Torr
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流圏上部のおける大規模な子午面循環の構造も反映していると考えられている. DESHIMA2.0の周波数帯域に入
る PH3(J=1−0)の吸収線形状からその鉛直分布の緯度方向の構造, すなわち 3次元分布を計測することにより, 子
午面循環セルの構造を観測的に制約することも可能となるであろう. これは惑星気象学における重要な情報であり,

巨大ガス惑星の大気力学の理解を大きく前進させるものである.

6.2.5 大口径単一鏡の必要性

前述した惑星大気の継続的な観測は, 厳密な duplication policyが定義されているALMAでは計画しにくいこと
は既に述べた. また, 干渉計では空間的にある程度一様に広がった輝度分布構造に対する感度が無く, 太陽系内の惑
星のような数 10秒角に広がる面光源にとっては致命的な問題となる. ALMAの中でも最もコンパクトなアンテナ
配列であるACAを用いたとしても, 345 GHz帯の観測では 20′′前後よりも広がった構造は完全には再現できない.

大気循環の構造や化学的寿命の短い大気微量成分の空間分布を把握するためには, 惑星上で様々な空間周波数成分
の観測が不可欠であり, これらの情報を干渉計の開口合成観測から忠実に再現することは困難である. なお, 惑星全
球平均の輝度温度などの測定であれば, 干渉計観測で得られる各空間周波数での複素相互相関関数 (ビジビリティ)

に対して, ディスク状の輝度分布を仮定したモデルをフィットすることで全球平均のフラックス密度を推定するこ
とも可能である (Butler & Bastian, 1999).

単一鏡型電波望遠鏡での観測は, こうした空間フィルター効果を心配する必要がなく, 空間分解能・感度が従来
のものよりも大きく改善される LSTは, 惑星大気観測において非常に強力な武器となる. LSTを用いた太陽系惑星
大気の監視観測が実現されれば, ALMAによる高解像度のスナップショットと相補的な観測成果も期待される. さ
らに, 地上からの長期的な監視観測は, 将来の惑星探査ミッションとの連携という意味でも重要である. LSTが運
用される 2030年代以降には, 金星や火星の詳細探査のみならず, 海王星・天王星の巨大氷惑星への探査も現実的な
ものとなる (Fletcher et al., 2020). 太陽放射エネルギーの入力が微弱な巨大氷惑星の大気にどういった大気現象が
駆動されているのかを理解することは惑星大気研究の大目標の一つである. LSTにより, 全球平均ではあるが, 探
査機の限られた運用期間 (数年間)の前後をカバーする観測的知見を得ることは, その科学目標達成に大きく貢献す
るであろう. NASAがボイジャー探査機による惑星探査ミッションをサポートするために口径 3 mの赤外線望遠鏡
IRTFをマウナケア山頂に設置してから 40年以上が経つが, IRTFは現在においても太陽系観測の第一線で活躍中
であり, 数多くの成果を出し続けている. LSTにも惑星探査ミッションとの効果的な連携により, IRTF同様に新規
科学成果の継続的な創出を期待したい.
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6.3 彗星の高頻度・高感度分光観測による原始太陽系環境の解明

6.3.1 LSTの高空間分解能観測がもたらす, 高精度・高効率分光観測

彗星は多種多様かつ始原的な有機分子群を保持しており, その微量成分組成比や同位体比の観測は太陽系進化過
程を考えるうえで非常に重要な手がかりを与える. 既存の口径 10 mクラスの単一鏡型電波望遠鏡よりも高い空間
分解能を持つ LSTでの観測は, 観測効率・検出感度の向上を実現することができ, 多様な分子輝線・同位体輝線の
観測が可能になると期待できる.

周波数 345 GHzで 5′′という LSTの空間分解能は, 彗星コマの分光観測において高い効率を実現する. ALMAの
高空間分解能観測から, 近年の 2種の彗星における連続波と分子ガスの分布が得られている (Cordiner et al., 2014).

これによると, 同径方向に平均化した連続波強度がピークの半値となる距離は, 彗星 C/2012 F6(Lemmon)および
C/2012(ISON)においてそれぞれ 600および 200 km程度であった. ガスの分布はより系統的に広がっており, 双
方の彗星で検出されているH2CO分子の半値距離はそれぞれ 1400および 300 km程度である. なお, 観測時の両彗
星の日心距離はそれぞれ 1.47および 0.54AUであり, C/2012(Lemmon）はC/2012(ISON)に比して広がった構造
を持つ天体であったことが示されている.

彗星の地心距離が 1AUであるとき, 5′′の離角は 3626 kmに相当する. そのため, 1AUという典型的な地心距離
において, LSTは上記の両彗星のコマ全体を観測することになる. これはすなわち, 分子ガスおよび連続波の空間
分布ではなく, コマ全体の組成・同位体比の観測に適していることを意味しており, より高空間分解能での観測が
可能なALMAとは相補的なものと言える.

口径 10 m程度の既存のサブミリ波電波望遠鏡の 345GHzにおける空間分解能は 22′′程度であるが, 視直径で 1∼

数秒角程度の彗星コマの観測時には観測効率が大きく低下する. 彗星コマの分布を直径 1′′の一様な円盤と仮定し,

半値幅 5′′および 22′′のガウシアンビームで観測したとき, 観測される天体の電波強度は, 実際の強度の 2.7および
0.14%まで低下する. 既存望遠鏡がこの 20倍の強度比を埋めて LSTと同等の感度のデータを得るためには 400倍
もの積分時間が必要であり, 空間分解能より小さい天体の観測時には LSTが既存望遠鏡に対して圧倒的な優位を発
揮することが分かる. このように, LSTの空間分解能は彗星コマ組成の観測において既存望遠鏡からのブレイクス
ルーをもたらし, 同時にALMAとの高い相補性を発揮するものである.

6.3.2 ラインサーベイ観測による微量分子組成比の導出

分子輝線の網羅的な観測においては, 広帯域のヘテロダイン分光によるラインサーベイ観測が重要となる. これ
により, 新たな有機分子の検出や, 多様な組み合わせでの化学組成比の決定が可能になり, 原始惑星系円盤・星間ガ
スとの比較を通じ, 太陽系の形成・進化過程の物理・化学パラメータに制限をつけることができると考えられる. 同
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様の観測は大型の核を持つ彗星である C/1995 O1(Hale-Bopp)において大規模になされている. 1990年代中盤に
利用可能であったミリ波・サブミリ波の観測機器群を総動員し, SO2, HC3N, NH2CHO, HCOOH, HCOOCH3と
いった分子種が初めて検出された. さらに, 他の複数の彗星からも普遍的に観測されている主要な微量分子である
HCN, CH3OHに対する組成比を星形成領域と比較する試みが行われ, いわゆるホットコリノとの類似性が示唆さ
れた (e.g. Bockelee-Morvan (2000)). 加えて, これまでに決定されてきた化学組成比は実に多様であり, より微量
な分子ほど組成比にばらつきがあることが示唆されている (e.g. Dello Russo et al. (2016), Bockelée-Morvan et al.

(2004)). これは彗星の形成領域・形成時期の多様性を示すものであり, 原始太陽系星雲の化学環境・進化プロセス
を描き出すには, 同様の観測によりサンプルを増やすことが重要である. C/1995 O1の観測時と 2030年代とを比
較すると, 広帯域ヘテロダイン分光技術の飛躍的な革新が期待できる. 上述のC/1995 O1で初検出がなされた分子
群をはじめ, 星間空間で分子雲の進化状態の制約に用いられるような微量分子群 (e.g. HC3N, HNCO, SO, SO2...）
の存在量比を高効率で実現することがブレイクスルーをもたらす. さらに, 限定された観測機会を最大限に活用し,

太陽系外天体について行われているような周波数方向に無バイアスかつ深いラインサーベイを行うことで, アミノ
酸の前駆体をはじめとする複雑な分子群の検出も狙うことができると考えられる. すでにALMAや 45m望遠鏡等
でも実現されている, 数GHzを超えるような分光計を複数並べるラインサーベイ観測は, たかだか数百MHzの分
光計帯域しか持たなかった C/1995 O1到来時の電波望遠鏡にはなし得なかった革新的な観測手法である.

6.3.3 高空間分解能を活かしたコマ内化学反応プロセスの解明と, 光赤外観測とのシナジー

コマにおける化学反応プロセスの理解には, 微量分子の空間分布の導出が重要である. 彗星核から放出された分
子ガスは太陽紫外線により即座に光解離し, また近傍のガスと反応するため, コマの組成は必ずしも核の組成と一
致しないという問題がある. たとえば ALMAを用いた C/2012 F6(Lemmon)の観測では (Cordiner et al., 2014),

HNC分子の輝線強度ピークがリング状に存在していることが示され, 他の窒素化合物の光解離生成分子である可
能性が示唆された. LSTの高い空間分解能は, 今後も同様の空間分布観測を可能にすると期待できる. また, コマ
内化学反応プロセスの理解には他波長観測データと組み合わせた理論モデル構築も重要である. 特に, コマの主要
成分のうち, CO2, CH4, O2といった対称構造を持つ分子は, 同位体を除けばサブミリ波に遷移を持たない. そのた
め, 紫外から光赤外に至る幅広い波長域の望遠鏡との同時分光観測が可能となる.

6.3.4 彗星同位体比導出による原始太陽系環境の解明

同位体比もまた太陽系の形成過程の解明において重要なパラメータである. 現在提唱されている原始惑星系円盤
と分子雲内での化学ネットワークモデルによると, 同位体比が分子種の形成環境温度の良い指標であること, その
値が彗星に引き継がれて現在に至るまで保持されていることは重要である. 彗星の形成過程は一様ではないと考え
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られるため, 観測機会を増やし, サンプル数を増やして統計的解析を行うことも重要である. LSTの実現する高い
空間分解能は, 次節で述べるタイムドメイン観測を可能にする運用と合わせ, 観測サンプル数を劇的に増加させる
ことが期待される.

太陽系内で濃集を起こしていることが知られる代表的な同位体比は D/Hや 14N/15Nである. 特に, 彗星におけ
るHCNとH2OにおけるD/Hの同時観測は, 彗星形成時の温度環境の制約を可能にするが, 特にDCNの輝線強度
が微弱であることから, 成功事例は C/1995 O1における DCN(J=5–4)のみである (Meier et al., 1998). また, 太
陽系内天体における 14N/15Nは, 太陽・ガス惑星と彗星とで 2つのグループを形成することが知られている. 観測
対象の彗星を増やすことで, 彗星における 14N/15Nの値を押さえていくことは重要である. 従来のミリ波・サブミ
リ波同位体比観測はガスリッチな彗星を中心に行われてきたが, LSTの高感度・高頻度観測によるサンプル数の増
大が強く期待されている.

彗星における同位体比のリファレンスとして重要な事例であるのが, Rosetta探査機による 67Pのその場観測で
ある. それ以前にはほとんど観測事例のなかった 16O/18Oについて, Rosettaは 8種もの分子における値の測定に
成功し, その中心値の分散が大きく, 250から 500程度にばらつくこと, 系統的に地球・太陽系の値と同程度かそれ
以下であることを示した (Altwegg et al., 2020). 18Oの濃集は低温環境における同位体交換反応によって生じると
考えられ, 67Pの起源が原始太陽系星雲外縁の低温領域もしくは分子雲にあることが示唆された.

32S/34Sは, C/1995 O1以後, いくつかの彗星においてミリ波で観測値の蓄積がされてきた同位体比である. ガス
リッチな彗星であった C/2012 F6 (Lemmon) と C/2014 Q2 (Lovejoy)が相次いで観測された際, 地上ミリ波望遠
鏡群が系統的に同位体比の観測を行っている (Biver et al., 2016). また, C/1995 O1や 67Pにおいても 32S/34Sの
観測が行われており, 特に C/1995 O1においては CS分子における 32S/34Sが H2Sの値よりも 50%以上高いとい
う結果が得られている (Jewitt, 1997; Crovisier et al., 2004).

16O/18Oや 32S/34Sといった同位体比は, ガスリッチな彗星の到来を待たなければ測定サンプルを蓄積すること
ができず, 実際 2000年代に入ってからの観測事例はごく少数しかないことが実情である. 大口径単一鏡望遠鏡の実
用化による観測機会の増大は真に待たれており, 次節に示すようなタイムドメイン観測を可能にする運用と組み合
わせることで, 星間化学と融合した太陽系形成科学の発展を目指すことが重要である.

6.3.5 彗星のタイムドメイン観測の重要性

前節まで示した彗星中の「多様な分子組成比の測定」と「同位体比のサンプル数の拡大」を実現するには, LST

の大口径・高空間分解能というフロントエンド, 広帯域ヘテロダイン分光を実現するバックエンドに加えて, 運用
上の工夫が重要である. 彗星からのガス放出は定常的ではなく, 突発的な大規模物質放出イベント（アウトバース
ト）が見られることがある. アウトバースト時には微量分子および同位体比の絶好の観測好機となり, 2007年に発
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生した 17P/Holmesのアウトバースト時には, HCN(1-0)の禁制遷移の強度が 3日間で約 8倍となり, また窒素を
はじめとする同位体比の観測もミリ波帯で可能となった (Bockelée-Morvan et al., 2008). 可視光での光度はわずか
1.7日の間に 17等級から 2.5等級まで上昇している. 3週間程度で 3等級程度まで下降し, その後 7週間ほどは定常
状態にあった. アウトバーストのメカニズム自体も未だ未解明である. 核の崩壊や揮発性物質の急激な気化が原因
と考えられているが, 高精細・高時間分解能の観測が重要である.

彗星の光度は世界各地でモニタリングされており, たとえばアリゾナ大学のMMTO全天カメラは 17P/Holmes

の増光を詳細にレポートすることに成功した. これらモニタリングシステムからのアラートを受けたのち, 数日～
一週間という短期間内に, 彗星における典型的な分子種・同位体比を ToO (Target of Opportunity) 観測する運用
体制の構築が求めれる. さらに, 組成およびコマ内の化学反応プロセスの理解のために重要な光赤外の望遠鏡群と
の同時観測の実現においても, フレキシブルな観測時間割当が重要である. このように, 彗星という time dependent

な観測対象の科学成果の最大化において, 柔軟かつ大規模な観測時間の短期間での割当が不可欠であることは強調
しておきたい. なお, 近日点に近い彗星は太陽離角が小さい場合が多いため, 鏡面変形やポインティング精度の確認
も必要となる.

このような技術面・運用面の課題をクリアすることで, LSTが 21世紀中盤の太陽系科学の発展に大きな貢献を
もたらすことが強く期待される.
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7.1 この分野の現状とLSTへの期待

この章では, 星間化学分野のサイエンスケースを扱う．すなわち，星間空間における化学現象の理解を通した星
間分子の生成・進化に関する研究や， 原子・分子の化学的性質や分光学的性質をプローブとして用いた星・惑星
形成過程や銀河の星形成史に関する研究などである．星形成領域や晩期型星の星周環境を含む星間空間では， こ
れまでに 300種類以上の星間分子が発見されており，その数は年々増え続けている．この中には，水や大型の有機
分子など生命の材料となりうる物質の生成を議論するうえで重要な分子種も含まれている (e.g., Jørgensen et al.,

2020; Öberg & Bergin, 2021)．地球上と比べて遥かに希薄な星間空間における物質の化学的複雑性・多様性の形成
過程の理解は， 宇宙における物質の進化史の理解と密接に関わっており， 現代天文学における重要課題の一つと
いえる．
アルマ望遠鏡の登場以降，当該分野の研究は大幅な進展を見せている．太陽系近傍の小質量星形成領域では，原

始星に付随する星間分子 (大型の有機分子を含む)の観測が円盤スケールで多数の天体に対して行われるようにな
り，惑星形成領域における分子ガスの化学組成が明らかになりつつある (e.g., Lee et al., 2019a; Jørgensen et al.,

2020; Öberg et al., 2021; Yang et al., 2021c)．これにより， 単一鏡観測により分子雲コアスケールで見えていた
天体ごとの化学組成の個性が，円盤形成領域の組成と関連付けて議論されはじめた．また，様々な温度・密度・輻
射環境をトレースする分子種をプローブとして用いた観測により，原始星近傍の遠心力バリアの様子が明らかにな
り，原始星エンベロープから円盤への物質輸送・角運動量輸送の問題に迫る研究が行われている (e.g., Sakai et al.,

2014; Oya et al., 2016; Imai et al., 2016; Oya & Yamamoto, 2020)．一連の研究により， 星・惑星形成の途上に
ある天体の化学的多様性が見えてきたものの， それらの多様性を支配する要因は未だ謎に包まれている．謎を解
く鍵の一つとして，星・惑星形成の環境的要因が有力であると考えられているが， これを探るためには原始惑星
系円盤を取り巻く周囲の環境を様々なトレーサー分子を用いて, 多角的に診断する必要がある．そのような観測研
究の実現には， 既存の望遠鏡群の性能を凌駕する広視野・高感度・広帯域および一定の空間分解能を備えた単一
鏡が不可欠である．
大質量星形成領域においても新たな観測的進展がもたらされている．大質量原始星に付随するホットコア領域

は， 星間氷の昇華に伴い大型有機分子を含む多種多様な分子種が検出されることから，長らく星間化学分野にお
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いて重要な研究対象となってきた (e.g., van Dishoeck & Blake, 1998)．装置の高解像度化は，ホットコア領域のさ
らに内側の分子ガス組成を明らかにしつつある．大質量原始星からの強い輻射を受けて原始星のごく近傍でダスト
が昇華することにより出現するホットディスク領域が複数の天体で見つかり， ダストを構成する物質の組成を探
る新たなツールとして研究が行われはじめている (e.g., Tanaka et al., 2020a)．しかし， そのようなホットディス
ク領域が見つかっている天体は未だ非常に少ない．また， 大質量星は一般的にクラスターとして形成されること
が多いが， 輻射やアウトフローなどを通して莫大なエネルギーを周囲に放出する大質量原始星が， 周囲の低質量
原始星の化学組成に与える影響についても研究が行われはじめた．このようなプロセスの理解は，星形成のフィー
ドバックと物質進化の関連を探る上で重要であるものの， 効率的な観測のためには広視野・高感度・広帯域およ
び一定の空間分解能を備えた単一鏡が必要となる．
装置の高感度化・高解像度化により， より遠方の原始星にも星間化学研究が広がりつつある．マゼラン雲や銀

河系外縁部と行った遠方の領域においても，分子雲コアスケールの観測が可能になり，原始星に付随する星間分
子を探る上で有用なホットコア天体が新たに続々と発見されつつある (e.g., Shimonishi et al., 2016b, 2020, 2021,

2023)．これにより，太陽系近傍とは異なる環境，とりわけ異なる金属量環境における星間分子の化学進化が議論
されはじめた．しかし， これらの領域は太陽系近傍の星形成領域に比べて大きく情報が不足しており，詳細な化
学分析を行うための天体サンプルは現状では十分とは言えない．問題の解決には， 広視野・高感度の電波望遠鏡
による高密度ガスおよび高励起分子輝線のサーベイ観測が極めて有効である．
近傍銀河においても， 銀河中心核領域を対象としたアルマによる高空間分解能観測により，様々な分子種が検

出されはじめた．ALCHEMIプロジェクトでは，スターバースト銀河の中心領域に対しミリ波・サブミリ波域に
おける広帯域のスペクトルラインサーベイを行い， 極限的環境の物理・化学的特徴を診断する様々な星間分子の
研究が行われている (Mart́ın et al., 2021a)．一方，銀河全面にわたり星間分子を用いた環境診断を行うためには，
系外銀河の広範な領域に対する分光・撮像サーベイ，および比較対象データとして系内の分子雲に対する広域マッ
ピング観測の情報が必要となる．このような観測を効率的に実施するためには， 大集光力・広視野・広帯域を備
えた単一鏡が不可欠である．
アルマ時代においても，単一鏡による広帯域の高感度観測は星間化学分野にとって, 依然として強力な手段であ

ることが示されている．IRAM 30m鏡によるASAIプロジェクト (e.g., Lefloch et al., 2018)では， TMC-1などの
近傍の星形成領域に対して，極めて深くかつ広帯域のラインサーベイをミリ波・サブミリ波域で行い，大型有機分
子・炭素鎖分子・分子イオンなどを含む新たな星間分子の検出が続々と報告されている．また，Yebes 40m鏡による
QUIJOTEプロジェクト (e.g., Cernicharo et al., 2021)や，GBT 100m鏡によるGOTHAM，PRIMOSプロジェク
ト (e.g., McGuire et al., 2021)などでは，低周波数域（1–50 GHz）における広帯域・高感度ラインサーベイを近傍
の分子雲や銀河中心方向に対して行っている．ここでは，低周波数域におけるライン・コンフュージョンの少なさを
活かし，新たな大型有機分子や未同定赤外バンドのキャリアとして有力なPAH（polycyclic aromatic hydrocarbon，

274



第 7. 星間化学

多環芳香族炭化水素）の一種であるベンゼン環を有する分子の発見などが報告されている (e.g., McGuire, 2018)．
一方， 高周波数領域における同様の大規模なスペクトルラインサーベイは星間化学研究に新たな展開をもたらす
ことが期待されるものの， 既存の望遠鏡の観測能力の制約から現状ではそのような観測は極めて限られている．

LSTのもたらす広視野・高感度・広帯域の単一鏡サブミリ波観測能力は，星間化学分野の現状の研究に大幅な
進展をもたらすことが期待される．近傍の星形成領域においては， 原始星近傍に付随するガスと周囲を取り巻く
ガスが広範囲にわたり同時観測され， 分子雲スケールからエンベロープスケールまでの化学進化が均一かつ統計
的なデータに基づき明らかになることが期待される．原始星の化学組成に見られる天体ごとの個性（多様性）の形
成要因を理解するためには， その天体を取り巻く周囲の環境の特徴も同時に理解する必要があり， 広視野・高感
度・広帯域観測は極めて有効といえる．また， 特定の領域に対する長時間積分により， 星間化学的に重要である
もののこれまで検出が難しかった分子種の検出も期待される．大質量形成領域においては， 巨大分子雲スケール
の組成と分子雲コアスケールの組成が同時に観測され， 大質量原始星が周囲の領域の化学進化にもたらす影響が
広範囲にわたって明らかになることが期待される．これらのデータは系外銀河の分子輝線データを解釈する上で
も有用なテンプレートとなるであろう．マゼラン雲や銀河系外縁部などでは， LSTの強力なサーベイ能力により，
高密度・高温ガスが付随する天体が新たに多数見つかることが期待される．LSTにより供給される良質なターゲッ
トは， アルマをはじめとした高空間分解能の装置での観測提案へとつながるであろう．
高周波数域における高感度・広帯域ラインサーベイも星間化学における新たな発見へとつながることが期待され

る．高周波域では， 暖かいガスからの高励起の輝線や， 回転定数の大きな小型の分子・イオン・ラジカル，また
は原子ガスなどからの輝線がカバーされる．これらの特徴により， 原始星近傍の高温領域， 希薄な原子・分子ガ
ス雲, 強い輻射場にさらされた領域といった環境下にある星間分子の研究に新たな進展をもたらすことが期待され
る．また， 広視野の天体サーベイ・広帯域のラインサーベイともに， 無バイアスな観測に基づく予期せぬ天体・
現象・分子種の発見にも大いに期待したい．
さらに, 原始星天体の化学組成・電離率1の時間変動現象についても, LSTでの高頻度観測を通じ研究の進展が期

待されるサイエンスケースである．活発なフレア活動や質量降着率の変動を示す原始星天体に対して，光度・X線
モニター観測と LSTでの有機分子輝線・イオン分子輝線のモニター観測を同時に行なう．これにより， 質量降着
や原始星フレアといった現象が円盤・エンベロープスケールの化学組成・電離率に与える影響の議論ができると期
待される．
以上の背景を踏まえ， この章では LSTにより期待される星間化学分野の様々なサイエンスケースについてまと

める．

1本章に散見される, 電離率と電離度は同義である.

275



7.2. 個別サイエンスケースの詳細

表 7.1: 班員構成,担当
氏名 所属 主な担当節
相川 祐理 東京大学 話題提供
泉 奈都子 ASIAA 第 7.2.8節
坂井 南美 理化学研究所 話題提供
下西 隆 新潟大学 第 7.1, 7.2.9, 7.2.10および 7.3節, 班長
田中 圭 コロラド大学 第 7.2.5節
谷口 琴美 国立天文台 第 7.2.4節
西村 優里 東京大学/国立天文台 第 7.2.6, 7.2.11節
野津 翔太 理化学研究所 第 7.1, 7.2.2および 7.2.3節
野村 英子 国立天文台 第 7.2.7節
古家 健次 国立天文台 第 7.2.1節
渡邉 祥正 芝浦工業大学 第 7.2.12節

7.2 個別サイエンスケースの詳細

7.2.1 分子雲におけるミッシングエレメントの探査

「炭素，窒素，酸素などの各元素がどのような化学的形態 (原子あるいは分子，中性あるいはイオン，気相あ
るいは固相)で主に存在するのか」は宇宙における物質科学の最も基本的かつ重要な情報である．主に電波による
ガスの観測，可視光及び赤外線による固体 (ダスト及び氷)の観測， 理論モデルによって，星形成領域における酸
素・炭素・窒素の主要存在形態が明らかにされてきた．図 7.1に星形成領域における酸素・炭素・窒素の主要存在
形態とそれらに含まれる元素の割合を示す (Öberg & Bergin, 2021)．ダスト (シリケイト, 炭素質ダスト (グラファ
イトなど), 不揮発性の有機物)， ガス分子 (CO)， 氷 (H2O, CO2, CO, NH3)が主要な元素の担い手であることが
分かる．特に炭素・窒素については， これまでの観測で同定された物質の存在量を全て足し合わせても，星間空
間における元素存在量より小さい．未同定の酸素の担い手に関しては， 1 µm以上の氷をまとったダストが分子雲
にすでに存在している可能性や酸素を含む固体有機分子の存在が提案されている (e.g., Whittet, 2010; Schmalzl

et al., 2014a)．窒素に関しては, その大部分は担い手が分かっていないが， 窒素同位体比の観測からはN2である
可能性が示唆されている (Furuya et al., 2018)．しかし,N2の観測の困難さから直接的な実証は容易でない．
炭素，窒素，酸素に加えて，硫黄及びリンは地球上の生命の起源とも関連する重要な元素である．しかし，星

形成領域・惑星形成領域における硫黄・リンの主要存在形態については, ほとんど分かっていない．LSTの高感度，
広視野， 広い観測波長域を活用した， 硫黄系分子およびリン系分子のマッピング観測により， 気相に存在する
硫黄・リンの総量と主要存在形態に制限を付けられると考えられる．以下で， 硫黄とリンに関して現状の理解と
LSTへの期待を述べる．
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硫黄 (S)

分子雲よりも希薄で水素原子を主成分とする diffuse cloudの吸収線観測 (光源は背景星)によると，硫黄の大部
分は気相中に原子イオンとして存在する (Jenkins, 2009)．なお, 鉄やマグネシウムなどの難揮発性元素はすでにダ
スト中に存在する．一方， 分子雲コアでは CSやH2Sなど硫黄を含む気相分子の電波観測が精力的に行われてき
た結果，観測と反応ネットワークモデルとの比較により， 硫黄全体のうち 1 %程度のみがガス中に存在すると考
えられている．すなわち， diffuse cloudから分子雲，分子雲コアへと密度が増大するにしたがって， 硫黄がダス
トに吸着し，ガスから失われていると考えられる．しかし， 赤外線による氷の観測で検出されている硫黄系分子
はOCSのみであり， その存在量も硫黄の全体量と比較して少ない (数 %程度; e.g., Boogert et al., 2015b)．また
原始星形成領域の中心星近傍の高温領域 (大部分の氷が昇華する 100 K 以上の領域)やショック領域の観測でも硫
黄系分子の総量は硫黄の全体量の 10 %程度である (e.g., Wakelam et al., 2004; Anderson et al., 2013)．以上のよ
うに， 分子雲以降の進化段階における硫黄の存在形態については 90 %以上が未同定となっており，星形成の進化
段階においていつ・どのように硫黄が気相から失われるかは Sulfur depletion problemと呼ばれる長年の謎になっ
ている．
分子雲における硫黄の主要存在形態としては， 反応ネットワークモデルを基にH2S氷 (とHS氷)が有力な候補

として考えられてきた (e.g., Garrod et al., 2007)．しかし， H2S氷が星形成領域の赤外線観測で検出されないこと
がこの説の弱点となっていた．近年，分子雲において気相中の S+イオンがダスト表面に吸着することでH2Sを経
由せずに硫黄鎖分子を生成するモデルも提案されている (Cazaux et al., 2022)．一方， 宇宙線によりH2S氷が硫
黄鎖分子 (S8)などのより複雑なものへと変化した可能性が実験と理論モデルを基に提案されている (Shingledecker

et al., 2020)．前者は硫黄が主に S+イオンとして存在する環境で，後者は主に S原子として存在する環境 (よりAV
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図 7.1: 星形成領域における酸素・炭素・窒素の存在形態と存在割合．円グラフの 100 %が星間空間における各元
素の存在量に対応する．灰色部はこれまでの観測で検出・同定できていない (ミッシング)物質に含まれる元素量
に対応する． Boogert et al. (2015a)，McClure et al. (2023)，Kimura et al. (2020)，及びAsplund et al. (2021)

のデータをもとに作成．
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の高い環境)で効果的なため，両者は排他的ではないが，どちらがより効率的かによって硫黄のガスからの枯渇の
タイミングが決まると考えられる．硫黄の気相存在量はガスの電離度や水素分子のオルソ・パラ比の進化 (分子の
重水素濃縮度に影響する)に大きな影響を与えることが理論モデルから示されており (e.g., Furuya et al., 2015b)，
硫黄の気相存在量のAV 依存性の理解は， その他の分子の存在量のAV 依存性の理解においても重要である．

LSTの観測波長域では， 硫黄系分子としてH2S, CS, HCS+, SO, H2CS, OCSなどが観測可能である．LSTの
高感度・広視野を活かして，分子雲の硫黄系分子をマッピング観測することで，硫黄系分子存在量のAV 依存性を
明らかにできる．LSTで観測可能な気相中の硫黄系分子は硫黄の主要な担い手ではないが， 観測結果と反応ネッ
トワークモデルを比較することで，気相中の硫黄存在量のAV 依存性 (=気相中の硫黄の枯渇の程度とタイミング)

を制限できる．硫黄系分子の化学反応ネットワークモデルは発展途上ではあるが，近年，関連する実験や量子化学
計算が精力的に進められている (Fuente et al., 2017; Oba et al., 2018; Laas & Caselli, 2019; Furuya et al., 2022)．
また， 個々の硫黄系分子に着目するのではなく， 観測可能な硫黄系分子の総量に着目することでモデルによる解
釈の不定性を抑えることができる．

リン (P)

リンの宇宙における元素存在量は他の元素に比べ特段大きいわけではないが, （地球の）生命にとって必須元素
の一つである. 生命を構成する炭素, 酸素, 窒素, 水素は元素存在量が極めて大きいため, 生命がこれらを用いるの
は自然である. そのため, なぜリンが生命にとって必須元素となったのかが大きな謎になっている. その謎に迫る
天文学的アプローチとして, 星・惑星形成領域におけるリンの主要存在形態の解明は重要な課題である.

Diffuse cloudの吸収線観測によると，リンの 70 %程度はすでに固体 (ダスト)中に存在し，残りの 30 %程度が
気相中に原子 (イオン)として存在する (Jenkins, 2009)．これまで星形成領域において, リンを含む固体物質の検
出例はない．実験や反応ネットワークモデルからは，ダスト表面上で P原子に水素が付加して生成される PH3が
揮発性リン (diffuse cloudでダストに取り込まれていない 30 %分)の存在形態として重要と考えられている．また，
分子雲や原始星形成領域のリンに関する電波観測研究は端緒についたばかりであり，原始星アウトフローによる
ショック領域で PN， POの 2種が検出されたのみである．ショック領域で気相中に放出された PH3を材料に，気
相中での化学反応によりPN, POが生成されたと考えられている (e.g., Charnley & Millar, 1994; Aota & Aikawa,

2012)．
以上のように PH3はリンの化学において中心的な役割を果たすと考えられているが，これまで分子雲における

検出例はない．PH3は, ダスト表面上で生成される際にその一部が化学反応熱により気相中に放出される（反応性
脱離）ことが実験で示されている (Nguyen et al., 2020)．したがって，分子雲などの低温度環境であっても反応性
脱離起源の PH3が気相中に存在すると考えられている．LSTの高感度・広視野を活かして，分子雲において 270
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GHz帯の PH3 J = 1 – 0 (さらに PN, PO)をマッピング観測することで, 揮発性リンの存在形態に観測的制限を
与えることが可能である．

7.2.2 小質量原始星エンベロープの化学的多様性と時間変動

有機分子及び炭素鎖分子などの分子輝線サーベイ

原始星の形成に伴う化学進化過程を理解することは， 後に形成される惑星系の物質的環境に迫る上でも重要で
ある (Öberg & Bergin, 2021)．化学モデル計算 (e.g., Eistrup et al., 2016; Notsu et al., 2021b)によると，分子雲
からエンベロープに至る段階の化学進化が， その後の原始惑星系円盤内の化学進化の結果にも大きく影響を与え
ることが示唆されている．

!"!
#$%&'($)

!"#$%&'!(")&'*%+,-.+,/

!"""#$%&'()*+,

!"#$%&'()'*#+#,'-'.#/#/(0('12345

図 7.2: Warm Carbon-Chain Chemistry (WCCC, 不飽和炭素鎖分子の化学)の主な反応経路概要． CH4が鍵とな
る分子である事が分かる．Sakai & Yamamoto (2013)より転載・一部改変．

地上単一鏡を用いた小質量原始星エンベロープガス (半径 r ∼ 1000 auスケール)の観測を通じ， 原始星天体の化
学組成に Hot Corino Chemistry (飽和有機分子が豊富)とWarm Carbon-Chain Chemistry (WCCC, 不飽和炭素
鎖分子が豊富, 図 7.2も参照)といった多様性がある事が分かった (e.g., Sakai & Yamamoto, 2013)．また， 近年
ALMA等の干渉計を用いた観測により， 原始星エンベロープ内縁やその中に埋もれた原始星円盤 (r ∼ 10 − 100

auスケール)の詳細構造が捉えられ， 円盤形成領域での化学的多様性も明らかにされつつある (e.g., Sakai et al.,

2014; Oya et al., 2016; Imai et al., 2016; Jørgensen et al., 2020)．分子雲から原始星エンベロープ，円盤と構造形
成が進む中で，化学的多様性がいつ・どのような (外的)環境要因 (温度・紫外線放射場・電離率・構造進化のタイ
ムスケール・質量降着流など)が関係して生じるのかという点については，未だ十分な理解には達していないもの
の， 理論計算 (e.g., Aikawa et al., 2012, 2020; Kalvāns, 2021; Notsu et al., 2021b, 2022)や観測を通じた研究が

279



7.2. 個別サイエンスケースの詳細

進みつつある. 最近では， 外部からの紫外線環境の違いに伴い Hot Corino 天体が分子雲内部，WCCC 天体が分
子雲の縁付近に多く分布している可能性を示唆した観測結果 (e.g., Higuchi et al., 2018)や，同一分子雲内の Hot

Corino天体間でも有機分子組成に大きな差があることの発見 (e.g., Yang et al., 2021c)なども報告されている．
LSTでは，異なる物理環境を持つ様々な星形成領域の原始星天体に対して,有機分子 (CH3OH, CH3CN, CH3OCHO

など)輝線及び炭素鎖分子 (C2H, CH4, C3H2 など)輝線の大規模サーベイ観測 (半径 r ∼ 1000 AUスケール)を
行う．これらの観測結果を下記のイオン分子輝線観測の結果や， ALMA等の干渉計による原始星円盤観測の結果
(r ∼ 10−100 AUスケール)と組み合わせて議論し，原始星天体の化学的多様性 (Hot Corino Chemistry / WCCC

など)が生じる (外的)環境要因を探る．観測の際は， LSTの高感度・広波長機能を活かし， 弱い同位体輝線 (重
水素同位体など)や， より複雑な (有機)分子の輝線もサーベイ観測の対象とする．広視野機能を活かしし， 原始
星周囲の分子雲コア及びエンベロープへの質量降着流 (e.g., Murillo et al., 2018, 2022)も含めて観測を行う事で，
周囲の物理環境と化学的多様性の関係に制限を加える．

HCO+, N2H
+輝線などのイオン分子輝線サーベイ & 電離率測定

近傍分子雲において宇宙線電離率 ζ は∼ 10−17 s−1程度であるとされ， 星・惑星形成過程の物理・化学進化の
研究においてもこの値が一般的に用いられている．しかし， 銀河中心方向ではより高い宇宙線電離率 (ζ> 10−16

s−1)が示唆されている (e.g., Indriolo et al., 2015)．また近年Herschel宇宙望遠鏡による原始星天体の観測によ
り， 近傍においてもより高い宇宙線電離率 (ζ∼ 10−14 s−1)の天体が発見されている (e.g., Ceccarelli et al., 2014;

Favre et al., 2017)．
電離率 ζは, 磁気回転不安定性 (MRI)を介し原始星天体の角運動量輸送・質量降着過程に影響を与えるほか，円

盤での化学進化 (CO量減少・有機物形成, e.g., Eistrup et al. 2016; Bosman et al. 2018; Notsu et al. 2022)に影響
を与える重要な要素である．近年の理論研究によるとWCCC分子の形成には, 高電離率 (ζ> 10−16 s−1)環境が重
要との議論もなされている (Kalvāns, 2021)．また原始星天体の電離源としては銀河宇宙線が主とされるが，降着
衝撃波での粒子加速 (Fitz Axen et al., 2021)や，中心原始星由来の高エネルギー粒子 (Favre et al., 2018; Gaches

et al., 2019; Padovani et al., 2020)・X線 (Takasao et al., 2019b; Notsu et al., 2021b)の電離率に対する寄与も議
論されており， 強度やその時間変動の理解が重要である． LSTでは， 異なる物理環境を持つ様々な星形成領域
の原始星天体に対してHCO+, H13CO+, N2H

+, N2D
+輝線などのサーベイ観測を行う．これにより分子雲からエ

ンベロープに至る過程全体での電離率推定やその影響を調べる事が可能となる．

280



第 7. 星間化学

モニター観測を通じた化学組成・電離率の時間変動

原始星の中には FU Ori型星に代表される様に, 質量降着率の間欠的な増加を繰り返す天体が存在する．質量降
着バーストに伴い円盤・エンベロープの温度が急激に上昇する事で, ダスト表面で生成される多様な (有機)分子が
熱的脱離によりガス中へと放出される．アルマ望遠鏡の観測などにより, この様な質量降着バーストを示す天体で
の有機分子輝線探索も進みつつある (e.g., Lee et al., 2019a, 2020b)．この中には， JCMT/SCUBA-2を用いて光
度変動のモニター観測が行われた質量降着バースト天体 (EC 53)も含まれる (e.g., Herczeg et al., 2017; Lee et al.,

2020b, 2021)．
また, 降着衝撃波・中心原始星由来の高エネルギー粒子やX線放射の強度は，原始星への質量降着や原始星フレ

アに伴い時間変動すると考えられる (e.g., Takasao et al., 2019b; Padovani et al., 2020)．化学モデル計算やアルマ
望遠鏡による円盤観測においても， 原始星X線フレアに伴うイオン分子種・X線電離率の時間変化が指摘されて
いる (e.g., Cleeves et al., 2017; Notsu et al., 2021b; Waggoner & Cleeves, 2022)．

LSTでは高感度・広波長機能を活かし，激しい光度変動やフレア活動を示す原始星天体などに対して， LSTで
の有機分子 (CH3OH, CH3CN, CH3OCHOなど)輝線・イオン分子 (HCO+, H13CO+, N2H

+, N2D
+など)輝線の

モニター観測を行なう．この際 LSTの分子輝線観測と共に, 光度変動 (LSTの連続光観測や, 可視光∼赤外線の観
測など)やX線放射強度・スペクトルのモニター観測も同時に行なう．これらの観測を通じ，質量降着や原始星フ
レアといった現象が円盤・エンベロープスケールの化学組成・電離率に与える影響の議論ができると期待される．

7.2.3 星形成領域におけるマイナー分子種の高感度観測

LSTの高感度・広波長機能を生かす事で， 従来原始星天体 (及び周囲の分子雲環境)では未検出, または限られ
た天体のみで検出されていたマイナー分子種 (=存在度が極めて小さい分子種)の輝線検出が， 異なる物理環境を
持つ様々な星形成領域の天体に対して可能になると期待される．これらは原始星天体， そして周囲の分子雲コア
環境の化学的多様性をさらに幅広い角度から理解する事に繋がる．以下， 4つの代表的な観測的テーマを簡単に述
べる．

16O18O輝線などの観測を通じた， 酸素系分子の組成進化の解明

近年NOEMAやアルマ望遠鏡などの干渉計やHerschel宇宙望遠鏡の観測により，多数の原始星天体で水 (H2O,

HDO, D2O)輝線の検出が報告され，空間分布や重水素同位体比などが議論されている (e.g., Persson et al., 2012;

Jensen et al., 2019, 2021b; van Dishoeck et al., 2021)．その中で理論モデル計算と観測の比較から， 進化におけ
る星なしコアの時期 tpreが長いほど，低温環境下で水氷の重水素濃縮が進むとの議論もなされている (e.g., Furuya

et al., 2016, 2017; Jensen et al., 2019, 2021a,b)．
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原始星天体において，水はCOと並ぶ主要な酸素保有分子である．しかし理論モデル計算によると，星なしコアの
時期が長い (tpre > 105年)場合はダスト表面でのH2O氷の形成が進む一方，星なしコアの時期が短い (tpre < 105

年)場合はH2O氷の形成が進まず，O2分子も主要な酸素保有分子となる事が指摘されている (e.g., Schmalzl et al.,

2014b; van Dishoeck et al., 2021)．O2分子の昇華温度は 20K程度であり， H2Oや CH3OHなどの有機分子と比
べ, 空間的に広がった分布を持つと期待される．しかし 16O16O輝線は， 地球大気の影響で地上からの観測が難し
い．また 16O18O輝線も双極子モーメントが小さく輝線が非常に弱い事もあり，原始星天体での酸素分子存在量の
理解は進んでいない．これまで原始星天体においては， Herschel宇宙望遠鏡で 16O16O輝線の上限値を 1天体で
得た観測例 (Yıldız et al., 2013)と， アルマ望遠鏡で 16O18O 21-01 234GHz輝線の 3σ検出を 1天体で得た観測例
(Taquet et al., 2018)があるのみである．

LSTでは高感度・広視野を活かし，様々な星形成領域の天体に対して 16O18O 21-01 234GHz輝線の観測を行い，
酸素系分子の組成進化の理解に繋げる．この際， 特に原始星天体の密集度 (Cluster/Isolated)など， 構造進化の
タイムスケールに着目したサーベイ観測・議論を行い， 理論計算の検証を行う．

HCO+
2 輝線の観測を通じた， CO2組成とその分布の理解
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図 7.3: 原始星天体 IRAS 15398-3359における， HCO+
2 85.53 GHz 輝線の電波単一鏡観測例. Sakai et al. (2009)

より転載．©AAS. Reproduced with permission

CO2はH2O, O2, CO などと共に主要な酸素系分子の一つであり， 原始星天体のCO2組成やスノーライン位置
の制約は， 円盤内の化学組成分布やダスト進化過程を理解する上でも重要である．しかしCO2は双極子モーメン
トが零の無極性分子である為， ミリ波では直接観測できない．
一方で化学モデル計算に基づき， CO2 と H+

3 の反応で生成される HCO+
2 の放射が H2Oと CO2 スノーラインの

間にリング上の分布を持つ事が示唆された (e.g., Notsu et al., 2021b)．そこで HCO+
2 輝線放射が原始星円盤の

CO2存在量やスノーライン位置のミリ波帯の良い指標になると期待される (Sakai et al., 2008a, 2009)．電波単一
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鏡の観測により， 分子雲コア (e.g., Vastel et al., 2016)や， 近傍の原始星数天体 (e.g., Sakai et al., 2008a, 2009;

Majumdar et al., 2018)でHCO+
2 輝線の検出が報告されている (図 7.3も参照)．また現在ALMAの空間分解観測

により， CO2スノーライン指標としての有効性の確認が進められている．
LSTでは高感度・広視野を活かし， 様々な星形成領域の天体に対して分子雲コアからエンベロープスケールに至
るHCO+

2 輝線のサーベイ観測を行い， JWSTによるCO2氷の観測とも組み合わせることで，ガス・氷のCO2組
成分布の理解に繋げる．

CH3D輝線の観測を通じたCH4組成とWCCC分子形成過程への制限

!"!#$$%"&'#()# *+*,-.$/"0$1234

!"#$%

!"#$%&'()*&+,-,"&$#&,./&012314

図 7.4: 原始星天体 L1527における，CH3D 10-00 232.64 GHz 輝線の電波単一鏡観測例．Sakai et al. (2012a)よ
り転載・一部改変．©AAS. Reproduced with permission

原始星天体・原始惑星系円盤において, CH4分子は不飽和炭素鎖分子形成の起点となる分子であり (図 7.2も参照)，
化学的多様性を理解する上で重要である (e.g., Aikawa et al., 2008, 2020; Sakai & Yamamoto, 2013; Waggoner &

Cleeves, 2022)．CH4分子の昇華温度は 40K程度であり， CH3OHなどの有機分子と比べ空間的に広がった分布を
持つと期待される．しかし CH4は双極子モーメントが零の無極性分子である為， ミリ波では直接観測できない．
一方近年，電波単一鏡の観測により原始褐色矮星においてCH3D 10-00 232.64GHz輝線が検出された (Riaz & Thi,

2022)．また，原始星天体においても同じCH3D輝線の暫定的な検出が報告されており (Sakai et al. 2012a, 図 7.4

も参照)， CH3Dが星形成領域の CH4ガストレーサーとしての有用性が期待される．
LSTでは高感度・広視野を活かし，様々な星形成領域の天体に対して分子雲コア∼エンベロープスケールのCH3D

10-00 232.64GHz輝線のサーベイ観測を行い， JWSTによるCH4氷の観測とも組み合わせることで，ガス・氷の
CH4組成分布や重水素濃縮度の理解に繋げる．また上述のWCCC分子の観測結果とも比較する事で， 化学的多
様性の環境要因の議論にも繋げる．
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H2D
+輝線などを用いた重水素濃縮過程の解明

分子雲コア∼原始星天体において各分子の重水素濃縮度を調べることは， 化学的多様性と物理構造進化の関係
を探る上でも重要である．ここでH2D

+は, 星間分子生成過程において重要な役割を果たしているH+
3 の重水素置

換体である．また，H2D
+輝線は T ≲ 30K程度の低温領域での重水素濃縮に重要である．LSTではH2D

+や上記
で述べた分子 (HDO, D2O, CH3D)の他にもN2D

+, DCO+, NH2Dなど様々な重水素含有分子の輝線サーベイ観測
が期待される．この際 LSTの高感度・広波長・広視野機能を活かし, 個々の分子種に対して様々な準位の輝線を広
範囲にわたり観測する事で， エンベロープから分子雲スケールに渡る様々な階層での重水素濃集度の変化の検出
が期待される．

7.2.4 大質量星形成領域の化学的多様性

Hot Core/Hot Corinoの無バイアスラインサーベイ観測

大質量星形成領域の化学に関する研究は小質量星形成領域に比べて遅れていたが, 最近の ALMAの高空間分解
能・高感度の観測により, 大質量星周囲の飽和有機分子に関する研究,すなわちHot Coreに関する研究がかなり進
んできている. 一方， 野辺山 45m望遠鏡, Green Bank 100m望遠鏡などの大質量星周囲の不飽和の炭素鎖分子の
観測により, 大質量原始星段階において飽和有機分子が少なく, 炭素鎖分子が豊富な天体も存在することが明らか
になり (Taniguchi et al., 2017, 2018b), 小質量原始星のエンベロープの化学的多様性と同じように, 大質量原始星
周囲にも化学的多様性が存在することが示唆されてきた. 大質量原始星周囲の炭素鎖分子は, 小質量原始星のエン
ベロープ内に存在する炭素鎖分子より高温の領域に存在することから,炭素鎖分子の化学メカニズムも異なること
がわかっている (Taniguchi et al., 2019, 2021c). しかし, 大質量原始星周囲で生じる化学的多様性の要因について
は, 統計的な議論ができるほどのデータが揃っておらず, 一般性の高い結論は得られていない. それらを解決するた
めに, LSTの広視野を活かした無バイアスの分子輝線ラインサーベイ観測が有益な情報をもたらすと期待される.

炭素鎖分子の中でも，比較的高温領域でも存在可能なシアノポリイン (HC2n+1N, n = 1, 2, 3, ...)は, 化学的多様
性を探る上で鍵となる分子である. シアノポリインの中でも最も短いHC3Nは, ホットコアも含め様々な領域に存
在することから, 化学的多様性の指標には向いていない. 次に短い HC5Nは, 比較的小さなサンプル数のサーベイ
観測では大質量原始星周辺での検出率が約 50%であり (Green et al., 2014; Taniguchi et al., 2018a), 小質量原始
星周囲では検出率が 31%と報告されている. このことから (Law et al., 2018), 化学的多様性の統計的な議論を行
うのに適した分子と予想される. 大質量星周囲の高温領域 (≈ 100 K)に存在する HC5Nの検出を狙う観測の場合,

Eup/k ≈ 90− 100 Kの励起エネルギーが高い遷移の輝線を対象にすることで効率的に行うことができる. このよう
な比較的高エネルギーのラインは, 低温の分子雲からの寄与は無視できるため, 原始星周囲の炭素鎖分子の存在の
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有無を容易に議論できるというメリットがある. HC5Nの Eup/k ≈ 90 − 100 Kの励起エネルギーのラインは 100

GHz (3 mm帯)に存在しており, 0.3 km s−1程度の速度分解能で 2-3 mKの検出限界を達成すれば十分な議論がで
きる (Taniguchi et al., 2017). さらに, 3 mm帯には多くの飽和有機分子の輝線もあり， 化学的多様性を議論する
ためのデータを取得できよう. これらのデータをもとに,同一赤外線暗黒星雲（Infrared Dark Cloud, IRDC）内で
の比較だけでなく, 銀河中心からの距離に依存した化学組成の傾向があるのか, など今までに着目されなかった大
きなスケールと原始星周囲の化学組成の関係についても議論が可能になると期待される.

クラスター領域内の大局的な化学進化及び星形成活動の指標

大質量星形成領域までの典型的な距離 (≈ 3− 5 kpc)を考えると, LSTの口径であってもコアスケール (< 0.1 pc)

を空間分解することは難しい. 化学反応ネットワークシミュレーションは,コアのスケールの議論を対象とするこ
とがほとんどであり, 単一鏡の観測結果とシミュレーションの定量的な比較は難しい. しかし, コアスケールで得ら
れた議論を, 単一鏡で得られるクランプスケール (1 pcスケール程度）に定性的に拡張することは可能と考えられ
る (e.g., Shimoikura et al., 2018b; Taniguchi et al., 2020). 例えば, 野辺山 45m望遠鏡の観測から,N2H

+/CCSや
N2H

+/HC3Nの存在量比がクランプスケールの化学進化の指標となり得ることが示され, これらの存在量比を用い
たクラスター領域のフィラメントの進化の議論が試みられている (Taniguchi et al., 2020). さらに, HC3N/CH3OH

の存在量比はクランプ内の星形成活動の指標として示唆された (Taniguchi et al., 2021b). これらの議論には, コア
スケールで行われていた議論が定性的に適用されている.

LSTの広い周波数範囲及び広視野を活かし, 様々な分子輝線のマッピング観測を行い, クランプスケールにより
適した新たな化学進化の指標やクランプ内の星形成活動の指標を確立することができると期待される. このような
観測により, 分子雲内でのフィラメントの形成と進化, すなわち星形成の初期段階に関する化学進化について議論
が可能になると期待される.

7.2.5 赤外線暗黒星雲 (IRDC)の分光モニタリング

赤外線暗黒星雲（Infrared Dark Cloud, IRDC）は，赤外線の波長域でも暗い，巨大分子雲の高密度領域である．
IRDCは大質量星を含む星団の母体となると考えられており，未だ謎に包まれた大質量星形成の初期段階における
天体の性質を探る上で重要であると考えられている．同時に， IRDCでは様々な高密度ガストレーサー (HCO+，
CS，NH3，N2H

+など)やショックトレーサー (SiO，CH3OHなど)が観測されており， 大質量形成に伴う巨大分
子雲の化学進化を探る上でも興味深い (e.g., Sakai et al., 2008b, 2010)．IRDCの分光モニタリング観測に基づく
星間化学関連のサイエンスケースについては， 「星間物質と星形成」の第 5.3.5節の中で述べられている．
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7.2.6 銀河系内分子雲の広域・多輝線マッピング

ミリ波・サブミリ波帯の望遠鏡の感度の向上にともなって，系外銀河でも， 特に豊富なCOに限らず，HCNや
HCO+ を筆頭に様々な分子のスペクトル線が検出されることは, もはや珍しいことではなくなっている．こうし
た分子のスペクトル線， 例えばHCN輝線は， 銀河をひとつの単位として見ると，赤外線光度とよい相関があり
(e.g., Gao & Solomon, 2004)，星の材料になるガスと星形成率の関係 (Schmidt則)を調べる手段としてひろく使わ
れている. 一方， 「領域ごとに物理状態が異なれば， 分子化学進化も異なる特徴を示すであろう」という観点か
らは，銀河の中心部に埋め込まれた活動銀河核 (AGN)や爆発的星形成の影響で輝線の強度や強度比がどのように
変化するか，に興味が持たれている (e.g., Privon et al., 2015)．また， 望遠鏡の感度の向上だけでなく， ALMA

のような干渉計の観測では，近傍 (≲50 Mpc, z≲0.01)にある銀河に対して，典型的な分子雲の大きさに相当する
10–100 pc以下のサイズスケールまで空間分解した観測もできるようになった．このような状況から，どのような
分子の輝線が，分 子雲のどのような温度や密度の領域から放たれているのか， 分子雲の構造と対応づけて理解す
ることの重要性がますます高まってきている．
銀河系内にある分子雲のマッピング観測は， 系外銀河の観測では分解しきれない分子雲の内部の構造を， 様々

な分子輝線の強度分布と対応づけて調べる手段を与える．このようなマッピング観測で，大口径単一鏡は最適な観
測装置になる．系外銀河との比較を念頭におくと，天体までの距離が近い銀河系内分子雲の観測では，干渉計は空
間分解能がやや過剰で，広がった構造からの輻射を取りこぼす恐れがあり，さらに分子雲全体を一度の観測の視野
ではカバーできないという問題がある．単一鏡は，程よく空間分解しつつ，効率よく掃天するモード (On-the-fly

mappingなど) によって比較的短時間で広い面積をカバーすることができる．
これまでにも，分子雲の構造と分子輝線を対応づける観測が既存の単一鏡を活用して行われてきている (Kauff-

mann et al., 2017; Nishimura et al., 2017; Pety et al., 2017; Watanabe et al., 2017; Barnes et al., 2020; Tafalla

et al., 2021)．図 7.5はそのような観測のひとつで，Orion A分子雲を 3 mm帯の主要な分子輝線でマップしたも
のである．それぞれの分子の回転遷移で輝線を効率よく放つ目安となる臨界密度は，このような様々な輝線のマッ
プを解釈する際に言及されることが多いが，図から明らかなように， 輝線強度の広がり度合いは必ずしも輝線の
臨界密度と関係していない．同様の多輝線マッピングを別の分子雲W3(OH)領域で行い，13COの輝線強度をも
とに領域を 5つに分類して，各領域でスタッキングを行って得られたスペクトルが図 7.6である．最下段のスペク
トルに見られるように， 分子雲の辺縁部の密度の低い領域で，(一点のスペクトルではノイズに埋れて判別できな
かったものが) スタッキングすることによってはっきりと現れる分子種とそうでない分子種があることがわかる．
HCO+やHCNはその強度が目を引くほか，CCHは相対強度が低密度な領域ほど増しており，分子の生成が促進
される物理条件の影響が大きいことが示唆される．これらの分子雲の多輝線マッピング観測ではいずれでも，各分
子種の輝線強度の分布は，その分子種が生成されるための物理条件と，輝線を放つための励起条件を掛け合わせて
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解釈する必要があることが示された．
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図 7.5: Orion A分子雲における 3 mm帯の主要な輝線の積分強度図．左端のパネルはHerschel の連続波観測から
見積もったダストの柱密度．全てのパネルにおいて, この分布が等高線として同じように描かれている．分子輝線
の強度は全パネル同じスケールで塗り潰し色で表現されており， 左から右に向かって，輝線を放つ目安となる臨
界密度が低いものから高いものへと順に並べられている．輝線放射領域の広さは， 必ずしもその輝線の臨界密度
と相関しないことがわかる．Kauffmann et al. (2017)より転載．Reproduced with permission from Astronomy &

Astrophysics, ©ESO

図 7.6: W3(OH)を中心とする 9 pc四方の領域で 3 mm帯でマッピングラインサーベイを行い，13COの輝線強度
で 5段階の領域: A, B, C, D, Eに分けて，各領域のスペクトルを描いたもの．13COの輝線強度の最も弱い領域 E

(H2密度で∼103 cm−3以下の領域; 別の分子雲ではあるが，図 7.5における, ダスト柱密度の一番低い等高線にお
およそ相当する)でも，HCO+やHCNの輝線がはっきりと見えるほか，CCHの輝線は相対的に他の領域よりも強
くなっている．Nishimura et al. (2017)より転載．©AAS. Reproduced with permission
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LSTはこのような広域・多輝線のマッピング観測をより発展させていく上で，重要な役割を果たすと期待できる．
先にも述べたように大口径単一鏡のマッピング能力の高さに加えて， LSTでは広い周波数帯域を一挙にカバーで
きる受信機・分光計を搭載すれば， 一層効率の良い観測が展開できる．現行の単一鏡では一度に観測できる周波
数帯域が広いものでも 16 GHz程度であるが， 例えば， この倍の 32 GHzの帯域幅を同時観測できれば，観測効
率は 2倍になる．3 mm帯に相当する ALMAの Band 3ならば，一設定で Band全体がカバーされることになる．
複数の周波数帯が一度に観測できるような設定も可能であれば，複数の回転準位の遷移を合わせて観測して， 励
起状態に制限をつけることもできる．
観測効率が高まることで， これまで以上に多様な環境にある分子雲の広域・多輝線のマッピング観測ができる

ようになると，より多様な特徴を持つ系外銀河の解釈に役立つ観測ができるようになる．これまでの分子雲マッピ
ング観測では，銀河系の中では, 比較的活発な星形成領域 (系外銀河で見られる爆発的星形成のうち控えめなもの
に相当)が対象になってきた．これに加えて， より極端な特徴を持つ領域， 例えば，大質量星を含まないような
暗黒星雲や，宇宙線や X線の輻射の強い影響を受けていると考えられる超新星残骸などが観測できると，系外銀
河との比較においては非常に有用である．銀河の中心からの距離に応じて，系統的な変化があるかどうかを見るの
も興味深い．銀河の辺縁部は重元素量が少なくなるので， その影響を検証するのにもよいターゲットになる．ま
た， マッピング効率が高まれば， 一個の分子雲全体をカバーするだけに留まらず，隣り合う分子雲をいくつか合
わせた集合体も観測できる．系外銀河の観測との比較を考えれば， そのような観測はより適切な比較対象と言え
るだろう．
銀河に含まれるガスの質量と星形成率は銀河を特徴付ける物理量であり，系外銀河における分子ガスの研究で

は, 必然的にこれらの量を正確に評価することが重要になる．複数の分子種の輝線を観測することで，輝線強度か
らガス質量への変換定数を単一の輝線を用いた手法よりもより精度の高いものにしたり，より星形成と直接関係す
る高密度のガスがどの程度の量含まれているのかを調べる指標が作られると， 銀河進化研究に与えるインパクト
は大きいだろう．また， 分子雲の構造を理解するのは， 系外銀河で分解できない構造をスペクトルから理解する
のに役立つだけでなく， もちろん， 分子雲からフィラメント， コアが形成され星形成が起こる物理を理解すると
いう， 星形成研究で長く取り組まれてきた課題そのものでもある．最先端の単一鏡を用いた観測は， 分子雲の広
がった構造からの弱い分子輝線を定量的に議論するための新しいアプローチになりうる．より大きなサイズスケー
ルにも， 小さなサイズスケールにも，新しい展開をもらたす観測が LSTで実現することを期待している．

7.2.7 銀河系内の同位体組成分布

太陽系内の彗星や隕石，惑星中の様々な物質中の同位体比は， その形成時の情報を保持していると考えられて
おり， その起源を探る上での指標のひとつになっている (e.g., Nomura et al., 2022)．例えば， 地球の海の重水
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素比はD/H=1.5 × 10−4であり， 宇宙空間における平均的な重水素比D/H∼ 10−5に比べて一桁大きい．一方で，
太陽系の彗星や隕石中の重水素比も宇宙の平均的な値よりも一桁程度大きな値を持っており， 地球が形成して間
もないころに衝突した彗星や隕石が， 地球の海の起源の候補の１つとして挙げられている．
ここで， 太陽系内の元素の同位体比は， 近傍の分子雲内の元素の同位体比とは異なることが知られている．水

素とヘリウムよりも重い元素は， 恒星内で水素が核融合反応をおこすことで生成され， 恒星の終焉時に星間空間
に放出される．従って， 銀河系内の各地点での星形成の活動度 (恒星の数)に応じて， 重元素量は増加し， 同位
体比も変化する．すなわち， 化学的に進化する．太陽系は 46億年前に形成され， 形成当時の同位体比を保持し
ているため， 化学進化後の近傍の分子雲内とは同位体比が異なるのである (e.g., Romano et al., 2019)．従って同
位体比は， 化学進化する銀河系内において， どのような環境・タイミングで太陽系が形成されたかを理解するう
えでも有用である．
近年， 位置天文観測衛星Gaiaにより銀河系内の詳細な恒星マップが作成され， セリウム (Ce)などの重元素ま

で含めた元素組成の銀河系内の分布に関する研究が飛躍的に進んだ (e.g., Eilers et al., 2022)．また， ALMAも含
めた電波望遠鏡による分子雲からの分子輝線の高感度観測により， 銀河系内の炭素 (C)， 窒素 (N)， 酸素 (O)の
同位体比の分布も明らかになってきている (e.g., Romano et al., 2017a)．ここで， 炭素， 窒素， 酸素は揮発性
であり， 主に気相の組成をトレースする．一方で， 星形成活動に付随するアウトフローなどにおける衝撃波領域
では， 一酸化珪素 (SiO)などの珪素 (Si)を含む分子が観測されている．珪素は， 衝撃波により塵の一部がはぎ取
られて気相に放出されたものであり， 固相 (塵)の組成をトレースすると考えられる．塵は， 年老いた恒星から
の恒星風内や超新星爆発時に生成されると考えられており， その同位体比は， 親星における核融合反応の影響を
受けていると思われる．珪素の気相における存在量は炭素， 窒素， 酸素にくらべると 0.01% 以下と微量である
が，その同位体は比較的豊富に存在する．具体的には，太陽系内の平均値では，13C/12C∼ 1%, 15N/14N∼ 0.4%，
18O/16O∼ 0.2%， 17O/16O∼ 0.04%に対し，29Si/28Siおよび 30Si/28Siは 3 − 5%程度である．そのため， 同位体
比の銀河系内の分布も一部の分子雲で調べられている (Monson et al., 2017)．珪素の同位体比は一部の恒星でも調
べられており (e.g., Pavlenko et al., 2020)， 分子雲の値と比較することで， 銀河系の化学進化と同位体比の起源
を多角的に議論することが可能である．

LSTを用いて広視野・高感度で分子雲からの分子輝線のサーベイ観測を行うことにより， 珪素のような微量元
素の同位体比の銀河系内の分布が明らかになる．炭素，窒素，酸素に加え，珪素の同位体比の分布を調べること
で， 気相だけではなく固相の化学進化をトレースすることが可能になる．また， LSTは幅広い波長帯をカバーす
るため， 同一分子の複数の遷移線を同時に観測することができる．これにより， 放射領域の温度に制限を与え，
より正確に同位体比を求めることが可能になる．これらの観測により，銀河系における気相，固相の化学進化，ひ
いては， 太陽系形成時の環境に制限を与えることができると期待される．
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7.2.8 銀河系外縁部の分子雲探査

銀河系の外縁部は，低金属量 (太陽近傍の約 1/3-1/10; e.g, Fernández-Mart́ın et al., 2017)， 低ガス密度 (太
陽近傍の約 1/10; e.g., Nakanishi & Sofue, 2016)， 弱い星間輻射場 (Cox & Mezger, 1989; Bloemen, 1985), 低
cosmic-rayフラックス密度 (Bloemen et al., 1984)など, 太陽近傍とは異なる環境をもつことが知られている (e.g.,

Brand et al., 2001). さらに， 過去の分子雲 CO同位体観測により， 銀河系外縁部では同じく低金属量環境をも
つマゼラン雲などの矮小銀河とは異なる同位体置換種の輝線強度比 (e.g, 18O/17O ∼ 5.0, 13CO/C18O ∼ 10-15;

Wouterloot et al., 2008)が報告されており， これは銀河系外縁部の環境は矮小銀河の環境とも異なることを示唆
している．ゆえに， 銀河系外縁部における分子雲の性質を銀河系の内縁部やマゼラン雲などの矮小銀河などと比
較することにより，周囲の環境， 特に金属量が化学組成などに及ぼす影響の解明に近づくことが期待される．た
だし， 感度の制限から外縁部における分子雲 CO同位体観測（特に C18Oの検出)の数は依然として少ないため，
より正確な同位体比などを求めることは, 現時点では多数のサンプルを用いた統計的な研究が必須となる．LSTを
用いれば銀河系外縁部の分子雲は約 1pcの分解能で観測することができる上， 広がった構造も検出することが可
能であるため，上記の統計的研究に適していると考えられる．チリから観測することのできる南天の外縁部では既
に小型単一鏡を用いた複数の分子雲サーベイ (e.g., Nakagawa et al., 2005; Colombo et al., 2021)が行われており，
十分な数のターゲットが検出されている．
また， 銀河系外縁部において注目すべきトピックの中に, CO分子輝線では検出できないほど希薄な分子ガス,

CO-dark (faint) molecular gas (e.g., Bolatto et al., 2013b)の存在が挙げられる．CO-dark (faint) molecular gas

はCOの検出が難しいCOの存在比が低い分子ガスであり, 低ガス密度や低金属量環境下などでの存在が示唆され
ている (e.g., Wolfire et al., 2010; Bolatto et al., 2013b). CO-dark (faint) molecular gasの物理的特性を明らかに
することは，特に低金属量環境下におけるH2分子とCO分子の割合であるXCOファクター（CO/H2）に関連す
る分子雲の基本的性質だけではなく，星間物質の進化を理解する上でも非常に重要である．Izumi et al. (2022)は
C, O銀河面サーベイとWISEによる中間赤外線全天サーベイをベースとして，星生成領域をもつ分子雲の存在比
率と銀河半径との関係を調べたところ， 銀河系の外側にほどその比率が上がることを明らかにした．外側で検出
されている分子雲の数は少ないことから統計的な精度の問題はあるが，仮にこの傾向が正しいものであれば, 分子
ガスからの星生成効率が銀河系の外側にいくに連れて増加することを示唆している. しかし, 併せて調べられた星
生成効率を示す別のパラメータ（星生成領域の光度と分子雲質量の比）は銀河半径との相関を示さなかったこと，
そしてこの結果は PHANGSなどの近傍銀河の研究結果 (e.g., Querejeta et al., 2021)などとも矛盾しないため, 上
記の解釈は誤りである可能性が高い. したがって上記の結果は, CO-dark (faint) molecular gasは外側に向かって増
加すること, その結果星形成領域をもつ分子雲の比率が高くなったように見えていると解釈することができる. 以
上より， 銀河系外縁部は距離的な利点も合わせてCO-dark (faint) molecular gasの物理的性質を高分解能， 高解
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像度で調べることができる理想的な環境であるといえる．CO-dark (faint) molecular gasは, イオン化炭素（C+）
や炭素原子 [CI]輝線で観測できると考えられている．ゆえに， LSTとASTEなどの高周波数帯の望遠鏡を組み合
わせた CO，[CI]観測によって， CO-dark (faint) molecular gasの統計的研究が進むことが期待される．

7.2.9 銀河系外縁部の星間化学

銀河系の外縁部は, 星間化学研究にとっても新たなフロンティアと言える．低金属量環境下の星間化学研究は，
これまでマゼラン雲の天体を中心に進められてきたが（第 7.2.10節），銀河系初期の原始的な低金属量環境を今に
残すと考えられている外縁部領域は， 星間物質の化学進化を探る上でも大変興味深い．上述の分子雲観測により，
外縁部において新たな星形成領域候補が次々と発見されつつある中， 近年個別の星形成領域に付随する星間分子
の詳細な観測も行われはじめている．
銀河系中心から 19 kpc離れた銀河系最外縁部に位置する星形成領域WB89-789においては， アルマ観測によ

り, 原始星とそれを取り巻くホットコアの検出が報告されている (図 7.7， Shimonishi et al., 2021)．発見された原
始星には， 銀河系内側円盤部の同様のホットコア天体で見られるような多種多様の分子種（大型有機分子を含む）
が検出されており， 銀河系最外縁部のような原始的な低金属量環境においても，化学的な複雑性が存在すること
がうかがえる．しかし， 現時点ではこのような星形成コアスケールでの化学組成が銀河系外縁部において調査さ
れた例は， 上述の１天体のみに限られており， サンプル数の拡大が喫緊の課題として挙げられる．アルマ望遠鏡
による高空間分解能観測のターゲットとなる外縁部原始星のサンプルを増やすためには， 暖かいガスやアウトフ
ロー/ショック領域をトレースする分子からの輝線の探査を外縁部の星形成領域に対して大規模かつ系統的に行う
ことが有効である．

LSTが提供する， サブミリ波域における広視野・高感度・広帯域の観測能力は， そのような科学目的を達成す
る上で極めて重要である．サブミリ波分子輝線観測は， 原始星近傍に付随する暖かいガスからの放射を検出する
上で最適な手段と言える．また， 銀河系外縁部という広大な領域を探査するためには， 広視野の撮像・分光能力
が不可欠である．さらに， 金属量の低さに起因する分子存在度の小ささにより， 分子輝線強度が低下するため，
高感度の観測が求められる．ホットコア， ショック領域， アウトフローなど， 星形成の兆候を探る上で有用なト
レーサー分子を観測し，かつ原始星周囲に存在する分子雲の物理・化学状態（電離度，温度， CO存在度など）を
同時に探る上では，広帯域観測が望ましい．銀河系外縁部領域における原始星探査は， ALMA/ACA程度の分解
能および感度を用いて部分的に行うことはできるが， LSTの提供するより高い観測効率と望遠鏡占有時間により，
これまでの観測を凌駕する大規模な外縁部原始星探査が実現されることが期待される．また， 後述の第 7.2.10節
で述べるように， 高励起のCOラインに狙いを絞った狭帯域フィルターによる広域サーベイ観測も， 広大な銀河
系外縁部領域における星形成天体の探査において有効であると考えられる．
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ダスト ⼀硫化炭素 エタノール 重⽔素化した⽔

エチニルラジカル ⼀酸化硫⻩ プロパンニトリル ⾚外線

337.5 GHz 338.0 GHz 338.5 GHz 339.0 GHz

メタノール

ギ酸

メタノール (13C)

メタノール

ジメチルエーテル

⼀硫化炭素
(34S)

プロパンニトリル
メタノール

チオホルム
アルデヒド

⼆酸化硫⻩
（ 34S ）

エタノール

メタノール (D)

6000
天⽂単位⾚ちゃん星

図 7.7: アルマ望遠鏡により発見された銀河系最外縁部のホットコア（WB89-789 SMM1）の電波スペクトル
（上側）と分子輝線強度分布（下側）の一例（ALMA (ESO/NAOJ/NRAO), 下西隆/新潟大学，Shimonishi et al.

(2021)のデータに基づく）．銀河系外縁部に対する星形成領域の高感度・広域探査を行うことで， このような天
体が次々と発見されることが期待される．

銀河系外縁部における， 分子雲スケールで広がった冷たい分子ガスの星間化学研究も興味深い．近年， ARO

12m望遠鏡や IRAM 30m望遠鏡などの単一鏡により，銀河系外縁部における複数の分子雲に対する分子輝線観測
が報告されている (Ruffle et al., 2007; Blair et al., 2008; Bernal et al., 2021; Fontani et al., 2022a,b). これらの観
測研究では， CO同位体や HCN，CSをはじめとする高密度ガストレーサーや， CH3OHのような有機分子の検
出が外縁部分子雲において報告されている．特に有機分子については， Galactic Habitable Zoneを分子存在度の
観点から再定義するという議論につながっている．現状の研究では， 銀河中心から 28 kpc程度までの分子雲がカ
バーされているものの， 観測された天体数は限られており，銀河中心距離に対して十分なサンプリングはできて
いない．また， 観測された分子種は限られており， 観測帯域の狭さにより励起状態の解析にも不定性が残ってい
る．LSTによる外縁部星形成領域の広視野・高感度・広帯域サーベイ観測では， 分子雲内に潜む原始星の探査だ
けでなく， 分子雲全体の物理・化学状態の診断も同時に可能になることが期待される. この場合, ミリ波帯におけ
る観測との協働が大きな進展をもたらすであろう. これらは， 現状の単一鏡による外縁部星間化学の研究に飛躍
的な進展をもたらすことが期待される．
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図 7.8: マゼラン雲の星間化学に関する観測研究の現状 (次の論文の要素を含む; Meixner et al., 2006; Nishimura

et al., 2016; Shimonishi et al., 2016a, 2018, 2020)．©AAS. Reproduced with permission, Reproduced with

permission from Astronomy & Astrophysics, ©ESO

7.2.10 マゼラン雲の星形成領域の星間化学

マゼラン雲における星間化学研究は，ここ 10年ほどで新たな展開を迎えた（図. 7.8）．天の川銀河から最も近
い星形成低金属量銀河として（大マゼラン雲は太陽近傍の約 1/2から 1/3，小マゼラン雲は約 1/5から 1/10），大
小マゼラン雲は天文学・天体物理学における多岐にわたる研究分野において重要な役割を果たしてきた．星間化学
研究においてもマゼラン雲の担う役割は重要であり， 近年の低金属量星間化学に関する研究進展において， マゼ
ラン雲は主要な研究対象となってきた．太陽系近傍とは異なる多様な金属量環境における星間化学の研究は， 重
元素が欠乏していた初期の宇宙から，豊 富に重元素が存在する現在の宇宙に至るまでの星間物質の物理・化学史
を理解する上で重要である．低金属量という特徴に加え， (1)銀河全体を俯瞰することができる, (2)銀河面方向の
前景成分のコンタミネーションがほぼ無い， (3)銀河全体で星形成活動が活発， および (4)X線から電波まで様々
なサーベイデータが利用できる， といった点も星間化学を含めたマゼラン雲研究の利点である．
星形成領域の星間化学研究において，高密度領域の探査は不可欠である．「あかり」・Spitzer・Herschelといった

赤外線宇宙望遠鏡の登場， およびアルマ望遠鏡の稼働開始は，マゼラン雲内の高密度領域の探査において重要な
役割を果たした．赤外線宇宙望遠鏡により， 銀河全体に対する近赤外線から遠赤外線にかけての撮像・分光サー
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ベイが行われ，数百万天体もの点源の色や明るさの情報 (Meixner et al., 2006, 2013; Ita et al., 2008; Kato et al.,

2012)，および数千天体のスペクトル情報が得られた (Kemper et al., 2010; Woods et al., 2011; Shimonishi et al.,

2013)．これらのデータに基づくマゼラン雲内の赤外線点源の分類研究が進み，特に原始星 (Whitney et al., 2008;

Gruendl & Chu, 2009; Seale et al., 2009)および AGB星 (Blum et al., 2006)については， 数千から数万天体規
模のサンプルがマゼラン雲内に得られた．このような天体には， 多くの場合，高密度ガスが付随しており， 星間
分子研究の良いターゲットとなる．原始星については， その後天体に付随する星間氷の赤外線観測が進み， 低金
属量星形成コアの化学に関する研究が進展した (Shimonishi et al., 2008, 2010, 2016a; Seale et al., 2011; Oliveira

et al., 2009, 2013)．これにより， これまで銀河系内の天体のみで行われていた星形成コアの固相分子に関する研
究が，低金属量環境へと拡張されていった．
アルマ望遠鏡の稼働開始以降は， 赤外線サーベイで発見された多数の原始星サンプルに対するサブミリ波域の

分子輝線観測が行われた．これにより， 星形成コアスケールの気相分子の星間化学研究が，低金属量環境へと拡
げられた．例えば， 星間化学研究において重要な天体の一つであるホットコアが大・小マゼラン雲内に複数検出
され， 原始星近傍の高温分子ガスの化学組成が低金属量環境において明らかになった (Shimonishi et al., 2016b,

2020, 2023; Sewi lo et al., 2018, 2022)．一連の観測は， 太陽近傍に比べて金属量の低い環境下にある星形成領域
においても， 星間物質の化学的な複雑性が存在することを示している．
アルマ望遠鏡によるマゼラン雲の分子ガスの観測や， 赤外線望遠鏡による星間氷の吸収線観測では， 分子雲コ

アスケール（サブパーセクスケール）の情報が得られるが， より広がった高密度ガスの化学についても， 進展が
報告されている．ミリ波単一鏡Mopraによる研究では， マゼラン雲の高感度・広帯域スペクトルラインサーベイ
が行われ，ミリ波域における低金属量分子雲の無バイアス星間化学データが得られた (Nishimura et al., 2016)．サ
ブミリ波単一鏡ASTEにおいても， 分子雲スケール（∼10 pc）で広がった高密度ガスの化学組成の観測が行われ
た (Paron et al., 2014, 2016)．これらの知見は， 高赤方偏移銀河で検出される様々な分子ガス輝線データを解釈
する上で重要な役割を果たすことが期待される．

LSTを用いたマゼラン雲の星間化学研究は，これまでの低金属量星間分子の研究をより統計的に進展させ，か
つ大型電波干渉計や大口径光学望遠鏡・宇宙望遠鏡などへ良質なターゲットを大量に供給できる潜在性を有する．
期待される LSTの空間分解能（3-7秒角度）は，マゼラン雲の距離においては約 1-2 pc程度のスケールに相当す
る．これは， 上述のアルマ観測（分子雲コアスケール）と単一鏡観測（分子雲–巨大分子雲スケール）のギャップ
を埋める空間分解能である．感度・視野・帯域については， これまでの観測を凌駕するデータが得られることが
期待される．これらから， LSTに期待されるマゼラン雲の星間化学に関する成果として; (A) ホットコアやショッ
ク/アウトフロー領域などの星間分子研究において重要な天体サンプルの劇的な増加，(B) 多様な分子輝線データ
の同時観測に基づく原始星周囲の物理・化学環境の診断，(C) 分子雲の高感度・広帯域スペクトルラインサーベイ
観測に基づく低金属量星間化学の特徴付け，が挙げられる．
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(A)について， 前述のマゼラン雲の星形成コアの星間分子の観測は， 現在もアルマ望遠鏡を用いて着々と進め
られているが， ターゲットとなる天体の選定は既存の赤外線データに強く依存しており， またこれまでに発見さ
れているホットコア等のサンプル数は銀河系内の天体と比較して限られている．LSTを用いて高密度ガストレー
サーの広範囲・高感度観測をマゼラン雲内の星形成領域に対して大規模に行うことにより，星間分子研究に有用な
天体サンプルが劇的に増加することが期待される．同時に， LSTの広視野・広帯域を活かし， 原始星周囲の環境
を診断するためのトレーサー分子を観測する試みも重要である (上述の B)．マゼラン雲のホットコアの観測では，
有機分子が環境の金属量に比例する程度の割合で存在している天体に加え， 金属量の差以上に有機分子が欠乏し
ている天体も報告されており， 天体に付随する有機分子の存在割合が， 銀河系内の同様の天体以上に大きな多様
性を持つことが示唆されている (Shimonishi et al., 2020, 2023)．これらの化学組成の多様性は， 星形成初期の物
理環境に依存することが低金属量ホットコアの星間化学シミュレーションにより示唆されているものの (Acharyya

& Herbst, 2018; Shimonishi et al., 2020)， それらの環境の違いを診断するためのデータは現在ほとんど得られて
いない．ALMA/ACAに勝る LSTの広視野分光マッピング能力は，これらのサイエンスケースを推進する上で有
効であると考えられる．
加えて， LST特有の性能として，暖かい分子ガスを選択的にトレースする分子輝線（例えばCOの J = 6-5 Eu

= 116 K, J = 4-3 Eu = 55 Kなど）に狙いを絞った狭帯域フィルターによる大小マゼラン雲の全面サーベイも詳
細な検討に値するサイエンスケースである．サーベイ効率の観点から， 狭帯域撮像観測は分光マッピング観測の
それを大幅に上回ることが期待され， 銀河全面にわたるサブミリ波サーベイの可能性が考えられる．このような
サーベイにより， 暖かい分子ガスが付随するものの赤外線サーベイでは受かりにくい非常に若い段階の原始星や，
高温ガスの付随するAGB星， さらには未知の（暖かい）コンパクト天体の探査など， 様々なサイエンスケース
に活用できる無バイアスデータの取得が期待できる．
低金属量環境下における星間物質の化学進化を特徴付ける化学種を探査する上では， マゼラン雲の分子雲にお

ける大規模な広帯域スペクトルデータの取得， および系内天体の同様のデータとの徹底的な比較研究が有効であ
る (上述の C)．(Nishimura et al., 2016)などにおいて， 大マゼラン雲内の一部の分子雲においてこのような試み
が報告され，より遠方の天体のデータの解釈に応用がされているものの， LSTの持つ強力な高感度・広帯域分光
観測能力により，さらなる研究発展が期待される．得られるデータは，低金属量環境における星形成活動の兆候・
進化度合いを示唆する分子トレーサーの確立にもつながることが期待される．

7.2.11 CO同位体置換種を用いた銀河における星の初期質量関数の推定

炭素 (C)， 窒素 (N)， 酸素 (O)といった太陽系近傍では豊富にある元素も，他の重元素と同様， 最初期の宇宙
には存在せず，恒星での核融合反応や超新星爆発で合成され，星の進化に伴って星間空間に供給されることで存在
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量を増してきた．大質量星 (>8M⊙)と低・中質量星 (<8M⊙)とでは，それぞれ異なる元素合成プロセスが起こる．
また， 星の誕生時点で過去に別の星が生成した重元素が含まれている場合には， その量も元素合成プロセスに影
響を及ぼす．CNOの同位体に関して言えば， 水素やヘリウムの燃焼により，12Cはどの質量の星でも，16Oは主
に大質量星で合成される (primary elementと呼ばれる)のに対し，星ができた時点でもともと含まれていた重元素
を材料とするCNOサイクルによって，低・中質量星では 13Cや 14N，大質量星では 18Oが合成される (secondary

element; e.g., Truran, 1977)．そのため， 銀河の星間物質に含まれているCNOの同位体比は，その銀河において
どのような星がいつ，どのくらい作られたか，すなわち星形成史と初期質量関数 (initial mass function; IMF)を
反映すると考えられている (Henkel & Mauersberger, 1993)．
これらの同位体比は，分子に取り込まれると同位体置換種 (isotopologue)の存在比として，ミリ波・サブミリ波

帯にあるスペクトル線の観測により調べることができる．例えば， H2に次いで最も存在量の多い CO分子なら，
最も豊富な 12C16O (以降，12COと表記する)に対して， 13C16O, 12C18O (13CO, C18O)といった置換種との比を
取ればよい．もちろん， 観測感度が十分良ければ他の分子種の同位体置換種も用いることができる．原子ではな
く， あえて分子に取り込まれた形で観測する利点としては，赤外より短波長領域にある原子のスペクトル線を観
測するより， ダストによる減光の影響を受けにくいこと，同位体置換種どうしで周波数の差が十分大きく区別し
やすいことが挙げられる．一方， 希少な同位体を含む置換種では，光学的厚みの違いのほか，同位体置換反応の
温度依存性 (濃縮)や紫外線による解離に対する自己遮蔽効果の違い (選択的光解離) などの分子の化学プロセスの
影響が大きく働く場合もある (e.g., van Dishoeck & Black, 1988)．こうした分子化学進化は， ガスの温度や紫外
線の輻射強度といった物理状態に制限を付けるという意味でそれ自体に興味が持たれる場合もあるが (分子雲コア
の研究ではこの方向性の研究も多い)，ひとつの銀河を単位として原子核の化学進化を調べる上では，分子のスペ
クトル線強度比から同位体比への換算に注意を要するということでもある．
これまで，様々なタイプの系外銀河を対象に，COの同位体置換種 (12CO, 13CO, C18O)の観測が行われてきた2．

いくつもの個別研究で報告されてきたCO同位体置換種の存在量比や輝線強度比はRomano et al. (2017b)やZhang

et al. (2018)などで一覧にまとめられ，銀河における星形成活動と関連づけて議論されている．これらの文献を参
考に， 各タイプの銀河で典型的に観測される同位体置換種の存在量比を表 7.2に大まかに記した．13CO/C18Oの
存在量比に注目すると，銀河系や近傍の渦巻銀河など星形成活動の比較的穏やかな銀河では∼10であるのに対し
(e.g., Wilson & Matteucci, 1992; Jiménez-Donaire et al., 2017)，近傍の超高光度赤外線銀河 (ULIRG)や z∼2–3の
サブミリ波銀河 (SMG)など爆発的星形成を起こしている銀河では∼1という低い値が見られる (e.g., Aalto et al.,

1991; Henkel et al., 2010; Danielson et al., 2013; Brown & Wilson, 2019)．こうした銀河単位での存在量比の議
論では， 13CO/C18Oについては濃縮・選択的光解離といった分子化学進化の影響は少なく，銀河による比の違い

2なお， CO以外の分子種での同位体置換種の観測は， 高感度を要するため系外銀河では一般には難しい. 近傍銀河では数は限られる
ものの例があり， 同位体比によい制限を与えている (e.g., Mart́ın et al., 2010; Henkel et al., 2014)．
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は 13C/18O同位体比を反映していると考えられている．Romano et al. (2017b)は銀河における星の元素合成モデ
ルを使って， このような様々な銀河で観測された CNO同位体比から IMFと星形成史に制限が付けられること，
特に， 爆発的星形成銀河で観測される 13C/18O同位体比を説明するには， 爆発的星形成の際に top-heavy IMF

(Kroupa 2002などの IMFと比べて， 質量星を多く含むような IMF)が必要であることを指摘している．

表 7.2: 様々なタイプの系外銀河における CO同位体置換種の存在量比．
銀河のタイプ 代表的な銀河 12CO/13CO 12CO/C18O 13CO/C18O

矮小銀河 LMC/SMC ∼50 ∼2000 ∼30

渦巻銀河 銀河系 >10 >50 ∼10

近傍 LIRG NGC 253/M82 >20 >100 ∼3

近傍ULIRG Mrk 231/Arp 220 >100 >100 ∼1

高赤方偏移ULIRG/SMG Cloverleaf/Eyelash/SDP.17b >100 >100 ∼1
注: Romano et al. (2017b)と Zhang et al. (2018)を参考に典型値を記した．各々の天体の詳細はこれらの文献とその引用元を参照の

こと．

このように， IMFと星形成史という銀河進化における重要な要素を調べる上で，13CO/C18Oの輝線強度比は
減光の影響を受けにくいユニークな指標になる．しかし， これまでのところ， 先述のようなCO同位体置換種の
観測は， 比較的観測しやすい近傍天体や重力レンズ効果を受けた天体で明るいものに対する個別研究に限られて
いる (表 7.2では， 各銀河のタイプで参照している個別研究はそれぞれ≲10個に過ぎない)．主要な同位体である
12Cや 16Oと比べて，13Cや 18Oは (どのような銀河でも)数%以下の存在量であるため，同位体置換種の観測は
必然的に高い感度を要する．統計的な数の無バイアスなサンプルで同位体置換種の観測的研究を展開するには，何
よりも高感度が必要であることがボトルネックになる．また， ひとつの銀河の中でも， 銀河の中心からの距離に
応じて化学組成にはグラデーションが見られる (e.g., Jiménez-Donaire et al., 2017)．銀河単位で化学組成を調べ，
銀河間で比較を行うには， 銀河の明るい中心領域だけでなく比較的暗いディスク領域までカバーした観測が重要
になる．LSTのような大口径単一鏡は， ディスク領域のような広がった構造からの輻射を取りこぼさず，しかも
感度のよく観測できるので， まさにこの状況を打開するであろう.

LSTでは，従来のもの以上に広い周波数帯域の受信機・分光計の搭載が計画されている．13COとC18Oは回転
定数 (周波数)が近く，既存の望遠鏡の多くでも同時に観測できるが，同時に観測可能な周波数帯域がこれ以上に
広がれば他にも多数の分子種のスペクトル線が一度の観測で捉えられるようになる．例えば， ALMAでは Band

3に相当する 84–116 GHzの 32 GHzが一度に観測できれば3， COの同位体置換種と併せて，系外銀河でもよく検
出されるHCNやHCO+，光解離領域で豊富に作られるCCHやCN，ダスト上で形成される有機分子CH3OHな
どの周波数を一挙にカバーできる4．複数の分子種の輝線強度比が得られれば， 分子化学進化を考慮することで物

3例えば， 現行の ALMAで 84–116GHzを隙間なくカバーしようとすると少なくとも 4つの周波数設定が必要になる．
413CO/C18O輝線強度比を調べるのに必要な感度で観測を行った場合，ここで挙げた分子種の多くが検出されるか， 物理状態を議論

するのに必要な上限値を得ることができる．13CO, C18O輝線はカバーしていないものの， Privon et al. (2015)では IRAM 30m望遠鏡
を用いた近傍 U/LIRGの観測で， 各銀河につき数時間以下の積分時間で，HCNや HCO+ 輝線では ∼60個の銀河について 8割近い検出
率を達成している．
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理状態の推定に役立ち，ひいては CNO同位体比のより正確な導出にも繋げられる．
宇宙開闢から現在に至るまでの星形成史を明らかにするという意味で，top-heavy IMFになっている爆発的星

形成を起こしている銀河がどれほど普遍的に見られるのか， IMFに影響を及ぼす要因が他にあるかどうか，無バ
イアスなサンプルで統計的な研究を行うことは極めて重要である．広がった構造にも感度を持つ単一鏡という特徴
を踏まえ， LSTでまず取り組むべき課題は，近傍ULIRGや LIRGで適切なサンプルを構築し，13CO/C18O輝線
強度比のサーベイを行うことだろう．これまでの近傍U/LIRGでの分子輝線の観測は， ある程度まとまった数を
サーベイしたものでも≲100個のサンプルに限られているものばかりである．高感度かつ広帯域の分光観測により，
さらに大きなサンプル数での研究ができるようになることを期待したい．また， 高赤方偏移の ULIRG/SMGで
IMFを評価することは，宇宙の星形成史の理解においてもちろん最重要になる．高赤方偏移の銀河は遠い分， 暗
く小さく見えるので，統計的な議論のためには戦略的にサンプルを選び，スタッキング解析によって感度を向上さ
せるなどの工夫が必要になるだろう．空間分解能に長けたALMAでフォローアップ観測を行うことも合わせて考
えたい．

IMFを同位体比と定量的に結びつけるには， それぞれの質量の星で合成される元素の内訳の正確な定量化が鍵
になる．星の元素合成については， primary elementとしての 14Nや，低・中質量星での 18Oの生成など，まだ
わかっていないことも多い．13CO/C18O輝線強度比で銀河の IMFを探るには， 銀河の形成と進化，星間空間中
の分子化学に加えて， 星での原子核合成の知見が融合する必要があり，これらの研究コミュニティどうしの交流
がより深まることが望まれる．それぞれ複雑な星形成史を持つ多様な銀河に対して，13CO/C18O輝線強度比に限
らず， 多波長の観測データと分子化学モデル， 元素合成モデルを駆使して星形成史を推定するのは，これらを決
定する物理の理解を深める上で意義のあるチャレンジになる．LSTによって同位体置換種の観測が進むことから，
関連する分野を巻き込んで研究が発展していくことを期待したい．

7.2.12 星間化学の近傍銀河における分子雲の進化および星形成の研究への応用

近傍銀河の星間化学研究は, 主に銀河中心核を研究対象として展開されてきた．特に，分子ガスやダストに埋も
れた中心核の活動性を化学組成から診断する手法の探求から, 観測と理論の両面から多くの研究がされている．中
心核部分では紫外線やX線や宇宙線による乖離領域や高温かつ高密度な極限環境の中に様々な分子が存在しており
(e.g., Mart́ın et al., 2006; Aladro et al., 2015)， アルマ望遠鏡の Large Project「ALCHEMI」ではNGC253の爆
発的星形成領域での特異な化学過程を解き明かしつつある (e.g., Mart́ın et al., 2021b)．また， 近年の電波観測装
置の性能の向上により, 近傍銀河では円盤部分での CO以外の弱い分子輝線の観測も一般的になりつつあり, これ
まで築かれてきた星間化学の知見に基づく研究が展開されている．例えば, Meier & Turner (2005)では， IC 342

の中心と棒状構造の領域のBIMAとOVROの電波干渉計を用いた観測からCCH, C34S, N2H
+, CH3OH, HNCO,
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HNC, HC3N, SOなど 8種類の分子の分布を明らかにした．IC 342では分子種により分布が異なっており, CH3OH

とHNCOが棒状構造の衝撃波領域をトレースし，CCHは星形成に伴う光解離領域で存在量が多くなっていること
が示された. また, 単一鏡望遠鏡を用いて HCN,HCO+,HNCなどの分子種を銀河円盤全体で高感度にマッピング
観測することが可能になりつつあり (e.g., Jiménez-Donaire et al., 2019)， 銀河スケールでの星間化学の研究も新
たな転換期に差し掛かっている．

LSTではその強力なマッピング能力と広い分光帯域の性能により， 銀河の円盤部分の分子ガスの化学組成の分
光・撮像観測を展開することができる．近傍銀河の観測は，銀河系内の分子雲の観測とは異なり, 銀河の構造を俯
瞰することができるため， 渦状腕や棒状構造などの銀河の大局的な構造と分子雲の性質やその中での星形成を直
接比較することが可能である．特に, 渦状腕や棒状構造での衝撃波現象が星形成活動性に及ぼす影響を星間化学の
視点から検証することや， 分子雲の構造が及ぼすその内部の化学組成への影響を調べることがサイエンスケース
として挙げられる．渦状腕では, 分子雲同士の衝突などの衝撃波により星形成が活性化されることが長らく示唆さ
れてきた (e.g., Woodward, 1976; Dobbs et al., 2006)．しかし一方で， 棒状構造では同じ衝撃波が星形成活動を
抑制することも言われている (e.g., Maeda et al., 2020)．IC 342の研究や近傍の相互作用銀河の研究が示すよう
に (e.g., Meier & Turner, 2005; Usero et al., 2006; Saito et al., 2017a; Ueda et al., 2017)， 数 100 pcスケールの
分子ガスの衝突による衝撃波現象を， 銀河系内のアウトフローに付随する衝撃波と同様 (e.g., Bachiller & Pérez

Gutiérrez, 1997)にCH3OHや SiOなどの衝撃波トレーサーにより検出できる．そこで，上記の衝撃波トレーサー
と， N2H

+などの高密度ガスのトレーサー分子や CCHや CNなどの光乖離領域のトレーサー分子の分布と存在
量を比較することで， 渦状腕や棒状構造の衝撃波が分子雲スケールでの星形成活動への影響を検証し, 2つの領域
での星形成活動性の違いの起源に迫ることができる．また, 銀河系内での分子雲同士の衝突と星形成活動の関係は
活発な研究分野であり (e.g. Fukui et al., 2021a), 当該分野の研究と上記の近傍銀河の研究が相補的に展開してい
くことが期待される．さらに, これまでの大規模かつ高空間分解能の近傍銀河の COマッピングから, 分子雲の大
きさや質量や線幅には付随する領域 (渦状腕, 渦状腕間, 棒状構造など)により違いがあることが分かってきた (e.g.

Colombo et al., 2014b)．このような分子雲の性質の違いは, 内部の紫外線場や乱流の違いにより分子組成に影響を
与えることが予想されるが, 本分光・撮像観測からそれを検証することが可能である. 分子雲スケールの化学組成
はその内部のコアや原始星スケールの化学組成の初期条件となるものであり， そこにどの程度の変動があるのか
確かめることは重要な課題である．
本提案は, 銀河系内分子雲の広域・多輝線マッピング (第 7.2.6節), 銀河系内の同位体組成分布 (第 7.2.7節), 銀

河系外縁部の分子雲探査 (第 7.2.8節)と相補的な研究でもある．本研究の観測データは上記の研究でターゲットと
している分子輝線を含んでおり, 銀河系の分子雲を対象とした研究結果と他の近傍銀河を比較することが可能であ
る．さらに, 系外銀河の観測では円盤を俯瞰して見ることができるため, 銀河半径に対する依存性を小さい距離推
定の不定性のもとで検証できる．一方で, 本提案では系外銀河を観測対象としており数 100 pcスケールの空間分解
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能で観測するため, 個々の分子雲ではなく複数の分子雲の平均値を見ることになる．混合した複数の要素を解きほ
ぐすためには, 銀河のガスダイナミクスや化学反応の数値モデルを組み合わせて観測結果を議論することが必要と
なるため, 理論的な側面からの準備も必要である．
上記の研究を展開するために必要な感度を南天から観測可能な距離∼ 5 Mpcの近傍銀河であるM 83の観測を

例として推定し， LSTに期待する性能について議論する．M 51の渦状腕での 3 mm帯のスペクトルラインサー
ベイ観測 (Watanabe et al., 2014)から， CO(J = 1 − 0)の強度に対して,HCN(J = 1 − 0)や HCO+(J = 1 − 0)

などの分子輝線の強度はおおよそ 30分の 1程度, CH3OHやN2H
+などの比較的弱い分子輝線の強度は 100分の 1

程度, H13CNやH13CO+などの同位体種の分子輝線の強度は 500分の 1程度である．M 83の中心から約 8 kpcの
距離の分子ガスの CO(J = 1 − 0)が, 野辺山 45 m電波望遠鏡により∼0.5 K程度の強度で検出されている (Kuno

et al., 2007)．M 51の輝線比を仮定するとM 83での強度は, それぞれ,HCN(1-0)や HCO+(1-0)などの分子輝線
の強度は∼ 16 mK,CH3OHやN2H

+などの比較的弱い分子輝線の強度は∼ 4 mK, H13CNやH13CO+などの同位
体種の分子輝線の強度は∼ 1 mKと推定できる. 以上より, 最も弱い同位体種の分子輝線を少なくとも信号雑音比
5以上で検出するためには，∼ 0.2 mKの感度が必要である．また, 系外銀河の円盤部分を数 100 pcスケールの分
解能で観測する場合の典型的な線幅は数 10 km s−1であるため少なくとも 5 km s−1程度の速度分解能が必要であ
る．M 83でCOが検出されている範囲は, 10′ × 10′程度であり, この空間範囲を 5 km s−1程度の速度分解観測し,

現実的な観測時間である数 10時間で∼ 0.2 mKの感度に達するマッピング性能が望ましい．さらに, 両サイドバン
ド合わせて 30 GHz以上の帯域があれば， 3 mm帯の大気の窓である約 70-115 GHzの範囲を 2つの周波数設定の
みでカバーすることができる．LSTには上記のような， 広帯域かつ多素子のヘテロダイン受信機と各受信機素子
と帯域をカバーする分光計の搭載を期待したい．

7.3 期待される成果の全体像

LSTがもたらす空間・周波数・感度・時間軸方向へのサブミリ波天文学の大幅な拡張は，星間化学分野の研究に
大きな進展をもたらすことが期待される．高感度・広視野・高空間分解能を活かした強力な多天体分光・撮像サー
ベイ能力は，現状の星間化学研究における弱みである統計的側面を大幅に強化するであろう（第 7.2.2および 7.2.4

節）．太陽系近傍の星形成領域に比べて星間化学的視点からの探査が比較的進んでいない領域， 例えば銀河系外
縁部やマゼラン雲をはじめとした近傍銀河などにおいては， LSTを用いた広域分子輝線探査観測により星間化学
研究を行う上で有用な天体サンプルが新たに多数発見されることも期待される（第 7.2.8，7.2.9および 7.2.10節）．
ここで供給される良質な観測ターゲットは， LSTが稼働する時代の高空間分解能の大型望遠鏡群における，競争
力のある観測提案へとつながるであろう．LSTの大集光力と優れた掃天能力は，銀河系内の星形成領域を巨大分子
雲スケールで効率的にマッピングすることを可能にし，得られる情報は系外銀河の分子輝線データを解釈する上で
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基準となるテンプレートとなるであろう（第 7.2.6節）．また，高感度・広視野を活かし，同位体を含む分子の輝
線観測を銀河系内の様々な領域に存在する分子雲に対して行うことで， 銀河スケールでの同位体比の分布が明ら
かになり，銀河系の星形成史と物質の化学進化史の関連性に迫る研究が進展することも期待される（第 7.2.7節）．
さらに， LSTの能力を活かすことで，様々なトレーサー分子を用いた環境診断や同位体比に基づく星形成史の診
断を，系外銀河に対しても効率的に行うことが可能になると期待され（第 7.2.11および 7.2.12節）， このように
得られる系外銀河の知見と系内天体の広域サーベイの情報の比較も興味深い．
近年の単一鏡による広帯域スペクトルラインサーベイがもたらした多数の新たな星間分子の発見が示すとおり，

星間空間には未だに知られていない分子種が多く存在している．LSTは高い感度・広い帯域を活かし， 高周波数
域に大規模スペクトルサーベイ観測を拡張させ，これによる新たな分子種の発見も大いに期待される（第 7.2.3お
よび 7.2.4節）．大口径による高感度を長時間観測によりさらに強化することで， これまで観測が難しかった輝線
強度の弱い分子種 (アバンダンスの低いものや双極子モーメントの小さいものなど)を効率的に検出することも可
能になるであろう．本章で述べられた硫黄やリンを含む分子（第 7.2.1節）や， 同位体置換種でないと観測が難し
い分子（第 7.2.3節）などは，そのような観測研究の良いターゲットであり，同時に固相・気相の化学過程や元素
分配を理解する上で極めで重要な化学種でもある．高頻度観測や継続的なモニタリング観測などの時間軸方向への
拡張は， 星形成領域などで見られる天体の時間変動現象が星間物質の化学組成にもたらす影響を明らかにし， 従
来の星間化学研究にない新たなパラメータスペースの開拓につながるであろう（第 7.2.2および 7.2.5節）．
本章で議論したように， LSTの実現は星間化学に関する幅広い分野の研究を大きく進展させ，星形成や銀河進

化などの周辺分野とのつながりをより密接にし， 天文学・惑星科学分野に新たな研究展開をもたらすことが期待
される．同時に， 空間および周波数方向への無バイアスサーベイがもたらす， 星間化学分野における unknown

unknownsの発見にも期待をしたい．
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付 録A

A.1 超高分散分光器（ヘテロダイン受信機）の感度計算ツール

LSTの超高分散分光器（ヘテロダイン受信機アレイ）のための感度計算ツールは以下のGoogle colabから利用
可能である. https://colab.research.google.com/github/ishiishun/lst/blob/master/LST_heterodyne_

sensitivity.ipynb

このツールは, 速度分解能, ビーム数, 要求感度（TA）を入力することで, 超高分散分光器による On-the-Fly

(OTF) 法観測のマッピングスピード（すなわち, 1平方度の掃天に要する観測時間）を計算し, 図 1.5のような周
波数ごとのマッピングスピードのプロットを代表的な輝線とともに出力する. なお, 計算に際しては以下を仮定し
ている.

• 観測手法：標準的なOTFマッピング (e.g., Sawada et al. 2008)

• 周波数範囲：84 - 500 GHz, 600 - 720 GHz, 780 - 850 GHz

• 仰角： 60 deg.

• アンテナ口径と空間分解能

– 420 GHzまで：全鏡面 (D = 50 m) を観測に使用

– 420 GHzからの高周波数：内径 30 mの鏡面を観測に使用

• 受信機雑音温度（Trx）：ALMA受信機の値を想定

• 気象条件：ALMAでの各バンドの観測条件に準じる. 具体的には, 各周波数での大気の光学的厚みに応じてサ
イトの可降水量（PWV）の octileを自動に選択し, Tsysの計算で使用している（ALMA Technical Handbook

9.1.1参照）

A.2 マッピング観測のシミュレーション

LST は ALMA サイトでの建設を見込んでいる. このため, ALMA と連携した観測または競合する観測が想
定される. 前者では, LSTを ALMAの 1素子として組み込む運用や干渉計では取得できないゼロベースライン

 https://colab.research.google.com/github/ishiishun/lst/blob/master/LST_heterodyne_sensitivity.ipynb
 https://colab.research.google.com/github/ishiishun/lst/blob/master/LST_heterodyne_sensitivity.ipynb


A.2. マッピング観測のシミュレーション

データの取得といった 2つの連携が考えられる. 一方, 後者では ALMAの 7mアレイと total power (TP)アレ
イによる観測 (Atacama Compact Array, ACA)が, LSTと直接的に競合する観測モードとなる. 将来的に, こ
れらすべてのシミュレーションを行って, LSTの位置付けを明確にする必要があるが, 本稿では後者の競合する
モードについて観測シミュレーションを行って比較することで, LSTの重要性・役割を定量的に示す. 具体的に
は, 近傍銀河のマッピング観測を考える. 観測シミュレーションと解析には, ALMA望遠鏡のデータ解析などに
使われる Common Astronomy Software Applications package (CASA; McMullin et al. 2007)や Astropy

(Astropy Collaboration et al. 2018)などの pythonパッケージを用いる.

LSTの大きな特徴として, 広い天域を素早く走査できる点が挙げられる. これにより, 数分角から数十分角の比
較的大きな見かけの大きさを持つ近傍銀河のマッピング観測を効果的に行えると期待されている. 実際, この白書
でもマッピングの強みを活かしたサイエンスが多く提案されている. そこでこの節では, LSTでの擬似マッピング
観測の結果と既存の望遠鏡での擬似観測の結果を比較し, LSTに期待する仕様を定量化する.

A.2.1 擬似観測について

まずは, 擬似観測の設定と実行方法についてまとめる.

a. 観測輝線: PHANGS-ALMA large program (Leroy et al., 2021)に代表されるように, 近年の近傍銀河の ISMの
研究では, 大規模な銀河サンプルに対して, low-J CO輝線を用いて個々の巨大分子雲 (GMC, ≤100 pc程度のサイ
ズ; e.g., Blitz 1993)を同定し調査することが可能になってきた. PHANGS-ALMAでは, 角度分解能の中央値で 1.′′3

(空間分解能で 98 pc)が達成されている. また, 天の川銀河の個々のGMCはそれぞれ典型的には≤500 pc程度の
距離を置き分布していることが知られている. そのため, LSTで近傍銀河を観測する際, 100–500 pc程度 (=1′′–5′′)

の分解能を達成することができれば, ALMAで取得された CO(1-0)または CO(2-1)輝線サンプルと相補的な分子
雲サンプルを作ることができる. 口径 50mの LSTでは, 400GHz以上の高周波数帯でこの分解能を達成できる. そ
こで, 静止周波数が 492GHzの中性炭素原子輝線 [CI] 3P1-

3P0 (以下 CI輝線)の擬似観測を本稿では取り上げる.

b. 観測天体および元データ: 観測天体は, 前述のPHANG-ALMA large programから, 近傍渦巻銀河NGC1097を
選んだ. NGC1097の距離は 13.6 Mpcで, 空間分解能 1 arcsecは約 66 pcに相当する. PHANGS-ALMAのパブ
リックアーカイブ1から CO(2-1)輝線の 3次元データキューブをダウンロードして使う. このデータキューブにい
くつかの修正を行い, 擬似観測用のデータを作った. 具体的には, 次の通りである.

• NGC1097の天球面上での座標は変更しない (赤経=41.6度, 赤緯=−30.3度).

• 後退速度を 0 km s−1にする.

1https://sites.google.com/view/phangs/data?authuser=0
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• オン・ザ・フライ・マッピング (OTF)とモザイク観測をシンプルにするためデータキューブを 35度回転さ
せる.

• 画像の xy軸の角度スケールを 1/2にする (実際のNGC1097より面積で 1/4小さくなる). これは, NGC1097

の距離を 27.2 Mpcに設定したことに相当する.

• regridなどの追加的な操作をイメージングの際に行うことを避けるために, データキューブの速度分解能は
4.0 km s−1とする.

• 輝線の検出されない分光チャンネルを多めにとるため, データキューブの両端に 55チャンネルずつ空のチャ
ンネルを追加する.

• CO(2-1)と CIの輝度温度を同等と仮定する. ここでは, CO(2-1)/CO(1-0)比 ∼ 0.5と CI/CO(1-0)比 ∼ 0.5

を仮定した.

• データキューブから天体の信号と思われる領域のマスクを作成する. それをデータキューブに適用すること
でノイズピクセルを取り除く. ここで 90%以上のノイズピクセル (と思われるピクセル)を省いている. 残っ
たピクセルは全て擬似観測時に天体の信号として扱う. そのためマスクの妥当性は今回問題とはならない.

これらの操作で得られた擬似観測用のデータキューブをNGC1097simと呼ぶ. 図A.1aに, NGC1097simのビー
ムの半値全幅が 3.′′5となるようにガウシアンビームを畳み込み, 作成した積分強度図を示す.

c. 擬似観測方法: マッピング領域は, ACAによるモザイク観測, LSTによるOTF観測共に, 80 arcsec × 140 arcsec

= 0.0086 deg2とした. 図A.1の破線の四角で囲われた領域に対応する.

• [ACA] CASAのタスク simobserveを使ってNGC1097sim画像を 7mアレイで擬似観測した. ここでの設定
は, (1) ACAのアンテナ配列はCycle 7のものを使用 (aca.cycle7.cfg2), (2) 南中前後 3時間の観測を 2回,

(3)観測データは, 大気透過率の変化による振幅の誤差は含み, 大気揺らぎに伴う位相の誤差は含まない3, とし
た. その他のパラメータは表A.1に記載している. TPアレイによる 12m単一鏡観測については, NGC1097sim

画像を TPの空間分解能まで畳み込み, 熱雑音を付加し擬似データを作成した. ここで達成される TPアレ
イの感度は, 7mアレイのデータと結合することを前提に, ALMAの観測提案で使われる Observing Tool

(OT)4パッケージを用いて, 7mアレイとの感度比を求め, その値を使用した. 擬似観測で生成された 7mアレ
イのビジビリティデータは, CASAのタスク tcleanでデコンボリューションを伴う画像化処理を行った. その
後, TPアレイの擬似観測画像と 7mアレイの画像を featherタスクで結合した. ここでは, 結合した画像を
7m+TP画像と呼ぶ.

2https://almascience.nao.ac.jp/tools/casa-simulator
3https://casaguides.nrao.edu/index.php/Corrupt
4https://almascience.nao.ac.jp/proposing/observing-tool
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• [LST] 50m鏡の擬似観測を基本とするが, 参考のために, 達成されるパラメータなど一部の情報は 30m鏡の
場合も示す. OTFのパラメーターは標準的なものを仮定している (e.g., Sawada et al., 2008). LSTは ACA

の 7mアレイと同一サイトに置かれると仮定する. つまり, 大気の条件・天体の高度などはACAと共通とす
る. ここでは, マッピング観測に供するビーム数を 100とした. その他のパラメータは, 表A.1を参照された
い. LSTによる単一鏡観測についても, TPアレイと同様に, NGC1097sim画像を直接畳み込み熱雑音を加え
た. ここで達成される感度については, 表A.1に記載のパラメータを使って, TPの感度をスケーリングする
ことで求めた. つまり, TPアレイと LSTの擬似観測データは, 角度分解能を揃えたときに同じ感度のものに
なる.

図 A.1: (a) 擬似観測に用いた入力モデルデータ. (b) LST 50mでの擬似観測結果. (c) ACA 7m+TPアレイでの
擬似観測結果. 全て, 分解能を 3.′′5に揃えたあとの積分強度図である. カラースケールは 0から 120 K km s−1で揃
えてある. 等高線は, 各画像のピークの値×1, 2, 4, 8, 16, 32, 64, 96%となっている. つまり, 擬似観測が入力モデ
ルを完全に再現できた場合は, 図 A.1aの等高線と一致する. 逆に, 図 A.1aと比べた時の等高線の分布の違いが画
像の品質を表している. 図A.1bが図A.1cに比べてより図A.1aに近い分布を示していることから, LST 50mの方
がより入力モデルをよく再現できていることがわかる. © AAS. Reproduced with permission
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d. 観測時間の導出: 表A.1で出揃っている感度を達成するために必要な積分時間・オーバーヘッド込み総観測時間
を見積もるため, ACAについては OTを, LSTについては LST heterodyne camera sensitivity calculator5を
使用した. ここで見積もった時間を表A.1の下に記載している.

表 A.1: NGC1097simの [CI] 492GHz擬似観測の詳細について
LST 50m LST 30m ACA TP ACA 7m

単一鏡 単一鏡 単一鏡 干渉計
アンテナ台数 50m×1 30m×1 12m×3 7m×10

開口能率 0.30 0.30 0.65 0.70

ビーム数　　 100 100 1 1

ポインティング数6 6024 2169 397 111

角度分解能 (arcsec) 3.0 5.1 11.9 3.1×2.2

達成感度 (mJy beam−1) 38 63 147 94

積分時間 (hour) – – 20.0 11.4

総観測時間 (hour) 82 82 50 29

A.2.2 結果

図A.1bに, LST 50mでの ngc1097sim CI擬似観測結果の積分強度図を示す. 図A.1cは, 7m+TPアレイの擬似
観測結果の積分強度図である. 上述のように, 3つの画像の角度分解能は 3.′′5で共通である. 一目でわかるように,

LSTと 7m+TPアレイ両方とも 50 K km s−1 以上の明るい構造 (中心核や核周円盤 [circumnuclear disk; CND],

バー, そして渦巻腕構造のうち高輝度領域)をよく再現できている. しかし, 腕の暗い領域やインターアームでは,

入力モデルの持つ空間構造を再現できていない. 7m+TPの場合により顕著だが, 入力モデルより広がった明るい
構造が見られ, これは人工的に作られた偽の構造である. これは, (1)干渉計による, 天体構造のフーリエ成分取得
が不完全であるため, PSF (point spread function)に強いサイドローブがあらわれていること, そして (2)積分強
度図を作成するときに前述のマスクと +2σクリップを適用しているが, これにより正の値を持つノイズのみが混
入していること, に起因する. (1)の効果は, CLEANでのデコンボリューション処理の際に低減することができるが,

完全に取り除くことは難しい. (2)の効果は, LSTの擬似観測画像 (特に最も低い等高線)でもみて取れる. ちなみ
に, 天体の構造の上にノイズが付加されたデータを取得している以上, マスキングやクリッピングでノイズの効果
を低減することは可能だが完全に除去することはできない.

次に,画像の統計量を調べる. インプット画像のピーク強度 2.09 Kに対して, LST 50m画像のピークは2.08±0.04 K

(99±2%), 7m+TP画像のピークは 2.20±0.04 K (105±2%)だった. 全積分強度は,インプット画像の 19.7 K km s−1

に対して, LST 50mは 21.3±0.3 K km s−1 (108±1%), 7m+TPアレイは 29.0±2.1 K km s−1 (147±11%)だった.

5https://colab.research.google.com/github/ishiishun/lst/blob/master/LST_heterodyne_sensitivity.ipynb#scrollTo=

c12ae9a0
6単一鏡擬似観測はモザイクではなく On-The-Fly法で行うため, ポインティング数は参考値である.
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どちらの値も, 7m+TP画像で過大評価されていた. これは, 上述のように, デコンボリューション処理の際にサイ
ドローブを完全に取り除けなかったことに起因する. そのため, 最終的な図A.1cの画像にサイドローブのような構
造が残ってしまっていると考えられる. ACAとは異なり, LSTのマッピングでは天体の輝度分布のフーリエ成分
を完全にサンプルすることができ, かつビームの形状をほぼガウシアンとみなすことができることから, デコンボ
リューションの必要がないため, （この擬似観測シミュレーションでは)より高い品質の画像を作成することがで
きている.

A.2.3 擬似観測に基づく, LSTに要求する仕様

ここで紹介した擬似観測 (と紹介できなかったいくつかの追加の擬似観測)から得られた示唆をまとめる.

• ALMAでの近年の近傍銀河∼100 pc分解能 COサーベイ観測と相補的なデータを構築するには, LST 50 m

で 400 GHz以上の周波数帯の観測が必要となる. 例えば, 492 GHz帯で 50m鏡観測が実現すると, 分子ガス
(CO)と原子ガス (C)の性質を, 単一銀河の個々の分子雲ごとに直接比較できるようになる.

• サーベイスピードの観点では, 100ビーム受信機によりACAと同等の性能を得られる (周波数, 実現する鏡の
サイズ, 天体の見かけの大きさなどに依存する). 1000ビーム受信機はマッピング型のサイエンスにおいて革
新的な装置になり得る.

• ACAなどの干渉計と比較すると, LSTの画像化処理ではデコンボリューションといった非線形な処理を行う
必要がないため, 処理が簡単かつ, (今回のように理想的な観測条件であっても)より高品質な画像を作成する
ことができる.

A.2.4 このシミュレーションの課題

この節では, 近傍銀河観測を念頭におき, LSTに期待するスペックを大まかに決定するため, LST 50mと ACA

による 492 GHz帯での擬似観測シミュレーションを紹介した.

この節で紹介した擬似観測シミュレーションは, LSTの観測を忠実に予測し再現することを目的としていない.

そのため, 実際の観測と比較するといくつかの大きな違いが想定される. 特に重要なものとしては, シミュレーショ
ンでは LSTのポインティング誤差や重力変形などによる開口能率の低下などを考慮していない.

最後に, 本節の冒頭で紹介した通り, 今回は LSTと直接競合する観測モードである ACAとの比較を行ったが,

ALMAとの連携を念頭においた擬似観測シミュレーションも今後行う必要がある. ここでは以下の 2つの観測手法
が考えられる: (1) LSTのような大口径アンテナを ALMAの 1素子として組み込む, (2) ALMAの 12mアレイで
は取得できないゼロベースラインデータを LSTで取得する. 特に (1)では, LSTを加えることによりALMAの集
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光面積が 1.4倍程度増加するため, 感度の大きな向上が見込まれる. また, スパースモデリングなどの最新の干渉系
データの画像化手法をさらに組み合わせることで, 現在の ALMA望遠鏡を超える空間分解能を達成する可能性が
ある. この手法は天体の構造や達成される S/N比に依存するため, イメージングまでを含めた擬似観測シミュレー
ションによる調査が鍵となる.

309





311

付 録B

B.1 略語集

表 B.1: 略語集

英語略称 英語名 日本語名 単位
ACA Atacama Compact Array アタカマコンパクトアレイ (別名モリ

タアレイ)

AGN active galactic nucleus 活動銀河核
ALMA Atacama Large Millimeter/submillimeter Array アタカマ大型ミリ波サブミリ波干渉計

(アルマ)

APEX Atacama Pathfinder Experiment アタカマ・パスファインダー実験機
ASAGAO ALMA twenty-Six Arcmin2 survey of GOODS-S At One

millimeter

ASKAP Australian Square Kilometre Array Pathfinder

ASPECS ALMA Spectroscopic Survey in the Hubble Ultra Deep

Field

ASTE Atacama Submillimeter Telescope Experiment アタカマサブミリ波望遠鏡実験
AtLAST Atacama Large Aperture Submillimeter Telescope

AU astronomical unit 天文単位
AV visual extinction 可視減光 mag

BAT Burst Alert Telescope

BH black hole ブラックホール
BHXB black hole X-ray binary ブラックホール X線連星
BLASTPol Balloon-borne Large Aperture Submillimeter Telescope

for Polarimetry

BLR broad line region 広輝線領域
CAI calcium-aluminium-rich inclusion

CARMA Combined Array for Research in Millimeter-wave Astron-

omy

カルマ

CASA Common Astronomy Software Applications

CDM cold dark matter 冷たいダークマター
CGRO Compton Gamma Ray Observatory コンプトンガンマ線衛星
CHaMP The Galactic Census of High and Medium-mass Proto-

stars

Continued on next page
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表 B.1 – continued from previous page

英語略称 英語名 日本語名 単位
CHIMPS 13CO/C18O (J=3-2) Heterodyne Inner Milky Way Plane

Survey

CL changing-look

CMB cosmic microwave background 宇宙マイクロ波背景放射
CMF core mass function コア質量関数
CMZ Central Molecular Zone

CND circumnuclear disk 核周円盤
CNM cold neutral medium 冷たい中性ガス
CO carbon monoxide 一酸化炭素
COBE The Cosmic Background Explorer 宇宙背景放射探査機
COHRS 12CO (3-2) High-Resolution Survey

CTA Cherenkov Telescope Array チェレンコフ望遠鏡アレイ
DCF Davis-Chandrasekhar-Fermi

DESHIMA Deep Spectroscopic High-redshift Mapper

EHT Event Horizon Telescope イベント・ホライズン・テレスコープ
EUV extreme-ultraViolet 極端紫外線
FCRAO Five College Radio Astronomical Observatory 五大学電波天文台
FIR far-infrared 遠赤外線
FIRST Faint Images of the Radio Sky at Twenty Centimeters

FLMF filament line-mass function フィラメント線質量関数
FORCE Focusing On Relativistic universe and Cosmic Evolution

FUGIN FOREST unbiased Galactic plane imaging survey with

the Nobeyama 45 m telescope

風神

FUV far-ultraViolet 遠紫外線
FWHM full width at half maximum 半値全幅
GK Goldreich-Kylafis ゴールドライヒ-キラフィス
GOODS-S Great Observatories Origins Deep Survey South

GRS Galactic Ring Survey

GSFC Goddard Space Flight Center ゴダード宇宙飛行センター
HAWC High-resolution Airborne Wideband Camera

HCN hydrogen cyanide シアン化水素
HSC Hyper Suprime-Cam 超広視野主焦点カメラ
HSC SSP The Hyper Suprime-Cam Subaru Strategic Program ハイパー・シュプリームカムすばる戦

略枠プログラム
HST Hubble Space Telescope ハッブル宇宙望遠鏡
HUDF Hubble Ultra Deep Field ハッブル超深宇宙探査
HVCC high-velocity compact cloud 高速度コンパクト雲
HyLIRG hyper luminous infrared galaxy 極超高光度赤外線銀河
IFU / IFS Integral Field Unit / Integral Field Spectrograph 面分光装置

Continued on next page
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表 B.1 – continued from previous page

英語略称 英語名 日本語名 単位
IGM intergalactic medium 銀河間物質
IMBH intermediate-mass black hole 中間質量ブラックホール
IMF initial mass function （星の）初期質量関数
IP ionization potential 電離ポテンシャル
IR infrared 赤外線
IRAC Infrared Array Camera

IRAM Institut de Radioastronomie Millimétrique ミリ波電波天文学研究所
IRAS Infrared Astronomical Satellite

IRDC infrared dark cloud 赤外線暗黒星雲
ISM interstellar medium 星間物質
JCMT James Clerk Maxwell Telescope ジェームズ・クラーク・マクスウェル

望遠鏡
JVLA Karl G. Jansky Very Large Array 超大型電波干渉計群
JWST James Webb Space Telescope ジェームズ・ウェッブ宇宙望遠鏡
LAE Lyman-alpha emitter ライマン・アルファ輝線天体
LBA Long Baseline Array

LBG Lyman break galaxy ライマン・ブレイク銀河
LIR infrared luminosity 赤外線光度 L⊙

LMT Large Millimeter Telescope 大型ミリ波望遠鏡
los line of sight

LST Large Submillimeter Telescope 大型サブミリ波望遠鏡
LTE local thermodynamic equilibrium 局所熱平衡
LVG large velocity gradient 大速度勾配
Ly-alpha Lyman-alpha ライマン・アルファ線
MAXI Monitor of All-sky X-ray Image 全天 X線監視装置
MHD magnetohydrodynamics 磁気流体力学
MKID microwave kinetic inductance detector

MRN Mathis, Rumpl & Nordsieck

MSX Midcourse Space Experiment 中間域宇宙試験衛星
MUSE Multi-Unit Spectroscopic Explorer

MWISP The Milky Way Imaging Scroll Painting

M∗ stellar mass 星質量 M⊙

NASA National Aeronautics and Space Administration アメリカ航空宇宙局
ngEHT next generation Event Horizon Telescope

ngVLA next generation Very Large Array

NIKA2 New IRAM Kids Arrays 2

NOEMA Northern Extended Millimeter Array

NuSTAR Nuclear Spectroscopic Telescope Array

OTF on-the-fly オンザフライ
Continued on next page
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表 B.1 – continued from previous page

英語略称 英語名 日本語名 単位
OVRO Owens Valley Radio Observatory オーエンズバレー電波天文台
PDR photodissociation region / photon-dominated region 光解離領域
PFS Prime Focus Spectrograph 超広視野多天体分光器
PHANGS Physics at High Angular resolution in Nearby GalaxieS

PI polarized intensity 放射偏波強度 mJy beam−1

など
PPV position-position-velocity 位置-位置-速度
PTA Pulsar Timing Array パルサータイミングアレイ
PWV precipitable water vapor 可降水量 mm

RAT radiative torque 放射トルク
ROSAT Röntgen Satellite

RT radiative transfer 放射輸送方程式
S/N signal-to-noise (ratio) 信号対雑音 (比)

SDSS Sloan Digital Sky Survey スローンデジタルスカイサーベイ
SED spectral energy distribution スペクトルエネルギー分布
SEDIGISM Structure, Excitation and Dynamics of the Inner Galactic

Interstellar Medium

SFR star formation rate 星形成率 M⊙ yr−1

SKA Square Kilometre Array 1平方キロメートル電波干渉計
SLED spectral line energy distribution

SMA Submillimeter Array サブミリ波干渉計
SMBH supermassive black hole 超大質量ブラックホール
SMG submillimeter galaxy サブミリ波銀河
SOFIA Stratospheric Observatory for Infrared Astronomy 成層圏赤外線天文台
SPICA Space Infrared Telescope for Cosmology and Astro-

physics

SPIRE the Spectral and Photometric Imaging Receiver

SSP Subaru Strategic Program すばる戦略枠
Tdust / Td dust temperature ダスト温度 K

ThrUMMS Three-mm Ultimate Mopra Milky Way Survey

ToO Target of Opportunity

TP Total Power (Array)

U/LIRG Ultra/Luminous Infrared Galaxy 超/高光度赤外線銀河
ULTIMATE-

SUBARU

Ultra-wide Laser Tomographic Imager and MOS with AO

for Transcendent Exploration

UV ultraviolet 紫外線
VLA Very Large Array 超大型電波干渉計
VLBI Very Long Baseline Interferometry 超長基線電波干渉計
VLT Very Large Telescope 超大型望遠鏡

Continued on next page
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表 B.1 – continued from previous page

英語略称 英語名 日本語名 単位
WNM warm neutral medium 温かい中性ガス
XDR X-ray dominated region X線解離領域
YSO young stellar object 若い星
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Bouwens, R., González-López, J., Aravena, M., et al. 2020, ApJ, 902, 112

Bouwens, R. J., Illingworth, G. D., Oesch, P. A., et al. 2015a, ApJ, 811, 140

—. 2015b, ApJ, 803, 34

Bowler, R. A. A., Jarvis, M. J., Dunlop, J. S., et al. 2020, MNRAS, 493, 2059

Brand, J., Wouterloot, J. G. A., Rudolph, A. L., & de Geus, E. J. 2001, A&A, 377, 644

Brinch, C., & Hogerheijde, M. R. 2010, A&A, 523, A25

Britton, J. W., Nibarger, J. P., Yoon, K. W., et al. 2010, in SPIE Proceedings, ed. W. S. Holland & J. Zmuidzinas

(SPIE)

Brown, M. E., & Butler, B. J. 2017, AJ, 154, 19

Brown, T., & Wilson, C. D. 2019, ApJ, 879, 17

Brunetti, G., Giacintucci, S., Cassano, R., et al. 2008, Nature, 455, 944

323

http://www.lesia.obspm.fr/perso/jacques-crovisier/biblio/preprint/boc04{_}comets2.pdf
http://dx.doi.org/10.1086/588781
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/264.1.L25
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/264.1.L25
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-082812-140944
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-082812-140944
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty823
http://dx.doi.org/10.1038/380603a0
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-082214-122348
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-082214-122348
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201833497
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty598
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/abb830
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/811/2/140
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/803/1/34
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/staa313
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20011057
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201015333
http://dx.doi.org/10.1117/12.857701
http://dx.doi.org/10.3847/1538-3881/aa6346
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab2246
http://dx.doi.org/10.1038/nature07379


B.1. 略語集

Brunt, C. M., & Heyer, M. H. 2002, ApJ, 566, 276

Burns, R. A., Sugiyama, K., Hirota, T., et al. 2020, Nature Astronomy, 4, 506

Butler, B. J., & Bastian, T. S. 1999, in Astronomical Society of the Pacific Conference Series, Vol. 180, Synthesis

Imaging in Radio Astronomy II, ed. G. B. Taylor, C. L. Carilli, & R. A. Perley, 625

Butterfield, N. O., Chuss, D. T., Guerra, J. A., et al. 2023, arXiv e-prints, arXiv:2306.01681

Callanan, D., Longmore, S. N., Kruijssen, J. M. D., et al. 2021, MNRAS, 505, 4310

Caratti o Garatti, A., Stecklum, B., Weigelt, G., et al. 2016, A&A, 589, L4

Carlson, B., Pleasance, M., Gunaratne, T., & Vrcic, S. 2020, ALMA Memo 617

Carlstrom, J. E., Holder, G. P., & Reese, E. D. 2002, ARA&A, 40, 643

Casella, P., Maccarone, T. J., O’Brien, K., et al. 2010, MNRAS, 404, L21

Caselli, P. 2011, in The Molecular Universe, ed. J. Cernicharo & R. Bachiller, Vol. 280, 19

Casey, C. M. 2020, ApJ, 900, 68

Casey, C. M., Narayanan, D., & Cooray, A. 2014, Phys. Rep., 541, 45

Cashman, F. H., Fox, A. J., Wakker, B. P., et al. 2023, ApJ, 944, 65

Catalano, A., Ade, P., Aravena, M., et al. 2022, EPJ Web of Conferences, 257, 00010
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Öberg, K. I., & Bergin, E. A. 2021, Phys. Rep., 893, 1

Öberg, K. I., Guzmán, V. V., Walsh, C., et al. 2021, ApJS, 257, 1

Oesch, P. A., Brammer, G., van Dokkum, P. G., et al. 2016, ApJ, 819, 129

Offner, S. S. R., Bisbas, T. G., Bell, T. A., & Viti, S. 2014, MNRAS, 440, L81

O’Gorman, E., Harper, G. M., Ohnaka, K., et al. 2020, A&A, 638, A65

Oguri, M., Rusu, C. E., & Falco, E. E. 2014, MNRAS, 439, 2494

Oguri, M., Miyazaki, S., Li, X., et al. 2021, PASJ, 73, 817

Oh, S. P., & Haiman, Z. 2002, ApJ, 569, 558

Ohira, Y., Murase, K., & Yamazaki, R. 2010, A&A, 513, A17

Ohyama, Y., Taniguchi, Y., Iye, M., et al. 2002, PASJ, 54, 891

Oka, T., Hasegawa, T., Sato, F., et al. 2001, ApJ, 562, 348

Oka, T., Hasegawa, T., White, G. J., et al. 2008, PASJ, 60, 429

Oka, T., Mizuno, R., Miura, K., & Takekawa, S. 2016, ApJ, 816, L7

Oka, T., Onodera, Y., Nagai, M., et al. 2012, ApJS, 201, 14

Oka, T., Tsujimoto, S., Iwata, Y., Nomura, M., & Takekawa, S. 2017, Nature Astronomy, 1, 709

Oka, T., Uruno, A., Enokiya, R., et al. 2022, ApJS, 261, 13

356

http://dx.doi.org/10.1086/306401
http://dx.doi.org/10.1086/520621
http://dx.doi.org/10.1086/379011
http://dx.doi.org/10.1086/379011
http://dx.doi.org/10.1038/s41550-018-0380-9
http://dx.doi.org/10.1016/j.physrep.2020.09.004
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4365/ac1432
http://dx.doi.org/10.3847/0004-637X/819/2/129
http://dx.doi.org/10.1093/mnrasl/slu013
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/202037756
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu106
http://dx.doi.org/10.1093/pasj/psab047
http://dx.doi.org/10.1086/339393
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/200913495
http://dx.doi.org/10.1093/pasj/54.6.891
http://dx.doi.org/10.1086/322976
http://dx.doi.org/10.1093/pasj/60.3.429
http://dx.doi.org/10.3847/2041-8205/816/1/L7
http://dx.doi.org/10.1088/0067-0049/201/2/14
http://dx.doi.org/10.1038/s41550-017-0224-z
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4365/ac6bfc


付 録 B.

Okabe, N., Umetsu, K., Tamura, T., et al. 2016, MNRAS, 456, 4475

Okabe, N., Oguri, M., Akamatsu, H., et al. 2019, PASJ, 71, 79

Okabe, N., Dicker, S., Eckert, D., et al. 2021, MNRAS, 501, 1701

Okada, N., Matsumoto, T., Kondo, H., et al. 2020, in Society of Photo-Optical Instrumentation Engineers

(SPIE) Conference Series, Vol. 11453, Society of Photo-Optical Instrumentation Engineers (SPIE) Conference

Series, 1145349

Okada, Y., Requena-Torres, M. A., Güsten, R., et al. 2015, A&A, 580, A54
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Stanimirović, S., Murray, C. E., Lee, M.-Y., Heiles, C., & Miller, J. 2014, ApJ, 793, 132

Staniszewski, Z., Ade, P. A. R., Aird, K. A., et al. 2009, ApJ, 701, 32
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490, 3061

—. 2019b, MNRAS, 490, 3061

Veena, V. S., Riquelme, D., Kim, W. J., et al. 2023, A&A, 674, L15

Veilleux, S., Maiolino, R., Bolatto, A. D., & Aalto, S. 2020, A&A Rev., 28, 2

Velázquez, P. F., Dubner, G. M., Goss, W. M., & Green, A. J. 2002, AJ, 124, 2145

Venemans, B. P., Decarli, R., Walter, F., et al. 2018, ApJ, 866, 159

Vikaeus, A., Zackrisson, E., Schaerer, D., et al. 2022, MNRAS, 512, 3030

Vikhlinin, A., Kravtsov, A. V., Burenin, R. A., et al. 2009, ApJ, 692, 1060

Vikram, V., Lidz, A., & Jain, B. 2017, MNRAS, 467, 2315

Vito, F., Brandt, W. N., Bauer, F. E., et al. 2019, A&A, 628, L6

Volonteri, M., Madau, P., Quataert, E., & Rees, M. J. 2005, ApJ, 620, 69

Wada, K. 2012, ApJ, 758, 66

Wada, K., Baba, J., & Saitoh, T. R. 2011, ApJ, 735, 1

Waggoner, A. R., & Cleeves, L. I. 2022, ApJ, 928, 46

Wakelam, V., Castets, A., Ceccarelli, C., et al. 2004, A&A, 413, 609

Walch, S., Girichidis, P., Naab, T., et al. 2015, MNRAS, 454, 238

Walker, S., Simionescu, A., Nagai, D., et al. 2019, Space Sci. Rev., 215, 7

Walter, F., Decarli, R., Aravena, M., et al. 2016, ApJ, 833, 67

Wang, J.-W., Lai, S.-P., Eswaraiah, C., et al. 2019a, ApJ, 876, 42

Wang, R., Wagg, J., Carilli, C. L., et al. 2013, ApJ, 773, 44

Wang, T., Schreiber, C., Elbaz, D., et al. 2019b, Nature, 572, 211

Wang, W.-C., Hirashita, H., & Hou, K.-C. 2017, MNRAS, 465, 3475

376

http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz2736
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz2736
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz2736
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/202346702
http://dx.doi.org/10.1007/s00159-019-0121-9
http://dx.doi.org/10.1086/342936
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aadf35
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stac488
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/692/2/1060
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw3311
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201935924
http://dx.doi.org/10.1086/426858
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/758/1/66
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/735/1/1
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ac549f
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20031572
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv1975
http://dx.doi.org/10.1007/s11214-018-0572-8
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/833/1/67
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab13a2
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/773/1/44
http://dx.doi.org/10.1038/s41586-019-1452-4
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw2966


付 録 B.
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Zürcher, D., & More, S. 2019, ApJ, 874, 184

佐川 英夫. 2017, 天文月報, 110, 317

佐川 英夫, 青木 翔平, 前澤 裕之, 中川 広務, & 笠羽 康正. 2019, 遊星人, 28, 277

飯野 孝浩. 2022, 天文月報, 115, 296

380

http://dx.doi.org/10.1038/s41586-021-04286-5
http://dx.doi.org/10.1086/181613
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/728/1/54
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab08e8
https://www.asj.or.jp/geppou/archive_open/2017_110_05/110_317.pdf
http://dx.doi.org/10.14909/yuseijin.28.4_277
https://www.asj.or.jp/jp/activities/geppou/item/115-5_296.pdf

	第1章 LSTプロジェクトの全体像
	1.1 LST計画概要
	1.1.1 科学目標
	1.1.2 学術的意義
	1.1.3 我が国の先見性・独自性・創造性
	1.1.4 国内外の研究動向と当該構想の位置付け
	1.1.5 国際協力・国際共同
	1.1.6 これまでの準備状況
	1.1.7 設置サイト
	1.1.8 所要経費
	1.1.9 年次計画
	1.1.10 実施機関と実行体制
	1.1.11 共同利用体制
	1.1.12 期待される性能概要

	1.2 技術的挑戦の概要
	1.3 望遠鏡
	1.3.1 運用条件と要求性能
	1.3.2 コンセプト
	1.3.3 これまでの取り組みと今後の技術開発

	1.4 焦点面装置
	1.4.1 装置構成
	1.4.2 運用形態と焦点面の最適化
	1.4.3 共通技術
	1.4.4 直接検出器
	1.4.5 広視野多色カメラ
	1.4.6 超広帯域面分光器
	1.4.7 偏波計
	1.4.8 キャリブレーション
	1.4.9 ヘテロダイン受信機：超高分散分光器

	1.5 データ処理
	1.5.1 データフローと品質保証
	1.5.2 データ形式
	1.5.3 データサイズ
	1.5.4 データ解析
	1.5.5 データアーカイブ

	1.6 科学運用プラン
	1.6.1 コンセプト
	1.6.2 立ち上げフェーズ
	1.6.3 運用フェーズ
	1.6.4 観測プログラム
	1.6.5 観測提案からデータ配布まで

	1.7 沿革と国際協力
	1.7.1 LST構想の立案から現在までの経緯
	1.7.2 世界的な動向
	1.7.3 AtLAST計画との連携について
	1.7.4 台湾との連携について

	1.8 執筆者一覧

	第2章 初期宇宙における銀河の形成
	2.1 この分野の現状と未解決問題の概要
	2.1.1 暗黒宇宙の夜明けと初代銀河の形成
	2.1.2 初期宇宙での環境効果
	2.1.3 初期宇宙での銀河の性質

	2.2 期待される成果の全体像
	2.3 謝辞

	第3章 宇宙の大規模構造と観測的宇宙論
	3.1 この分野の現状と未解決問題の概要
	3.1.1 大規模構造観測における現状と課題
	3.1.2 スニヤエフ・ゼルドビッチ効果
	3.1.3 スニヤエフ・ゼルドビッチ効果観測の現状とその課題

	3.2 LSTによるスニヤエフ・ゼルドビッチ効果観測で切り開く銀河団サイエンス
	3.2.1 高角度分解能を用いた銀河団ガスの研究
	3.2.2 運動学的スニヤエフ・ゼルドビッチ効果を用いた銀河団プラズマ運動学
	3.2.3 相対論的スニヤエフ・ゼルドビッチ効果を用いた銀河団の温度推定
	3.2.4 スニヤエフ・ゼルドビッチ効果の偏光観測で迫る宇宙物理
	3.2.5 多波長観測とのシナジー

	3.3 LSTによるサーベイを通じたサイエンスケース
	3.3.1 熱的スニヤエフ・ゼルドビッチ効果による質量関数構築
	3.3.2 高解像度熱的スニヤエフ・ゼルドビッチ効果パワースペクトル
	3.3.3 多波長観測とのシナジー

	3.4 LSTによるCMB観測で期待されるサイエンスケース
	3.4.1 Cosmic Microwave Background (CMB)
	3.4.2 CMB観測の現状と課題
	3.4.3 LSTによるサーベイを通じたCMBサイエンスケース
	3.4.4 より大規模なサーベイで可能なCMBサイエンスケース

	3.5 観測装置への要求
	3.6 執筆者一覧
	3.7 謝辞

	第4章 超巨大ブラックホールと活動銀河中心核
	4.1 この分野の現状と未解決問題の概要
	4.2 超巨大ブラックホールと銀河の共進化
	4.2.1 宇宙再電離期におけるクエーサー前駆体の探査
	4.2.2 銀河形成期におけるAGN母銀河のダスト
	4.2.3 銀河BH共進化と環境依存性
	4.2.4 平均的なスピンパラメータの制限

	4.3 近傍・局所宇宙におけるブラックホール
	4.3.1 AGN で見られるミリ波超過成分
	4.3.2 時間変動から探るダストに埋もれた近傍 AGN の探査
	4.3.3 Changing-look AGN に同期したミリ波放射
	4.3.4 シンクロトロン自己吸収をもちいたブレーザー放射領域と磁場の決定
	4.3.5 X線連星を用いたジェット構造・ガス降着--ジェット噴出の関係性の理解
	4.3.6 LSTを用いたミリ波・サブミリ波VLBI観測による近傍ブラックホール探査
	4.3.7 分子雲に着目した中間質量ブラックホールの探査
	4.3.8 浮遊巨大ブラックホール

	4.4 期待される成果の全体像

	第5章 銀河系における星間物質と星形成
	5.1 この分野の現状と未解決問題の概要
	5.2 分子雲
	5.2.1 銀河系内の分子雲の分布と性質
	5.2.2 分子雲の全体的性質（100-10pcスケール）
	5.2.3 分子雲の形成と進化
	5.2.4 分子雲中の高密度構造形成
	5.2.5 分子雲中の高密度構造の性質
	5.2.6 分子雲の破壊（星形成フィードバック）
	5.2.7 星団形成
	5.2.8 分子雲衝突
	5.2.9 異なる環境の分子雲1. 銀河系中心
	5.2.10 異なる環境の分子雲2. 高銀緯分子雲
	5.2.11 異なる環境の分子雲3. 大小マゼラン雲

	5.3 分子雲コアから原始星・原始惑星円盤へ
	5.3.1 分子雲コアの構造と進化
	5.3.2 分子雲コアの質量関数と星の初期質量関数
	5.3.3 エンベロープから原始惑星系円盤へ
	5.3.4 星・円盤形成とダスト進化
	5.3.5 大質量星形成

	5.4 星の進化の最終段階と星間物質
	5.4.1 赤色超巨星の周囲の物質
	5.4.2 超新星爆発におけるダストの形成と破壊
	5.4.3 超新星爆発と星間物質の相互作用

	5.5 高エネルギー現象と星間物質
	5.5.1 超新星残骸における宇宙線加速
	5.5.2 星形成過程と高エネルギー現象

	5.6 「銀河(系)中心が駆動する物質・エネルギー循環論」へ
	5.6.1 物質循環仮説とLSTの役割
	5.6.2 提案する研究の全体像：CMZに着目する理由
	5.6.3 CMZにおけるガス質量の出入りの式(5.1)の各項
	5.6.4 「銀河の中心が駆動する物質・エネルギー循環論」構築の意義とLSTに求められる性能

	5.7 まとめ：銀河系における星形成パラダイムの統合 - 期待される成果の全体像
	5.8 謝辞

	第6章 太陽系
	6.1 この分野の現状と未解決問題の概要
	6.1.1 太陽系内天体の観測的研究の現状
	6.1.2 ALMAとLST：測器パラメータの違い

	6.2 惑星の大気・表層環境
	6.2.1 惑星大気研究におけるミリ波・サブミリ波観測の意義
	6.2.2 金星大気における長期時間変動
	6.2.3 惑星大気における突発現象
	6.2.4 超広帯域分光器による巨大惑星大気の上部対流圏の観測
	6.2.5 大口径単一鏡の必要性

	6.3 彗星の高頻度・高感度分光観測による原始太陽系環境の解明
	6.3.1 LSTの高空間分解能観測がもたらす, 高精度・高効率分光観測
	6.3.2 ラインサーベイ観測による微量分子組成比の導出
	6.3.3 高空間分解能を活かしたコマ内化学反応プロセスの解明と, 光赤外観測とのシナジー
	6.3.4 彗星同位体比導出による原始太陽系環境の解明
	6.3.5 彗星のタイムドメイン観測の重要性


	第7章 星間化学
	7.1 この分野の現状とLSTへの期待
	7.2 個別サイエンスケースの詳細
	7.2.1 分子雲におけるミッシングエレメントの探査
	7.2.2 小質量原始星エンベロープの化学的多様性と時間変動
	7.2.3 星形成領域におけるマイナー分子種の高感度観測
	7.2.4 大質量星形成領域の化学的多様性
	7.2.5 赤外線暗黒星雲(IRDC)の分光モニタリング
	7.2.6 銀河系内分子雲の広域・多輝線マッピング
	7.2.7 銀河系内の同位体組成分布
	7.2.8 銀河系外縁部の分子雲探査
	7.2.9 銀河系外縁部の星間化学
	7.2.10 マゼラン雲の星形成領域の星間化学
	7.2.11 CO同位体置換種を用いた銀河における星の初期質量関数の推定
	7.2.12 星間化学の近傍銀河における分子雲の進化および星形成の研究への応用

	7.3 期待される成果の全体像

	付 録A  
	A.1 超高分散分光器（ヘテロダイン受信機）の感度計算ツール
	A.2 マッピング観測のシミュレーション
	A.2.1 擬似観測について
	A.2.2 結果
	A.2.3 擬似観測に基づく, LSTに要求する仕様
	A.2.4 このシミュレーションの課題


	付 録B  
	B.1 略語集




