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論文要旨 

星形成過程を明らかにするためには、その星が生まれる場所である分子雲の観測が重

要となる。特に星形成過程の中で重要な要素の一つが、分子雲における磁場の影響であ

る。分子雲内の磁場強度によって、星形成過程に大きな違いが出る。この磁場強度を測

定するために適しているのがゼーマン効果の観測である。しかし、ゼーマン効果を捉え

るためには、極めて弱い強度変動を測定する必要があり、その為の好適な候補天体を見

つけることが重要である。この好適な候補天体の条件として、輝線強度が強く(𝑇A,peak
∗ ≳

1[K])、線幅が狭い(∆𝑣 ≲ 0.5[km/s])天体である必要がある。 

そのような背景の元、我々は Aquila Rift、L1689 における CCS のマッピング観

測を、新受信機 Z45 を用いて行った。この 2 領域は星形成初期の領域を含み、ダスト

が豊富に存在する領域である。次に、CCS は化学的進化が若い分子雲に豊富に存在す

る分子で、ダスト連続波が弱い所でも明るい可能性があり、原始星が付随していない低

温・高密度領域のトレーサーになり得る。加えて、超微細構造を持たず、磁気モーメン

トも大きいという特徴を持つため、ゼーマン効果による比較的大きい周波数分裂を示す。

しかしこれまでの観測では、ダスト放射が強く星形成が進んだ領域のみがカバーされて

おり、ダスト放射が弱く原始星が付随しない星形成前段階での観測がほとんどなされて

いなかった。そこで本観測では、上記の領域の中でもある程度ダストの密度が高いもの

の、星形成が進んでいない領域について観測を行った。 

その結果、Aquila Rift で CCS を広範囲において検出した。その後、同領域内で

23 個のコアを同定し、物理量（光学的厚み、柱密度、LTE 質量、ビリアル質量）を導

出した。この解析の結果、これらのコアは光学的に薄く、柱密度は 1014[cm−2] のオー

ダーで、星形成前のクランプである  pre-cluster clump での値である 1 ×

1014[cm−2] (Nakamura et al. 2014)と同程度であることが明らかになった。 

次に、LTE 質量とビリアル質量を導出し、それらの比をとったビリアル比を導出

した。この結果として、23 個中 22 個のコアが重力的に束縛されていると推定された。 

以上の解析から、今後のゼーマン効果の観測に適したコアの発見に成功した。また、

全 て の コ ア が 典 型 的 な 星 形 成 コ ア と 同 等 の 物 理 量 ( 𝑁CCS~1014[cm−2]、

𝑁H2
~1022[cm−2]、𝑀LTE = 1~50[𝑀⨀])を示し、そのほとんどのコアで将来的に星形成を

行う可能性があることが分かった。 
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第 1 章 研究背景 

宇宙空間にはダストやガス(主に分子)が集まってできた分子雲と呼ばれる領域が多

数存在する。この分子雲内でガスやダストが重力収縮することによって、星が形成さ

れる。この重力収縮する際に重要な要素となるのが、磁場である。しかし、この磁場

が重力収縮に対して及ぼす影響について分かっていないことも多く、星形成過程を解

明するうえで磁場の役割の解明は重要な課題の一つである。ここでは、星形成過程に

関する理解の現状とその中での磁場の果たしうる役割、及び磁場の測定方法について

説明し、最後に磁場の測定で対象になり得る分子について説明する。 

1.1 星形成理論 

星は宇宙空間に存在するガスが重力的に収縮することで形成されると考えられてい

る。水素原子個数密度𝑛H が~102−3[cm-3] 程度になると水素分子が形成され、その領

域は分子雲(>10[pc])と呼ばれる。多くの分子雲は自己重力と内部の乱流圧によって平

衡状態にあると考えられている。分子雲の進化が更に進み、𝑛H2
~104[cm-3] 程度の領

域ができると、その領域を分子雲クランプ(~1[pc])と呼ぶ。その後さらに高密度になり

𝑛H2
~105[cm-3]となると分子雲コア(~0.1[pc])と呼ばれる領域となる。この分子雲コア

から星が生まれると考えられている。現在分かっている星形成のシナリオの概略は以

下である。 

（1） 分子雲の一部が収縮をし、その結果として分子雲クランプが形成される。 

（2） 分子雲クランプがさらに収縮し、高密度な分子雲コアが形成される。特に、ま

だ内部に星が形成されていないコアを星なしコア(Starless- Core)と呼ぶ。 

（3） 分子雲コアが重力的に不安定になり、自由落下的な収縮である動的収縮を始め

る。それにより、中心に静水圧平衡の原始星が形成される。 

（4） 質量降着により原始星の中心の密度がさらに高くなり、前主系列星の T タウ

リ型星を経て、やがて星の中心領域で核融合反応を起こすようになり、主系列

星へと進化していく。 

(1)~(4)のシナリオの概略図を図 1.1 に示す。 
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（1）       （2）        （3） 原始星     （4） 

                                  

     

                動的収縮 

 

 10pc         1pc         1000AU                 100AU 

 図 1.1 分子雲コアから T タウリ型星へ進化する過程を表した概略図 

1.1.1 pre-stellar core 

 分子雲の中でも星がなく密度が周囲に比べて比較的高い(~105[cm-3]) 星なしコアを

pre-stellar core と呼ぶ。pre-stellar core は星形成直前段階の天体であると考えられて

いる。 これが重力収縮(collapse)を起こすことで原始星が作られる。この重力収縮の

原因として考えられているのが、重力不安定である。この重力不安定を説明する上

で、コアの自己重力と内部の磁場や乱流による圧力との関係性が重要となるが、それ

については 1.2 節で述べる。 

 

1.1.2 分子雲コアから原始星への進化 

 分子雲コアが動的な重力収縮をし、その中心密度が~5 × 1010[cm−3]になると、その

領域は断熱的となり、ほぼ力学平衡状態のガス球が出来る。これが原始星コアであ

る。最初に形成される原始星コアは first core と呼ばれ、温度は 1000[K]、半径は

1[AU]、質量は 0.01[M⨀]程度である。また、分子雲コアから星に至るまでのタイムス

ケールは 106-7 [yr] であるのに対して、first core として存在できる時間は 103-4 [yr] 

と非常に短い。コアは準静的に収縮するとともにその温度も上昇し、約 2000[K]にな

ると水素分子が解離を始める。これは吸熱過程であるために水素分子ガスの圧力は下

がり、平衡状態が破れて再び動的な収縮が始まる。この収縮を second collapse と呼

ぶ。2 度目の崩壊を経て、解離した水素は完全電離した状態となり、再び平衡状態の

コアを形成する。これが second core である。second core の中心温度は 4000[K]で、

中心密度は 1016[cm-3]、半径は太陽半径の数倍、質量は 0.01[M⨀]程度である。このコ

アに引き続き星周ガスが降着し、原始星の質量が増加する。これが主質量降着期であ

T タウリ型星 
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る。主質量降着期を終えた星は、その後、準星的収縮を続け、重力エネルギーを解放

する。この収縮を原始星段階の動的収縮と区別して、前主系列収縮と呼ばれる。前主

系列収縮期にあると考えられている星が T タウリ型星である。一方、これらの段階は

そのエネルギースペクトルの分布によって Class0~ClassⅢで分類されている。各 Class

の定義は次のようである。 

 Class0：この段階での原始星は、自身の自己重力エネルギーを熱として放出するこ

とで光っている。そのため、サブミリ波からミリ波以上の長波長でのみ観測される。

原始星の周囲は分子雲コアの名残であるガスやダスト（エンベロープ）が取り囲んで

いる。このエンベロープのサイズは、数千[AU]である。エンベロープから原始星へ向

かって質量が降着している。このとき、エンベロープや原始星は回転しており、角運

動量を持っている。質量が降着する際に原始星で増加する角運動量を持ち去るよう

に、回転軸に沿った質量放出（双極分子流）が発生している。 

 

ClassⅠ：系の回転と原始星に向かう質量降着により、回転面にガスやダストででき

た円盤（原始星円盤）ができる。そのため、減光の少ないサブミリ波や遠赤外線でのみ

観測される。また、双極分子流によりエンベロープが散逸される。 

 

ClassⅡ：原始星や原始星円盤に向かう質量降着が収まり、エンベロープが散逸した

段階。この段階での前主系列星を T タウリ型星と呼び、赤外線や可視光で観測される。

また、ここでの原始星円盤を原始惑星系円盤と呼ぶ。原始惑星系円盤のサイズは、数百

AU ある。 

 

ClassⅢ：星の温度が上昇し核融合反応が始まる直前の段階。中心星からの放射によ

り、原始惑星系円盤が徐々に散逸していく。 

前主系列星の進化モデルの概略図を図 1.2 に示す。 
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 図 1.2a Class0                図 1.2b ClassⅠ 

 

 

 

 

図 1.2c ClassⅡ             図 1.2.d ClassⅢ 

 

図 1.2 前主系列星の進化モデルの概略図(Dauphas & Chaussidon 2011) 

 

1.2 分子雲での磁場の効果 

 分子雲コアの自己重力は主に、内部の熱運動や磁場による磁気圧、乱流による圧力に

よって支えられている。特に、磁場は分子雲がどのくらいのタイムスケールで収縮が行

われ、星形成が進んでいくのかを解明するうえで、非常に重要な要素となる。                     

そのため、分子雲の磁場強度を正確に測定することは、星形成研究の今後の課題でもあ            
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る。まずは、現在分かっている分子雲での磁場の効果について述べる。 

1.2.1 磁場の凍結  

分子雲は主に電気的に中性な水素原子とヘリウム原子（以後、中性ガスと呼ぶ）で構

成される。しかし、宇宙線の衝突により中性ガスが弱電離し、荷電粒子が生成され

る。磁場の力は中性ガスに直接作用しないが、この荷電粒子との衝突を通じて、間接

的に力を与える。このようにして、磁場と中性ガスが深く結びつき、図 1.3 のように

一体となって動くようになることを磁場の凍結という。 

B 

 

              中性ガス        磁気張力 

 

                  

 

図 1.3 磁場の凍結 

このように分子雲が収縮すると、それに伴って磁場も曲げられながら、中心に集まる。

その時に曲げられた磁場には元に戻ろうとする働きが現れ、磁場の方向に垂直な力がか

かる。この力が磁気張力であり、この力は収縮を妨げる効果がある。そのため、収縮が

進むためには、分子雲内の磁場が散逸する必要がある。この磁場散逸機構が双極性拡散

である。次のこの双極性拡散について説明する。まず、分子雲中で水素分子などの中性

粒子成分についてのマクロな運動を記述する運動方程式は 

𝑑𝒗𝐧

𝑑𝑡
= −

∇𝑃n

𝜌n
− ∇𝜑 − 𝐴𝜌i(𝒗n − 𝒗i).         (1.1) 

で表せる。ここで添え字の n、i はそれぞれ、中性粒子、荷電粒子についての物理量を

示し、𝜑は重力ポテンシャルである。最後の項は中性粒子と荷電粒子の衝突によって中

性粒子が感じる摩擦項である。荷電粒子成分についての運動方程式では、磁場から受け

るローレンツ力(𝑱 × 𝑩)が加わり、 

𝑑𝒗𝑖

𝑑𝑡
= −

∇𝑃𝑖

𝜌𝑖
− ∇𝜑 +

1

4𝜋𝜌𝑖
(∇ × 𝑩) × 𝑩 − A𝜌n(𝒗i − 𝒗n).     (1.2) 
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である。密度の大きな分子雲において、粒子は頻繁に衝突しているため、摩擦項が大き

な値となる。特に、荷電粒子の運動方程式においては、慣性項、圧力項、重力項は摩擦

項に比べて小さいため、無視すると式(1.2)は次のように近似できる。 

A𝜌n(𝒗i − 𝒗n) =
1

4𝜋𝜌𝑖
(∇ × 𝑩) × 𝑩.         (1.3) 

この式を式(1.1)に代入すると 

𝑑𝒗n

𝑑𝑡
= − −

∇𝑃𝑖

𝜌𝑖
− ∇𝜑 +

1

4𝜋𝜌𝑖
(∇ × 𝑩) × 𝑩.          (1.4) 

となる。 

これは中性粒子があたかも完全電離のプラズマのように振る舞うという電磁流体力学

的方程式になっている。ただ、実際には荷電粒子と中性粒子は完全に結合しているわけ

ではなく、それらの相対速度は式(1.3)から 

|𝒗i − 𝒗n| =
|(∇×𝑩)×𝑩|

4𝜋𝐴𝜌𝑛𝜌𝑖
.           (1.5) 

と見積もることが出来る。従って、荷電粒子は磁場に凍結している場合でも、磁場は中

性粒子に対して相対的にすり抜けていくことになる。この現象を双極性拡散と呼ぶ。 

 

1.2.2 磁場を考慮したビリアル定理 

 球対称の雲の平衡状態を記述したものをビリアル定理という。基本的なビリアル定理

の式は次のように表される。 

1

2

𝑑2I 

𝑑𝑡2
=

1

4𝜋
∫ (𝒓 ∙ 𝑩)𝑩 ∙ 𝑑𝑺 − ∫ (𝑝 + 𝐵2

8𝜋
)𝒓 ∙ 𝑑𝑺 + 2𝒦

𝑆
+ 2ℐ + ℳ + 𝒲

𝑆 
.  (1.6) 

ここで、各項は以下を表す。 

Ⅰ: 一般化された慣性モーメント  

𝒦：運動エネルギー（乱流・回転等の巨視的な運動） 

ℐ：熱エネルギー ℳ：磁場エネルギー 𝒲：系の重力エネルギー 

1

4𝜋
∫ (𝒓 ∙ 𝑩)𝑩 ∙ 𝑑𝑺

𝑆 
：雲表面における磁場の屈折の項   
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− ∫ (𝑝 + 𝐵2

8𝜋
)𝒓 ∙ 𝑑𝑺

𝑆
：雲の内圧と外圧 

ここで磁場のみの影響を考えるため、乱流や熱的圧力を無視する。また、磁場の寄与

は磁気エネルギーのみを考え、ガス密度 ρ と磁束密度 B は分子雲で一定とする。これ

らから式(1.6)は以下のようになる。 

1

2

𝑑2I 

𝑑𝑡2
=

1

4𝜋
∫ (𝒓 ∙ 𝑩)𝑩 ∙ 𝑑𝑺 − ∫ (𝑝 + 𝐵2

8𝜋
)𝒓 ∙ 𝑑𝑺 +

𝑆
ℳ + 𝒲.

𝑆 
    (1.7) 

このとき、雲の重力エネルギーは 

𝒲 =
1

2
∫ 𝜌𝜑

𝑅

0
4𝜋𝑟2𝑑𝑟,                (1.8) 

R は雲の半径で、𝑟 < 𝑅において重力ポテンシャル𝜑 = −
2𝜋

3
Gρ(3𝑅2 − 𝑟2)より、 

𝒲 =
1

2
∫ 𝜌𝜑

𝑅

0
4𝜋𝑟2dr = − ∫

4𝜋2

3
𝐺𝜌2(3𝑅2𝑟2 − 𝑟4)𝑑𝑟

𝑅

0
= −

3

5

𝐺𝑀2

𝑅
.   (1.9) 

また、磁場エネルギーℳは 

ℳ = ∫
𝐵2

𝜇0
𝑑𝑉 =

4𝜋𝑅3

3

𝐵2

𝜇0
=

4𝛷2

3𝜋𝜇0𝑅
.        (1.10) 

ここで、𝛷は磁束で𝛷 = 𝜋𝑅𝐵2である。 

式(1.7)において、𝑣 = 0として、
1

2

𝑑2I 

𝑑𝑡2
= 0の時に雲が力学平衡に相当する。そのため

にはℳ + 𝒲は正である必要がある。従って、分子雲の自己重力と磁場がちょうど釣り

合う質量である臨界質量 Mcrは式(1.9)、式(1.10)を用いて、 

ℳ + 𝒲 = −
3

5

𝐺𝑀cr
2

𝑅
+

4𝛷2

3𝜋𝜇0𝑅
= 0,             (1.11) 

の関係から、 

𝑀cr =
2√5

3√𝜋𝜇0𝐺
𝛷.             (1.12) 
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と表される。式(1.12)から臨界質量 Mcrは分子雲の半径には依存せず、磁束のみによっ

て決まる。そのため、初期に磁場で支えられた分子雲は、雲を貫く磁束が減少しない

限り、力学的に安定で収縮しない。 

1.2.3 臨界質量と重力収縮過程の関連 

分子雲は 1.2.2 節で求めた臨界質量 Mcrと実際の雲の質量の大小関係で収縮過程が異

なる。臨界質量と雲の質量の関係は次の 2 つに分けられ、それによる収縮過程を次に

示す。 

① 𝑀 < 𝑀cr（磁気的に亜臨界）：分子雲が磁場によって力学的に安定な状態 

 双極性拡散によって雲を貫く磁束が減り、臨界質量が減少することで、ゆっくりと

収縮する。その後さらに磁束が抜け、臨界質量が雲質量よりさらに小さくなると、力

学的平衡が保てず、中心部分で超臨界状態となり動的収縮を始める。 

 

  

図 1.4 磁気的に亜臨界な状態での雲の収縮過程 

② 𝑀 > 𝑀cr（磁気的に超臨界）：重力的に不安定な状態 

磁場は分子雲を完全に支えることはできず、収縮を妨げるその他の効果も十分に小さ

ければ、直ちに動的に収縮する。 

 

図 1.5 磁気的に超臨界な状態での雲の収縮過程 

準静的収縮 動的収縮 

動的収縮 
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このように磁場が雲の収縮過程に大きく関わっており、今までもあらゆる方法で分子雲

の磁場が観測されてきた。具体的な観測方法は 1.3 節で説明する。図 1.6 は縦軸が分子

雲の磁場強度、横軸が水素の柱密度を表した対数グラフである。この図から、ほとんど

の分子雲は磁気的に超臨界であることがわかる。ただ、それでも臨界値(𝛷 𝑀⁄ = 1)に近

いことから、分子雲は磁気的に亜臨界な状態の分子雲でも臨界状態に近く、磁場は分子

雲を支えられるかどうかの瀬戸際にある。 

 

 

 

 

 

                                                                                      

 

 

 図 1.6 磁場強度と柱密度を比較したグラフ(MacLow 2004) 

 

1.3 磁場の観測方法 

これまで、星間磁場は分子雲の力学的な運動において重要な要素であることを述べ

てきた。ただ、それだけではなく星間磁場は星間物質の物理において本質的な役割を

持つ。例えば銀河系円盤では磁場に捕えられた高エネルギー荷電粒子の圧力と磁気圧

が粒子の運動によるガス圧に加わり、これが重力とバランスをとることで円盤の鉛直

方向の物質分布を決めている。また、銀河系や HⅠ雲や、分子雲、分子雲コア、星周

領域などの領域で様々な大きさの磁場が存在する事が知られている。 

 ここでは、主に磁場の方向を観測する星間偏光観測(1.3.1 節)と磁場の強度を観測す

るゼーマン効果の観測(1.3.2 節)について述べる。 

 

lo
g𝐵

lo
s
(μ

G
) 

21        22        23        24  

log𝑁H2
(cm−2) 
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1.3.1 星間ダスト偏光観測 

星間偏光は、星間物質中にある星間ダストが何らかの原因で整列を受けて、背景に

ある天体からの光がその媒質中を通過する際に選択的吸収・放射をするために生じ

る。これを観測することによって磁場の方向が分かる。具体的なシナリオは次の通り

である。                                      

①星間ダストの形として非球対称の回転楕円体を考える 

ｂ：短軸   ｚ     ｘ    

 

                   ｙ 

      図 1.7 星間ダストの模式図 

a：長軸 

② ダストの長軸が磁場に垂直な向きで短軸が磁場に平行になるように整列する

（Davis-Greenstein 理論:Appendix A 参照）。減光による偏光は電磁波の長軸方向

の成分が減光（吸収・散乱）されることにより、短軸方向（磁場に平行）に部分直

線偏光された光が届く。放射による偏光は、ダストから長軸方向の成分の電磁波が

放射されることで、長軸方向（磁場に垂直）に部分直線偏光された光が届く。 

 

 

 

 

 

図 1.8 星間偏光を表した概略図 

減光による偏光を受けた後の電磁波は主に可視光~近赤外、放射による偏光を受けた電

磁波は遠赤外で観測される。そのため、観測された波長と偏光ベクトルの方向からそ

のまま天球上に射影した磁場の方向が分かる。 

 

無偏光の電磁波 

放射による偏光の成分 

減光による偏光の成分 

電磁波の進行方向 

B 

B 

y 
z 
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1.3.2 ゼーマン効果の観測 

ゼーマン効果は天体磁場強度の直接測定を可能にした画期的な観測方法である。こ

れまで HⅠ輝線や CCS 輝線、OH メーザー、水メーザー等で観測され、星間磁場が測

定されてきた。次にゼーマン効果の原理について述べる。 

１．正常ゼーマン効果（水素原子） 

ゼーマン効果の原理を簡単に説明すると原子、分子がエネルギー準位間の遷移輝

線・吸収線を形成する際、磁場がないときは単一成分のスペクトル線を示していたも

のが、磁場により磁気モーメント方向の縮退がとけて複数の成分に分裂し、それぞれ

左旋円偏波、右旋円偏波を放射する現象である。これは、原子・分子の定常状態や励

起状態が磁気モーメントを持つため、磁場がないときに方位量子数𝑙の定常状態が2𝑙 +

1重に縮退していたものが、磁場をかけると磁気モーメント方向の縮退がとけ、0 次の

エネルギーEn を中心として間隔βで等間隔に並んだ2𝑙 + 1本の準位に分裂するからで

ある。しかし、磁気量子数𝑚𝑙の変化は∆𝑚𝑙 = 0, ±1に制限されているので、𝑙の異なる

遷移から生じるスペクトル線は 3 本にしか分かれない。これを正常ゼーマン効果と呼

び、これら 3 つのスペクトル線の振動数は図 1.9 のとおりである。 

 

図 1.9 正常ゼーマン効果の模式図。左が磁場の無い場合で右が磁場のある場合(シリーズ現

代の天文学 6 巻 星間物質と星形成)  
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２．CCS のゼーマン効果(Shinnaga&Yamamoto 2000 参照) 

ここでは、本研究の対象分子である CCS のゼーマン効果について説明する。まず、

CCS は Σ
−3
の電子基底状態を持つ常磁性の遊離基分子である。そのため、各回転準位

レベルは 3 つのスピン状態（S=-1,0,+1）に分かれる。回転角運動量を N とすると全

角運動量 J は 

                 𝑱=𝑵+𝑺.              (1.13) 

ここで S=-1,0,+1 をとるので J は次の 3 つをとる。 

               𝐽=𝑁‐1 ,𝑁 ,𝑁+1.           (1.14) 

また、電子基底状態が Σ
−3
にある直線分子のハミルトニアンは次のように表される。 

ℋ = ℋ𝑟𝑜𝑡 + ℋspin−rot + ℋspin−spin.      (1.15) 

ℋrotは分子の回転のハミルトニアンで 

ℋrot = 𝑵2(𝐵―𝐷𝑵2).          (1.16) 

である。ここで、B は回転定数で、D は回転変形定数である。 

ℋspin−rotは遠心力によるひずみの効果を考慮したスピン回転のハミルトニアンで 

 ℋspin−rot = 𝑵・𝑺(𝛾―𝛾𝐷 𝑵𝟐).        (1.17) 

である。ℋspin−spinは 2 つの電子スピンの磁気双極子モーメントによるスピン-スピン

相互作用のハミルトニアンで 

ℋspin−spin =
2

3
λ(3𝑆𝑧

2 − 𝑺2) +
1

3
𝜆𝐷[3𝑆𝑍

2 − 𝑺𝟐]𝑵2 + 𝑵2(3𝑆𝑍
2 − 𝑺2).  (1.18) 

である。次にスピン分裂による分子の回転の効果には次の 2 つのタイプがある。 

① Hund の結合型(a)：分子の軸（核間軸）に対するスピン－軌道結合は大きく、核の

回転と電子運動の結合は非常に小さい場合に生じる。 

② Hund の結合型(b)：スピンと分子の軸との結合が非常に弱く、スピンが分子の回転

軸と結合する場合に生じる。 
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CCS の場合はこれらの結合型の中間にあたる。そのため、ここでは Hund の結合型(b)

の基底関数系の[𝚿(𝐽𝑁)]を使って、ハミルトニアンの行列要素は 

〈𝚿(𝑱𝑵=𝑱−𝟏)|ℋ|𝚿(𝑱𝑵=𝑱−𝟏)〉 = 

𝐵𝑱(𝑱 − 1) − D𝑱𝟐(𝑱 − 1)2 + 𝛾(𝑱 − 1) + 𝛾𝐷𝑱(𝑱 − 1)𝟐 

+ (
2

3
−

2𝑱

2𝑱+1
) [𝜆 + 𝜆𝐷𝑱(𝑱 − 1)],     (1.19) 

〈𝚿(𝑱𝑵=𝑱)|ℋ|𝚿(𝑱𝑵=𝑱)〉 = 

𝐵𝑱(𝑱 + 1) − 𝐷𝑱𝟐(𝑱 + 1)2 − [𝛾 + 𝛾𝐷𝑱(𝑱 + 1)] +
2

3
[𝜆 + 𝜆𝐷𝑱(𝑱 + 1)],    (1.20) 

⟨𝚿(𝑱𝑵=𝑱+𝟏)|ℋ|𝚿(𝑱𝑵=𝑱+𝟏)⟩ = 𝐵(𝑱 + 1)(𝑱 + 2) − D(𝑱 + 1)2(𝑱 + 2)2 

−[𝛾(𝑱 + 2) + 𝛾𝐷(𝑱 + 1)(𝑱 + 2)2] + [
2

3
−

2(𝑱+1)

2𝑱+1
] [𝜆 + 𝜆𝐷(𝑱 + 1)(𝑱 + 2)],   (1.21) 

⟨𝚿(𝑱𝑵=𝑱+𝟏)|ℋ|𝚿(𝑱𝑵=𝑱−𝟏)⟩ 

= ⟨𝚿(𝑱𝑵=𝑱−𝟏)|ℋ|𝚿(𝑱𝑵=𝑱+𝟏)⟩＝
2√𝑱(𝑱+1)

2(𝑱+1)
[𝜆 + 𝜆𝐷(𝑱𝟐 + 𝑱 + 1)].    (1.22) 

となる。 

スピン-スピン相互作用のための非対角な項(式 1.22)より、𝐹1(𝑵 = 𝑱 − 1)準位と𝐹3(𝑵 =

𝑱 + 1)準位は互いに混ざり合っている。そのため、𝐹1準位の真の波動関数は Hund の結

合型(b)の基底関数系[𝚿(𝑱𝑵)]での𝐹1準位と𝐹3準位の線形結合により、次のように表され

る。 

𝚽(𝑱𝑵=𝑱−𝟏) = 𝑷𝚿(𝑱𝑵=𝑱−𝟏)+𝚀𝚿(𝑱𝑵=𝑱−𝟏).      (1.23) 

ここで、P と𝚀は固有ベクトルである。 

この式(1.23)から𝐹1準位のゼーマンエネルギーは次のように表される。 

𝑉𝑍 = ⟨𝚽(𝑱𝑵=𝑱−𝟏)|ℋ𝑍|𝚽(𝑱𝑵=𝑱−𝟏)⟩ = 

𝑷𝟐⟨𝚿(𝑱𝑵=𝑱−𝟏)|ℋ𝑍|𝚿(𝑱𝑵=𝑱−𝟏)⟩ + ⟨𝚿(𝑱𝑵=𝑱−𝟏)|ℋ𝑍|𝑱𝑵=𝑱−𝟏⟩.   (1.24) 

ここで、ℋ𝑍はゼーマンハミルトニアンであり、Hund の結合型(b)でのゼーマンハミル

トニアンの行列要素は 
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⟨𝚿 (𝑱𝑵=𝑱−𝟏) |ℋ𝑍|𝚿 (𝑱𝑵=𝑱−𝟏)⟩ = 𝑔𝑠𝜇𝐵𝐵0𝑀𝑱
1

𝑁+1
,       (1.25) 

⟨𝚿 (𝑱𝑵=𝑱+𝟏) |ℋ𝑍|𝚿 (𝑱𝑵=𝑱+𝟏)⟩ = −𝑔𝑠𝜇𝐵𝐵0𝑀𝑱
1

𝑁
.       (1.26) 

である。ここで、𝑔𝑠は自由電子のスピン g 因子で𝑔𝑠 = 2.00232、𝜇𝐵はボーア磁子で𝜇𝐵 =

1.3996[Hz 𝜇𝐺−1]、𝐵0は外部の磁場強度を表す。これらの式(1.25)(1.26)から CCS の基底

状態からのゼーマン分裂を表す式は 

𝐸 = 𝐸0 + 𝑔𝐽𝜇𝐵𝐵0𝑀𝑱.          (1.27) 

であり、𝐸0は基底状態でのエネルギーである。𝑔𝐽は式(1.24),(1.25),(1.26)と固有ベクト

ル P、𝚀から求められる。𝑀𝑱は角運動量の回転軸への射影量である。  

また、ゼーマン効果による周波数のずれは次のように表される。 

∆ν =
𝐸−𝐸0

ℎ
.             (1.28) 

図 1.10 に外部磁場を 100μG とした、𝐽𝑁 = 43 − 32遷移での∆M = ±1のゼーマン分裂を

表した。 

 

 

   

 

 

 

 

                

図 1.10 CCS のゼーマン分裂を表したグラフ(Shinnaga&Yamamoto 2000) 

表 1.1 に CCS の各励起準位でのゼーマン分裂の値を示す。この表から CCS の分裂周波

数は HⅠ輝線(2.8Hz/μG)や OH メーザー(1.96Hz/μG)等に次ぐ大きさであり、CCS は比

較的大きいゼーマン分裂を示すことが分かる。 
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表 1.1 各励起準位間でのゼーマン分裂周波数 

 

 

1.4 CCS 分子を用いた観測研究 

ここでは、本研究の対象分子である CCS について、その特徴を述べる。 

CCS 分子には、これまで主に以下の特徴があることがわかっている。 

① 低温の内部のガス運動が活発ではない静かな暗黒星雲に多く存在し、化学

的進化が進んだ星形成領域で豊富な NH3とは反相関の関係にある。

(Suzuki et al. 1992、Hirota et al. 2009)   

 

② ゼーマン効果による大きい分裂周波数～0.629[Hz/μG](𝐽𝑁 = 43‐ 32)を持つ

(表 1.1 参照) 

主に、①については例えば、Suzuki et al.(1992)の暗黒星雲の観測から示唆されて

いる。この観測結果を図 1.11 に示す。 

 

 図 1.11 観測した暗黒星雲コアの分布(横軸 CCS

の柱密度、縦軸 NH3の柱密度) 

黒丸：星形成の兆候がないコア 

白丸：星形成の兆候があるコア 

 

Shinnagab &Yamamoto 2000 
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この図において、青い枠線で囲まれた範囲は 
𝑁(NH3)

𝑁(CCS)
≥ 100 を示し、これは NH3が豊

富に存在する事を示す。黄色い枠線で囲まれた範囲は 
𝑁(NH3)

𝑁(CCS)
≤ 30 を示し、NH3と比

べた CCS の割合がより多いことを示す。この図により、CCS に比べて NH3の割合が

高いコアには星形成の兆候のあるコアが集中し、CCS の割合がより大きい所には星形

成の兆候の無いコアが多いことが分かる。このことから、CCS はダストが弱い所でも

存在比が大きい可能性が示され、原始星が付随しない低温・高密度領域のトレーサー

となりえることが分かる。 

 

1.5 これまでの観測の問題点と研究の目的 

1.5.1 これまでの観測の問題点 

これまで 40GHz 帯での CCS の観測(Shimoikura et al. 2012、Shinnaga et al. 2004)

はダスト放射の強いところのみを主にカバーしており、それらの領域での CCS の存在

も確認されている。ただしゼーマン効果は、より線幅が狭く、強度が強いスペクトルに

おいて顕著に示されるはず(図 1.12)であり、ダスト放射が強い領域では原始星（形成）

の活動による線幅の広がりなどの影響が懸念される。また、主に上記の理由からNH3と

共に観測され、分子雲の物理的・化学的進化の比較に重点を置いた観測が行われてきた。

そのため、分子雲コアの磁場測定という観点からの CCS の観測例はまだ少ない。加え

て、ゼーマン効果の観測においても、HⅠ輝線、OH 分子輝線、吸収線を用いた観測が行

われていたが、これらの観測は臨界密度が低く(𝑛H2
~101−3)、星間ガスでも密度の薄い

部分の磁場強度の測定であった。そのため、星の生まれる分子雲コア内部の磁場強度が

測定されてきたわけではない。 
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図 1.12 ゼーマン効果の観測シミュ

レーションの例(天文月報第 93 巻 

第 7 号。新永) 

RCP は右旋の、LCP は左旋の円偏

波のスペクトルを意味する。縦軸は

輝線の強度、横軸は輝線の速度であ

る。観測例 1 の Stokes の I スペク

トルの線幅は観測例 2 の半分、強度

は 2 倍で、磁場強度は同じ場合であ

る。それぞれの場合の Stokes の V

スペクトルがその下に示されてい

る。 

 

 

この図からゼーマン効果の観測には輝線強度が強く(𝑇A,peak
∗ ≳ 1[K])、線幅が狭い(∆ν ≲

0.5[km/s])領域で行うことが効果的であることが分かる。以後、この条件に当てはまる

コアを好適な候補天体とする。 

1.5.2 研究の目的 

星形成研究の最終目的の一つは、分子雲コア内部の磁場強度を正確に測定し、星形

成過程における磁場の役割を解明することである。そのためには、ゼーマン効果の観

測に適した候補天体を見つける必要がある。そこで本研究では、ダスト放射がある程

度弱く、星形成がいまだ進んでおらず、今後星形成が行われると推測される領域にお

いてゼーマン効果の観測に好適なコアの同定をすることを目的とした。そのため、私

は上記に当てはまる領域において CCS のマッピング観測を行い、その結果得られたマ

ップから、ゼーマン効果の観測のためのコアカタログを作成した。 
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第 2 章 観測 

我々は観測領域を連続的にスキャンしてデータを取得する On The Fly 観測(2.4.4 節)と

いう観測手法を用いて、CCS のマッピング観測を行った。 

2.1 観測概要 

野辺山 45m 電波望遠鏡を用いて Aquila Rift、L1689 について観測を行った。観測日

は 2014 年 5 月 28 日から 6 月 10 日である。典型的なシステム雑音温度は Aquila Rift

で𝑇sys ≈ 220[K] 、L1689 で𝑇sys ≈ 250[K]であった。主な観測パラメーター、観測分子

輝線は以下の通りである。 

 

表 2.1 観測パラメーター 

観測は Z45 受信機、デジタル分光計 SAM45 を組み合わせて観測した。 

指向性をチェックするためのポインティング観測に使用した天体は Aquila Rift で IRC

＋00363、L1689 で FS-Lib である。輝線は SiO メーザー(J = 1−0,v=1; 43.122027[GHz])

である。この観測は 1 時間ごとに行い、ポインティング誤差は 40GHz 帯での典型的な

値 (dAZ, dEL)= ±5[”] 以内であった。 

 

表 2.2 観測輝線 

 

 

 

 

 

 

観測日 2014 年 5 月 28 日～6月 10 日(5 月 31

日、6 月 6 日、7 日は除く) 

観測時間 Aquila Rift：1540 分 

L1689：700 分 

中心周波数 45.379033[GHz] 

ビームサイズ(FWHM)@45GHz 37[”] 

周波数分解能 30.25[kHz](速度分解能は 0.2[km/s]) 

システム雑音温度 Tsys Aquila Rift：220[K] 

L1689：250[K] 

Molecule Transition Frequency(GHz) 

CCS JN = 43－32 45.379033 

HC3N J = 5－4 45.490316 

HC5N J = 17－16 45.264745 

SiO J = 1－0,v = 0 43.42376 
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2.2 観測領域 

本観測の観測領域である Aquila Rift と L1689 について紹介する。両領域ともダスト

が豊富に存在する領域であるが、それと同時に星形成がまだ進んでいない領域も含んで

いることが確認されている。よって、これらは本研究の目的に合致した領域である。 

 

2.2.1 Aquila Rift 

 Aquila Rift はへび座にある星形成領域であり、高い減光量をもつ構造である。観測

ターゲットとして良いのは次の 3 つの要因があるからである。 

1． 比較的近傍にある(260~400pc)。 

2． 星形成が進んでいるところと、そうでないところが近接して存在している。 

3． これまで分子輝線観測が十分進んでいない。 

この領域の基本情報を下記の表に示す。 

 

表 2.3 Aquila Rift の基本情報(Maury et al. 2011) 

 

 この領域には、主な星形成領域として知られている 2 つの領域がある。 

 

① Serpens South：Gould’s Belt Legacy プロジェクトの一環として、Spitzer 望遠

鏡の赤外線観測によって明らかになった若い embedded cluster である。フィラ

メント構造を持ち、南側では星形成が活発に行われている。一方、北側にもダス

トが多く存在しているが、星形成は活発に行われていないと考えられている。ま

た、この領域では Class0 天体が 9 個、ClassⅠ天体が 48 個、ClassⅡ天体が 37 個

見つかっている。これらの前主系列星の平均質量を0.5𝑀⨀、Class0 から ClassⅡ

までのタイムスケールを 2[Myr]と仮定すると、領域の進化段階を示す星形成効

率(SFE)と星形成率(SFR)は次のように導出される。 

       SFE＝𝑀star 𝑀star+gas⁄ = 47 (47 + 610)⁄ ~7[%],     (2.1)  

SFR~23[𝑀⨀Myr−1pc−2].            (2.2) 

一般的な embedded cluster の値(SFE～10-40[%]、SFR~1.6[𝑀⨀Myr−1pc−1])と比較し

て、明らかに星形成効率(SFE)は低く、星形成率(SFR)は高いことがわかる。このことか

ら、分子雲全体として星はあまり生まれていないが、今まさに活発な星形成をし始めて

いる段階であることがわかる。 

 

距離[pc] 質量[M⨀] 

(Serpens South＋W40) 

RA(J2000) DEC(J2000) 

260 920 18h 31m 00.0s -2°00’ 00.0” 
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② W40：HⅡ領域を伴い、大質量星を含む星団で 20 個の protostellar 天体と 93 個の 

ClassⅡ天体が見つかっている。これらを先ほどと同じように 0.5[M⨀]とすると星形成

効率(SFE)、星形成率(SFR)は次のようになった。 

SFE = 𝑀star 𝑀star+gas =⁄ 56/(56 + 310)~15[%],           (2.3) 

SFR~34[𝑀⨀Myr−1pc−2].                    (2.4) 

これらの結果から、星形成効率(SFE)は Serpens South より高く、星形成率(SFR)は

Serpens South と同等であることがわかり、Serpens South より活発な星形成領域であ

ることがわかる。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

図 2.1 MAMBO を用いて得られた 1.2mm ダスト連続波のマップ(Maury et al. 2012) 

1 が Serpens South、2 が W40 である。 

 

本観測では、星形成が比較的行われている Serpens South や W40 ではなく、それらに

比べてダスト連続波の強度が弱い 3 と 4 の領域について 5’×5’の box に分けて、それぞ

れ CCS のマッピング観測を行った。これらの領域では CCS の観測は今までなされて

おらず、今回初の試みである。具体的な観測範囲については図 2.2 に示した。 

       

 

 

 

 

 

 

 

 

 

2 

3 

4 

1 

Serpens 

South 
W40 
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図 2.2 実際の観測範囲 

黄色の枠線で書かれた四角が実際に観測を行った 5’×5’の box である。今後、4 の領域の全

10box の範囲を Aquila Rift 北側、3 の領域の全 5box の範囲を Aquila Rift 東側と呼ぶ。 

 

2.2.2 L1689 

 へびつかい座にある有名な星形成領域である ρ-Ophiuchi 領域に位置する分子雲で

ある。ρ-Ophiuchi 領域はこれまで電波から X 線まで幅広く観測されている。その中で

も L1689 は CO, CO, CⅠ13 での分子輝線観測(Loren.1989、Kamegai et al.2002)や 850μm

と 450μm のダスト連続波の観測(Nutter et al.2006)が行われている（図 2.3）。また、

CCS や HC3N の観測も一部で行われている(Hirota et al.2009)が、まだ観測例は非常に

少ない。この領域の基本情報を下記の表に示す。 

表 2.4 L1689 全体の基本情報(Nutter et al. 2006) 

 

L1689 はフィラメント構造を持ち、pre-stellar 天体が 13 個、Class0/Ⅰ天体が 3 個と非

常に若い天体も見つかっている。また、星形成効率 SFE も 

SFE＝𝑀pre 𝑀 CO13⁄ ~1[%]         (2.3) 

と低く、分子雲全体としてはまだ星はあまり生まれていないが、今まさに活発な星形成

をしている段階であるといえる。 

 

 

 

 

距離(pc) 質量(M⨀) RA(J2000) DEC(J2000) 

128 321 16h 33m 00.0 s -24° 45’ 00.0” 

4 

3 

2 

1 
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図 2.3 ρ-Ophiuchi 領域の CO13 のマップ(Loren 1989) 

コントアは 4，5，6，7，8，10，12，14，18，20K のアンテナ温度で引かれている。赤

い四角で囲まれた領域が L1689 ある。 

 

 本観測では L1689 の 850μm ダスト連続波の観測（図 2.4）から、特にダスト放射

の強度が強い所を選んで CCS のマッピング観測を行った。具体的には、L1689 の

Filament1 を 3 つの 6’×6’の box で分けて行った（図 2.5）。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

図 2.4 JCMT を用いられて得られた 図 2.5 左の図の Filament1 を拡大した 

L1689 の 850μm ダスト連続波          850μm ダスト連続波のマップ。 

のマップ(Nutter et al. 2006)        赤い枠が 6’×6’の box を表している。下から

box1,box2,box3 と呼ぶ。 

 

0.5pc 
0.5pc 

Filament 2 

 

Filament 1 

Filament 4 

 

Filament 3 

 



26 

 

2.3 観測装置(Z45 受信機) 

          
         図 2.6 Z45 受信機（国立天文台提供） 

 

本観測で用いた受信機は45GHz帯両直線偏波受信機(Z45)である。この受信機はCCS

のゼーマン効果を観測するために、国立天文台の中村文隆氏を中心に新たに開発された

受信機であり、現在は野辺山 45m 電波望遠鏡に搭載されている。この受信機の基本情

報を下記の表に示す。 

表 2.5 Z45 受信機の基本情報(Nakamura et al. 2014) 

  

 この受信時の特徴として挙げられるのが、システム雑音温度の低さである。システム

雑音温度(Tsys)とは、大気や望遠鏡全体からくる雑音を、それと等価の黒体放射に置き換

えた時の温度である。この Tsysが低ければ低いほど、観測時の積分時間が短くなり、観

測時間の短縮につながる。観測時間と Tsysの関係式は次のように示される。 

∆𝑇 = 𝐾𝑠 × 𝑇𝑠𝑦𝑠/√𝐵𝑡,             

 

𝑡 = 𝐾𝑠
2𝑇𝑠𝑦𝑠

2 𝐵∆𝑇2.⁄             (2.4) 

ここで、Ks は受信方式による係数、B は周波数分解能、ΔT は標準偏差 1σ を表す。こ

の式から Tsysは観測時間 t に 2 乗で効いていることがわかり、Tsysの低下は観測時間短

縮に大きく関わる。また、従来の受信機の場合は観測前に受信機の周波数設定を行うチ

ューニングと呼ばれる作業をしなければならないが、Z45 では高度に自動化されており、

更なる効率化が図られている。 次に、この受信機の特徴として挙げられるのが、両直

観測可能周波数 42~46[GHz] 

受信機雑音温度(Trx) 50~60[K] 

システム雑音温度(Tsys) 125~150[K] 
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線偏波受信機という事である。第 1 章で述べたとおり、ゼーマン効果により磁場と平行

方向には左旋円偏波と右旋円偏波、磁場と直交方向には水平な直線偏波(H)と垂直な直

線偏波(V)が観測される。この受信機は両直線偏波(H、V)を同時に取得することができ

る。また、ゼーマン効果の観測には Z45 受信機とソフトウェア偏波分光計 PolariS を組

み合わせて使用する。そうすることで、Z45 受信機で取得した両直線偏波を円偏波に変

換し、右旋円偏波と左旋円偏波の差を計測することが出来る。更に、このシステム全体

の周波数分解能は 61Hz のため、CCS のゼーマン効果による 100μG あたりの周波数分

裂 60Hz を分解して測定することが可能である。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

受信機 Low Noise Amp  Mixer 

図 2.7 野辺山 45GHz 帯偏波受信システム概念図(S.Kameno 2012) 

2.4 観測手法 

ここでは、単一鏡の電波望遠鏡を用いた観測手法について解説する。 

2.4.1 R-Sky 法によるキャリブレーション 

地上のアンテナで天体を観測した場合、地球大気の光学的厚みによる天体からの放射

への影響は無視することができない。ここでは、大気の光学的厚み τ がわからなくても

大気による吸収の補正を行うことができる手法である R-Sky 法について述べる。 

 

 電波強度のスケール 

温度 T の黒体からの電波強度はプランクの放射の式から 

𝐼𝜈(𝑇)𝑑𝜈 =
2ℎ𝜈3

𝑐2

1

exp(ℎ𝜈 𝑘𝑇⁄ )−1
𝑑𝜈[erg−1cm−2str−1].        (2.5) 

ここでℎ𝜈 ≪ 𝐾𝑇 とすると 

𝐼𝜈(𝑇) ≈
2𝜈2

𝑐2 ｋ𝑇 =
2𝑘𝑇

𝜆2 ∝ 𝑇.            (2.6) 

となる。上式より電波の強度は温度に比例するので、望遠鏡出力パワーを対応する黒体

ゼーマン効果の観測の場合 

輝線、連続波観測の場合 



28 

 

の温度で表すと便利なことが多い。 

 

 大気の吸収の補正 

アンテナを天体に向けた時の大気圏外のアンテナ温度 𝑇𝐴 
∗は、天体からの放射強度を

(2.6)式を用いて温度換算したものを 𝑇source、大気からの放射を 𝑇atm、大気の光学的厚

みを τ とすると  

𝑇source = 𝑇A
∗𝑒−𝜏 + 𝑇atm(1 − 𝑒−𝜏).        (2.7) 

アンテナを天体に向けたときの単位周波数あたりの出力を𝑃sourceとすると G を定数と

して、 

 

𝑃source＝𝐺𝑘{𝑇A
∗𝑒−𝜏 + 𝑇atm(1 − 𝑒−𝜏)}.      (2.8) 

 

放射のない領域(空のみ)を見たときは  

 

    𝑃sky = 𝐺𝑘𝑇atm(1 − 𝑒−𝜏).         (2.9) 

 

電波吸収体 (黒体) に向けたときの出力は、黒体の温度を𝑇ambとすると  

 

𝑃(𝑇amb) = 𝐺𝑘𝑇amb.           (2.10) 

 

となる。それぞれを用いて  

 

𝑃source−𝑃sky

𝑃(𝑇amb)−𝑃sky

=
𝑇A

∗ 𝑒−𝜏

𝑇amb−𝑇atm(1−𝑒−𝜏)
.      (2.11) 

 

𝑇atm = 𝑇ambを仮定すると 

𝑇𝐴
∗ =

𝑃source−𝑃sky

𝑃(𝑇amb)−𝑃sky

𝑇amb.             (2.12) 

となる。(2.12) 式より、大気の τ がわからなくても、𝑇𝐴
∗を求めることが出来る。(現代

の天文学シリーズ 16 巻) 

 

2.4.2 観測方法 

輝線観測には、主に 2 つの観測方法がある。ON-OFF 観測と On The Fly(OTF)観測で

ある。これらの観測の主な特徴は次の通りである。 

 ON-OFF 観測：単一鏡においてビームが一つの受信機（シングルビーム受信機）を搭
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載している場合は、その光軸上のデータしか取得できない。点状の電波源またはその位

置の情報だけに興味がある場合はその天体にアンテナを指向させ（ON 点）、またその

周辺の天体の無い点（OFF 点）を観測する。その差分をとることで大気と望遠鏡の放

射・吸収を補正する方法。 

 

 

図 2.8 アンテナで ON 点と OFF 点を見た時の概念図 

(2013 年度岡本修論) 

 

 On The Fly(OTF)観測：望遠鏡を天体に対してテレビの走査線のように連続に動かし

てデータを取得する撮像観測である。従来はバックエンドが単純で高速のデータ取得が

可能な連続波観測のみで行われていたが、最近では計算機能力の向上により輝線観測で

も高速のデータ取得が可能になった。 

 

 今回、使用した観測方法は OTF 観測である。この OTF 観測について詳しく解説す

る。 

 まず、この OTF 観測は ON-OFF 観測に比べて、次のような利点があり、今回のよう

なマッピング観測に効果がある。 

  

 望遠鏡の方角切り替え移動時間が減り、観測効率が向上する。  

 マップ全体を短時間で掃けるため、その間のシステム(大気の状態、ポインティン

グ) の変動が少ない。 

 Nyquist レートより細かくデータを取得するため、空間情報を失わない。 

 

 次に、図 2.9 は OTF 観測におけるスキャンパターンの概念図である。図中の「ON-

source」とある灰色の領域が本観測(スキャンと呼ぶ)で、この間アンテナは一定速度

𝑣scan(今回の観測では𝑣scan=12[”/s])で駆動する。スキャン中にアンテナが目的の方向を

向き、スキャン速度が一定になるように、各スキャンの前に助走 (approach) が入る。

また、この観測ではスキャンとスキャンの間にスキャン終了点から approach 開始点へ

の移動(transit)が入る。ON-OFF 観測と同様に、観測の最初、および観測の適当なタイ
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ミングに R-Sky キャリブレーションデータを取得し、定期的に振幅の較正をする必要

がある。観測結果として、Nyquist レートより細かい間隔で取得されたデータ点によっ

てマップ領域が埋め尽くされる。図 2.9 は水平方向のスキャンパターンを示したが、

垂直方向にも同様にスキャンを行う。また、実際の観測データではビームサイズはマッ

プ作製の際の空間的な畳み込みによってなまされる。今回の観測の実効的なビームサイ

ズは 43[”]@45GHz であった。 

 

図 2.9 OTF 観測のスキャンパターンの概念図(2013 年度岡本修論) 

 

2.5 データリダクション 

観測の生データにはシステム起源の様々なノイズが乗っており、そのまま解析を行う

ことはできない。解析を行う前に生データを較正し、最終的なマップにしていく作業が

このデータリダクションである。以下に示すのがデータリダクションに使用したソフト

ウェアである。 

 NOSTAR：生データを fits file へ変換するソフトウェア。詳細には観測の生データ

の積分や畳み込み、マス目上にグリッド分割をする。 

(http://www.nro.nao.ac.jp/~nro45mrt/html/obs/otf/reduct.html) 

 

 CASA：NOSTAR で作成した fits ファイルを解析するソフトウェア。詳細には速

度（周波数）ごとの天体の強度マップ（チャンネルマップ）、速度方向に積分した積

分強度図の作成や、任意の領域からスペクトルを表示する等がある。(Common 

Astronomy Software Applications package：http://casa.nrao.edu) 
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2.5.1 マップの作成 

 NOSTAR により、まず得られたスペクトルに対してベースラインを引く。得られた

スペクトルはアンテナ固有のノイズに信号が乗っている状態であるため、信号のないチ

ャンネルのアンテナ温度を平均した値がシステム由来の雑音であるとし、その値を信号

検出の無いレベルであるとして、全チャンネルから引くことで天体のアンテナ温度を得

ることができる。 観測されたデータにはシステム由来のスプリアスと呼ばれる強いノ

イズが特定の周波数に検出される場合がある。スプリアスがみられたピクセルのデータ

を除外することをフラグ立てという。今回の観測ではスプリアスは見られなかったが、

全スペクトルを見ていく中でプロファイルが正しく表示されていないデータがあり、そ

れらを使わないデータとしてフラグした。NOSTAR ではその後、得られた OTF データ

をピクセルに分割する。今回はビームサイズの約 1/3 のサイズである 15[”]間隔でグリ

ッドを作成した。フラグ立て をしたデータを得られたマップ枚数分積分し、ノイズレ

ベルを下げる。ノイズレベルは N をマップ枚数とするとポアソン統計に基づいて各ピ

クセルで 1 √𝑁⁄  で下がってゆく。CCS 輝線のマップは Aquila Rift 北側では各ボック

ス X 方向、Y 方向を合わせて 4 枚、Aquila Rift 東側では X 方向 1 枚、L1689 では X 方

向、Y 方向を合わせて 4 枚(box3 のみ 12 枚)取得することができ、ポインティング時に

取得した観測間のシステムの強度変動は 10[%]以下であったため、誤差は無視できるも

のと考え、積分を行った。観測された OTF 生データは空間的に正方格子状に並んでい

ないので畳み込み関数(gridding function)をかけることによりマップ領域のノイズレベ

ルの平滑化を行う。今回は Bessel＊Gauss 関数を gridding function として用いてい

る。 

 次に、このようにして NOSTAR で作成された fits ファイルを解析ソフトである

CASA で読み込み、解析を行った。CASA では分子輝線のスペクトルやチャンネルマッ

プ、積分強度図を作成することができ、これらから定量的に物理量を導出することが出

来る。 
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第 3 章 観測結果 

野辺山 45m 鏡で観測した Aquila Rift と L1689 の CCS 分子の観測結果を 2.5.1 の手

順で作成したマップで示す。いずれの領域でも CCS が初めて検出された。 

 

3.1 チャンネルマップ 

電波観測では周波数（速度）ごとの情報が得られる。この周波数ごとの情報をそれぞ

れマップ化したものがチャンネルマップである。このチャンネルマップを作成すること

で、輝線が周波数ごとに空間的にどのように分布しているかを示すことが出来る。今回

は図 3.1 から図 3.3 までに各領域のチャンネルマップを示した。スケールはアンテナ温

度𝑇A
∗[K]である。これらのチャンネルマップのうち、Aquila Rift 北側では全体的に広範

囲な CCS の分布が見られた。Aquila Rift 東側は X 方向の 1 枚のスキャンしか取れて

いないため rms が高く、有意な解析を行うことが出来ない。解析を行うには、さらに

観測を重ね、rms を下げる必要がある。ただし、この領域でも Aquila Rift 北側と同様

に CCS の分布が見られた。L1689 は 3 つの box のうち、一番北側にある box3 でのみ

CCS の検出がみられた。そのため、box3 でのみチャンネルマップを作成した。 
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図 3.1 Aquila Rift 北側のチャンネルマップ rms~0.26[K] 

30[kHz](0.2[km/s])の間隔で 45.37805[GHz]~45.37777[GHz](6.5[km/s]~8.3[km/s])。コン

トアは白線で rms を 1σ として、3σ 毎に引いた。 

 

 

 

DEC 

(J2000)    

      24’ 

    27’ 

   30’ 

   33’ 

   36’ 

   39’ 

   42’ 

   45’ 

-1°48’ 

18h29m50s  30s 20s 10s   RA(J2000) 

2.0  

 



34 

 

 

 

 

 

 

図 3.2 Aquila Rift 東側のチャンネルマップ rms~0.5[K] 

30[kHz](0.2[km/s])の間隔で 45.37805[GHz]~45.3778[GHz](6.5[km/s]~8.1[km/s]) 

コントアは黒線で rms を 1σ として、3σ 毎に引いた。 
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図 3.3 L1689(北側)のチャンネルマップ rms~0.2[K] 

30kHz(0.2[km/s])の間隔で 45.37838[GHz]~45.37829[GHz](4.3[km/s]~4.9[km/s]) 

コントアは黒線で rms を 1σ として、3σ 毎に引いた。
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3.2 積分強度図 

 速度範囲を指定し、そこで足し合わせて作成した図が積分強度図である。スケールは

積分強度∫ 𝑇A
∗𝑑𝜈 [K km/s]である。図 4.4~4.6 に各領域の積分強度図を示す。どの領域で

も赤枠で囲った範囲に強い CCS の分布が見られた。Aquila Rift 北側は最も大きい分布

で 0.4[pc]の広がりが見られ、Aquila Rift 東側では 0.1[pc]の広がりが見られた。

L1689(box3)でも強度は弱いが、赤枠で囲まれた領域で CCS の分布が見られた。 

 

 

            RA(J2000) 

図 3.4 Aquila Rift 北側 rms~0.195[K km/s] 

6.5[km/s]から 8.1[km/s]の速度範囲を積分した図である。コントアは白線でチャンネルマッ

プと同様に作成した。 
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図 3.5 Aquila Rift 東側 rms～[0.3K] 

 6.1[km/s]~8.5[km/s]の速度範囲を積分した。コントアはチャンネルマップと同様に作成。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

図 3.6 L1689 北側 rms~0.06[K km/s] 

 4.1[km/s]~4.9[km/s]の速度範囲を積分した。コントアはチャンネルマップ同様に作成。 
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第 4 章 解析と考察 

 これまで作成したチャンネルマップと積分強度図を使って、コアの物理状態の解析を

行った。ここでは、まず CASA で作成したチャンネルマップ上でコアの同定を行い、

CCS のコアカタログを作成した。その後、各コアについて物理量（光学的厚み、柱密

度、LTE 質量、ビリアル質量）の導出を行った。また、今回の観測では Aquila Rift 北

側でのみ、S/N の良い観測ができ、かつ CCS の強度が強かったため、その領域につい

て解析を行った。L1689 に関しては、有意な検出が見られなかったため、解析は行って

いない。最後に、それぞれの解析結果から今後のゼーマン効果の観測に関する考察と各

コアの物理状態の考察を行う。 

 

4.1 コアの同定 

 ここではチャンネルマップ上で CCS の強度が強く、広がりが見られる分布をそれぞ

れ一つのコアとして同定する作業を行った。そして最後に、CCS のコアカタログの作

成を行った。 

 

4.1.1 コアの同定手順 

 コアの同定手順を下のフローチャート(図 4.1)に示した。主に次の 3 つのステップに

分かれている。①チャンネルマップ上でのコア候補の選定、②期待される速度幅にない

Component の排除、③複数のコア候補の空間的な一致の検証である。 

 次にこれらの詳細な手順について説明する。 
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チャンネルマップ上にコントアを引く 

 

3σのコントアを取り出す 

    

 

実効的ビームサイズ 43[”]より大きい 

 

Yes 60 個 

 

 

3 チャンネルで積分した積分強度図を作成 

 

3σのコントアを取り出す 

 

閉じている 

 

  Yes 54 個 

 

各コア候補の重心座標の差をとる 

 

実効的ビームサイズ 43”以内にある 

           Yes        No 

同一のものとする 別のものとする 

 

 

 

                   23 個  

  

図 4.1 コアの同定手順のフローチャート 
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①チャンネルマップ上でのコア候補の選定 

まず、チャンネルマップ(図 3.1)上で rms=0.26[K]を基準としたコントアを 3σ、6σ、

9σ、12σ の間隔で引いた。そこで、3σ のコントアで引かれた部分を探し、そのサイズが

実効的ビームサイズ 43[”]より大きいものをコア候補とした。下記の図はその一例で、

赤枠で囲まれたものがコア候補としたものである。 

      

     

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

RA(J2000) 

図 4.2 チャンネルマップでのコア候補の選定の例 

 

②期待される速度幅にない component の排除 

ここでは①で選定したコア候補が真に有意な輝線放射によるものなのかの確認を行

った。有意な輝線放射であれば、典型的な線幅程度の範囲に放射が存在するので、その

範囲で積分しても放射が残り、かつ S/N 比も良くなる。一方、ノイズのような有意な輝

線放射ではないものであれば、線幅を持たないので、線幅を持たせて積分すると、S/N

比が悪くなり、放射が消える。そこで、以下に述べる理由から 0.6[km/s]の速度範囲で

積分することで放射が消え、有意ではないと判断したものについては排除した。また、

ここでは Taurus 領域での典型的な線幅 0.47[km/s]と Serpens South 領域での

0.7[km/s]と比べて、ほとんどのコア候補の線幅が 0.5[km/s]~1.0[km/s]と妥当な値であ

った。そのため、3 チャンネル(0.6[km/s])積分しても、有意な輝線放射ならば残るとし

DEC 

(J2000) 

2.0 

ビームサイズ 43” 
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て、0.6[km/s]の速度幅で積分した積分強度図を 1チャンネル毎ずらしながら作成した。

この積分強度図上において、コア候補とした領域で放射が残っているかどうかの確認を

した。 

下記の図でこのステップの一例を示す。 

 

図 4.3 チャンネルマップ(6.7[km/s])         図 4.4 6.5[km/s]~6.9[km/s]の範囲での

積分強度図 

 

赤い枠線で囲まれた領域はチャンネルマップでは放射が見られるが、0.6[km/s]積分し

た積分強度図では見られなくなっている。対して、白い枠線で囲まれた領域では、チャ

ンネルマップと積分強度図の両方で放射が見られている。そのため、白枠線で囲まれた

コア候補を有意な輝線放射として残し、赤い枠線で囲まれたコア候補を有意ではないと

して排除した。 

 

③複数のコア候補の空間的な一致の検証 

コアの中には内部運動により系統的に位置がずれるものもある。それらのコアの同一

性を確認するために各候補同士の重心座標の差をとった。その差が 45[GHz]帯での実

効的なビームサイズ(43[”])以内の場合、それらの候補を別々のものとして分解すること

は望遠鏡の性能上不可能である。そのため、連続した速度幅をもち、重心座標の差が

43[”]以内にある複数のコア候補を同一のものとした。この結果、全部で 23 個のコアを

2.0 1.0 
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同定することが出来た。 

 

4.1.2 同定したコアのリスト 

ここでは、同定した各コアの積分強度図(スケールは積分強度∫ 𝑇A
∗𝑑𝜈[K km/s])、スペ

クトルのプロファイル(強度はアンテナが受け取った強度であるアンテナ温度𝑇A
∗[K])と

その観測量を示す。左が積分強度図、右がスペクトル、下の表がコアの観測量である。

全ての図において、コントアは rms を 1σ として 3σ,6σ,9σ,12σ で引いた。 

 

 

 

C1 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]
6.78±0.66 18h28m57.683s -1°42'04.40" 15.15 6.5~6.9

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.64±0.06 0.88±0.10 0.07 0.22 3

線幅はスペクトルのガウスフィット(赤い破線)から導出した。半径は、まずコアの面積

A を求め、この面積を円の面積と仮定して、𝑅 = √𝐴 𝜋⁄ から導出した。ここで面積 A は

次の式から導出した。 

      𝐴 = (1.3 × 10−3 × Δ𝜃)2 × 𝑁pix        (4.1) 

ここで、𝜃 は解析の際に用いた積分強度図の 1 ピクセルの視角、𝑁pix は 質量を導出する

領域に含まれるピクセルの数である。 
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C2 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

6.81±0.05 18h28m47.051s -1°37'54.93" 10.91 6.7~6.9

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms［K］ S/N［σ ］
0.54±0.10 0.53±0.12 0.09 0.26 2

C3 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.06±0.03 18h29m3.225s -1°42'36.62" 26.82 6.5~7.5

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms［K］ S/N[σ ]
0.80±0.06 0.99±0.09 0.07 0.2 4
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C4 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

6.88±0.55 18h29m02.881s -1°41'01.18" 10.28 6.5~7.1

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.62±0.07 1.04±0.13 0.05 0.22 3  
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C5 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s] 積分範囲[km/s]

7.22±0.02 18h29m04.047s -1°39'03.40" 13.04 7.1~7.3

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.75±0.08 0.49±0.06 0.08 0.19 4

C6 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s] 積分範囲[km/s]

7.17±0.02 18h29m11.099s -1°44'41.11" 15.46057 7.1~7.3

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.86±0.08 0.51±0.06 0.08 0.16 5

 

 

 

 

 

 

C7 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.38±0.04 18h29m43.723s -1°49'40.14" 9.50 7.1~7.5

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.80±0.1 0.63±0.09 0.05 0.21 4
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C8 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.61±0.02 18h29m30.393s -1°44'57.81" 54.62 7.1~7.7

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ] 
1.06±0.06 0.69±0.04 0.11 0.24 4

 

 

C9  視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000)
7.66±0.06 18h29m34.750s-1°46'06.95"  

 

このコアは他のコアと違い、スペクトルにダブルピークが見られる。そのため、コアの

内部運動が活発なコアである可能性を示唆する。このコアに関してはプロファイルのガ

ウスフィットはここでは示さず、5.3.2 節で議論する。 
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C10 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s] 積分範囲[km/s]

7.59±0.04 18h29m48.747s -1°47'39.25" 33.33 7.3~7.9

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.79±0.07 0.85±0.08 0.09 0.23 3

C19 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s] 積分範囲[km/s]

7.62±0.04 18h29m21.251s -1°36'56.24" 21.78 7.3~7.9

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.65±0.07 0.68±0.08 0.08 0.21 3
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C11 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.45±0.02 18h29m33.131s -1°49'12.71" 16.25 7.3~7.5

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.94±0.09 0.47 0.08 0.23 4

C12 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.5±0.04 18h29m15.408s -1°25'37.97" 9.57 7.3~7.5

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.73±0.1 0.43±0.06 0.07 0.25 3

C14 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.40±0.04 18h29m47.964s -1°43'07.44" 10.19 7.3~7.5

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.86±0.15 0.47±0.09 0.07 0.22 4  
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C13 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.56±0.02 18h29m00.391s -1°38'27.45" 19.31 7.5~7.7

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.92±0.08 0.53±0.05 0.09 0.24 4

C15 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.55±0.03 18h29m15.741s -1°40'10.64" 7.13 7.5~7.7

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.81±0.1 0.50±0.07 0.06 0.24 3

C17 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.62±0.03 18h29m29.260s -1°41'38.97" 14.4 7.5~7.7

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.78±0.08 0.50±0.04 0.08 0.21 4

C18 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.58±0.02 18h29m25.018s -1°39'53.60" 9.98 7.5~7.7

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.96±0.09 0.43±0.05 0.06 0.20 5

C21 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.58±0.05 18h29m39.525s -1°46'30.74" 5.62 7.5~7.7

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.75±0.09 0.93±0.14 0.05 0.21 4
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C16 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s]積分範囲[km/s]

7.51±0.02 18h29m25.003s-1°43'21.01" 13.78 7.3~7.7

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.99±0.09 0.42±0.04 0.07 0.2 4  

 

C20 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s] 積分範囲[km/s]

7.74±0.03 18h29m11.681s -1°30'40.50" 32.14 7.5~7.9

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ] 
0.71±0.06 0.64±0.06 0.11 0.19 4
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C22 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[Kkm/s] 積分範囲[km/s]

7.78±0.02 18h29m06.697s -1°29'30.33" 12.99 7.7~7.9

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
0.83±0.09 0.37±0.05 0.08 0.20 4  

 

C23 視線速度[km/s] RA(J2000) DEC(J2000) 積分強度[K km/s] 積分範囲[km/s]

7.86±0.05 18h29m28.858s -1°45'38.21" 4.693232 7.9~8.1

アンテナ温度[K] 線幅[km/s] 半径R[pc] rms[K] S/N[σ ]
1.30±0.06 0.45±0.12 0.04 0.45 3
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なお、C2、C6、C7、C8、C10、C11、C18 はマップの端で同定されたコアなので、導

出される物理量は不定性が大きい。これらのコアカタログを Appendix C に載せる 

 

4.2 物理量の導出 

 上で同定したコアについて、得られた観測データを用いて、物理量(光学的厚み、柱

密度、LTE 質量、ビリアル質量)を導出した。一般的には分子雲の励起温度はダストの

温度から 10[K]～15[K]を仮定する(Maury et al. 2011)が、CCS の観測では 10[K]より

低い温度を仮定するのが一般的である（Nakamura et al. 2014）。しかし、Aquila Rift

北側ではあまり輝線観測が進んでおらず、励起温度の不定性が大きいと考えられる。そ

のため、今回の解析では励起温度を 15[K]、10[K]、5[K]と 3 つの場合を仮定し、それ

ぞれの場合について物理量を導出した。 

 

4.2.1 開口能率の補正 

 開口能率とは、アンテナの開口面をどれだけ効率的に使っているかを表す指標であり、

通常その値は 60[%]程度である。この値は観測する電波の波長によって異なり、今回の

45[GHz]帯での観測では、開口能率は 53[%]であった。つまり、この観測では開口面の

53[%]しか有効に使われておらず、天体からくる電波強度の約半分しかアンテナが受け

取っていないことになる。そのため、今後の解析のためにアンテナが受け取った強度（ア

ンテナ温度𝑇A
∗）を天体からくる本来の電波強度の強さ（輝度温度𝑇B）に以下の式から補

正しなければならない。 

               
𝑇𝐴

∗

0.53
= 𝑇𝐵              (4.2) 

このようにして得られた輝度温度を使って、物理量の導出を行った。 

 

4.2.2 光学的厚みの導出 

 まず、同定したコアが光学的に薄いのか厚いのかを知るために、コアのピーク付近で

の光学的厚みの導出を行った。用いた式は以下の式である。 

 

𝑇B = [𝐽(𝑇ex) − 𝐽(𝑇bg)][1 − exp(−𝜏)] 

                  exp(‐ τ) ＝1 −
𝑇B

𝐽(Tex)−𝐽(𝑇bg)
             (4.3) 

ここで        𝐽(𝑇ex) =
𝑇0

𝑒𝑇0 𝑇ex⁄ −1
,  𝐽(𝑇bg) =

𝑇0

𝑒
𝑇0 𝑇bg⁄

−1
,  𝑇0 =

ℎ𝜈0

𝑘
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であり、𝑇exは励起温度、𝑇bgは宇宙背景放射、𝑇Bは輝度温度を表している。 

 図 4.5 に各コアの光学的厚み τ の 5[K]、10[K]、15[K]の 3 つの仮定での結果をそれぞ

れ示す。 

 

 

図 4.5 励起温度 15[K]、10[K]、5[K]での光学的厚み τ 

 

 励起温度が 15[K]、10[K]の場合は全てのコアで𝜏 < 1を満たすため、光学的に薄いと

いえる。しかし、励起温度が 5[K]とした場合は多くのコアで𝜏 > 1となるため、光学的

に厚いという結果となった。 

 

4.2.3 柱密度の導出 

 励起温度が 15[K]、10[K]と仮定した場合は 4.2.2 節から光学的に薄く、局所的熱平

衡が成り立っているとして、柱密度を以下の式(4.4)により導出した。（具体的な導出は

Appendix B を参照） 

 

𝑁CCS =
3𝑘𝚀

8𝜋3𝜇2𝜈0

1

𝐽+1
exp (

ℎ𝐵(𝐽+1)(𝐽+2)

𝑘𝑇ex
) × ∫ 𝑇B𝑑𝜈    (4.4) 

ここで、μは永久ダイポールモーメントであり、CCSの場合𝜇2 = 7.8961 × 10−43[J・cm3]、

𝜈0は中心周波数で 45[GHz]、B は回転定数で 𝐵 = 6.48[GHz] である。h はプランク定数
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で ℎ = 6.63 × 10−34[J・s] で、k はボルツマン定数で 𝑘 = 1.38 × 10−23[J・K−1]である。

𝚀は分配関数で 𝚀 =
𝑘𝑇ex

ℎ𝐵
 である。また、ℎ𝐵(𝐽 + 1)(𝐽 + 2) = 𝐸uであり、𝐸u = 7.46 ×

10−23[J]である。これらの値を式(4.4)に当てはめて計算すると、  

𝑁CCS = 1.2 × 1011 × 𝚀 × exp (
5.4

𝑇ex
) × ∫ 𝑇𝐵𝑑𝜈      (4.5) 

となった。∫ 𝑇𝐵𝑑𝜈は積分強度であり、4.1.2 の各積分強度図から導出した観測量である。 

 次に、励起温度は 5[K]と仮定した場合、4.2.2 の結果から、ピーク付近で光学的に厚

いという結果となったため、それらのコアの柱密度を導出する場合、式 (4.5)に 

𝜏 (1 − 𝑒−𝜏)⁄  の項が加わり、以下のような式となる。 

𝑁CCS = 1.2 × 1011 × 𝚀 × exp (
5.4

𝑇𝑒𝑥
) × ∫ 𝑇B𝑑𝜈 ×

𝜏

1−𝑒−𝜏
   (4.6) 

式(4.5)、(4.6)を使用して、各励起温度での各コアの柱密度を導出した結果を図 4.6 に示

す。 

 

図 4.6 励起温度 15[K]、10[K]、5[K]での柱密度𝑁CCS 

ほとんどのコアで precluster clump の典型的な柱密度~1 × 1014[cm−2](Nakamura et 

al. 2014 )の結果と同等の結果となった。また、励起温度 5[K]の場合では光学的に厚い

ことから、全コアについて柱密度が最も高い結果となった。 
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4.2.4 LTE 質量の導出 

次に LTE を仮定した各コアの質量𝑀LTEを導出した。導出に使用した式は以下である。 

 

𝑀LTE =  α𝑚HA𝑁H2
           (4.7) 

 

α は平均分子量、𝑚Hは水素原子の質量、A がコアの面積、𝑁H2
が水素分子の柱密度であ

る。水素分子の柱密度𝑁H2
は CCS のアバンダンスχと CCS の柱密度𝑁CCSから次のよう

に表される。 

𝑁H2
=

𝑁CCS

χ
             (4.8) 

ここで注意しなければならないのが、CCSのアバンダンスはコアの進化段階に応じて、

非常に変わりやすく、χ = 8 ± 3 × 10−9(Shinnaga et al. 2004)のように不定性が大きい

という事である。そのため、今回の解析では式(4.8)において、アバンダンスを8.0 × 10−9

として計算し、その値を基準とした。そして、5 × 10−9と 11 × 10−9での値との差をエラ

ーバーとして各図に表記した。図 4.7、図 4.8、図 4.9 に励起温度が 15[K]、10[K]、5[K]

の場合での𝑁H2
を示す。 

 

図 4.7 励起温度 15[K]での水素の柱密度𝑁H2
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図 4.8 励起温度 10[K]での水素の柱密度𝑁H2
 

 

 

図 4.9 励起温度 5[K]での水素の柱密度𝑁H2
 

 

これらの値は星形成領域での典型的な値～1022[cm-2] (Shimoikura et al. 2012、

Shinnaga et al. 2004)と矛盾しない結果となった。 

次に、求めた水素の柱密度と式(4.7)を用いて、LTE 質量 MLTEを導出した。図 4.10、図
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4.11、図 4.12 に励起温度が 15[K]、10[K]、5[K]の場合での MLTEを示す。 

 
図 4.10 励起温度 15K での LTE 質量 MLTE 

 

 

図 4.11 励起温度が 10[K]での LTE 質量 MLTE 
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図 4.12 励起温度が 5[K]での LTE 質量 MLTE 

 

上記の結果から励起温度が 10[K]、15[K]での LTE 質量は全てのコアで数[M⨀]～数十

[M⨀]となったのに対して、励起温度が 5[K]での LTE 質量は数[M⨀]~数百[M⨀]と分子雲

の LTE 質量としては少し大きい値となってしまった。これについては 4.3.1 節で考察

する。 

 

4.2.5 ビリアル解析 

コアの自己重力とコア内部の分子の熱運動による乱流圧の大小関係によって、コアの

重力的な束縛状態がわかる。このコア内部の熱運動による乱流圧で支えることが出来る

質量を表したのが、ビリアル質量 Mvirである。ビリアル質量はスペクトルの線幅から見

積もることができ、以下の式から導出することが出来る。 

 

𝑀vir =
𝑅

𝐺
𝜎𝜈obs

2            (4.9) 

 ここで、R はコア半径、G は重力定数で𝐺 = 6.67 × 10−11[N・m2・kg−2]である。𝜎𝜈obs

2

は速度分散であり、線幅∆𝑣(FWHM)を用いて 𝜎obs
2 =

𝛥𝑣(FWHM)2

8ln2
 で表せられる。このビ

リアル質量と LTE 質量を比較することで、コアの重力的な束縛状態を推定することが

出来る。つまり、ビリアル質量と LTE 質量の比 α =
𝑀LTE

𝑀vir
 をとることで、α<1 なら重
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力的に非束縛で、α>1 なら重力的に束縛状態であると推定することが出来る。励起温

度を 10[K]と仮定して、横軸が LTE 質量、縦軸がビリアル質量の対数グラフを図 4.13 に

示す。 

 

 

図 4.13 励起温度 10K での LTE 質量とビリアル質量の比較 

橙色の線が α＝1 を表しており、この線よりも上にあるコアは α>1 で重力的に非束縛、下

にあるコアは α<1 で重力的に束縛であることを示している。 

 

図 4.13 から、ほとんどのコアが α<1 の範囲に位置しており、重力的に束縛され、将

来重力収縮が行われる可能性のあるコアであると推定できる。 

 

4.3 考察 

上記で得られた結果から、ゼーマン効果の観測に関する考察と同定したコアの物理的な

性質の考察を行った。 

4.3.1 ゼーマン効果の観測に関する考察 

Aquila Rift 北側において、広範囲な CCS の分布が見られたが、この分布と 1.2mm ダス

ト連続波の分布を比較した。下の図 4.14 が CCS の積分強度図で、図 4.15 が 1.2mm ダ

0.10
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10.00

100.00

0.10 1.00 10.00 100.00

Mvir
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スト連続波のマップである。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

図 4.14 CCS の積分強度図    図 4.15 図 4.14 の 1.2mm ダスト連続波の分布 

              黄色い枠線が本観測の観測範囲である 

 

上記の図を比べると、ある程度ダスト放射の分布に従って CCS の分布が見られるとこ

ろもあるが、ダスト放射が全く受かっていないところでも強い CCS の分布が見られる。

そのため、CCS はダスト放射が弱い所でも存在比が大きい可能性があることを真に示

唆する結果となった。 

次に、同定したコアについて、ゼーマン効果に適しているかどうかの考察を行った。 

ゼーマン効果の観測に適したコアの条件(𝑇A,peak
∗ ≳ 1[K]、∆ν(FWHM) ≲ 0.5[km s]⁄ )に全

て当てはまるコアは 23 個のコアの中で、1 個であった。そのコアは C23 であるが、コ

アの場所はマップの端であり、rms が非常に高く、S/N が悪いものであったため、いま

だ好適なコアであると断定はできない。しかし、S/N 比が良く(4σ 以上)、𝑇A,peak
∗ =

0.7~1[K]、∆ν(FWHM) = 0.5~0.7km/sにあるコアは 23 個中 12 個であり、これらのコア

を含めてゼーマン効果の観測に適する可能性がある候補とした(Appendix C 参照)。ま

た、今回得られたマップは rms がまだ高く、加えてコアの中にはマップの端に同定さ

れたコアがいくつもあり、物理量の不定性が大きい。そのため、今後マップを広げて観

測し、rms を下げていくことで、さらに多くの好適な候補が見つかる可能性が大いにあ
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る。従って、Aquila Rift 北側は今後ゼーマン観測を行う上で、非常に有望な領域であ

ることが分かった。 

 

4.3.1 コアの性質に関する考察 

次に、同定したコアの性質について、コアの物理量(光学的厚み、柱密度、LTE 質量)

と典型的な星形成コア(Serpens South)との比較を行った。 

今回の解析では励起温度の不定性が大きいため、励起温度を 15[K]、10[K]、5[K]の 3

つの場合に分けて、それぞれ物理量を導出した。その結果、励起温度を 15[K]、10[K]、

5[K]と仮定した場合の柱密度(CCS、H2)はどれも典型的な星形成コアの物理量と同程度

の結果となった(5.2 節参照）。次に Serpens South で同定されたコアの質量 10~40[M⨀]

（H CO+13 の観測から導出:田中智博 NRO UM ポスター 2012）と今回求めた各励起温

度での LTE 質量(図 4.2)の比較を行った。 

 

Aquila Rift 北側[M⨀] 

15[K] 10[K] 5[K] 

①  

1~112 

②  

0.7~70  

③ 

0.5~50 

① 

0.9~90 

② 

0.6~60  

③ 

0.4~40 

① 

2~230 

② 

1~142 

③ 

0.8 

~103 

表 4.2  Aquila Rift 北側での各励起温度ごとのコアの質量 

①χ=5×10-9の場合 ②χ=8×10-9の場合 ③χ=11×10-9の場合 

  

これにより、10[K]と 15[K]の場合ではアバンダンスが 11×10-9での値がSerpens South

と同等の結果となった。特に、励起温度 10[K]で、アバンダンスが 11×10-9 での LTE

質量が 0.4~40[M⨀]と最も近い結果となった。対して、励起温度が 5[K]での結果はどの

アバンダンスの場合でも Serpens South のコアの質量の約 2~3 倍もある結果となって

しまった。これは Serpens South 全体の質量の 1/6~1/3 を占める結果となってしまう。

そのため、励起温度が 5[K]であるとの可能性は低いといえる。 

 

最後に、スペクトルにおいてダブルピークが見られた C9 について考察を行った。スペ

クトルにおいてダブルピークが見られる場合は、運動として回転運動が考えられる。そ

のため、このコアは回転運動をしている活発なコアである可能性がある。しかし、今回

の観測では rms がまだまだ高いため、真に運動が活発なコアなのか、それともまったく
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別のコアなのかの判断はできなかった。そのため、このコアに関しては、今後さらに詳

細な観測が必要である。 

 

第 5 章 まとめと今後 

5.1 まとめ 

 野辺山 45m 望遠鏡と Z45 受信機を使って、Aquila Rift、L1689 での CCS マッピ

ング観測を行った。 

 全ての領域において、CCS が初めて検出された。このうち、Aquila Rift 北側での

み S/N の良い観測ができ、かつ CCS の強度が強かったため、その領域について解

析を行った。 

 Aquila Rift北側でのCCSの分布とダスト放射の分布には必ずしも相関があるわけ

ではなく、ダストが存在していないところでも強い CCS の分布が見られることが

分かった。 

 23 個すべてのコアの物理量が典型的な星形成コアの物理量 ( 𝑁CCS~1 ×

1014[cm−2]、𝑁H2
~1022[cm−2]、𝑀LTE~10~40[𝑀⨀])と同等の結果となった。 

 23 個のコアの内、22 個のコアが重力的に束縛され、今後星形成が行われる可能が

あることが分かった。 

 Aquila Rift 北側において、23 個のコアが同定でき、そのうち、13 個がゼーマン効

果の観測に適する可能性を持つコアであることが分かった。 

  

5.2 今後 

 今回、同定された 13 個/23 個のコアについてゼーマン効果の観測を試みる。 

 Aquila Rift 東側においてさらに時間をかけて観測し、rms を下げる。 

 Aquila Rift 北側の観測範囲を広げて観測し、サンプル数を増やす。 

 C9 についてもコアの内部運動を捉えるためにより詳細な観測を行う。 
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Appendix A Davis-Greenstein 理論 

ダストは 1.3.1 節の図 1.7 のような非球対称とする。ダストは分子雲内の衝突により

回転を生じる。回転の向きは短軸を回転軸として回転する。回転楕円体の 3 つの主軸

(x,y,z)の周りの慣性モーメントをそれぞれ I
x
 ,I

y
 ,I

z
とする。短軸を z 軸とすると 

                     𝐼z > 𝐼x, 𝐼y.                        (A.1)                                          

である。ガス分子と熱平衡にある回転楕円体では、エネルギー等分配則が成り立ち、

それぞれの軸周りの回転エネルギーは等しい。 

𝐿x
2

2𝐼x
＝

𝐿y
2

2𝐼y
＝

𝐿z
2

2𝐼z
.              (A.2) 

 より 

                 𝐿z > 𝐿x, 𝐿y.                         (A.3)  

つまり、角運動量ベクトルの成分のうち、短軸(z 軸)に平行な成分が大きい。すなわ

ち、ガス中で回転楕円体粒子が回転すると、その角運動量の向きは短軸(Z 軸)に平行と

なる傾向がある。 

     

 

 

 

 

 

図 A.1 星間微粒子の回転を表した模式図 

星間微粒子の外部に磁場が働いているとする。星間微粒子は常磁性体なので外部の磁場

により、微粒子内部にも外部の磁場と平行な磁場ができる(Ⅰ)。ここで、磁場中にある

磁気双極子モーメントを考えると、ダストの回転によって、磁気モーメントは磁場の方

向からずれる(Ⅱ)。ずれた磁気モーメントが磁場と平行になるように微粒子にトルクが

働く(Ⅱ)。その結果、磁気モーメントと磁場が常に平行になるためには、回転軸(z 軸)が

磁場の向きと平行になる必要がある。 

L 

z 
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(Ⅰ)               (Ⅱ)             (Ⅲ) 

図 A.2 星間微粒子の整列の様子を表した模式図 

 

Appendix B 柱密度の導出 

直線分子を仮定する。回転準位 J での分子の回転エネルギーは以下のようになる。 

 E𝐽 = ℎ𝐵𝐽(𝐽 + 1).              (B.1)  

ここで、h はプランク定数、B は分子の回転定数である。次に、局所的熱平衡(LTE) 

を仮定する。励起温度 Texのもとで、𝑛𝐽個の分子が存在するとき、エネルギーレベル 

J にある分子の数 は以下のようになる。  

𝑛𝐽 = n𝑔𝐽
1

Z
exp (−

ℎ𝐵𝐽(𝐽+1)

𝑘𝑇ex
).            (B.2) 

                𝑔𝐽 = 2𝐽 + 1.               (B.3)  

ここで、𝑔𝐽 はエネルギーレベル J の縮退、k はボルツマン定数である。Z は分配関

数であり、 以下のようになる。 

Z = ∑ 𝑔𝐽exp (−
𝐸𝐽

𝑘𝑇ex
)∞

𝐽=0 = ∑ (2𝐽 + 1)exp (−
ｈ𝐵𝐽(𝐽+1)

𝑘𝑇ex
)∞

𝐽=0 .      (B.4) 

ここでレイリ―ジーンズ近似( ℎ𝐵 𝑘𝑇ex⁄ ≪ 1) のとき、Z は以下のように近似できる。 

Z ≈
𝑘𝑇ex

ℎ𝐵
.                (B.6) 

L 

μ B 

L 

μ 

トルク 

L 

μ 
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 また、(B.2) は以下のように近似できる。 

 𝑛𝐽 ≈ 𝑛𝑔𝐽
ℎ𝐵

𝑘𝑇ex
exp (

−ℎ𝐵𝐽(𝐽+1)

𝑘𝑇ex
).           (B.7)  

分子雲コアが、輝度温度 𝑇𝜈の放射をしているとき、実際に観測される輝度温度は、𝑇B =

𝑇𝜈(1 − e−𝜏𝜈)である。ここで、𝜏𝜈は周波数 𝜈 での光学的厚みである。光学的厚みが小さ

い(𝜏𝜈 ≪ 1) と仮定すると、レイリージーンズ近似 (ℎ𝜈/𝑘𝑇 ≪ 1) より、輝度温度は以下の

ようになる。  

𝑇𝐵,𝜈 =
𝑐2

2𝑘𝜈2
𝐼𝜈𝑓(𝜈)𝜏𝜈 .             (B.8)  

ここで、c は光速、𝑓(𝜈) はプロファイル関数であり、∫ 𝑓(𝜈)𝑑𝜈 = 1 を満たす。また、𝐼𝜈

は放射係数 𝜀𝜈と 吸収係数 𝜅𝜈を用いて、𝐼𝜈 = 𝜀𝜈 𝜅𝜈⁄ と表すことができる。よって、(B.8) 

は以下のようになる。 

 𝑇𝐵,𝜈 =
𝑐2

2𝑘𝜈2

𝜀𝜈

𝜅𝜈
𝑓(𝜈)𝜏𝜈 .             (B.9) 

次に、分子雲コアの視線方向の外径を L とすると、𝜏𝜈 は以下のようになる。 

𝜏𝜈 = ∫ 𝜅𝜈
𝐿

0
𝑑𝑥 ≈ 𝜅𝜈𝐿.            (B.10)  

(A.10) を用いると (A.9) は以下のようになる。  

𝑇𝐵,𝜈 =
𝑐2

2𝑘𝜈2 𝜀𝜈𝐿𝑓(𝜈).           (B.11)  

𝜀𝜈は、アインシュタイン係数𝐴𝐽+1,𝐽を用いると、  

𝜀𝜈 =
ℎ𝜈

4𝜋
𝑛𝐽+1𝐴𝐽+1,𝐽𝑓(𝜈).          (B.12) 

 であり、(B.11) は以下のようになる。  

𝑇𝐵,𝜈 =
ℎ𝑐2

8𝜋𝑘𝜈
𝑛𝐽+1𝐴𝐽+1,𝐽𝐿𝑓(𝜈).         (B.13)  

さらに、(A.3)、(A.7) を用いると (A.13) は以下のようになる。  
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𝑇𝐵,𝜈 =
ℎ𝑐2

8𝜋𝑘𝜈
𝑛(2𝐽 + 3)

ℎ𝐵

𝑘𝑇ex
exp (

−ℎ𝐵(𝐽+1)(𝐽+2)

𝑘𝑇ex
) 𝐴𝐽+1,𝐽𝐿𝑓(𝜈).     (B.14)  

アインシュタイン係数 𝐴𝐽+1,𝐽 は以下のように表すことができる。 

 𝐴𝐽+1,𝐽 =
64𝜋4𝜈3

3ℎ𝑐3

𝐽+1

2𝐽+3
𝜇2.          (B.15)  

ここで、𝜇 は分子の永久ダイポールモーメントである。(B.15) を用いると (A.14) は以

下のようになる。  

𝑇𝐵,𝜈 =
8𝜋3ℎ

3𝑘2𝑐
𝑛𝐿𝐵(𝐽 + 1)

𝜈2𝜇2

𝑇𝑒𝑥
exp (−

ℎ𝐵(𝐽+1)(𝐽+2)

𝑘𝑇ex
) 𝑓(ν).     (B.16) 

周波数と速度の関係 𝑑𝜈/𝜈 = 𝑑𝑣/𝑐を用いると、式 (B.16) は 

𝑇𝐵,𝜈 =
8𝜋3ℎ

3𝑘2 𝑛𝐿𝐵(𝐽 + 1)
𝜈𝜇2

𝑇ex
exp (−

ℎ𝐵(𝐽+1)(𝐽+2)

𝑘𝑇ex
) 𝑓(𝑣).     (B.17) 

となり、これを速度で積分すると 

∫ 𝑇𝐵,𝜈𝑑𝑣 =
8𝜋3ℎ

3𝑘2 𝑛𝐿𝐵(𝐽 + 1)
𝜈𝜇2

𝑇ex
exp (−

ℎ𝐵(𝐽+1)(𝐽+2)

𝑘𝑇ex
)・1.     (B.18) 

柱密度 N が 𝑁 = n𝐿 で与えられると考えると、N は以下のようになる。 

 𝑁=
3𝑘2

8𝜋3ℎ𝐵𝜇2

𝑇ex

𝐽+1
exp (

ℎ𝐵(𝐽+1)(𝐽+2)

𝑘𝑇ex
) × ∫ 𝑇𝐵𝑑𝜈.        (B.19) 

この式から柱密度を導出することが出来る。 

 

Appendix C コアカタログ 

今回作成したコアカタログと励起温度(15[K],10[K],5[K])での物理量(柱密度、

LTE 質量)のカタログを以下にまとめた。 
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1．視線速度、座標(RA,DEC)、アンテナ温度(𝑇𝐴
∗)、線幅、rms、S/N 

 

 

 

 

コア名 
視線速度 

[km/s] 
RA(J2000 ) DEC(J2000) 𝑇𝐴

∗[K] 
線幅 

[km/s] 

rms 

[K] 

S/N 

[𝜎] 

C1 6.78±0.66 18h28m57.683s -1°42′04.40″ 0.64 0.88 0.22 3 

C2 6.81±0.05 18h28m47.051s -1°37′54.93″ 0.54 0.53 0.26 2 

C3 7.06±0.03 18h29m03.225s -1°42′36.62″ 0.8 0.99 0.2 4 

C4 6.88±0.55 18h29m02.881s -1°41′01.18″ 0.62 1.04 0.22 3 

C5 7.22±0.02 18h29m04.047s -1°39′03.40″ 0.75 0.49 0.19 4 

C6 7.17±0.02 18h29m11.099s -1°44′41.11″ 0.86 0.51 0.16 5 

C7 7.38±0.04 18h29m43.723s -1°49′40.14″ 0.8 0.63 0.21 4 

C8 7.61±0.02 18h29m30.393s -1°44′57.81″ 1.06 0.69 0.24 4 

C9 7.66±0.06 18h29m34.750s -1°46′06.95″ 0.82 1.26 0.25 3 

C10 7.59±0.04 18h29m48.747s -1°47′39.25″ 0.79 0.85 0.23 3 

C11 7.45±0.02 18h29m33.131s -1°49′12.71″ 0.944 0.47 0.23 4 

C12 7.5±0.04 18h29m15.408s -1°25′37.97″ 0.73 0.43 0.25 3 

C13 7.56±0.02 18h29m00.391s -1°38′27.45″ 0.92 0.53 0.24 4 

C14 7.40±0.04 18h29m47.964s -1°43′07.44″ 0.86 0.47 0.22 4 

C15 7.55±0.03 18h29m15.741s -1°40′10.64″ 0.81 0.5 0.24 3 

C16 7.51±0.02 18h29m25.003s -1°43′21.01″ 0.99 0.42 0.23 4 

C17 7.62±0.03 18h29m29.260s -1°41′38.97″ 0.78 0.5 0.21 4 

C18 7.58±0.02 18h29m25.018s -1°39′53.60″ 0.96 0.43 0.2 5 

C19 7.62±0.04 18h29m21.251s -1°36′56.24″ 0.65 0.68 0.21 3 

C20 7.74±0.03 18h29m11.681s -1°30′40.50″ 0.71 0.64 0.19 4 

C21 7.58±0.05 18h29m39.525s -1°46′30.74″ 0.75 0.93 0.21 4 

C22 7.78±0.02 18h29m06.697s -1°29′30.33″ 0.83 0.37 0.2 4 

C23 7.86±0.05 18h29m28.858s -1°45′38.21″ 1.3 0.45 0.45 3 
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2．積分強度、積分範囲、面積、半径、𝑇A
∗ ≳ 1[𝐾]、∆𝑣 ≲ 0.5[km/s]、𝑆 𝑁⁄ ≳ 4 

 

△は𝑇A,peak
∗ = 0.7~1[K]、∆ν(FWHM) = 0.5~0.7[km/s] に当てはまるもの。 

 

 

 

コア番号 
積分強度 

[K km/s] 

積分範囲 

[km/s] 

面積 

[pc2] 
半径[pc] 

𝑇𝐴
∗ > 1 

[𝐾] 

∆𝑣 ≲ 0.5 

[km/s] 

𝑆 𝑁⁄ ≳ 4 

[𝜎] 

C1 15.15 6.5~6.9 1.6E-02 7.1E-02 ☓ ☓ ☓ 

C2 10.91 6.7~6.9 2.3E-02 8.5E-02 ☓ ○ ☓ 

C3 26.82 6.5~7.5 1.4E-02 6.8E-02 △ ☓ ○ 

C4 10.28 6.5~7.1 9.1E-03 5.4E-02 ☓ ☓ ☓ 

C5 13.04 7.1~7.3 1.9E-02 7.7E-02 △ ○ ○ 

C6 15.46 7.1~7.3 1.9E-02 7.8E-02 △ ○ ○ 

C7 9.50 7.1~7.5 9.1E-03 5.4E-02 △ △ ○ 

C8 54.62 7.1~7.7 3.7E-02 1.1E-01 ○ △ ○ 

C9※     △  ☓ 

C10 33.33 7.3~7.9 2.4E-02 8.8E-02 △ ☓ ☓ 

C11 16.25 7.3~7.5 1.9E-02 7.9E-02 △ ○ ○ 

C12 9.57 7.3~7.5 1.4E-02 6.7E-02 △ ○ ☓ 

C13 19.31 7.5~7.7 2.3E-02 8.5E-02 △ ○ ○ 

C14 10.19 7.3~7.5 1.3E-02 6.5E-02 △ ○ ○ 

C15 7.13 7.5~7.7 9.5E-03 5.5E-02 △ ○ ☓ 

C16 13.78 7.3~7.7 1.4E-02 6.6E-02 △ ○ ○ 

C17 14.44 7.5~7.7 1.9E-02 7.9E-02 △ ○ ○ 

C18 9.98 7.5~7.7 1.1E-02 6.0E-02 △ ○ ○ 

C19 21.78 7.3~7.9 2.1E-02 8.2E-02 ☓ △ ☓ 

C20 32.14 7.5~7.9 4.0E-02 1.1E-01 △ △ ○ 

C21 5.62 7.5~7.7 6.8E-03 4.7E-02 △ ☓ ○ 

C22 12.99 7.7~7.9 1.8E-02 7.6E-02 △ ○ ○ 

C23 4.69 7.9~8.1 4.6E-03 3.8E-02 ○ ○ ☓ 
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3．励起温度 15[K]を仮定した柱密度𝑁CCS、LTE 質量𝑀LTE 

 

コア番号 
NCCS[cm‐2] 

MLTE[M⨀] 

(χ＝5.0E-9 ) 

MLTE[M⨀] 

(χ=8.0E-9) 

MLTE[M⨀] 

(χ＝11E-9) 

C1 2.34E+14 13.52 8.45 6.14 

C2 1.68E+14 13.91 8.70 6.32 

C3 4.13E+14 21.66 13.53 9.84 

C4 1.58E+14 5.24 3.28 2.38 

C5 2.01E+14 13.58 8.49 6.17 

C6 2.38E+14 16.42 10.26 7.47 

C7 1.46E+14 4.85 3.03 2.20 

C8 8.42E+14 112.56 70.35 51.16 

C9※     

C10 5.14E+14 45.32 28.32 20.60 

C11 2.50E+14 17.60 11.00 8.00 

C12 1.48E+14 7.52 4.70 3.42 

C13 2.98E+14 24.61 15.38 11.19 

C14 1.57E+14 7.58 4.74 3.44 

C15 1.10E+14 3.79 2.37 1.72 

C16 2.12E+14 10.54 6.59 4.79 

C17 2.23E+14 15.65 9.78 7.11 

C18 1.54E+14 6.36 3.97 2.89 

C19 3.36E+14 25.92 16.20 11.78 

C20 4.95E+14 72.38 45.24 32.90 

C21 8.66E+13 2.15 1.34 0.98 

C22 2.00E+14 13.24 8.28 6.02 

C23 7.23E+13 1.20 0.75 0.54 
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4．励起温度 10[K]を仮定した柱密度𝑁CCS、LTE 質量𝑀LTE 

 

コア番号 
NCCS[cm‐2] 

MLTE[M⨀] 

(χ＝5.0E-9 ) 

MLTE[M⨀] 

(χ=8.0E-9) 

MLTE[M⨀] 

(χ＝11E-9) 

C1 1.89E+14 10.94 6.84 4.97 

C2 1.36E+14 11.26 7.04 5.12 

C3 3.35E+14 17.53 10.96 7.97 

C4 1.28E+14 4.24 2.65 1.93 

C5 1.63E+14 10.99 6.87 5.00 

C6 1.93E+14 13.30 8.31 6.04 

C7 1.19E+14 3.92 2.45 1.78 

C8 6.82E+14 91.13 56.95 41.42 

C9※     

C10 4.16E+14 36.69 22.93 16.68 

C11 2.03E+14 14.25 8.91 6.48 

C12 1.19E+14 6.09 3.81 2.77 

C13 2.41E+14 19.93 12.45 9.06 

C14 1.27E+14 6.14 3.83 2.79 

C15 8.90E+13 3.07 1.92 1.39 

C16 1.72E+14 8.53 5.33 3.88 

C17 1.80E+14 12.67 7.92 5.76 

C18 1.25E+14 5.15 3.22 2.34 

C19 2.72E+14 20.98 13.11 9.54 

C20 4.01E+14 58.60 36.62 26.63 

C21 7.01E+13 1.74 1.09 0.79 

C22 1.62E+14 10.72 6.70 4.87 

C23 5.86E+13 0.97 0.61 0.44 
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5．励起温度 5[K]を仮定した柱密度𝑁CCS、LTE 質量𝑀LTE 

 

コア番号 
NCCS[cm‐2] 

MLTE[M⨀] 

(χ＝5.0E-9 ) 

MLTE[M⨀] 

(χ=8.0E-9) 

MLTE[M⨀] 

(χ＝11E-9) 

C1 2.39E+14 13.82 8.64 6.28 

C2 1.59E+14 13.12 8.20 5.97 

C3 4.98E+14 26.06 16.29 11.85 

C4 1.59E+14 5.27 3.29 2.40 

C5 2.29E+14 15.44 9.65 7.02 

C6 3.10E+14 21.36 13.35 9.71 

C7 1.76E+14 5.83 3.64 2.65 

C8 1.71E+15 228.13 142.58 103.70 

C9※     

C10 6.11E+14 53.89 33.68 24.50 

C11 3.73E+14 26.23 16.40 11.92 

C12 1.64E+14 8.38 5.23 3.81 

C13 4.25E+14 35.13 21.96 15.97 

C14 2.04E+14 9.86 6.16 4.48 

C15 1.34E+14 4.62 2.89 2.10 

C16 3.49E+14 17.30 10.81 7.86 

C17 2.62E+14 18.40 11.50 8.36 

C18 2.36E+14 9.78 6.11 4.44 

C19 3.46E+14 26.74 16.71 12.15 

C20 5.41E+14 78.99 49.37 35.90 

C21 9.84E+13 2.44 1.53 1.11 

C22 2.50E+14 16.54 10.34 7.52 

C23 1.13E+14 1.87 1.17 0.85 

※C9 は真に運動が活発なコアなのか、それともまったく別々のコアなのか判断はできなか

ったため、物理量の導出は行っていない。 

 次ページに線幅とアンテナ温度の相関を示したグラフを載せる。 
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 図 C.1 コアの線幅とアンテナ温度の相関を示すグラフ 

赤いプロットは今回同定したコアのうち、ゼーマン効果の観測に適している可能性を持つコアを示す。 
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