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1

第1章 序章

この章では SKA計画の全体像について執筆時点 (2020年 1月)の最新情報をまとめる。

1.1 概要

建設の計画 SKA(Square Kilometre Array)は世界 13カ国が資金を拠出する国際共同利用天文台の
計画である。国際コミュニティの合意の下で、メートル波電波干渉計 (LOW)とセンチメートル波
電波干渉計 (MID)をオーストラリアと南アフリカにそれぞれ建設し、イギリスにある SKA本部が
一体的に運用する。計画は第 1期 (SKA1)と第 2期 (SKA2)に分かれる。SKA1は同じ周波数帯域
で現在稼働中の望遠鏡に比べて 10倍近い感度および空間分解能を達成する望遠鏡を 2021年から
建設し、2028年頃から本格運用する。SKA1の建設費は総額 1千億円強、SKA2への移行期は未
定だが、SKA計画としては運用 30年以上を想定している。

目的と価値 SKAが網羅するメートル波・センチ波の電波観測は、これまでに数多くの天文学上
の偉大な発見に貢献し、ノーベル賞を複数輩出してきた。SKA1では宇宙初期の天体形成の解明や
重力理論の検証など、この波長でなければ達成できない科学目標に挑む。SKAは情報技術や省エ
ネルギー技術で社会波及効果が見込めるだけでなく、発展途上国の開発や国際交流・協力として
の価値も高い計画である。

日本の参加 日本は電波天文学の経験と実績を持つ先進国と高く評価され、SKA計画への参加協
力を期待されている。日本では 2008年に有志の研究者が Japan SKA Consortium (SKA-JP・日本
SKA協会)を結成し活動を開始した。研究者の所属機関の数は全国で 40を超え、支持母体は 500
名規模、うち 100名程度が実働できる体制にある。科学面では科学白書の出版や世界の SKA先行
機を舞台とした国際協力が進み、技術面では建設の分担項目について国際協力の下で検討が進む。
日本は連携国として SKA1の建設費および運用費の 1%から 3%程度の貢献を想定する。国内の大
学・研究機関そして国立天文台がオールジャパンの体制で役割を分担しながら建設・運用に貢献
し、人材育成や人的交流による研究力強化も狙う。そうして日本の研究者に SKA1を供し、世界
最高水準の成果を上げる。建設開始が迫り緊急度も高い。

1.2 学術的な意義

センチ波・メートル波とは SKAが網羅する電波は、周波数分類で言えば超短波 (VHF、30–300
MHz)、極超短波 (UHF、300–3000 MHz)、そしてセンチ波 (SHF、3–30 GHz)である。古くから身
近な電磁波として生活に密着しており、現代ではラジオやテレビの放送、携帯電話や無線 LANな
どの通信、非接触 ICカード、航空レーダーや誘導装置など、人類の文明になくてならない存在で
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ある。天文学においても、センチ波・メートル波は地球の大気吸収をほとんど受けないため、地上
から宇宙を見通すことのできる貴重な電磁波である。1931年のKarl Janskyによる宇宙電波の発見
を最初に、1951年に相次いだ中性水素原子 21cm輝線の発見、1950年代末の 3Cカタログ1に代表
されるクェーサーの発見、1967年の Susan Jocelyn Bellによるパルサーの発見 (1974ノーベル物理
学賞)、1964年の Arno Allan Penziasと Robert Woodrow Wilsonによる宇宙マイクロ波背景放射の
発見 (1978ノーベル物理学賞)、そして近年は 2007年に Duncan Lorimerが発見した瞬発電波バー
スト (FRB)など、天文学上の偉大な発見に数多く貢献している。またパルサーからの重力波の存
在を間接的に示し (1993ノーベル物理学賞)、宇宙ジェットの存在、磁場と高エネルギー粒子の存
在、星間メーザーの存在など、宇宙物理学的にも価値のある観測事実をもたらしている。

センチ波・メートル波観測の優位性 この３桁にも及ぶ波長帯の電波を観測する意義は、それで
こそ果たせる天文学的使命があるからに他ならない。それは大まかにはつぎの 3つに集約される。

★ 特定物質を観測できる：この波長帯では中性水素原子の超微細構造線を観測できる。この輝
線や吸収線は宇宙の物質とその分布を探る確立した方法であり、宇宙再電離の早期を直接観
測する方法としては事実上唯一の方法である。この波長帯では星間分子雲のトレーサーであ
る OH分子輝線や、生命に関係するグリシン・アラニンなどの輝線も調べることができる。
すなわち、太古に中性だった宇宙が再イオン化する過程を探り、銀河史や化学進化史を描き
出し、物質の相転移や星・惑星・生命が作られていく現場に迫っていくことができる。

★ シンクロトロン放射を観測できる：この波長帯はシンクロトロン放射の観測に有利である。
荷電粒子が磁場中で加速されて放たれるこの放射は、ほとんどの活動的・突発的な天体なら
びに天体現象に伴うため、パルサー、ブラックホール、銀河、銀河団などの形成史や分布、
宇宙論に迫ることができる。天体の距離や軌道を極高精度に測ることができれば、重力波に
よって生じる時空振動を調べることができ、一般相対論の検証も可能である。現実的にこれ
ができるのは、パルサーの距離と周期を極高精度に測ることが可能なこの帯域に限られる。
放射スペクトルからは、宇宙線の基礎物理過程も研究することができる。

★ 偏波を観測できる：この波長帯は偏波の観測にも有利である。シンクロトロン放射と、磁場
中を通り抜ける際に生じる直線偏波のファラデー回転を、同時に高精度に観測することがで
きる。さらに、ゼーマン効果によって分離した輝線も円偏波あるいは直線偏波で観測するこ
とができる。これらは宇宙空間の磁場を 3次元的に探ることのできる確立した方法であり、
事実上最も有効な方法である。星間、銀河、銀河団の磁場の誕生と成長、降着円盤やジェッ
トのメカニズム、銀河間磁場の宇宙論的な重要性に迫ることができる。磁場と密接に関係す
る乱流物理や粒子加速過程の検証も可能である。

SKAの科学目標 SKAは汎用望遠鏡として建設され、様々な科学目標に取り組むことが可能と考
えられている。その中でも、上記のセンチ波・メートル波のユニークな優位性に加え、21世紀の
時代にこの帯域でしか果たせないこと、この帯域が極めて重要な役割を担うこと、さらには他波
長研究の重点科学目標との足並みを揃え相補性があることを考慮して、SKA計画ではいくつかの
主要な科学目標が掲げられている。例えば望遠鏡のデザイン検討においては、13の最優先科学目
標が選ばれているが、より包括的には次の 6分野になる。それは

13rd Cambridge Catalog of Radio Sources
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★ 銀河進化と宇宙論 (Galaxy evolution, cosmology and dark energy)

★ 重力理論の検証 (Strong-field tests of gravity using pulsars and black holes)

★ 宇宙磁場の起源と進化 (The origin and evolution of cosmic magnetism)

★ 宇宙の暗黒時代の探査 (Probing the Cosmic Dawn)

★ 生命のゆりかご (The Cradle of life)

★ 未知の発見 (Flexible design to enable exploration of the unknown)

である。SKA1では、宇宙再電離と呼ばれる未知で暗黒な時代の後期に、原初の星やブラックホー
ル、そして銀河がどのようにして誕生したかを、高赤方偏移した中性水素原子の輝線や吸収線の
観測により明らかにする。パルサーの精密観測からは、人類初のナノヘルツ重力波の検出、その
重力波源である巨大ブラックホールの成長史の解明、そして重力理論の検証がなされる。偏波の
観測からは、様々な天体の磁場の分布を広域にそして３次元的に初めて測定できるようになり、天
体形成研究のボトルネックであった磁場の謎が紐解かれる。輝線の観測では、系外銀河の中性水
素量の探査範囲が赤方偏移 0.1未満から 1程度にまで大幅に拡大し、圧倒的な宇宙の体積中でのさ
まざまな銀河のガス量の精密測定がなされる。原始惑星系周りではアミノ酸が探査され、検出で
きてもできなくても、生命誕生の謎のひとつに重大な成果をもたらす。高い汎用性と多モード同
時実行性から、マルチメッセンジャーや時間領域天文学でも力を発揮し、さらなる未知の発見に
つながる可能性がある。地球規模のVLBIにも大きく貢献する。SKAは 2020年代に当該の波長帯
で唯一の次世代大型望遠鏡である。ゆえに多波長国際望遠鏡網の他に代えがたい一翼を担う。

科学白書（サイエンスブック） 2004年には前述の領域を中心に、SKA計画の最初の科学白書が
編纂され出版された2。そして 2015年には 10年ぶりに改定がなされ、2000ページを超える重厚な
科学白書が編纂され出版されるに至っている3。この 2015年の国際サイエンスブックについては、
本書で各章にて詳しく取り上げる。日本では 2015年 3月に、本書の第一版が日本の科学者らによ
り編纂され出版された4。本書はその 2020年の改訂版にあたる。2016年には日本版サイエンスブッ
クから 6領域が英語化を行い、アーカイブに投稿をしている5。2017年には宇宙論グループがサ
イエンスブックの内容を中心としたレビュー論文を日本天文学会欧文研究報告に出版し (Yamauchi
et al., 2016, PASJ, 68, R2)、2018年には宇宙磁場グループも同報告に出版した (Akahori et al., 2018,
PASJ, 70, R2)。水沢VLBI観測所でも科学作業部会が組織され、検討報告書が出版された6。VLBI
コミュニティでも SKA-VLBIの性能諸元を取りまとめ7、科学検討会を実施するなどしている。

科学要求のコンセプト SKA計画の原点は、中性水素原子 (H I) 21cm線を 1′′ 分解能でマッピン
グするという Hydrogen Array計画である。これは 1991年 IAUシンポジウムにおいて英国ジョド
レルバンク天文台の Peter Williamsによって提案された。その後、センチ波メートル波の様々な可

2Science with the Square Kilometer Array, 2004, New Astronomy Review (Elsevier, Amsterdam), eds. C. Carilli & S. Rawlings
3http://pos.sissa.it/cgi-bin/reader/conf.cgi?confid=215
4http://ska-jp.org/ws2015/SKA-JP/talks/SKAJP_Science_Book_2015.pdf
5宇宙再電離 (http://arxiv.org/abs/1603.01961)、宇宙論 (http://arxiv.org/abs/1603.01959)、銀河進化 (http:

//arxiv.org/abs/1603.01938)、宇宙磁場 (http://arxiv.org/abs/1603.01974)、位置天文 (http://arxiv.org/
abs/1603.02042)、パルサー (http://arxiv.org/abs/1603.01951)

6http://www.miz.nao.ac.jp/vera/system/files/collegium_and_conference/235/attached_658.pdf
7http://www2.nict.go.jp/sts/stmg/vcon/Event/2018/SKA-VLBI/SKA-VLBI-Specification-2018.pdf

http://pos.sissa.it/cgi-bin/reader/conf.cgi?confid=215
http://ska-jp.org/ws2015/SKA-JP/talks/SKAJP_Science_Book_2015.pdf
http://arxiv.org/abs/1603.01961
http://arxiv.org/abs/1603.01959
http://arxiv.org/abs/1603.01938
http://arxiv.org/abs/1603.01938
http://arxiv.org/abs/1603.01974
http://arxiv.org/abs/1603.02042
http://arxiv.org/abs/1603.02042
http://arxiv.org/abs/1603.01951
http://www.miz.nao.ac.jp/vera/system/files/collegium_and_conference/235/attached_658.pdf
 http://www2.nict.go.jp/sts/stmg/vcon/Event/2018/SKA-VLBI/SKA-VLBI-Specification-2018.pdf
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図 1.1: SKA望遠鏡の感度 (左上)、角度分解能 (右上)、周波数範囲 (左下)、そしてサーベイ能力指
数 (右下)。既存の望遠鏡 (LOFAR, uGMRT, JVLA, ALMA)、SKA1 LOWおよびMID、そして将来
の計画（SKA2と ngVLA：2030年代）と比較してある。SKA機構講演資料より。

能性が合流しながら、集光面積に焦点をおき Square Kilometre Array (SKA)と呼ばれるようになっ
た。SKAとなってからは、上記に挙げた多種の科学目標を達成するためにどのような性能が必要
かについて多くの議論がなされた。そして、コンセプトとして次のような性能が必要であると結
論付けられた。

★ 既存装置として最大級の米国の旧 VLA対比で 1桁以上改善された高い感度 (50倍以上)

★ この波長帯でかつてないほど幅広い帯域 (50 MHz – 30 GHz)

★ 全天の走査を容易にする広い視野 (GHz帯で 200平方度・満月 2000個分)

★ VLA対比で 1桁以上改善された高い空間分解能 (短波長側で 0.1秒角以下)

科学要求 定量的な科学要求の検討を経て、望遠鏡の基本性能とも言える感度と角度分解能の要
求は、コンセプトを概ね満たした図 1.1のようになっている。結果、SKAは、感度に視野の広さ
を掛け算したサーベイ能力指数において、従来の望遠鏡よりも 100倍を超える革新的な性能を有
する予定である。なおかつアンテナを多数配置することで、空間周波数 (uv面)の網羅度合いを大
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図 1.2: 天の川を探る SKAの構想図。南アフリカとオーストラリアのアンテナ群が合成されてある。

幅に改善し、従来の望遠鏡では決して到達し得ない、超高精細な天体イメージを得ることができ
る見込みである。観測する周波数はバンドと呼ばれる帯域で分かれていて、ある一つのアンテナ
である瞬間には一つのバンドしか観測することはできない。低周波数の LOWは一つのバンドで
50 MHzから 350 MHzまでを一度にカバーできるが、中周波数のMIDではバンドが図 1.1のよう
に分かれている。ここで、SKA1-MIDは当初はバンド 1, 2, 5a, 5bだけが搭載され、3と 4は追加
予算が付けば搭載される。またバンド 6と 7はまだ検討段階にある。

1.3 国内外の動向と当該研究計画の位置づけ

要求の実現にむけて 前述の科学要求を達成するためには、アンテナの総有効面積が 1平方キロ
メートル程度、最大基線長が数 1000 kmという巨大な観測局群が必要であった。またこのような
観測局群からの出力される膨大なデータの解析のためには、エクサフロップス性能8のスーパーコ
ンピュータを設置したデータセンター、またデータの送受信や電力を供給する広大なネットワー
クが必要である。このような規模の装置を一国で達成することは困難であるため、国際協力で達
成を目指すことにした。低周波用と高周波用の 2種類のアンテナを建設することに決め、建設地
は広大な平地が確保できかつ電波障害の最も少ない南アフリカとオーストラリアに分散して建設
することに決めた。そして工期は第 1期 (SKA1)と第 2期 (SKA2)とに分け、SKA1は最終構成の
10%を建設し、残り 90%は SKA1の完成後に建設することに決めた。これが SKA計画の概要であ
る。図 1.2には、天の川を探る SKAの想像図を SKAのホームページより引用する。

計画の国際的なあゆみ 当該の波長帯で世界唯一かつ最高性能の電波望遠鏡を建設する構想は、
1990年頃にボトムアップ的に生まれた。前述した 1991年 IAUシンポジウムのHydrogen Array構
想から始まり、1993年には URSIにて検討部会が発足、1997年には技術検討の事業が開始され
た。2000年には 11カ国が参加した SKA科学技術委員会が発足し、2004年の科学白書の出版を経

82012年に世界最速のスーパーコンピューターであった京の 100倍の性能
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図 1.3: SKA Precursorsと Pathfindresの一覧。SKA本部の講堂の入り口の広間の壁に掲示されてい
る。VERAの写真も見ることができる。

て、2007年には SKA国際準備オフィスが設置された。そして 2012年に建設地の決定、翌 2013
年には現在の SKA機構が発足し、最初の基本設計 (Baseline Design)が取りまとめられると共に、
SKA理事会によって SKA1の建設費が 691 Mユーロ (2017年レート)と決定された。建設予算に
落とし込むために、2015年までに基本設計の修正 (Re-baseline)を科学的影響の観点から議論され、
SKA-SURと呼ばれていたタイプの望遠鏡は中止となった。同 2015年には科学白書が更新され、ま
た概念設計審査 (Preliminary Design Review, PDR)が行われた。その結果の対応と設計のさらなる
洗練を進め、2018年には要素の詳細設計審査 (Critical Design Review, CDR)が進み、そして 2019
年末、最後のシステム詳細設計審査が行われ合格した。これにさかのぼり、2019年 3月には SKA
天文台条約が調印され、各国の批准を経て、SKA機構は政府間機構 SKA天文台となる見込みで
ある。これにより天文台の安定的運用を確かにする。

SKAの先行機 この 20年間、世界各国は SKAの先行機を建設し、準備研究で科学的成果を得つ
つ、その装置の技術開発を通じて実績を積み上げてきた。先行機のうち SKAの建設地にあるも
のは Precursorと呼ばれ、オーストラリアには LOWの PrecursorのMWAとMIDの Precursorの
ASKAP、南アフリカには LOWの PrecursorのHERAとMIDの PrecursorのMeerKATがそれぞれ
ある。先行機のうち SKAの建設地にないものは Pathfinderと呼ばれ、17の望遠鏡が認定されてい
る9。日本の VERA望遠鏡も 2018年 7月に Pathfinderに認定されている。図 1.3には SKAの先行
機の一覧を示す。

計画の日本でのあゆみ 日本は、2000年代から SKA科学技術委員会や SKA理事会に、国立天文
台水沢VLBI観測所の代表者がオブサーバーとして参加を続けてきた。2008年 5月に、観測家だけ

9https://www.skatelescope.org/precursors-pathfinders-design-studies/

https://www.skatelescope.org/precursors-pathfinders-design-studies/


1.3. 国内外の動向と当該研究計画の位置づけ 7

でなく多くの理論家の有志によって日本 SKA協会が発足し、東アジア SKA科学会議の開催 (2011,
2013, 2019)、科学白書の出版 (2015, 2020)、学会特別セッションの開催 (日本天文学会 2015,日本
物理学会 2017)、MWAプロジェクトへのメンバー参加 (2016から)、そして数多くの国内での研究
会を開催してきている。宇宙電波懇談会やVLBI懇談会ではシンポジウムにてたびたび SKAに関
する議論・検討を行なっている。2019年春に日本 SKA協会を対象に行った調査では、11年間に出
版した関連論文は 288編、獲得した競争的資金は 2億 5920万円、輩出した学生は博士 17名、修士
96名である。2012年から 2014年にかけては、日本学術振興会の「頭脳循環を加速する若手研究
者戦略的海外派遣プログラム」を活用し、鹿児島大学教員がイギリス・オーストラリアに長期に
滞在し連携を深めた。また「海外特別研究員」として 2名がオーストラリアに滞在して SKA先行
機に直接貢献をしたり、複数の「2国間交流事業」により SKA関係国との人的交流を促進してき
た。2015年から 2017年にかけては、国立天文台「大学支援経費」の支援のもとで、鹿児島大学・
熊本大学・名古屋大学の研究者が SKA本部および SKA関係国に長期に滞在し、情報収集を加速
したり、日本独自の科学事例の創出を果たした。2017年 10月には、コミュニティの要望に答える
ため、水沢VLBI観測所が新部門 (計画部門)を立ち上げ、SKA推進室の設置に向けて準備を開始
し、プロジェクト申請を行った。そして 2019年 4月より、SKA計画のプロジェクト化の可否を検
討するために、水沢 VLBI観測所の下に SKA1検討グループが発足し、予算措置された上で参加
のための海外調査等を加速している。

計画の日本での位置づけ 日本では、理論系研究者が牽引する日本 SKA協会と観測・技術系研究
者が集まる VLBI懇談会が、SKAを重要な将来計画と位置づけている。そして電波天文コミュニ
ティの宇宙電波懇談会が SKAを日本学術会議のマスタープラン 2020に強く推薦している。SKA
協会では、宇宙再電離と宇宙磁場の研究が国際会議を招致するほど成熟しており、SKA先行機の
研究では具体的にソフトウェア開発でメンバーに加わり存在感を示している。宇宙論と宇宙磁場
の研究グループは査読誌にレビュー論文を出版するまでに至っており、世界のトップレベルにあ
る。2019年に日本 SKA協会を対象にアンケート調査を行ったところ、SKAで日本が注視すべき
研究トピックとして宇宙再電離・宇宙論・宇宙磁場の 3領域は 40%以上の支持を得た (複数回答
可)。SKAはこれらの日本の研究者が得意とする研究を飛躍的に発展させ、そして日本の研究プレ
ゼンスを高めることのできる重要な計画である。同じアンケートでは、VLBIにも 30%の支持が集
まった。VLBI懇談会では、VLBIのサイエンス、特にこれまでに国内の望遠鏡を使って推進して
きた星形成・進化領域、天の川銀河、AGN、そして突発天体の研究を質的あるいは量的に発展さ
せることのできる計画として SKAは位置付けられている。また技術面でも、新世代のVLBIシス
テム開発の舞台、そして広帯域受信システムの開発の舞台に位置づけられている。

日本の建設への貢献 日本は以下のいくつかの分野で SKA1の建設に貢献する準備を進めている。

★ 組立統合検証 (AIV)への人的貢献：日本には望遠鏡の建設・運用のノウハウがあり、豪州
からも南アからも日本の貢献が期待されている。SKA1検討グループは既に両サイトの当事
者との連携を進めており、豪州の LOWについては詳細設計審査にも参画した実績がある。
AIVに貢献する場合、適切な検査手順を策定し、少なくない数の日本人技術者が現地に長
期滞在して、組み立てたアレイが要求通りに動作するように性能出しをすることが求められ
る。性能が出なければ SKAの価値は大幅に下がってしまうので、日本の役割は SKA計画に
とって極めて重要となるだろう。成功した際には国際的に高い評価を得るだろう。
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★ VLBIのシステム開発： SKAをVLBIの 1局として活用する計画は、科学コミュニティから
希望されているが、まだ SKA1のデザインに完全に盛り込まれていない。SKA Observatory
Development Program (SODP)の予算を使い、この機能強化を図る。この開発には、信号記
録装置開発、TANGO制御系ソフト開発、そしてプロトタイプを使った国内あるいは現地で
の実証試験などの項目が含まれる。本件は欧州をリードする JIVEや米国などとグローバル
VLBI時代を睨んだ国際標準の観点からも議論が進められると期待され、アジアをリードす
る日本の参加はアジアのVLBIの将来にとっても重要な位置づけにある。SKA1検討グルー
プは、既に複数回、関係者との具体的な議論を進めているところである。

● 高周波受信機 (Band 6/7)と冷却系の開発や調達：日本で実績のある 22GHz帯を網羅する。
SKA１の段階からVERA望遠鏡で実績のある水メーザーの観測、野辺山 45m望遠鏡で実績
のあるアンモニアの観測、そしてALMA望遠鏡で見えてきた高分子の観測を可能にする貢献
になるだろう。SKA1検討グループでは概念検討を行い、ASPFR (advanced single pixel feed
receiver)の会合にて紹介をしているが、その仕様や国際的な分担についてはまだ検討中であ
る。今後、競争的資金を使った技術実証や、人材の確保、量産の体制をどうするかの明確化
など、詰める必要もある。

● MIDのデジタル信号処理装置の製造：当初スウェーデンが担当を予定していたが変更になっ
た。日本ではデジタル信号処理装置を国立天文台と民間企業が協働で開発してきた実績があ
り、引き受けることは十分可能と考えられる。

● ソフトウェアの開発：日本からは、宇宙再電離の研究で使われる較正・解析のツール、宇宙磁
場の研究で使われるファラデートモグラフィーのツール、宇宙論や銀河進化の研究で使われ
る光源検出・分類のツール、そして突発現象を検出・解析するツールの開発で貢献できる可
能性があるだろう。また分野を問わず、On-the-flyマッピングのプログラム開発もあるだろ
う。これらのソフト分野の貢献は、一部は SKA天文台が責任を負う Science Data Processor
(SDP)、一部は各国が責任を負う SKA Regional Centre (SRC)への貢献となる見込みである
が、国際的な枠組みの中で分担を請け負う手続きが必要である。SKA1検討グループは、中
国・上海の SRC関係者と連携を深めており、そのルートでの SRCへの貢献が具体的に考え
られるだろう。ただし、以上の技術貢献は欧州各国も狙うところであり、参加が遅れる場合
その機会を逸する可能性が高い。建設開始も迫り緊急性がある。

1.4 実施機関と実施体制

SKAの参加国と運営 SKA計画は、英国の非営利法人であるSKA機構が運営し、意思決定はSKA
理事会が行っている。英国、豪州、南アフリカが、ホスト３カ国としてリードし、オランダ、イン
ド、イタリア、スウェーデン、ニュージーランド、カナダ、中国、スペイン、フランス、ドイツを
合わせた 13カ国が理事国である。SKA機構はさらなる安定統治のために、欧州南天天文台 (ESO)
や欧州原子核研究機構 (CERN)のような政府間機構 SKA天文台 (SKAO)に移行予定であり、まず
英国、豪州、南アフリカら７カ国により 2019年 3月 12日に SKA条約が調印された。各国での条
約批准手続きも進んでおり、2020年中に発効する見込みである。SKA天文台への参加 (SKA条約
への調印)国は順次増える予定であり、ニュージーランドを除いてポルトガルを加えた 13カ国が
何らかの形で SKA天文台に参加するであろう。SKA本部には 2019年 9月時点で 100名程度の職
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員が科学・設計・運用計画などの部門に組織化されて働いており、彼らは SKA天文台職員にその
まま移行する。建設期には SKA本部に 140名から 170名、各サイトにそれぞれ 20名から 140名
程度の職員を配する予定となっている。運用期には SKA本部に 143名、各サイトに 112名で総勢
367名の組織となる。

日本の SKAへの参加 SKA天文台には、さらに日本や韓国、スイスなども参加に興味を示して
いる。日本は SKA条約には加わらない参加 (連携国)を想定している。我が国の学術政策そして予
算規模を鑑み、少なくとも SKA1において条約への批准は難しいと予想されるからである。この
日本の参加方法の意思は SKA理事会に都度説明し一定の理解が得られている。事実、連携国の枠
組みは SKA条約に明文化されている。しかし、具体的な義務と権利などはこれから交渉していか
ねばならない。建設準備期の現在は国立天文台 SKA1検討グループが本務 3名、併任 3名の体制
にあるが、建設期には 30名程度となり、大学・研究機関そして国立天文台に分散する。SKA天文
台にも出向等により人員を配置することで、プレゼンスを示したい考えである。必要となる人材
は天文台・大学・研究機関から集め、また育成もする。結果として人的交流を促進し、競争力の
強化と若手研究者の育成につなげたい考えである。

SKAの 3＋１のポリシー SKA天文台の共同利用体制においては、次の３つの基本的な SKAポ
リシーが関係する。ただしこれらのポリシーはまだ SKA天文台として完全に明文化され決定され
たものではなく、詳細はこれから議論が進むものである。

1. SKA天文台条約には国家単位または国際機関のみが参加することができる。研究者個人や
個別の研究機関の参加は原則として認められない。

2. SKAの建設への投資に対して、公平な見返りとして望遠鏡へのアクセスを与える。望遠鏡
の共同利用においては、獲得できる観測時間か、あるいは採択される観測提案代表者の数な
どで管理される。

3. 観測時間の 9割以上は出資した国に割り当て、そのうち 7割程度は大規模サーベイ、残りは
個別観測に充てる。

一方で、SKAには全観測データはある時期をもって全世界に一般公開するというポリシーも定め
られている。その時期は、観測データが観測提案者がアクセスできるようになってから 1-2年程度
と考えられつつある。しかし、この公開を待ってからデータにアクセスしていたら、国際的な競
争力を得られないことは明確である10。ゆえに日本 SKA協会としては、国家代表機関として国立
天文台が計画に参加することで望遠鏡の主要観測時間へのアクセスをコミュニティに供すること
を期待しており、その機会によって世界最先端研究の推進力を獲得することを目指している。

共同利用計画 SKAは国際共同利用天文台になる予定であり、共同利用の流れは近代的な大型国
際望遠鏡に準拠する予定である。共同利用の実施のために、SKA天文台に専門のスタッフが配置
され、さらに各地域にはユーザーをサポートする機関とスタッフが配置されるであろう。後者は
各地域の機関が設置する予定の SRCがその役を担うと考えられており、日本でもどのような SRC
を設置することが日本のユーザーの科学研究を支援できるか、SKA1検討グループ内に作業部会
を設置して検討が始まっている。以下が、想定されている共同利用の流れである。

10アーカイブデータから生産されるユニークな研究もあることは事実であるが、やはり当初から実現したいと希求し
てきた王道の科学目標は、競争的な観測提案によって達成される可能性は高い。
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1. 観測提案の準備を始める。次のシーズンで供される観測モードや観測仕様の情報がユーザーに
提供され、観測提案の受付方法が説明される。大規模サーベイを提案するKey Science Project
(KSP)のチーム内では、サーベイの実施について議論が行われるであろう。従来にはない
SKAの特徴として、マルチモード観測能力をどれだけ活かした提案とできるかの腕が問わ
れるかもしれない。

2. 観測提案をする。個別の観測提案と大規模サーベイ提案からなるであろう。提案に必要な感
度計算機やポータルサイトが SKAOから提供される。従来にはない SKAの特徴として、観
測提案の時点で、得られる見込みのデータがどのくらいのサイズで、それを解析するのにど
のくらいの演算量とストレージを必要とするかという情報も求められるであろう。

3. 提案が審査される。ピア・レビューによる研究者相互の採点を観測提案に行い、採点を踏ま
えて時間割当委員会 (Time Allocation Committee, TAC)が審議し提案、SKA天文台長が最終
決定する。TACの構成員は SKA天文台参加国から選ばれると想定される。審査では、科学
的意義、技術的実現性といった従来の評価観点だけでなく、それが現実的に解析でき記録で
きるかという観点も加わると見込まれている。

4. 提案が採択される。実施に向けてさらに必要な情報 (いわゆるSchedule Block)を準備し、SKA
天文台に提出することになるだろう。

5. 観測が実施される。観測提案者が直接運用はせず、SKA天文台の専属スタッフが遠隔運用す
る。観測日時や順番は観測条件や運用率を最大化するように機械的に最適化されるであろう。

6. データが整約される。多くのユーザーにとって共通なデータ解析は天文台側が実施し、質を
保証する予定である。データをどのようなツールを使ってどのように、そしてどこまで解析
するかについて、まだ具体的な検討は進んでいない。

7. データが届けられる。ユーザーは地域データセンター (SRC)から観測したデータにアクセス
できる。SRCにてユーザーの科学目標ごとに実行内容が異なるようなデータの解析をするこ
とができるようになる見込みである。それはたとえば、長時間の積分データ (深探査や広域
マッピング)を足し合わせるような結像や、発展的な較正作業が含まれる。

ストレージコストが膨大になるため、高周波数分解・高時間分解されている観測一次データは、人
工電波の除去や較正を行った後に削除し、代わりに研究に必要な程度に周波数・時間方向に平均
化された非可逆の圧縮データが提供・保存される。ただし、突発現象など特別に必要な場合には、
短時間ながら生データを残すこともできる見込みである。

1.5 計画の妥当性

建設地 SKAは数 100kmに渡って大量のアンテナを設置することが前提となっていたため、広い
範囲に渡って平坦で視界の良好な平地が検討された。そして SKAは人間社会で広く使われている
周波数の電波を観測するため、その人工電波の影響が極力少ない人口過疎地が検討された。2012年
までにサイト候補地の捜索と環境アセスメントが進められ、検討の結果、オーストラリアのマーチ
ソンと南アフリカのカルーが選ばれた。その調査資料および検討資料は、SKA本部のホームペー
ジで全世界に公開され、透明性を担保している。これだけの広大な土地を使うにあたっては、地
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元の権利者や関係者、国民の理解と合意が不可欠であるが、SKA計画は当初よりそのことに真摯
に対応をしてきている。幸い、建設に際して地元とは経済的・環境的・文化的側面も含めた理解
と合意がある。

表 1.1: コスト削減のはしご。SWGアップデート報告 2020
年 1月より (R. Braun)。

表 1.2: 基本設計 Aと調達設計 B

建設項目 A B

SKA1 MID
アンテナ数 133 130

最大基線長 (km) 150 120
Band1受信機数 133 67
Band2受信機数 133 130
Band5受信機数 133 67

パルサー探査装置数 500 375
SKA1 LOW
局数 512 409

最大基線長 (km) 65 50
パルサー探査装置数 167 125

共通項目
計算機 (PFLOPs) 260 50

設計工程 SKAはこれまでの世界的な学術大型施設の設計工程の経験と反省を踏まえたプロジェ
クトマネジメントが実施されている。概念検討、基本設計に始まり、PDR、CDRというレビュー
プロセスを経て、設計ならびに建設の承認に進もうとしている。SKA1では、基本設計A (Design
Baseline)の見積り (761Mユーロ11)が当初 10カ国の建設予算 (691Mユーロ)を上回っている状態
が続いている。そこでこの予算案に落とし込むために何を妥協しなければならないかを検討し、調
達設計 B (Deployment Baseline)を作成している。表 1.1は、そのコスト削減項目の順位をまとめ
ている。上の削減案から順に受け入れていき、予算に収まるところまでコストを削減する計画で
ある。より下まで削るほど科学的なインパクトが大きくなる。表 1.2には、最悪のシナリオとして
インパクト 3まですべて削減した場合の、調達設計 Bを基本設計Aと比較する。経費の圧縮や追
加予算の獲得により、なんとかインパクト 2までに抑えたいところである。実際、当初 10カ国に
加えて、日仏独西が追加で参加し資金拠出をすることで、基本設計 Aの実現の可能性は高く、ま
た SKA評議会準備委員会も基本設計 Aを堅持するべきであると提言している。

SKA1の所要経費 SKA1の総建設費は 1106Mユーロ程度である。内訳は、24%の予備費を含め
た建設費 940Mユーロ（直接経費）に、関連する建設サポート費用（間接経費）として 19%の予
備費を含めた 166Mユーロである。SKA1の将来の解体費用もこの中から積み立てる。実体の建
設費の内訳は、インフラ、LOWアンテナ群、MIDアンテナ群、中央信号処理施設、科学データ処
理施設にそれぞれ 200Mユーロ前後である。これに加えて、2021からの 10年間の望遠鏡の運用

11実体はこれに 24%の不確定予備費が上乗せされた 940Mユーロ。理事会 31の報告による。2017年為替レート。
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図 1.4: SKA1の今後のスケジュール。

費 340Mユーロと本部の運営費 (Business Enabling Functions)に 200Mユーロ程度を加えて、今後
10年間で 1.7Bユーロ程度の予算が必要とされている。これらとは別に、SKA1に組み込む予定の
MeerKATの建設には、すでに 200Mユーロ程度を投入済みである。SKA1の運用費は総建設費の
約 10%にあたる 90Mユーロ程度と推定されている。資金余力の範囲内で、SKA2に向けた技術開
発のための経費も積算される見通しである。

日本の SKA1での所要経費 日本は、SKA1の建設費に上積みし、総建設費の 1-3%(約 17–51億
円)の貢献を想定する。さらに SRCの費用にも総費用の 3%前後の約 7億円を見込んで、合計約
25–60億円を建設費と見込む。運用費は建設費の 10%に相当する年間約 2.5–6億円を想定する。そ
の内訳は、SKA天文台への参加費、保守費、人件費などである。SKA1の運用終了時期は未定で
あり、SKA2の建設費および運用費は SKA1の実績を踏まえて検討中であるが、SKA1の予算規模
で 30年間の参加を想定すると、日本の総経費は、SKA1の建設費約 25–60億円と 30年間の SKA1
の運用費約 75–180億円を合わせた、約 90–240億円である。

1.6 年次計画

建設スケジュール SKA計画は 2020年 1月時点でいくつかの処理事項が残るものの、各要素なら
びにシステムの詳細設計審査が終了し、いよいよ建設承認まであと少しの段階にきている。SKA
条約に調印した国の条約の批准と設計の承認を経て、SKA１の建設の開始は 2021年 1月を予定
する。その後、LOWとMIDそれぞれのアレイは、Array Assembly (AA) 0.5、AA1、AA2、AA3、
そして AA4と 5段階に分けて統合・試験し、部分共用を開始するのが 2024年頃とみられる。た
だし、部分共用 (初期科学運用)は建設スケジュールに影響を与える可能性があるため、プロジェ
クトを着実に遂行したい SKA機構には慎重な意見もある。順調に建設が進めば、全 SKA1を使っ
た条件付き供与が 2028年頃、そして本格的なサーベイ観測が 2029年頃を予定する。当初の大型
サーベイは 5年間程度を想定しているため、SKA1が終了するのは 2033年以降となるだろう。そ
れまでに SKA2の建設が進み、SKA1は SKA2へと移行する予定である。SKA2への移行も含め
て、SKA計画は 30年以上の運用を想定する。

日本の参加スケジュール 海外主導のこのような背景の下、日本は 2019年度から 3年間、国立天
文台 SKA1検討グループが国立天文台の運営費および競争的資金によって、SKA機構との参加交
渉、科学事例検討、建設への本格的貢献に向けた準備活動を進める。2022年度当初を目標に予算
措置を伴い SKA1建設に連携国として参加し、プロジェクトも 30名程度の体制の建設段階へと移
行する。建設段階では大学研究機関とも役割を分担する予定である。2028年度頃より SKA1の運
用フェイズへと移行し、観測装置の保守、ソフトの更新、SRCの運用と保守、ユーザー支援、そし
て評議会出席などの国際運営、などを担う。コミュニティが参加を支持する限り、日本も SKA2に
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参加する。プロジェクトも SKA1から SKA2へと人員等の資源の転換をなめらかに行って、SKA1
のプロジェクトを終了するであろう。

1.7 学術政策と社会的価値

日本学術会議マスタープラン この章の最後に、少しだけ学術政策についても触れておく。日本
学術会議は内閣総理大臣の所轄の下、学術界から選ばれた専門家で構成された、政府から独立し
た諮問機関である。政府に対して広く学術に関する政策提言を行なったり、科学の役割について
の世論啓発などを行っている。日本学術会議は、学術全般を展望・体系化しつつ、各学術分野が必
要とする大型研究計画を網羅するとともに、我が国の大型計画のありかたについて、一定の指針
を与えることを目的に、「学術の大型施設計画・大規模研究計画に関するマスタープラン」を策定
している12。近年の日本における天文学・物理学の大型計画の実現は、基本的にこのマスタープラ
ンへの掲載が前提になっている。マスタープランは 2010年に始まり、2011年 (小改訂)、2014年、
2017年、と 3年ごとに改訂され、2020年に最新のプランが示されている。マスタープランに掲載
された天文学・宇宙物理学 (学術領域番号 23-3)に関係する大型計画は、学術大型研究計画の区分 II
（実施中)に 2件 (XRISM, CTA)と区分 I（企画)に 15件ある。さらに区分 1の中から、重要性・緊
急性などに鑑みて、4件 (ALMA2, KAGRA,すばる 2, LiteBIRD)が重点大型計画に選ばれている。
SKAは 2010, 2011, 2014のマスタープランにて重点大型計画に選定されたが、2017は国内におけ
る計画の見直しを図るために応募しなかった。2020では具体的に SKA1として内容を精査した上
で応募した。2020では重点大型計画は実質の所、実施中の計画だけに絞られたため、SKA1はマ
スタープランに掲載されるも重点大型計画にはならなかったが、重点大型計画選定のヒアリング
対象にはなった。

文部科学省ロードマップ 文部科学省は、広く学術研究の大型プロジェクトを推進するにあたり、
広範な研究分野コミュニティに意向を踏まえながら、透明性や公平性・公正性を確保しつつ、各
計画の優先度明らかにするために、学術研究の大型プロジェクトの推進に関する基本構想（ロー
ドマップ）を策定している13。ロードマップは、学術研究の大型プロジェクトを推進する上で一定
の優先度を評価するものであり、事実、ロードマップに掲載された大型計画はその後予算化され
る傾向にあるが、直ちに予算措置を保証するものではないとある。ロードマップに掲載された計
画に対する国の支援については、大規模学術フロンティア促進事業による支援について一定の優
先度を認めるものの、それのみに限定するものではないとする。ロードマップ 2020の審査実施要
領では、審査対象はマスタープラン 2020の重点大型計画に選定された計画を基本としつつ、重点
大型計画ヒアリングの対象となった計画のうち特段に優れた計画があれば対象とするとしている。
SKA1もロードマップ選定の申請に応募することを検討している。

持続可能な開発目標 (SDGs) 持続可能な開発目標（SDGs）14とは、2015年 9月の国連サミットで
採択された「持続可能な開発のための 2030アジェンダ」にて記載された 2030年までに持続可能
でよりよい世界を目指す国際目標である。SDGsは発展途上国のみならず、先進国自身が取り組む
普遍的なものであり、日本としても積極的に取り組んでいる。日本学術会議がマスタープランを

12http://www.scj.go.jp/ja/info/kohyo/kohyo-24-t286-1.html
13https://www.mext.go.jp/b_menu/shingi/gijyutu/gijyutu4/021/1412963_00001.htm
14https://www.mofa.go.jp/mofaj/gaiko/oda/sdgs/about/index.html

http://www.scj.go.jp/ja/info/kohyo/kohyo-24-t286-1.html
https://www.mext.go.jp/b_menu/shingi/gijyutu/gijyutu4/021/1412963_00001.htm
https://www.mofa.go.jp/mofaj/gaiko/oda/sdgs/about/index.html
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選定するにあたっても、その大型計画が社会にどのように還元されるのか、SDGsの観点から回答
を求めている。SKA計画は、SDGsに以下の分野で貢献するだろう。

4. 質の高い教育宇宙最初の星やブラックホールの観測、重力や磁場の物理法則の探求、そし
て宇宙生命への挑戦は、国民の高い注目を集めて理解も得られるだろう。STEM教育と天文
学の親和性は高く、宇宙は子供から大人まで一生涯の好奇心の泉である。高等教育において
は、当然ながら新しい観測データが人類の知見を深め、建設から計画に関わることで装置開
発の知的価値も得ることができる。

7. 近代的エネルギーへのアクセス遠隔地を含めた大陸に広がる望遠鏡を実現するには、高信頼
性・高耐久性の技術や省エネルギー環境技術が欠かせないため、それらの振興に貢献する。
さらに、人を介さないで済む AI技術やロボット技術の応用も期待される。

9. 産業と技術革新の基盤当該の電波周波数は地上デジタル放送や携帯電話など広く通信イン
フラに使われており、情報通信技術の振興に貢献する。SKAのビッグデータを活用するため
の超高速度計算技術、データ転送技術、そしてデータ保存技術の開発と実用化の両面で経済
的・産業的な価値も高い。

10. 人や国の不公平をなくすアフリカでは国際友好の下で社会インフラ整備に資する。国際天
文学連合も「開発のためのツールとしての天文学」を展開しているところである。

17. パートナーシップ世界 13カ国が参加する国際的な大型計画に参加することは、世界で羽ば
たく国際性のある若手研究者を育成し、国際交流・協力にも貢献する。

図 1.5: SKAの社会的価値は学術だけにとどまらない。
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第2章 宇宙再電離

2.1 宇宙再電離研究の現状

インフレーションに始まり、ビッグバン元素合成を経て高温、高密度でプラズマ状態だった宇
宙は z ∼ 1100の頃、自由電子が陽子に捉えられ、中性水素が形成された (再結合)。これ以降、
z ∼ 30までは天体の存在しない時代 (暗黒時代)が続いていたが、z ∼ 30で初代天体の形成が始ま
り (cosmic dawn : CD)、階層的構造形成により銀河、銀河団と大規模な構造が形成が進み、現在の
宇宙へと至る。この構造形成の過程の z ∼ 15で、再電離期 (Epoch of Reionization :EoR)と呼ばれ
る時代が始まると考えられている。これは、再結合期以後、中性状態で存在していた水素が、星
や銀河からの紫外線 (UV)やX線によって電離を引き起こされる現象であり、現在の観測では、再
電離期は z ∼ 6まで続いたと考えられている (Fan et al., 2006)。現在では再電離は完了しており、
銀河内などを除いては、宇宙の大部分が電離した状態にある。この章では主に、宇宙で最初の構
造形成の時代から再電離が完了するまでの期間 (6 ≲ z ≲ 30)に注目する。

EoRを観測的に研究する方法は、宇宙原初の天体からの信号を観測するか、あるいは銀河間物
質からの信号を観測するかに大別される。大型天文計画では、前者はALMAや Subaru、JWSTや
TMTが掲げるキーサイエンスであり、後者は SKAだけがキーサイエンスに掲げる。両者のアプ
ローチは相補的であるが、JWSTの深宇宙探査でも赤方偏移 14程度の星形成銀河までしか見通せ
ず、運良く重力レンズ効果で増光されても赤方偏移 20が限界とされている。ゆえにそれよりも遠
方の宇宙での天体形成と進化は、少なくとも 2020年台から 30年代では低周波電波でしか果たせ
ないだろう。

2.1.1 宇宙の歴史

再結合以前の宇宙は、高温、高密度なプラズマ状態となっていたが、宇宙膨張に伴い宇宙の温
度は冷えて、陽子と電子が結合し中性水素を作り始めた。これにより、プラズマ中での散乱によ
りまっすぐ進む事のできなかった光子は、我々のもとまで届くようになり、今日、宇宙マイクロ
波背景放射 (CMB)として観測されている。この現象を宇宙晴れ上がりと呼び、初代天体が形成さ
れはじめるまでの宇宙が中性水素で満たされている時期を暗黒時代と呼ぶ。
現在の標準宇宙論の枠組みでは、インフレーション時に作られた密度揺らぎが時間発展し、密

度揺らぎの大きい箇所でダークマターが重力収縮し、低質量 (105−6M⊙)ミニハローを形成したと
考えられている。このミニハロー内で水素分子が形成され、水素分子冷却によって冷えたガスが
重力収縮を続けることで、初代星を形成することがシミュレーションで示されている (Yoshida et
al., 2006)。近年では、輻射フィードバックを考慮した初代星形成の輻射流体シミュレーションもな
され、初代星質量の決定には、輻射フィードバックが重要であること (Hosokawa et al., 2011)、ミ
ニハロー内部のガスの特徴 (質量、角運動量、質量降着率)に応じて、10− 1000M⊙の幅広い初代
星質量が実現される事が示されている (Hirano et al., 2014)。これら初代星が発する輻射により暗黒
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時代は終焉する。この後、階層的構造形成によりミニハローが合体成長することでより質量の大
きな初代銀河が形成されると考えられる。
最近の観測によると、z = 7.085で質量∼ 2× 109M⊙の超巨大ブラックホールが存在した事が

示唆されており (Mortlock et al., 2011)、初代星や初代銀河の形成と並行して、超巨大ブラックホー
ルの形成も進んだと考えられる。z = 7.085の段階でこれほど大質量にブラックホールを成長させ
る過程は未だ不明であり、様々なシナリオが考えられている。
初代星や初代銀河からは、中性水素を電離させるのに必要な 13.6eVよりも大きなエネルギーを

持った輻射に放射され、宇宙再電離の時代が始まったと考えられるが、宇宙再電離の詳細につい
ては観測的に未だ明らかにされていないことがおおい。これら初代天体は直接観測することは難
しいが、初代星の初期質量関数や形成率、および初代銀河からの光子脱出確率などの情報は、こ
れらを詳細にモデル化して電離構造の発展を計算し観測と比較することで間接的に得ることが可
能であろう (Yajima & Li, 2014; Tanaka et al., 2018)。また、ブラックホールについてその降着円盤
から発せられる X線は銀河間ガスの加熱を通じてやはり電離構造の発展に影響をおよぼす。再電
離を直接的に探ることが望まれており、これを可能にするのが以下に述べる 21cm線による再電離
期の観測である。

2.1.2 21cm線

ここでは EoRの中性水素の 21cm線の基礎について述べる (Furlanetto et al., 2006)。再電離が始
まる前から再電離初期には中性水素が大量に存在していたため、21cm線を観測する事によって、
これらの時期を直接探ることができる。観測量としては、スピン温度 TSと CMBの温度 Tγ との
差で定義される輝度温度は次のように与えれる。

δTb(ν) =
TS − Tγ
1 + z

(1− e−τν0 )

≈ 27xHI(1 + δ)

(
1− Tγ

Ts

)(
H

dv||/dr||

)(
1 + z

10

)1/2( 0.15

Ωmh2

)1/2(Ωbh
2

0.023

)
[mK] (2.1)

スピン温度は、電子が超微細構造の上下それぞれの準位にある中性水素の数密度 n0, n1を用いて、
以下の式により定義される。

n1
n0

=
g1
g0

exp

(
−T∗
TS

)
(2.2)

ここで、g1, g0はそれぞれの統計的自由度であり、g1 = 3, g0 = 1である。また、T∗ ≡ E10/kBで
あり、これは超微細構造間のエネルギー E10に相当する温度である。輝度温度は視線方向で計算
される量であり、τν0 は波長 21cmに相当する周波数 ν0（= 1.4 GHz）での光学的厚さであり、

τν0(z) =
3

32π

hpc
3A21

kBν20

nH
TS(1 + z)dv||/dr||

= 9.6× 10−3(1 + δ)

(
1 + z

10

)3/2(xHI

TS

)[
H(z)/(1 + z)

dv||/dr||

]
(2.3)

と表される。上式において、nHは水素の数密度、δはガスの超過密度 (δ = (ρHI − ρ̄HI)/ρ̄HI)、xHI

は平均中性水素率、Ωmh
2、Ωbh

2はそれぞれダークマター、バリオンの密度パラメータである。ま
た、A21 = 2.85× 10−15s−1はアインシュタインA係数、H はハッブルパラメータ、dv||/dr||はガ
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スの視線方向の速度勾配である。式 (2.1)の 2行目では、宇宙論的スケールでは τν0 ≪ 1であるこ
とを用いた。密度揺らぎ δ、銀河間ガス (IGM)の速度勾配 dv||/dr||は宇宙論的に決まる物理量で
あるが、中性水素率 xHIとスピン温度 TSは天体物理学的に決まる量であり、これらが EoRの情
報を含んでいる。δTb > 0のとき、輝度温度は CMBに対する輝線として観測され、δTb < 0のと
きは CMBに対する吸収線として観測される。スピン温度は、ガスの運動学的温度 TK、ライマン
α色温度 Tα、それぞれの結合定数 xK, xαを用いて次のように書き表す事ができる。

T−1
S =

T−1
γ + xαT

−1
α + xKT

−1
K

1 + xα + xK
(2.4)

すなわち、スピン温度は中性水素ガスと以下の３つの相互作用によって決定される。

(a) CMB光子との相互作用

(b) ライマン α光子との相互作用

(c) 中性水素と他の粒子（中性水素、電子、陽子など）との衝突による相互作用

天体形成などの影響は、(b),(c)による相互作用を通じてスピン温度に現れる。

2.1.3 熱進化の歴史～大局的なシグナル～

IGMの大局的なシグナル (赤方偏移毎の平均的な IGMの温度)は各時代について様々な物理機
構が働き、以下の様な発展をする (Mesinger et al., 2011)。

(1) z ≳ 100, TK = TS ≤ Tγ (衝突によるカップリング期)

z ∼ 140の時期に CMB光子と電子のコンプトン散乱が切れる。その後は、水素原子同士の衝突
が支配的になり、スピン温度は IGMのガス温度とカップリングする。CMB光子の温度変化の赤
方偏移依存性は (1 + z)に比例するが、ガス温度は (1 + z)2に比例するため、CMB光子の温度よ
りも、ガス温度の方が、宇宙の進化と共に急激に減少する。

(2) 35 ≲ z ≲ 100, TK < TS < Tγ (衝突によるカップリングが切れる頃)

宇宙膨張によって IGMの密度が減少すると、水素原子同士の衝突によるカップリングを保てな
くなり、スピン温度はガス温度から脱結合して再び CMB光子の温度に近づく。

(3) z ∼ 35, TK < TS ∼ Tγ (衝突によるカップリングが切れた後)

衝突によるカップリングが切れた後は、IGMのガス温度は CMB光子とカップリングするため、
この二つの温度はほぼ等しくなる。もし、天体が存在せず、ライマンα光子が放射されていなけれ
ば、スピン温度は、このまま CMB光子の温度とカップリングした状態で減少していく。しかし、
実際には、初期天体が形成されるため、そうはならない。



18 第 2章 宇宙再電離

図 2.1: IGM温度の時間進化 ((Mesinger et al., 2011))。横軸は赤方偏移、縦軸は温度を表す。赤い
実線はスピン温度、緑の破線はガス温度、青い点線は CMBの温度を表す。

(4) 25 ≲ z ≲ 35, TK < TS < Tγ→ TK ≃ TS < Tγ (Wouthuysen-Fieldカップリング期)

初期天体が形成され、ライマン α光子が放射されると、Wouthuysen-Field (WF)効果によってス
ピン温度は再び、ガス温度とのカップリングを始める。ライマン α光子は、スピン温度に影響を
与えるだけではなく、IGMの加熱にも寄与しており、スピン温度はガス温度に近づく。そのため、
TK ≃ TSとなる。

(5) 16 ≲ z ≲ 25, TK = TS < Tγ→ TK = TS > Tγ (X線による加熱期)

WF効果により、ガスのスピン温度とガス温度は強くカップルしているため、宇宙膨張と共にそ
の値は減少していくが、X線による加熱が効き始めてくると、力学的温度とカップルしたスピン
温度は最小の値に達した後、急激な上昇を始める。このとき、宇宙の熱進化の中で、IGMの温度
が初めて CMB光子の温度よりも十分大きくなるため、δTb > 0である。したがって、X線による
加熱以前は、輝度温度の揺らぎはCMB光子の温度に対する吸収線として観測されるが、X線加熱
が効き始めると輝線として観測される事になる。

(6) 7 ≲ z ≲ 16, TK = TS ≫ Tγ (再電離期)

X線による加熱が十分に効くと、式（2.1）より、δTbはスピン温度に依らなくなり、温度依存
性を持たなくなる。初期天体から出てくるイオン化エネルギーよりも大きなエネルギーを持った
光子により、再電離が始まると、イオン化領域（HII領域）が増えていき、中性水素が占める領域
（HI領域）は徐々に減っていく。これにより、中性水素の量が減少するため、21cm線のシグナル
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図 2.2: 輝度温度の時間発展（Pritchard & Loeb, 2011)。横軸は周波数、縦軸は輝度温度。z ≲ 30で
初期天体が形成されると、そこから発せられる紫外光によってWF効果が起こり、スピン温度は
IGMのガス温度とカップリングする。このとき、ガス温度は CMBの温度より小さいので、輝度
温度は吸収線として見える。しかし、z ∼ 20でX線による加熱が効き始めると、ガス温度は急激
に上昇するため、z ≲ 15では、輝度温度は輝線として観測される。またこの時期、再電離が始ま
る。z ∼ 8になると、再電離が終わり、中性水素の割合が０となるため、輝度温度は式 (2.1)より
０となり、輝線も吸収線も見えなくなる。

も減少していく。再電離期は、HII領域の進化の仕方や、イオン化光子の振る舞い、イオン化光子
の放射源の振る舞いなどに依存するので、これらの特徴を調べる必要がある。
以上、(1)から (6)に示したのが、IGM温度進化のアウトラインであり、IGM温度は図 2.1に示

す様な振る舞いをする。また、実際の観測量である輝度温度 (式 2.1)の時間発展を図 2.2に示す。
　

2.1.4 WF効果, X線加熱,再電離のソース

この節では、WF効果、X線による加熱、再電離を引き起こす天体について述べる。

(1)種族 III星 &種族 II星

z ∼ 30で、重元素を含まず、水素で大部分が構成された宇宙最初の星が形成され始める (Yoshida
et al., 2006)。このような水素原子のみで構成された星を種族 III星と呼ぶ。近年のシミュレーショ
ンに基づく研究により、種族 III 星は、 太陽質量の数 10倍程度の質量を持つと考えられている
(Bromm, 2013)。この種族 III星から放射されるライマン α光子によって、水素のスピン温度はガ
ス温度とカップリングする（WF効果）。種族 III星から作られる X線連星は、IGMの加熱を担う
ものと考えられている (Fialkov & Barkana, 2014)。また、種族 III星や少量の重元素を含むガスか
ら形成された種族 II星が再電離を引き起こすと期待されているが、種族 III星の形成過程、その後
の種族 II星形成モードへの遷移過程は未だ謎が多い。
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(2)Mini-quasar & AGN

IGMの加熱や再電離を引き起こす光子の供給の源として考えられるものとして、中間質量ブ
ラックホール（IMBH）や、IMBHへのガスの降着を起源としたmini-quasarがある (Zaroubi et al.,
2007)。これら天体によって引き起こされる加熱や再電離は、星からの寄与に比べると小さいが、
CMBの温度よりも高い温度に IGMを加熱するのに十分なエネルギーを持った光子を生成するも
のと考えられている。また、IMBHは現在の超巨大ブラックホール (SMBH)の種になっている可
能性もあるが、エディントン降着率よりも大きな値で降着を起こさなければ、現在、観測されて
いる高赤方偏移の AGNの質量を説明できないという問題がある。

(3) X-ray binaries

前述の通り、種族 III星由来の X線連星は IGMの加熱源として有望視されている。しかし、X
線連星は高赤方偏移において、大局的なスケールを加熱するのに十分な個数が存在していたのか
という不定性がある。

2.1.5 輝度温度を通した観測

21cm線の観測を行うとき、我々が実際に宇宙論的、天体物理学的情報を獲得するのは、輝度温
度を通してである。この章では、輝度温度から得られる情報について簡潔にまとめる。

21cmパワースペクトル

輝度温度の揺らぎを取り扱うとき、その統計量として、一般的に広く用いられているのはその
パワースペクトルである。一般的にパワースペクトルは波数と赤方偏移の関数であり、パワース
ペクトルには、輝度温度のスケール毎の揺らぎとその時間発展の情報が含まれている。輝度温度
の揺らぎを、バリオンの揺らぎ δb、イオン化率の揺らぎ δx、ライマン α場の揺らぎ δα、IGMの温
度の揺らぎ δT、さらに速度勾配の揺らぎ δ∂v と、各々の揺らぎの係数 βiを用いると、式 (2.5)の
様に書き下す事ができる (Furlanetto et al., 2006)。

δTb
= βbδb + βxδx + βαδα + βT δT − δ∂v (2.5)

この展開された揺らぎから、そのパワースペクトルは、

PTb
(k, µ) = Pµ0(k) + µ2Pµ2(k) + µ4Pµ4(k) (2.6)

と計算される。µは視線方向と波数ベクトルのなす角度の余弦である。１項目は、バリオンの揺
らぎ、イオン化率の揺らぎ、ライマン α場の揺らぎ、IGMの温度の揺らぎ間での自己相関、相互
相関をまとめたものである。すなわちこれは、揺らぎの等方成分によるパワースペクトルである
（速度勾配による揺らぎはフーリエ空間で考えると δ∂v=−µ2δとなるため、非等方的な揺らぎであ
る）。２項目は、非等方揺らぎである速度勾配揺らぎと等方揺らぎとの相互相関によるパワースペ
クトルを、３項目は非等方揺らぎによる自己相関によるパワースペクトルを表している。図 2.3、
2.4に、各々の時代の δTbのマップとパワースペクトルを示す。



2.1. 宇宙再電離研究の現状 21

図 2.3: ダークエイジ、CDでの δTbのマップとパワースペクトル（Mesinger et al, 2010)。左は δTb

のマップで、右がパワースペクトルのグラフ。パワースペクトルの横軸は波数 kで縦軸はパワー
スペクトル。ダークエイジ終盤の z=30.07、X線による加熱が十分に効く前の z = 21.19では、輝
度温度は CMBに対する吸収として見える（δTb < 0）
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図 2.4: 再電離期での δTbのマップとパワースペクトル（Mesinger et al, 2010)。加熱が十分に効い
ている z = 17.94では、輝度温度は輝線として観測される（δTb > 0）。このとき、水素は中性状態
として存在しているが、z = 10.00になると、再電離が始まり、水素がイオン化された領域と、中
性状態のままの領域に別れているのを見る事ができる。イオン化領域がバブルとして表され、中
性状態の部分はパッチ状になっており、両者には強いコントラストがある。
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他の観測量

パワースペクトル以外にも輝度温度から得られる観測量としては、以下のものが挙げられる。

• 分散、モーメント
パワースペクトルがフーリエ空間で定義される量である一方で、実空間上での輝度温度場の
統計的性質を探る方法として、揺らぎの分散や高次のモーメント (歪度や尖度)を用いる方法
がある。島袋らはパワースペクトルの時間依存性について、輝度温度の分布関数の分散や歪
度に注目して解釈を与えた (Shimabukuro et al., 2014)。これによると、どのような物理プロ
セスがスピン温度を決めているかによって歪度の符号が異なり、パワースペクトルの解釈を
する上で有用である。

• 高次統計量、n点相関関数
フーリエ空間上の２点を考えるのがパワースペクトルである一方、３点以上を考える高次
統計量として、バイスペクトルがある。輝度温度場の揺らぎが非ガウス分布に従う場合、パ
ワースペクトルでは探れない情報をバイスペクトルは含んでいる。また、高次統計量をフー
リエ変換して実空間上で考えたものが n点相関関数となる。吉浦らは SKAや pathfinderのバ
イスペクトルに対する感度を見積もっており、pathfinderでも大スケール（k ∼ 0.1 Mpc−1）
であれば観測可能であることを示している。

• トモグラフィー、イメージング
21cm線を用いた観測では、赤方偏移毎の階層的なマップの情報を手に入れる事ができるの
で、トモグラフィーを考える事ができる。また、イオン化領域の進化の様子を探る手法とし
て、輝度温度の強度の空間的分布を観るイメージングがある。

• イオン化バブルや中性水素分布のトポロジー
イオン化バブルや中性水素分布の幾何学的な情報を探る手法として、ミンコフスキー汎関数
やジーナス統計を用いる方法がある。

• 背景電波源に対する 21cm線吸収線
背景電波源から放射された電波が IGMやミニハローによる吸収を受けると、その様子は 21cm
線の吸収線として観測する事ができる。

2.1.6 EoRの低周波電波での観測

これまで主に理論的観点から低周波電波による EoR研究に述べたが、ここでは具体的な低周波
電波観測の方法について述べる。低周波電波での EoR観測は、個々の天体の個性やコスミック・
バリアンスの影響を排除したグローバル・シグナルの観測を主とする。低周波ほど視野が広いと
いう望遠鏡の基本特性を活かして広域をマッピングしつつ、干渉計の特性を活かして高い角度分
解能の観測を実現し、結果、空間ダイナミックレンジの広いイメージを取得する。イメージは物
質の分布を如実に表し、初代天体の周りで電離がどのように進むかを直接明らかにする。

EoRシグナルの観測においては様々な障害が存在する。まず EoRに関係のない電波源は観測の
障害である。系内ではパルサー、系外では銀河、そして天の川銀河の放射などが挙げられる。も
う一つは、地球の電離層の揺らぎによる電波の位相の変位がある。この不定性もそのまま EoRシ
グナル検出の不定性となる。周波数方向では、周波数標準や帯域特性の不定性はそのままシグナ
ルの不定性となる。RFIやアナログ・デジタル変換時に発生するスプリアスも障害である。
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低周波電波 EoRサイエンスの主要な解析

EoRのサイエンスを達成するための主流の解析法は、いわゆる EoR窓を用いる手段である (図
2.5)。EoR窓は、横軸は二次元空間イメージをフーリエ変換し一次元波数空間に積算した時の波数
(k⊥)、縦軸は周波数を奥行きの距離と見立て、周波数スペクトルをフーリエ変換し一次元波数空
間にした時の波数 (k∥)である。

図 2.5: 空間-周波数 2次元パワースペクトルと EoR窓の模式図

EoR窓では、前景放射などの電波連続波は周波数方向において滑らかであるならば、k∥の小さ
い領域に集まる (窓の下方)。一方で EoRシグナルは周波数方向で細かい分布を持つはずなので、
k∥の大きい領域に集まる (窓の上方)。これにより分離が可能となる。k⊥については、空間的にラ
ンダムに分布する系外の放射源はあらゆる波数について白色ノイズのように一様に分布するはず
である。広がった放射源は k⊥の大きい領域 (窓の左方)に集まるはずである。
周波数方向には複数の特定の波数 k∥に、信号回路のインピーダンスミスマッチ (コネクタ部の緩

みなど)で発生する人工定在波や、デジタルサンプルの帯域端スプリアスに起因する周期的な信号
が現れ、それは EoR窓の中に侵食する。そのような EoR窓の領域は解析に用いることができない。
以上の分離の後、EoR窓の中で信号を切り出し、波数 k∥空間を逆フーリエ変換し周波数に戻し

た上で、所望の赤方偏移における k⊥に対するスペクトルを得る。期待される EoRのシグナルの
強度は、EoR窓のパワースペクトルにおいて 105 mK2h−3Mpc3程度で、前景放射の 108から 1010

分の 1程度 (multipole l = 100 or 1.8 °スケール )と予想されている。値は赤方偏移と空間スケール
に大きく依存する。
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そのほか、前景放射除去の主な方法としては以下のような方法が提案されている (Chapman et
al., 2015)。

• 多項式近似：前景放射のスペクトルを周波数の低次の多項式であると仮定してフィットし、
前景放射を見積もる。しかし実際のスペクトルがどのような関数形になっているかわからず、
多項式の次数をいくつに取るかによって結果が変わってしまうため任意性があり、現在では
あまり有用な方法とは考えられていない。

• Generalized Morphological Component Analysis：前景放射のスペクトルがある種のシンプル
さ（スパース性）を持つとして推定する。具体的には例えばスペクトルをウェーブレット変
換した時にその展開係数のほとんどがゼロになると仮定する。解析に恣意性が入らない。

• Wp smoothing：スペクトルの曲率の変化ができるだけ小さくなるように前景放射の関数形を
見積もる。

系外の電波天体は点源であっても干渉計特有のビームパターンによって周囲の領域に漏れ出し
てしまう。また視野の広い望遠鏡の場合では、例え銀極方向を観測していても大きく広がったサ
イドローブを通して銀河面放射が入り込んでくる。これらを避けるためには天球面上のどの位置
にどのような明るさの天体が存在するかを記述するスカイモデルを正確に構築し、ビームの形状
も正確に理解することによって観測データを較正する必要がある。また地球の電離圏もスカイモ
デルに影響するが、電離圏は時々刻々と変化し、さらに干渉計の基線長が長いと影響を受ける電
離圏の位置が望遠鏡ごとに異なるため較正はより困難になる。前景放射除去の一般的な手続きと
しては、系外の電波天体を較正した後、視線ごとに銀河系放射を除去することになる。先に述べ
たように電離圏は時々刻々と変化するため、短時間の積分ごとに較正は行われる。そのため較正
と銀河系放射の除去には多大な計算コストがかかることになり、これらは単に正確なだけでなく
計算コストもおさえるようになされなければならない。この点も今後の課題である。

2.1.7 現在の制限

再電離期に対する観測はこれまでにも行われており、それによって再電離史やそれに関連する
高赤方偏移での星形成史に対する制限が得られている。この節では、現在、再電離期について観
測的にどのような制限がされているのか述べる。ただし、現在制限が得られているのは、主に再
電離期終了間際 (z ≲ 10)である。再電離開始時期を含む、より高赤方偏移については、近年観測
結果が報告され始めているが、依然として強い制限を得るには至っていないため、今後の観測の
発展が期待される。

ガン-ピーターソンの谷

高赤方偏移で見つかったクエーサーのスペクトルを見ることで、再電離の完了した時期を見積
もることができる。宇宙に中性水素が満ちているときは、高赤方偏移のクエーサーから放射され
たライマン α光子は、中性水素によって吸収される。このとき、我々は、宇宙膨張による赤方偏
移によって引き延ばされたライマン α光子の波長で、吸収線スペクトルを観測することができる。
また、クエーサーから放射されたライマン αよりも波長の短い光は、宇宙膨張に伴う赤方偏移の
効果によってライマン αの波長になり、対応する赤方偏移の中性水素に吸収される。再電離が完
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了に近づくにつれ、中性水素がなくなるため、吸収線スペクトルが見えにくくなる。これにより、
再電離期の終了時期を見積もることができる。観測スペクトルに刻まれた吸収線の連なりをガン-
ピーターソンの谷と呼ぶ。この方法によって、z ∼ 6で再電離が終了した事がわかっている (Fan et
al., 2006; Mortlock et al., 2011)。

CMBトムソン散乱の光学的厚み

CMB光子と再電離期のイオン化バブル中の電子との散乱によって、CMBのパワースペクトル
に偏光によるゆらぎが加わり、スペクトルが変化する。そこから再電離の期間やイオン化率の揺
らぎなどに制限を得ることができる。現在、CMBの散乱は z ∼ 10で起こり、そのとき散乱の光
学的厚みが τ ∼ 0.066程度である事が分かっている (Planck Collaboration et al., 2016)。

IGM温度

z ≈ 6のクエーサーの周囲のガス温度をフォークトプロファイル分析 (分布をフォークト関数で
フィッティング)によって測り、それと再電離期でのクエーサー周辺の精密なシミュレーションを
比較することで、再電離期のガス温度進化史に制限を加えることができる。これによれば、HIの
電離は、z ≲ 11で起こったと期待される (Bolton et al., 2010)。

ガンマ線バースト

ガンマ線バースト (GRBs)は大質量星の超新星爆発と密接に関係していると考えられている。し
たがって、高赤方偏移で GRBsが観測されている事実は、宇宙の初期に大質量星が存在した可能
性を示している。これにより、今後より多くの高赤方偏移 GRBsが観測されれば、再電離期以前
の大質量星の星形成率に制限を加えることができる (Tanvir et al., 2009)。また、高赤方偏移 GRBs
の一部はライマン α減衰翼のフィッティングによる再電離期の中性水素割合の制限にも用いられ
ている (e.g. Totani et al., 2006)。

高赤方編移銀河

高赤方編移での中性水素による強い吸収を受け、観測されていないドロップアウト銀河の観測
から、星形成史に制限を加えることができる。現在の観測からは、z > 10で急激に星形成率が下
がっている事が示唆されている (Oesch et al., 2013)。また、z > 6のライマン α輝線銀河の個数密
度は、高赤方編移ほど小さくなっており、これは中性水素による減光に起因するとも考えられて
いる (e.g., Ouchi et al., 2010)。近年では Subaru Hyper Suprime-Cam (HSC)の活躍もありライマン α

輝線銀河のサンプルも増加した (e.g., Ouchi et al., 2018)。例えば Inoue et al. (2018)では、HSCの
による観測結果と大規模な数値シミュレーション結果の比較から z = 7.3において、xHI = 0.5+0.1

−0.3

の制限を得ている。
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近赤外線

宇宙初期の銀河や星から放射された UVは私たちが観測するまでに、近赤外の周波数まで赤方
偏移する。その強度や非等方性から、宇宙初期での紫外線源の分布や存在量等の性質に制限が付
けられる可能性がある。パワースペクトルに対する上限はあるものの、理論値を大幅に上回って
いる (Cooray et al., 2012)。

SKAパスファインダー

SKAの完成までの試験や観測的実験としてすでにいくつかの望遠鏡が建設され観測が行われて
いる。ここでは、各望遠鏡について簡単に触れ、得られたパワースペクトルに対する制限を図 2.5
に示す。

• GMRT: GMRT(Giant Metrewave Radio Telescope)はインドにある。分解能は 20秒角、最も
低い周波数帯が 139.3∼156.0MHzをカバーしており、z = 8.1 ∼ 9.2を見ることができる。
z ∼ 8.8付近のパワースペクトルについての上限が得られている (Paciga et al., 2013)。

• MWA: MWA(Murchison Widefield Array)オーストラリアに設置されている。128個のアンテ
ナから成っている。2分角の分解能を持ち、周波数 80∼300MHzを観測可能である。赤方偏
移 z ∼ 6− 12の範囲でパワースペクトルへ上限を与えている。

• PAPER: PAPER(Precision Array for Probing the Epoch of Reionization)は南アフリカに設置され
ている。32のアンテナから成っている。パワースペクトルに対して、z=7.7で k=0.11hMpc−1

で上限 2704mK2を与える (Parsons et al., 2014)。

• LOFAR: LOFAR(LOw Frequency ARray)はオランダ北部を中心として、広域にアンテナを配
置して、それらを一つの電波干渉計として扱う。その直径は 100kmにものぼり、周波数は
10∼250MHzが観測可能である (van Haarlem et al., 2013)。

• OVRO-LWA: OVRO-LWA(Owens Valley Long Wavelength Array)はアメリカに設置されてお
り、288のアンテナから構成されている。周波数帯は 27MHzから 85MHzであり、分解能は
9分角 (80MHz)、23分角 (30MHz)である。パワースペクトルへの上限を得ている (Eastwood
et al. 2019)。

2.2 国際 SKAのサイエンス

2.2.1 再電離の物理

導入

各場所での電離度 xHII の進化は以下のように表せる。

dxHII

dt
= kcol(T )(1− xHII)ne − α(T )xHIIne + kph(1− xHII) (2.7)
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図 2.6: 第一世代の各観測機による 21cmパワースペクトルへの制限。再電離初期を含む広範囲
の赤方偏移へ上限が付いてきていることがわかる。しかし、標準的なモデル（破線: 21cmFAST）
との差は以前大きく、SKAによる初検出が期待される。(HERA collaboration et al. 2019, arXiv:
1907.06440)

ここで、kcol(T )は衝突電離率、neは電子数密度、α(T )は再結合率、kphは光電離率である。光電
離率は、各地点での輻射強度 Iν を用いて、

kph =

∫
dΩ

∫ ∞

νL

Iν
hν
σνdν (2.8)

と表せる。ここで、νLはライマン端振動数、σν は電離断面積である。光電離過程は、エネルギー
方程式ともカップルする為、電離進化と同時にエネルギー方程式

du

dt
=

Γ− Λ

ρ
(2.9)

を解く必要がある。ここで、uは単位質量あたりの内部エネルギーである。また、Γは単位体積あ
たりの加熱率、Λは単位体積あたり冷却率であり、これらには、光加熱、断熱加熱 (冷却)、衝突電
離冷却、再結合冷却、衝突励起冷却、制動放射冷却、コンプトン加熱 (冷却)などが含まれる。特
に光加熱率は、

Γph = nHI

∫
dΩ

∫ ∞

νL

Iν
hν

(hν − hνL)σνdν (2.10)

と表せる。電離されたガスは、およそ 10,000-20,000Kまで加熱される (e.g., Thoul & Weinberg
(1996))。この加熱により、重力ポテンシャルの浅いガス雲の重力収縮は阻害され、高いガス圧に
よって小さなスケールの構造は均される。この過程を光蒸発 (photo-evaporation)と呼ぶ。

電離過程への洞察

平均自由行程　宇宙での電離光子の平均自由行程は、

l =
1

σνnHI
≈ 2

(
10

1 + z

)2( ν

νL

)3( 1

xHI

)
comoving kpc (2.11)
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程度である。電離波面の厚さは平均自由行程程度となると考えられ、紫外線の場合、平均自由行
程は小さいため、電離波面は非常にシャープになる。一方で、1keV以上のX線の平均自由行程は
∼1 comoving Gpcとなり、低電離度かつ一様に近い電離構造が期待される。
再結合時間　電離ガスは、およそ T = 104Kに保たれる。このときの再結合率を用いて、宇宙の
平均密度での再結合時間は、

trec =
1

α(T )nH
≈ 240

(
10

1 + z

)3

Myr (2.12)

となる。高赤方偏移 (1+ z > 10)において、ミニハローやフィラメントなどの構造 ( δρρ > 20)では、
再結合時間はおよそ 10Myr以下となり、このような構造は、光蒸発によって構造がならされるま
で光子吸収体として働く (Sobacchi & Mesinger , 2014)。
理想ストロムグレン球　一様密度場の場合、光子源周りの電離領域はストロムグレン球と呼ばれ
るモデルで表せる。ストロムグレン球のサイズ (ストロムグレン半径)は、領域内での単位時間あ
たりの再結合数と電離光子数が釣り合いによって決定され、

rS =

(
3Ṅi

4πn2HαB(T )

) 1
3

(2.13)

と表せる。ここで、Ṅiは電離光子放射率、αB(T )は第一励起状態以上の準位への再結合率である。
このモデルを用いると、例えば Ṅi = 5× 1048/s, nH = 10−3cm−3のとき rs ≈ 5.4kpc程度となる。

原始銀河内において再電離に関連する諸過程

電離光子の脱出　銀河間物質の電離進化の解明には、銀河から抜け出す電離光子の量が重要とな
る。この量は、特に星形成率と電離光子の脱出割合 (脱出光子率)に分けて考えるのが便利である。
再電離期の後期段階では、銀河内のダストも脱出光子率に関して重要な役割を果たす可能性がある。
観測的な脱出光子率を見積もりは、銀河間物質の強い吸収により非常に困難であるが、z ≈ 3

では直接的に電離光子が検出されており、数パーセントから数 10パーセントの値が示されている
(e.g., Steidel et al. (2001); Iwata et al. (2009))。より高赤方偏移銀河については、いくつかの仮定の
基づき、脱出光子率に上限 (赤方偏移 z = 5.7で ∼ 60パーセント)を与えた研究がある (e.g.,Ono
et al. (2010))。観測される銀河の個数密度からは、星が再電離の主な光子源である場合、高赤方偏
移ほど高い脱出光子率、あるいは低質量銀河ほど高い脱出光子率でないとトムソン散乱の光学的
厚みの観測結果を満すことが困難であると示唆される (e.g., Alvarez et al. (2012); Haardt & Madau
(2012); Mitra et al. (2012))。
理論的には、主に数値シミュレーションによって脱出光子率が調べられている (e.g., Gnedin et al.

(2008); Wise & Cen (2009); Razoumov & Sommer-Larsen (2010); Yajima et al. (2011); Paardekooper
et al. (2013); Wise et al. (2014))。これらの計算結果は、分解能の違い、モデルの違いなどから定
量的には値が収束していないが、脱出光子率の定性的な振る舞いとして 1)ハロー質量が大きいほ
ど小さい、2)高赤方偏移ほど大きい、という結果が多い。
原始銀河での輻射性フィードバック　光加熱や輻射圧といったフィードバックは、銀河内のガス
や銀河へ降着するガス、銀河間ガスのダイナミクスに影響を与える (e.g., Iliev et al. (2009); Wise
et al. (2012); Dale et al. (2012); Hasegawa & Semelin (2013)) 。この効果は、星形成率のみなら
ず上記の脱出光子率にも影響を与える事が示されている (e.g., Wise & Cen (2009); Umemura et al.
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図 2.7: 左から一様電離光子フラックスが高密度ガス塊に入射する場合の計算結果 (Iliev et al. (2009),
RSPH法による計算結果を抜粋)。左図：静的なガスの場合、電離波面はガス塊に捕われる。右図：
動的なガスの場合、ガス塊は光蒸発し、電離波面が進むようになる。

(2012))。また水素分子の解離光子は、宇宙初期の主たる冷却材である水素分子を解離するため、
この過程も星形成率に影響を与える。これら輻射性フィードバックを適切に考慮する事は、銀河
からの電離光子供給量を明らかにす上で非常に重要である。

銀河間物質での電離過程

電離波面の発展　一様かつ定常な密度場の場合、電離波面の発展は、電離波面での電離光子フラッ
クスと電離ガスフラックスの釣り合いから、ストロムグレン半径 rS、再結合時間 trecを用いて

rI = rS[1− exp(−t/trec)]
1
3 (2.14)

と表せる (Spitzer , 1978)。もし、高密度ガス塊が存在する場合、このガス塊が光蒸発されない限
り、電離波面はガス塊内に捕われる (図 2.7)。

X線による電離と加熱　 X線は有効な電離光子源であるが、紫外線とは異なり X-rayは平均自
由行程が大きい為、宇宙膨張による振動数の変化を考慮する必要がある。また、個々の光子がも
つエネルギーが高い為、電離の際に飛び出す電子による二次的な衝突電離 (secondary ionization)の
効果も考慮する必要がある (e.g.,Beak et al. (2010))。

2.2.2 再電離期のモデリングと SKAへ向けたシミュレーション

SKAによる赤方偏移した 21 cm線観測では、再電離期やそれ以前の時期における IGMの 3次
元トモグラフィーが得られると期待される。実際に観測されるであろう 21 cmシグナルは再電離
の非一様性に起因するパターンに関連した非常に大きなスケールのものであるのに対し、我々が
知りたいのは、初代銀河のように非常に小さく暗い天体の情報である為、そこには大きな隔たり
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図 2.8: 輻射輸送シミュレーション (左図)、ハロー分布を用いた準数値的再電離シミュレーション
(中央図)、Press-Schechterを用いた準数値的再電離シミュレーション (右図)による 21 cm線強度分
布の比較。ハロー分布を用いた準数値的再電離シミュレーションでは、輻射輸送シミュレーショ
ンの 21 cm線強度分布をよく再現できるが、Press-Schechterを用いた準数値的再電離シミュレー
ションでは、輻射輸送シミュレーションの再現性は落ちることがわかる。(Majumdar et al. , 2014)。

が存在する。初代銀河の特徴 (Spectral Energy Distribution: SED、個数等)の観点から、観測される
21 cmシグナルを解釈する際には、これらの詳細なモデリングが重要となる。
近年の再電離モデリングでは、主に直接的な数値シミュレーションや準解析的/準数値的 (semi-

analytic/semi-numerical)モデリング (Furlanetto et al. , 2004; Zahn et al. , 2005; Alvarez et al. , 2009;
Mesinger & Furlanetto , 2007; Choudhury et al. , 2009; Santos et al. , 2010)が用いられる。

現存するモデリングの要旨

シミュレーション　シミュレーションは、大きく 2つのタイプに分けられる。ひとつは、小計算領
域かつ高分解能のシミュレーションであり、これにより銀河形成における輻射や超新星爆発によ
るガスへのフィードバックを詳細に研究できるが、大局的な再電離やその観測的痕跡を表現する
のには計算領域が不十分である (Gnedin & Ostriker , 1997; Ciardi et al. , 2000; Ricotti et al. , 2002)。
もう一つは、大きな計算領域でのシミュレーションであり、小スケールの物理は分解できない変
わりに、グローバルな再電離進化を研究できる (Iliev et al. , 2006, 2014))。この場合、分解できて
いないスケールには、高分解能の計算結果や他のモデリングによるサブグリッドモデル1を用いる
(Iliev et al. , 2007; McQuinn et al. , 2007; Ahn et al. , 2012)。
準解析的/準数値的モデリング　 EoRのモデリングには、2つの困難がある。一つは、広いダイナ
ミックレンジ2であり、しばしばサブグリッドモデルが必要となる。もう一つは、我々が高赤方偏移
の天体形成史やそれら天体の特徴を十分に解明できていない事に起因する広いパラメータスペース
であり、サブグリッドモデルを適用するとしてもこの問題は残る。これら困難を克服するため、近
年では低計算コストで実行可能な準数値的再電離シミュレーション (semi-numerical EoR simulation)
と呼ばれる手法が発達した。

1シミュレーションの空間分解能 (グリッドサイズ)は有限であり、しばしば空間分解能以下のスケールの事象、構造
等を正しく追えない事がある。このとき、空間分解能以下 (グリッドサイズ以下)の部分に仮定するモデルの事をサブ
グリッドモデルと呼ぶ。

2例えば、銀河内の星形成やそれらによるフィードバックは kpc以下のスケールの現象であり、宇宙論的スケールの
電離構造や物質分布を見ようと思えば 0.1-1Gpcが必要である。
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準数値的再電離シミュレーションの基本的な特徴は，輻射輸送計算を直接解くという過程を、電
離光子数と原子数 (しばしば再結合率による補正がされる)の比較によって電離判定を行うという
近似的な取り扱いに置き換える点である (Furlanetto et al. , 2006)。放射源の分布には、N -体シミュ
レーションで得られた分布を用いる場合や (Zahn et al. , 2007; Choudhury et al. , 2009)、高速なゼ
ルドビッチ近似などを用いる場合がある (Mesinger & Furlanetto , 2007)。これら準数値的再電離シ
ミュレーション結果と、直接輻射輸送を解く事で電離構造を得る輻射輸送シミュレーション結果の
比較は広く行われてきており (Zahn et al. , 2011; Majumdar et al. , 2014)、Mpcスケール以上では良
く一致すると言われているが、後述するようにより詳細な過程を含めた計算での比較は必要であ
ろう。Majumdar et al. (2014)では、輻射輸送シミュレーションと同じハローの分布を直接使った
準数値的再電離シミュレーションは、輻射輸送シミュレーションによって得られる k < 1.0Mpc−1

のスケールでの電離史を 90%以上の正確さで再現できるとしている。一方で、ハローの分布を用
いずに Press-Schechter formalismを用いた場合、同じスケールでの再現性は>40%まで落ちるもの
の、平均的な電離史などは輻射輸送シミュレーションとおおよそ一致する (図 2.8)。
このような比較結果は、再電離のシナリオやモデリングの仕方によっても変わると思われる。再

電離史や 21 cmシグナルの特徴は様々な要因によって各時期で異なる。その一つの要因は輻射性
フィードバックによる低質量銀河での星形成阻害である (2.2.1節を参照)。この効果は、輻射輸送
シミュレーション (Iliev et al. , 2012)や準数値的再電離シミュレーション (Sobacchi & Mesinger ,
2013)に組み込む努力がなされている。同様に、これらの計算では分解できていない Lyman-Limit
System(LLS)による再結合率の上昇効果もサブグリッドモデルに組み込む事も重要である (Sobacchi
& Mesinger , 2014)。ここで、LLSは、NHI > 1017.2cm−2の中性水素の吸収線系であり、この系で
は中性水素ライマン端振動数に対する光学的厚みが 1を超える。一方、柱密度NHI < 1017.2cm−2

の系を Lyman-α forestと呼び、さらに柱密度が高く、NHI > 1020.3cm−2の系は Damped Lyman-α
sytemと呼ぶ。これら輻射性フィードバックによる星形成阻害、LLSによる再結合率上昇の効果に
加えて、X線加熱のスピン温度への影響も考慮した上で、準数値的再電離シミュレーションと輻
射輸送シミュレーションの比較を行う事が重要であろう。

SKAへ向けたシミュレーション

シミュレーションに対する要求　 SKA観測との比較を考える場合、シミュレーション領域は、信
用にたるサンプルを得られるほど大きく、分解能はビーム幅を分解できる程度あるべきである。

SKA EoRサーベイでは、視野は 3(ν = 200MHz)度から 10度 (ν = 50MHz)であり、これは EoR
において約 500Mpcに相当し、最大分解能である 1分は約 0.5Mpcに相当する。従って、SKA観
測の全視野を十分な分解能で計算する為には、少なくとも 500Mpc立方の計算領域に一辺あたり
数千のグリッド数が必要であり、21 cmマップや統計的研究 (パワースペクトルや分布関数)には
これを満たすのが望ましい。一方、SKAの周波数分解能は空間分解能 (∼kHz= 10 comoving kpc)
に相当し、他の目的、例えば 21 cm吸収線の研究において SKAの性能を最大限活用する為には、
より高い空間分解能のシミュレーションが望ましい。
以上のような、観測機器性能の有効活用の為に必要な分解能とは別に、物理過程として数値的

に分解すべきスケールもある。その一つ、電離パッチの特徴的なサイズは、支配的な電離光子源
の数量、それらのクラスタリング・典型的光度や、IGMガスの再結合率の補正を与える LLSや他
の吸収体の特徴に依存する。ΛCDMモデルによる階層的構造シナリオでは、より高赤方偏移で形
成される低質量銀河が再電離の主な電離光子源であると期待される。高赤方偏移でのハローは基
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図 2.9: シミュレーションによって得られた初代星初期質量関数の一例 (Susa et al. , 2014)。この計
算では、典型的には 10 − 100M⊙、割合は少ないが > 100M⊙や < 10M⊙の初代星も存在。およ
そ 1/3が単独星、それ以外では複数の星系として誕生。

本的にガウシアン密度揺らぎのレアピークから形成され、z ∼ 15以下になるとようやく低質量銀
河ハロー (M = 108 − 1010M⊙)が多少一般的になる。従って、これらハローのクラスタリングは
強くなる。この強いクラスタリングにより、独立した暗い天体周りの HII領域は、すばやく重な
り合い、より大きな HII領域への進化する。これらハローのクラスタリングに加え、各ハローに
付随する銀河の特徴 (例えば星形成率、脱出光子率など)、IGMガスの特徴を探る事が各時代にお
ける特徴的な電離パッチのサイズの決定に重要であり、このスケールを分解しつつ大局的な再電
離過程を計算することを目指すべきである。

2.2.3 初代銀河、Lyman-αとX線強度の揺らぎ、スピン温度

EoRの初期段階や CDは、初代星形成によって始まる。初代星は、ミニハロー (Tvir < 104K,も
しくは 104 < M/M⊙ < 107−8)内で生まれると信じられているが、この際、初代星の形成は主に
水素分子冷却によって引き起こされ、現在の星 (種族 I星)とは異なり重元素を含まない事から種
族 III星 (Population III star)とも呼ばれる3。

2000年頃より数値シミュレーションによる初代星形成の研究が活発になり、大質量 (≥ 100M⊙)
の種族 III星が孤立して形成される、いわゆる“ one Pop III star per one minihalo”パラダイムが信
じられてきた (e.g., Abel et al. (2002); Bromm et al. (2002); Yoshida et al. (2006)) 。近年では、多
数のミニハローサンプルを用いたシミュレーションによって幅広い種族 III星質量が実現される事
も示され (e.g., Hirano et al. (2014), Susa et al. (2014))、一つのミニハロー内で複数の比較的軽い

3重元素を含まない星であっても、星形成領域が電離・解離輻射の影響を受けていない場合には種族 III.1星、これ
らの影響を受けた後に形成される次世代の星は種族 III.2星と区別する (O’Shea & Heger , 2008)。その意味で、種族 III
星と初代星の定義は厳密には一致しない。
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図 2.10: ミニハローを考慮した場合 (左図)と考慮しない場合 (右図)の赤方偏移 z ≈ 8での電離構
造 (赤が電離領域、青が中性領域)。ミニハローを考慮した場合、部分電離された領域 (緑の領域)
が占める体積が多くなり、トムソン散乱の光学的厚が増加する (Ahn et al. , 2012)。

図 2.11: 上段: k = 1/Mpcにおける球平均したパワースペクトル P21 の進化 。ここで、P21 は、
P21 ≡ k3/(2π2V )δTb(z)

2⟨|δ21(k, z)|2⟩k、δ21(x, z) = δTb(x, z)/δTb(z)− 1で定義される。下段: 平
均 δTbの進化

(10 − 100M⊙)星が生まれる可能性も指摘されている (e.g., Turk et al. (2009); Stacy et al. (2010);
Greif et al. (2011); Susa et al. (2014), 図 2.9)4。種族 III星の初期質量関数 (Initial Mass Function:
IMF)は、これら星からの放射のスペクトルエネルギー分布 (Spectral Energy Distribution: SED)の
硬さ (hardness)に関連する。また、X線連星が形成される場合、X線の大きな平均自由行程によ
り、紫外線で電離される場合と比べてなめらかな電離構造ができると考えられる (Mesinger et al. ,
2013)。このように、種族 III星の IMFや形成率は電離構造の発達と密接に関連する。
したがって、初代星形成・進化の理論は CD, EoRのモデリングの際に重要となる。初代星形

4近年の傾向としてはミニハロー内のガス分裂は起こりうるという見方が多い。しかし、それら分裂片が星になるか、
もしくはそのまま中心星に降着するかはまだ議論が収束していない。
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図 2.12: 左図: 理想な状況での種族 III星 + X線源を含む銀河周りのガス温度 (破線)とスピン温度
(実線)(下段)と δTb(上段) (Chen & Miralda-Escude , 2008)。右図: あるひとつの宇宙論的密度ピーク
で形成された密集した銀河内に種族 III星 + X線連星 +種族 II星が存在した場合の δTb分布 (Ahn
et al. , 2014)。シミュレーション領域サイズは、一辺 40 comoving Mpcで,ビーム幅 Θ = 2′相当
の平滑化を行った後の図である。図中心の密度ピークサイズは∼ 7Mpc∼ 10′に相当する。左図で
は、電離領域すぐ外 (電離波面)で加熱による輝線領域,そのまわり冷たいガスによる吸収領域が見
える。右図では δTb > 0の輝線領域が見えないが、ビーム幅を小さくした場合 (空間分解能を上げ
た場合)には見える可能性もある。

成において、主にその形成を阻害するのは Lyman-Wernerバンド輻射による水素分子の光解離で
あり (e.g., Haiman et al. (2000))、近年では、この水素分子解離光子の輻射輸送も考慮した大領域
(≥ 100Mpc)再電離シミュレーションもなされている (Ahn et al. (2012)図 2.10)。
また近年では、晴れ上がり期におけるバリオンとダークマターの速度差の効果も天体形成過程

に影響を与えると考えられている (Tseliakhovich & Hirata, 2010)。この効果を考慮した場合、星形
成可能なミニハロー質量が大きくなり、ハローの形成時期も遅くなる事が数値シミュレーション
によって示されている (Stacy et al. , 2011; Greif et al. , 2011)。また、この速度差の効果は、衝撃
波よって大局的な加熱を引き起こす事で 21 cmパワースペクトルに影響を与える事も考えられる
(McQuinn & O’Leary , 2012)。

CDとEoRにおける 21 cmパワースペクトル解析に関して、三つの特徴的な時期がある。(1) IGM
の温度が、Wouthysen-Field効果によって Lyman-α輻射と強くカップルする「Lyman-α-pumping
epoch」, (2) IGMがX線によって加熱され、徐々にCMB温度を超える「X-ray heating epoch」、(3)
電離バブルが宇宙論的スケールで形成される「Epoch of Reionization」。それぞれの時期で、21 cm
輝度温度 (δTb ≡ (Ts − Tγ(z))(1− e−τ21)/(1 + z)))の振幅や空間揺らぎは増幅される (Mesinger et
al. (2014),図 2.11)。
困難ではあるが、トモグラフィー (各赤方偏移での撮像)は初代銀河ほど小さな天体を分解でき

るかもしれない。初代銀河の放射スペクトルは、銀河内の星質量関数や X線源の有無などによっ
て決定されるが、この放射スペクトルの形は周辺の電離構造、21 cmスピン温度分布に影響を与
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える。もし、初代銀河周囲の 21 cmシグナルが検出できれば初代銀河の特徴に制限が付けられる
かもしれない (e.g., Chen & Miralda-Escude (2008); Ahn et al. (2014))。例えば、冷たい銀河間ガス
内に紫外線とX線の放射源が存在する場合を考える (図 2.12左)。放射源付近では、加熱によって
ガス温度が CMB温度を上回るが、電離領域内では中性水素割合が非常に小さい為、21 cmのシグ
ナルは見えない (δTb ≈ 0)。しかし、その外側の電離波面に相当する部分では、中性水素が残って
おり、かつ、加熱によってガス温度が CMB温度を上回る為、21 cm輝線 (δTb > 0)領域が現れる。
より外側では、低温ガスであるため 21 cm吸収 (δTb < 0)領域が現れるが、さらに外側では、WF
効果によるガス温度とスピン温度のカップリングが十分に起こらず、21 cmシグナルは見えなくな
る。以上のような振る舞いは、放射スペクトルのかたちによって違いが生じる。定性的には放射ス
ペクトルをより硬くするほど、輝線領域が広がり吸収領域が見えなくなる傾向となる。Ahnらは、
宇宙論的シミュレーションによってより現実的な状況下で密集した銀河周囲の δTb分布を様々を
計算し、銀河放射スペクトルによる 21 cmシグナル分布の違いを議論している (Ahn et al. (2014),
図 2.12右)。

2.2.4 SKA1-lowによる再電離期の電離領域の撮像

導入

再電離期における銀河間物質の電離構造の撮像は、SKAの目標の一つである。再電離期の電離
領域の構造は、未だよく解明できていない銀河形成の物理に敏感である為、電離構造のスケール
や進化を撮像する事ができれば、様々な銀河形成シナリオの区別や光源の放射スペクトルタイプ
の区別が可能となる。ここでは、その為の具体的な手法を説明する。

SKAの先駆体 (precursor)であるMWAやLOFARでは感度が低いの為、パワースペクトル等の統
計的観測がメインとなる。一方で、SKA1-lowでは、i) 21 cm輝線と銀河の相互相関 (e.g., Furlanetto
& Lidz (2007); Wyithe & Loeb (2007)), ii) 輻射強度揺らぎの確率分布 (e.g., Harker et al. (2009);
Barkana (2009)), iii)個々の電離領域, iv)クエーサーが支配的なHII領域などの観測 (e.g., Wyithe &
Loeb (2004); Kohler et al. (2005); Valdes et al. (2006))が可能になると期待される。

21 cm signalと銀河の相互相関からは、”outside-in”(低密度領域が先に電離するシナリオ)と”inside-
out”(高密度領域が先に電離するシナリオ)再電離が区別できる。通常、銀河を電離光子源としたシ
ミュレーションでは、高密度領域が先に電離する。この場合、銀河分布と 21 cmシグナルは逆相
関を示すと期待される。

準数値的再電離計算

準数値的モデルのひとつであるGALFORMに、簡略化した取り扱いでの電離構造計算を組み込
む (e.g., Kim et al. (2013))。この計算では、電離光子源周りでの電離光子放射率に応じて電離領域
を形成し、近傍電離領域のオーバーラップは光子数の保存を考慮して矛盾なく扱われる。また、電
離光子源として様々な銀河モデルを組み込むことが可能である。

電離領域と銀河形成
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図 2.13: GALFORMを用いた 500Mpc計算領域の計算結果。左図: 超新星爆発フィードバックを考
慮した場合、右図: 超新星爆発フィードバックを無視した場合。

超新星爆発に起因するアウトフローによる星形成阻害ありの場合 (超新星爆発フィードバックモ
デル)と無しの場合での、準数値的再電離計算結果の比較を示す。超新星爆発フィードバックモデ
ルでは、低質量銀河形成が阻害され、大質量銀河に偏った光度関数になっており、それぞれのモ
デルでの銀河の光度関数は、観測を再現するようにモデル化されている (明るい部分しか観測と比
較できないので、暗い部分は任意性を持たせる事ができる)。この計算では、各時期における銀河
間物質の平均中性水素割合は互いに等しくなるように調整されている。すなわち、ふたつのモデ
ルの違いは、「ある平均電離度を達成したとき、電離光子源として、小質量銀河が支配的か大質量
銀河が支配的か」となっている。その結果、平均中性水素割合は同じでも電離領域のサイズ分布
は大きく異なる (図 2.13)。低質量銀河が支配的な場合、多数の小スケールHII領域が現れる (Kim
et al. , 2013)。

シミュレーション結果の SKA1-lowによる模擬観測

超新星爆発フィードバックを考慮した計算領域 (1Gpc/h)3のシミュレーションの結果を SKA1-
lowで模擬観測をする (参考文献は未投稿)。前景放射となる銀河系内シンクロトロン放射や系外銀
河の放射は再電離期の 21 cmシグナル検出の大きな障害となる。ここでは、分解可能天体のから
の放射は全て取り除けたと仮定する。図 2.14は、SKA1-lowで 1000時間観測を仮定し、前景放射
除去 (Geil et al. , 2008, 2011)後の模擬観測マップである。結果、超新星爆発フィードバックが効果
的である場合に生成される電離領域の撮像は可能であろう。
一方で、超新星爆発フィードバックなしのモデルの場合、最も大きな電離領域は観測できそうだ

が、実際にはノイズと前景放射除去によって電離領域のコントラストが下げられるため、SKA1-low
での撮像は困難であろう (図 2.15)。SKA2では 4倍程度感度が良い為、撮像できる可能性がある。
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図 2.14: SKA1-lowでのシミュレーション結果の模擬観測。ここでは、超新星爆発フィードバック
が効果的に働いた場合の結果を示す。左上図：シミュレーション結果。右上図：前景放射なしの模
擬観測。左下図：前景放射込みで、SKA-1 lowによる 1000時間観測を仮定。右下図：感度を 1/2
にした場合の模擬観測図。

まとめ

銀河モデルの違いによって期待される電離構造が大きく異なるため、もし 21 cmシグナルの空
間分布を観測できれば、例えば超新星爆発によるフィードバックが効果的に働いているかどうか
などの銀河形成の物理を理解する事ができる。SKA1-lowの場合、強い超新星爆発フィードバック
が効果的に働いていればでの電離領域は分解できる。しかし、超新星爆発のフィードバックが効
果的でなく、低質量銀河による電離光子供給が支配的である場合、より高い空間分解能が必要と
なる。電離領域を分解できる高い分解能に加えて、最も大きな電離構造 (この計算では 100Mpcで
およそ 1度の角度に相当)の撮像をする為には、SKA1-lowの視野は少なくとも数度は必要である。

2.2.5 撮像観測

再電離期の観測では 21 cm線の輝度温度が得られる。21cm線の輝度温度を解析して、再電離期
の物理や初期天体についての情報を得る事ができる。解析の手法として、統計的手法と撮像があ
る。統計的手法として代表的なものはパワースペクトルによる解析である。21 cm線の輝度温度の
持つ揺らぎの情報を統計的に処理し、再電離期での物理に制限を加える。一方、撮像は統計的な
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図 2.15: 図 8と同様だが、超新星爆発フィードバックを無視した場合の計算結果の模擬観測

処理ではなく、得られた 21cm線のシグナルから像を合成し、再電離期の様子を直接見ようとする
ものである。この節では撮像によって再電離期の何が分かると考えられているかまとめる。
撮像を行うには、電波干渉計が十分な角度分解能をもつ必要がある。しかし、観測で分解能を上

げるという事は観測に伴うノイズの寄与を強く受ける事になる。ノイズに対して優位にシグナルが
得られたかどうかは、S/Nを使って判定する。S/Nは観測値と観測誤差の比である。撮像を行うた
めにはこの S/Nが十分に大きい必要がある (1以上)。アンテナの有効開口面積Aeff とシステム温
度 Tsysを固定すると、S/Nは観測時間や観測周波数のチャンネル幅、そして観測の分解能に依存
する。図 2.2.5は SKAによって撮像がどれくらいの分解能で可能かを示したものである (Mellema
et al., 2013)。21 cm線のシグナルが 1 mK程度であるとして (実際再電離期での輝度温度の大きさ
は 1mK程度と考えられている)、望遠鏡に求められるAeff/Tsysを示すものが灰色の領域である。
斜線で囲まれた領域は、SKA(中心のコアが半径 2Km)の実現可能なAeff/Tsysであり、中にある
3本の実線は上から物理的開口面積が 0.25 km2,1 km2,2.5 km2の場合である。この実線より下に、
灰色の領域があればその分解能での撮像が可能であると予想される。

撮像による解析

撮像によって再電離期での 21cm線のマップを得て、次に問題なのはそれをどのように解析する
か、という事である。ここでは現在考えられている解析手法を紹介する。
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図 2.16: 1mKの輝度温度から撮像するために求められるAeff/Tsysを示している。縦軸がAeff/Tsys

の大きさ、横軸が周波数である。灰色の線が分解能ごとに求められる Aeff/Tsysの大きさ、斜線
は SKAで実現可能な Aeff/Tsysの大きさを表す。斜線より下に黄色い線があれば SKAでの撮像
が可能である。

(a)イオン化バブル : 撮像を用いた解析ではイオン化バブルのサイズ分布や特異天体周りの領域
を扱う。イオン化バブルとは中性水素がイオン化された領域のことで、撮像を行ってイオン化バ
ブルの形や分布を見る事でその特徴を捉える事ができる。ただし、イオン化光子を放射する天体
は宇宙に孤立して存在している訳ではなく、連なりを持っている。そのためイオン化領域は複雑
に重なっており解析は容易ではない。解析手法として spherical average method、イオン化率のパ
ワースペクトル、Friend of Freiendの３つの方法が考えられている (Friedrich et al., 2011)。

(b)特別な天体 : クェーサーや銀河団の周囲では、強いイオン化や加熱の効果を受けて輝度温度
は特徴的な分布を持つと考えられている。撮像を行う事によって、それらの周りの特徴的な領域
がみつかればそのサイズや形から高赤方偏移での天体の振る舞いを特徴づける事ができる (Datta
et al., 2012)。

(c)トポロジー : 撮像からイオン化領域の分布を利用した、トポロジカル測定というものが考え
られている。再電離期中のイオン化領域の特徴をとらえる。ミンコフスキー汎関数 (イオン化バブ
ルの体積、表面積、平均曲率、オイラー数 χを得られた領域の中で計算し平均したもの)を情報と
して扱う。また、イオン化領域の特徴はジーナス g = 1−χとして表現される。孤立した領域の数
をNpart、それらの領域中のトンネルの数をNtunnel、穴の数をNcavityとすると χは次のように書
ける (Gleser et al., 2006; Friedrich et al., 2011)。

χ = Npart −Ntunnel +Ncavity (2.15)

以上のような方法でイオン化領域を特徴づける事によって、再電離のモデルの制限に繋がると考
えられている。ただし、イオン化バブルの時と同様で 21 cm線のシグナルの中からどのようにし
てイオン化領域の情報だけを取り出すかが問題になる。
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撮像によるサイエンス

以下では解析の結果、再電離期の物理についてどのような事が分かると期待されているか紹介
する。

(1)イオン化領域の膨大なデータから、クェーサーの寿命や光度、IGM中の中性度に制限が加え
られる (Wyithe et al., 2005)。クェーサーの周囲のイオン化領域がただ膨張するだけならばその形は
光円錐効果によって卵形となる。観測によって実際の形が分かればクェーサーのイオン化光子の
実際の光度が分かる (Geil & Wyithe, 2008)。決まった方向にしか放射を行わない場合、そのイオン
化領域は球状でなくなる。そこからクェーサーの持つ異方性が分かり、撮像できた場合、活動銀
河核の放射のもつ異方性について初のマッピングとなる。また、再電離期より前の CDにクェー
サーが存在していた場合、X線による加熱によって吸収が起こる領域と放射が起こる領域で 21 cm
線の輝度温度に 200 mKほどの違いが生じる。これほどの違いがあればCDのような高赤方偏移宇
宙も撮像できる (Alvarez et al., 2010)。

(2)可視光領域で観測された銀河団周囲のイオン化領域のサイズや形が分かれば、イオン化光子
の放射の示す銀河の分布とその分布の brightest memberの関係を推定できる。そこからまだ観測さ
れていない銀河分布の光度関数に対して制限を加える事ができれば、再電離が起きるためには現
在見つかっている銀河の数では足りないという問題の解決に繋がるかもしれない。

(3)パワースペクトルは再電離期のパラメータに感度があるが、それらのパラメータは縮退して
いて制限が難しい。イオン化領域の形やサイズの情報から、その縮退を解く事ができると期待さ
れている。

(4)再電離期より以前の CDでは、ガスが加熱される事で輝度温度の大きさに 100mK程度の違
いが生じる。この場合、数十mKのノイズでも撮像する事が可能となる。輝度温度の分布は宇宙
の初期の星からの放射と密接に関わっているので、この時代の撮像は初代星の特徴を示す重要な
証拠になるだろう。

2.2.6 21cm forest

21cm線を用いた再電離期探査の一つとして、トモグラフィーやパワースペクトルとは別のアプ
ローチである “21cm forest”がある (Furlanetto & Loeb, 2002; Furlanetto, 2006)。これは、高赤方偏
移の電波天体からのスペクトルが、銀河間ガス（IGM）や天体によって吸収を受け、吸収線として
観測されることを用いる。すなわち、高密度の中性水素が存在する場所では、電波源からの元々の
フラックスは中性水素による吸収線として観測され、吸収線の深さから中性水素の密度や、ガス
の温度状態を調べる事ができるのである。吸収の度合いを表す物理量である光学的厚みは式 (2.3)
で表される。電波天体自身の持つスペクトルを Sinとすると、吸収を受けた後のスペクトル Sabs

は Sabs = (1− e−τ21cm)Sinと表される。

観測されるスペクトル 実際に観測されるスペクトルには、観測機器のノイズが乗ってくる。観
測されるビジビリティは

Vv(u) =

Nsources∑
i

Iν(s)e
−2πiu·s + ns (2.16)
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である。u = (u, v, w)はある時刻での基線の座標を表し、Iνは観測する電波源の強度、s = (l,m, n)

は観測方向と電波源の方向の余弦を表している。また、nsは付加的なノイズであり、

ns =
1

ηs

SEFD√
N(N − 1)tint∆ν

(2.17)

と表される。ηsはシステム効率, ∆νは,バンド幅 tintは積分時間でNはステーションの数である。
また、SEFDは system equivalent flux densityで、

SEFD =
2kBTsys

NdipηαAeff
(2.18)

である。ここで、Tsysはシステム温度と呼ばれ、電子機器のノイズ＋空からのノイズ、Ndipは１
つのステーションあたりのダイポールアンテナの数で、ηα はダイポール効率, Aeff は１つのダイ
ポールアンテナあたりの実効面積を表している。

シミュレーション結果 図 2.17, 2.18, 2.19に 21cm forestのシミュレーション結果を示す。これら
の図は z=10,7.6,14の場合での LOFAR、SKAを想定した場合の 21cm吸収線を電波源のフラック
ス別で比較している。これらの結果より言えることとして、今回想定した赤方偏移の場合では、
LOFARでは強い吸収線を観測する事ができるということである。また、SKA1のスペックだとノ
イズの影響が小さく、ノイズも含んだ実際に観測されるフラックス Sobsは、Sobs ∼ Sabsで観測す
る事が出来る。また、中性水素がより多く残っている高赤方偏移ほど、吸収は強く現れる。

要約および議論

• 背景天体光の吸収線に注目した 21cm forestはトモグラフィーやパワースペクトラムと相補
的に再電離期のにおける銀河間ガスの温度状態などの性質を探る事が出来る。

• 現在のシミュレーション結果だと、LOFARによる観測でも吸収線を見る事は可能。ただし、
∼ kHzの振動数分解能が必要。

• 銀河間ガスによる吸収よりも、コラプスした天体による吸収の方が強い吸収を引き起こす。

• そもそも背景天体が高赤方偏移で存在している事が必要条件であり、現在、z ∼ 4で観測
されている電波源の数密度をより高赤方偏移に外挿して予想される全天での電波源の数は
8× 102 − 3× 104個程度（図 2.20）(Carilli et al., 2002; Xu et al., 2009)。

2.2.7 HIデータを用いたCDと EoRへの制限

SKAではパワースペクトルを用いた解析によって、天体物理学や宇宙論の問題に対して解答を
与える事が期待されている。その中でも、特に重要な問いとして以下のことが挙げられる。

• いつ、初代銀河が現れたのか？

• 初代銀河からの紫外光や X線放射の性質はどのようなものなのか？

• IGMの小規模構造はどうなっているのか？
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図 2.17: z=10での結果。Sin は電波源本来のスペクトルを表しており、Sabs は 21cm吸収線のシ
ミュレーション結果を、Sobsは観測によるノイズも乗せた 21cm吸収線の結果を表している。ま
た、σi = Si − Sinである。左二つのパネルは電波源のフラックスが 50mJyの場合での LOFARを
想定したノイズ（左）、SKA1を想定したノイズ（右）である。また、右のパネルは SKA1を想定
したときでフラックスが 10mJyの場合の結果である。∆ν = 10kHz

図 2.18: z=7.6でのシミュレーション結果。線の説明は、図 2.17の場合と同じ。∆ν = 5kHz
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図 2.19: z=14でのシミュレーション結果。線の説明は、図 2.17の場合と同じ。∆ν = 20kHz

図 2.20: SKA1-low（黒線）と SKA2-low（青点線）での電波源の数密度（全天観測した場合）の理
論予測。左側はクェーサーの個数の赤方偏移進化がなだらかな場合で、右側は高赤方偏移では数
密度が小さいが低赤方偏移に行くに連れて数密度が急激に上昇する場合を表している。
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分子冷却された銀河

初代銀河は z >30で、ミニハローと呼ばれる比較的質量の小さいハロー（M = 106−7M⊙）内
で形成される (Haiman et al., 1996; Bromm et al., 2002)。この時期は主にH2分子による冷却が効く
が、冷却効率が悪く、ミニハロー内での星形成は以下のフィードバック効果による影響を受ける
(Haiman et al., 2000; Ricotti et al., 2001; Mesinger et al., 2006)。

• 超新星爆発によるフィードバック

• X線加熱

• イオン化光子背景場

• H2解離放射

また、星形成の後半には Lyman-Werner背景場がミニハロー内の星形成を阻害する。初代銀河は
フィードバック効果によって星形成が阻害されるため、“脆い”銀河ではあるが、初代銀河によっ
て CDが幕を開ける。この時期を 21cm線を通して探る方法としては、WFカップリング時期を見
るということが挙げられる。赤方偏移の関数として 21cmパワースペクトルを見たときに最初に表
れる山と谷を見る事によって、初代銀河形成の始まる時期と期間を探る事ができるのである。(図
2.11)

初期銀河の X線放射の性質

初代銀河からのX線放射は IGMの温度を CMB温度よりも高い温度まで上昇させるものと考え
られており、IGMのイオン化割合が数%程度のとき、X線放射のエネルギーのほとんどが IGM
の加熱につぎ込まれる。X線放射はイオン化よりも加熱源として効果的である。しかし、間接的
にはではあるが、X線放射によってジーンズ質量が上がり、光子加熱のフィードバックが遅れる
ことによって再電離を遅らせるという効果もある (Mesinger et al. , 2013)。X線放射と IGMの相互
作用はその大きな平均自由行程によって特徴付けられる（式.2.19）。

λX ∼ 20x−1
HI

(
EX

300eV

)2.6(1 + z

10

)−1

cMpc (2.19)

xHIは平均中性水素率であり、EXは光子のエネルギーである。この式より、軟X線放射 (EX ≤ keV)
が IGMと相互作用し、21cm線の研究と結びつく事が分かる。IGMの加熱による影響は 21cmパ
ワースペクトルの２つ目のピークに表れるが、SKA1ではこの時期の 21cmパワースペクトルは観
測可能と予想されている (図 2.11)。

加熱期の 21cm forest

IGMの温度が CMB温度よりも高温に加熱される以前には、高赤方偏移の背景電波源からの光
を IGMが吸収することにより、21 cm吸収線が観測される。これを Lyα forestとのアナロジーで
21 cm forestと呼ぶ。SKAでもこの 21 cm forestを観測できるかは難しいとされている (Mack &
Wyithe, 2012)。最大の問題として挙げられるのは電波を強く発するクェーサーなどの背景電波源
が高赤方偏移でも存在するかということである。しかし、暗いクェーサーでも統計的手法を用い
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れば、21cm forestの効果を加熱期前の 21cmパワースペクトルの小スケールで見られる可能性が
ある (Ewall-Wice et al., 2014)。21 cmパワースペクトルの大スケールは X線を放射する銀河によ
る温度揺らぎが支配的であるが、小スケールでは高赤方偏移の電波を強く発するAGNなどが効い
てくるので、高赤方偏移の AGNの種族への制限などが期待されている。

EoRソース

EoRの時期や期間の他に、21cmシグナルは EoRソース自体についても言及できる。EoRは現在
の観測や将来観測の感度限界を下回る矮小銀河によって引き起こされると考えられているが、こ
のような高赤方偏移の矮小銀河内での星形成効率は不定性が大きく、フィードバック過程もよく
分かっていない。しかし、フィードバック効果が星形成効率の進化を調整すると考えられており、
フィードバックの様子を知る事は EoRソースを知る上で重要である。これを知る手がかりの一つ
として EoRの幾何学的特徴を観測するという方法がある。イオン化を起こしている構造よりも小
スケールの EoRの幾何学的特徴を観測する事により、EoRソースがどのようにハローと結びつき、
星形成効率に影響を与えるのかを知る事ができると考えられる。

2.2.8 バリオンとダークマターの相対速度

宇宙の晴れ上がり以降のバリオンの密度ゆらぎの時間発展や熱史は、初代天体（初代星・初代
銀河）形成過程において重要な役割を果たす。特に、初代天体からの輻射は、宇宙の再電離を起
こし宇宙暗黒時代やその後の天体形成に大きな影響を与えるため、宇宙晴れ上がり以降の構造形
成を理論的に理解することは極めて重要である。
近年、宇宙晴れ上がり以降におけるバリオンとダークマターの相対速度が構造形成や天体形成

に与える影響が Tseliakhovich & Hirata (2010)によって指摘され注目を集めている。典型的な相対
速度は二乗平均で 30km/s程度となり、晴れ上がり直後の音速 (6km/s)を大きく上回る超音速な相
対速度が普遍的に存在する。これまでの理論的な研究では、バリオンとダークマターの相対速度
による構造形成に対する影響は２次の効果であり、あまり注目されて来なかったが、バリオンと
ダークマターにこのような大きな相対速度が存在する状況では、初期に相対速度がない場合と比
較してダークマターハローの数密度やその内部のバリオンフラクションが小さくなることがNaoz
et al. (2012, 2013)の研究で明らかとなり、バリオンとダークマターの相対速度による天体形成に
対する影響についての研究が 2010年以降に盛んになってきている。
バリオンとダークマターの相対速度によって影響を受けるダークマターハローの質量スケール

はその時々の Jeans長や Jeans質量の時間平均に相当する filtering massのスケールであり、具体的
には主に 105M⊙～107M⊙ のダークマターハローの形成に影響が出る。このスケールのダークマ
ターハローは初代星や初代銀河に対応し、相対速度のコヒーレンススケールはバリオン音響振動
のスケール (108h−1Mpc)とほぼ同じであるため、宇宙再電離期おける天体形成や再電離そのもの
に対して大きなインパクトを与えると予想され、必然的に SKAによる中性水素 21cm線の観測が
バリオンとダークマターの相対速度が天体形成に及ぼす影響についての知見を得る強力な手段と
なる。
宇宙論的な構造形成の数値シミュレーションを用いて、バリオンとダークマターの相対速度が

再電離期の天体形成に及ぼす影響を調べる研究が複数の研究グループで行われている (Maio et al.,
2011; Naoz et al., 2012, 2013)。図 2.21は赤方偏移 23と 19において形成されたガスクラウドの質
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図 2.21: 赤方偏移 23(上段)と 19(下段)におけるガス雲の質量関数。左と右はそれぞれ differential
な質量関数と cumulativeな質量関数。

量関数を示したもので、速度差の影響としてガスクラウドの質量と数密度が下がる傾向が明確に
わかる。速度差が 60 km/sの場合のガスクラウドの質量関数は、σ8を 0.9から 0.8に下げた場合と
同程度の影響がある。時間が経つと、速度差が小さくなるために速度差の有無による質量関数へ
の影響は小さくなる傾向が見られる。赤方偏移 19においては、速度差の有無によって質量関数に
2倍程度の違いが見られたが、赤方偏移 10では速度差の有無による質量関数への影響はより限定
的となり 10%程度となる。また、一旦ガスクラウド内での星形成が始まると、相対速度の影響は
形成される初代天体の形成率・電離光子による再電離・重元素供給などに波及する。相対速度の
大きな領域では、星形成率の推移が他の領域よりも遅延し、それに伴って再電離や重元素供給も
遅延する (図 2.22)。この結果、相対速度場のコヒーレンススケールで電離度の空間的変動が発生
し、21 cm線放射の空間分布のパワースペクトルに反映されると予想される。

SKAの観測結果を正しく解釈するには、バリオンとダークマターの相対速度による構造形成へ
の影響を定量的に見積もることが必要である。赤方偏移が 20以上の星形成活動が始まっていない
時期の観測には、ガスクラウドに豊富に含まれるH2やHDといった分子の回転遷移放射がガスの
分布の良いトレーサーとなる。H2の J = 2 → 0の回転遷移、HDの J = 4 → 3の回転遷移が出す
533 GHzの放射は赤方偏移 35 ∼ 40であれば、14 GHzまで観測できる Phase-1の SKA-MIDで観
測可能である。更に 24 GHzまで観測可能である Phase-2であれば、赤方偏移 20程度まで観測可
能である。また、初代天体が形成され宇宙再電離が進む過程でのバリオンとダークマターの相対
速度の影響を観測するには、中性水素の 21 cm線をトレーサーとして赤方偏移 6 < z < 20の中性
水素からの放射を 50 ∼ 350 MHzの周波数帯をカバーする SKA-lowが最適である。
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図 2.22: 上段：バリオンとダークマターの相対速度の対する Pop-IIIと全体の星形史の時間発展。
下段：Pop-IIIの形成率の全体の星形成率に対する寄与の時間発展。

2.2.9 EoR/Cosmic Dawn期の宇宙論

近年、WMAP, Planckをはじめとする宇宙マイクロ波背景輻射 (CMB)温度揺らぎや偏光の観測、
また SDSSをはじめとする大規模銀河サーベイによる、宇宙の構成要素や揺らぎの初期条件を与
えるインフレーション理論を記述する宇宙論パラメータの精密測定が可能となり、宇宙論は精密
科学として確立されてきている。
しかしまだまだ、ダークマター、ダークエネルギーの正体やニュートリノ質量など解決すべき

問題が存在する。将来観測におけるこれらの問題解決に対するアプローチとしては、単純には時
間、空間的により幅広い観測を行うことである。

SKAは、以上のような現在の宇宙論における問題解決にとって非常に重要な位置を占めている。
これまで観測したことのない、時間的には高赤方偏移宇宙の情報を与えてくれるだろうし、空間
的にはより小さなスケールまで観測できるからである。

密度揺らぎの情報を用いた宇宙論パラメータへの制限 SKAは、21cm輝度温度（21cmシグナル）
を密度場の追跡子（トレーサー）として使い、宇宙論パラメータに対して制限を与えることが出
来る。
この輝度温度は、スピン温度、中性水素の割合と密度場に依存する。特にスピン温度がCMB温

度に比べて非常に高い場合、CMB温度からみた輝度温度は、おおよそ

δTB = (1 + δ)xH × · · · (2.20)

と書ける。xH が中性水素の割合で、δが物質の密度場を表す (Furlanetto et al., 2006)。特に xH = 1

の場合には δTB は、密度場の無バイアス追跡子となる。このような非常に理想化された状況での
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パラメータ決定精度は、SKA0 (SKA1の半分のアンテナの数)で z = 7, 7.5, 8での輝度温度を観測
した場合、Planckとほぼ同程度、SKA2(SKA1の４倍のアンテナの数)では、特に小スケールの情
報をより精密に測定することが可能となるので、例えば初期揺らぎパワースペクトルのスペクト
ル指数の変化 (running spectral index)やニュートリノ質量の決定精度が Planckに比べファクター３
程度改善する (Pritchard & Pierpaoli, 2008; Barger et al., 2009; Adshead et al., 2011)。

「宇宙論的要素」と「宇宙物理的要素」の分離 しかし実際には、このような理想的な状況には
なっておらず、観測される赤方偏移でのガス温度などさまざまな宇宙物理的な要素が δTB には混
入してくる。宇宙論とこの宇宙物理的な要素を完全に分離するためには、宇宙物理的効果に対す
る理論モデルの構築がまず考えられる (Mao et al., 2008)。もうひとつは、δTB のパワースペクト
ルにおける赤方偏移歪みを用いることである。この赤方偏移歪みは、ドップラーシフトに起因す
るが観測的にはパワースペクトルを角度依存性で展開した際に高次モーメントとして与えられる。
特にヘキサデカポールは宇宙物理的効果が入らない密度場のよい追跡子として考えられ、この高
次モーメントの観測も重要と考えられる (McQuinn et al., 2006; Mao et al., 2008)。

銀河間ガス温度の情報を用いた新物理の探査 密度場の追跡子として上では 21cmシグナルを考え
てきたが、先にも述べたように 21 cmシグナルは、宇宙のイオン化率や銀河間ガス (inter galactic
medium (IGM))の温度にも依存する。標準宇宙モデルにおける構造形成シナリオに基づいた、イ
オン化率や IGMの状態の時間変化に加えて、さらにこれらの進化が変更を受けるような新たなシ
ナリオがあれば、21 cmシグナルの観測は高赤方偏移宇宙における新たな物理への制限を与える
ものとして重要である。
まずそのような候補として、暗黒物質の性質が上げられる。標準的な冷たい暗黒物質（CDM）

モデルとは異なり、質量が比較的軽いようないわゆる暖かい暗黒物質 (Warm Dark Matter(WDM))
がしばしば議論されている。このWDMモデルでは、小スケール構造の形成が抑制され、銀河形
成が標準的な冷たい暗黒物質の場合より遅くなる。結果として、21 cmシグナルにおいて、宇宙物
理的要素が影響を与える時期が変更を受けるので観測からこのWDMシナリオに制限を与えるこ
とができると期待される (Sitwell et al., 2014)。
また暗黒物質の対消滅や崩壊を考えると、それは IGMを暖める効果として働き、IGM温度の時

間進化の様子が標準モデルとは異なってくる。このような IGM温度の時間変化を通じた新たなモ
デルへの制限にとっても 21cmシグナルは有効である (Evoli et al., 2014)。
他にも、初期磁場や、原始ブラックホールなどの「変わった特性を持った物質」に対する制限

としても SKAによる 21cm観測は重要であると考えられる (Shiraishi et al., 2014)。

バルクフロー 詳細は “Bulk flows and the end of dark ages”で触れるが、baryonと暗黒物質の間の
速度場の違いが構造形成に影響を与えることが、指摘されている (Tseliakhovich & Hirata, 2010)。
この相対速度の影響としては、小スケールの構造形成の抑制などが考えられる。この効果は、21
cmシグナルで探る高赤方偏移宇宙で顕著であるので、SKAで探る新たな宇宙論的効果として議論
されている。

その他

• 初期非ガウス性
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初期曲率揺らぎの統計分布は、揺らぎの種となるスカラー場の相互作用や場の揺らぎを曲率
揺らぎへと転換する際の非線形効果によりガウス分布からわずかにずれる可能性があること
が指摘されている。このような場合、非常に大きなスケールでの銀河分布が影響を受けてガ
ウス分布の時とは異なるパワースペクトルの振る舞いが見られる。宇宙再電離期の 21cmシ
グナルには、イオン化率の情報が入っているが、このイオン化率が空間分布している場合、
21cm輝度温度のパワースペクトルは、その分布に依存する。銀河分布と同じように、この
イオン化率の分布にも初期揺らぎの非ガウス性は影響を与えるので、SKAなどにより初期揺
らぎの非ガウス性に制限を与えることが出来る。Planckによる CMB観測で得られているこ
の非ガウス性に対する制限と同程度の制限を与えると期待されている (Joudaki et al., 2011)。

• 宇宙論的重力レンズ効果

高赤方偏移で発せられた 21cmシグナルは我々に届くまでに宇宙大規模構造を通過してくる
のでその重力場の影響によってレンズ効果を受ける。このレンズ効果を抽出できれば、あら
たな宇宙大規模構造の probeとして期待できる。SKAでは十分測定可能であると考えられて
いる (Zahn & Zaldarriaga, 2006; Benton Metcalf & White, 2006)。

まとめ SKA（SKA-Low）は、赤方偏移を受けた中性水素の 21cm 線シグナルを捉えることで
z = 6 − 27という高赤方偏移宇宙の姿を明らかにすると期待されている。この観測により、これ
までの宇宙論パラメータの決定精度が向上するだけでなく、暗黒物質の性質など新たな物理に観
測的に迫ることができると期待されている。

2.2.10 宇宙論的観測と中性水素 21 cm線の相互相関

SKA計画において、Cosmic Dawn (CD)や Epoch of Reionization (EoR)起源の宇宙論的な中性水
素 21 cm線の検出は重要なキーサイエンスの一つである。しかしながら、その観測波長帯は天の
川銀河や近傍銀河にある強い電波源、地球の電離層の影響、そしてラジオ波の干渉などにより決
して理想的な観測条件とは言えない。すなわち、宇宙論的 21 cmのシグナルはこれら”ノイズ”に
埋もれてしまい、その検出は困難を極める。このような困難さを回避する方法の一つとして、他
の観測との相互相関が挙げられる。二つの独立な観測（もしくは波長）の相互相関をとれば、そ
れぞれのシステマティックなノイズはお互い打ち消し合い、ノイズに埋もれていたシグナルの検出
が可能となる。

CDや EoR起源のシグナルを取り出す事を目的とした時、宇宙論的 21 cm線と相互相関を取る
有力な観測として、宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)、高赤方偏移の銀河探査、そして、近赤外線
背景放射 (NIRB)が挙げられる。この章では、これらの観測とCDや EoRとの関連性、そして、宇
宙論的 21 cm線と相互相関をとる事によって、どのような CDや EoRに関する情報にアクセス出
来るかについてレビューをする。

CMBとの相互相関

CMB温度ゆらぎの精密観測により、我々は宇宙の様々な情報にアクセスできる。それは、宇宙
再イオン化プロセスも例外ではない。CMB光子は、自由電子との散乱の際、ドップラーシフトを
受ける (Zel’dovich & Suyaev, 1969)。EoR期には自由電子数が莫大に増えるため、このドップラー
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図 2.23: 再イオン化モデル毎の 21 cmとCMBの相互相関の S/N比。横軸は 21 cm線観測の sky frac-
tion、縦軸は多重極 ℓ = 100で規格化された観測のノイズパワー (ノイズの角度パワースペクトル
N(ℓ)はN(ℓ) = N100(ℓ/100)

2で与えられる)。左パネルでは∆z = 0.01。右パネルでは∆z = 0.1。
両パネルとも zre = 10であり、観測周波数は z = 10に対応する。

シフトが EoR期起源の温度ゆらぎが生じるメカニズムとなる。この事から、CMBの温度ゆらぎ
には、EoR期の自由電子の数密度 (イオン化度も含む)とその（熱運動もしくはバルク運動の）速
度の進化史が埋め込まれていると言える。大まかに言えば、大スケールの温度ゆらぎには宇宙平
均のイオン化度が、小スケールではイオン化バブルによって作られる局所的なイオン化度がそれ
ぞれ密接に関わってくる (詳しいレビューとして、例えば Aghanim et al. (2008)を見よ)。
しかしながら、EoR期に生成される温度ゆらぎは温度ゆらぎ全体で言えば小さく、他の起源の温

度ゆらぎの成分に埋もれている。この埋もれたシグナルを浮かび上がらせる方法の一つが、21 cm
線とCMBの相互相関である。したがって、各々の自己相関では埋もれてしまっている EoRの情報
にアクセスできる可能性もあることから、この相互相関の物理の理解のために、解析的、数値計
算的の両方の面から多くの研究がなされている (Salvaterra et al., 2005; Adshead & Furlanetto, 2008;
Cooray, 2004; Alvarez et al., 2006; Slosar et al., 2007; Tashiro et al., 2010; Jelić et al., 2010; Tashiro et
al., 2011)。その結果、大きなスケールでの相互相関シグナルの大きさは、宇宙平均的なイオン化の
スピードに依存することが示された。イオン化が急激に進むほど、そのシグナルの大きさは大き
くなるのである。図 2.23は Tashiro et al. (2010)に基づいて、再イオン化モデル毎の Signal-Noise
ratio (S/N)を表したものである。横軸は観測の sky fraction、縦軸は 21 cm線観測の規格化された
ノイズパワーである。この図では、CMB温度ゆらぎの観測として、Planck衛星の感度を採用して
おり、宇宙の平均イオン化度の進化のモデルとして、

xe(z) =
1

1 + exp[(z − zre)/∆z]
, (2.21)

を採用している。このモデルでは、∆zが小さいほどイオン化が急激に進む。そのため、相互相関
のシグナルも大きくなるので、S/Nは小さい∆zほど大きくなる。現在計画されている各 SKAの
デザインは赤点で示されている。したがって、SKAでの相互相関のシグナルの検出、未検出によ
り再イオン化プロセスについて制限を与える可能性があることがわかる。

高赤方偏移銀河との相互相関

銀河は密度ゆらぎのトレーサーであると同時に、有力な宇宙再イオン化源の一つとして考えら
れている。そのため、宇宙論的 21 cm線のシグナルの強さと銀河の数密度との相互相関は、宇宙
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図 2.24: 21 cm線と銀河の相互相関の無次元化されたパワースペクトル（上パネル）とその相関係
数（下パネル）。ここで相関係数 rは,銀河と 21 cm線の無次元パワースペクトル、∆2(k)halo と
∆2(k)21を用いて、r = ∆2(k)21,halo/∆

2(k)halo∆
2(k)21。

のイオン化度に応じて、すこし複雑な様相を示す (Lidz et al., 2009; Wiersma et al., 2013)。

図 2.25: 近赤外と 21 cm相互相関係数への SKAの感度（左パネル）とイオン化率 (赤方偏移)依存
性（右パネル）。

宇宙再イオン化前、もしくはその初期には、宇宙論的 21 cm線のシグナルの大きさは密度ゆら
ぎの大きさに比例する。銀河の数密度もまた密度ゆらぎの大きさに比例するため、両者の相互相
関は正相関として現れる。宇宙の再イオン化が進むと、宇宙論的 21 cm線のシグナルの大きさは
中性水素がどれほどイオン化されずに残されているかに依存する。銀河はイオン化光子の供給源
となりえるので、当然、銀河の数密度が多いところでは、多くの水素がイオン化されることにな
る。そのため、イオン化されている領域（イオン化バブル）は、21 cm線と銀河の相互相関におい
ては、負の相関として現れる。したがって、負の相関の現れるスケールの赤方偏移に対する進化
より、イオン化バブルの成長を見る事ができる。
図 2.24は再イオン化のシミュレーションより得られた EoR期の相互相関のパワースペクトルを
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示している (Wiersma et al., 2013)。図の下パネルをみると z = 9で k ∼ 0.3 − 0.4 hMpc−1で現れ
ている反相関が再イオン化が進むにつれて大きなスケールに移動している。したがって、高赤方
偏移銀河と 21 cm線の相互相関をとれば、それぞれの赤方偏移での典型的なバブルサイズにアク
セスできる可能性がある事がわかる。

NIRBとの相互相関

宇宙初期の銀河や星々は、宇宙再イオン化のための有効なイオン化光子供給源である。したがっ
て、高赤方偏移の星形成史を理解する事は、宇宙再イオン化史への理解へとつながる。現在の観
測に依れば、宇宙の再イオン化のためには現在観測されている銀河や星々よりもさらに多くの暗
くて観測されていない銀河や星が必要であることが明らかにされた。これらの星は可視光では観
測するには暗くても、赤方偏移の結果、近赤外線で背景放射の一部として輝いていることが期待
されている。そのため、近赤外線の背景放射の観測は、宇宙初期の星の形成率やその分布の理解
の重要なキーである (関連レビューとして、例えば Kashlinsky (2005)を見よ)。
すでに何度も述べているように、EoRからの宇宙論的 21 cm線のシグナルの強さは、中性水素

の密度に依存している。すなわち、そのシグナルの強い領域は星や銀河が少なく、水素がイオン化
されずに取り残されている領域である。当然、その領域は星や銀河が少ないので、近赤外線で見
ると暗い。逆に言えば、近赤外線でみて明るい領域は、イオン化光子供給源である銀河や星が多
い領域なので、宇宙論的 21 cm線のシグナルは弱くなる。つまり、宇宙論的 21 cm線と NIRBの
強さは反相関の関係にある (Fernandez et al., 2014)。

Fernandez et al. (2014)は宇宙初期の銀河による再イオン化のシミュレーションを行い、宇宙論
的 21 cm線と NIRBの相互相関を求めた。図 2.25の左パネルが示すように、再イオン化の進行と
ともに反相関のシグナルは大きくなり、宇宙の大半が再イオン化されるとそのシグナルは小さく
なっていく。図 2.25の右パネルは 6 < z < 30からのNIRBと 6.4 < z < 11.1からの 21 cm線との
相互相関を表している。この図のエラーバーは LOFARの感度に基づいたものであり、SKAでは
更に小さいエラーバーが期待されている。

2.2.11 平均シグナル

赤方偏移した 21cm線を全天に亙って観測することにより、平均的な宇宙の熱史を知ることがで
きると期待されている。特に再イオン化のシグナル（Lyman-α線 ·X線の効き始めと光量、再電離
の開始時期と期間、標準モデルを越えた加熱源の有無）は SKA-low (40GHz-200MHz)、晴れ上が
り時の再結合線は SKA-midでのターゲットとなっている。
全天の観測については、SKAのような大規模な干渉計システムは原理的には必要ではなく、既に

systematic dominatedな観測になっており、実際に CoRE, EDGES, LEDA, DARE, SARAS, SCI-HI,
ZEBRAなどの観測が実施 ·計画されている。最新の観測の一例として SCI-HIによる結果を示す
(Voytek et al., 2014)。図 (2.26)の緑色によるデータが Global Sky Model (de Oliveira-Costa et al.,
2008)によって前景放射を推定し差し引いた結果のパワーであり、線は再イオン化シグナルのモデ
ル計算 (3種類)である。ここでの主な系統誤差は前景放射の差し引きの残差およびアンテナシス
テムの自己無線周波妨害 (RFI)であると議論されている (Voytek et al., 2014)。
さて、ではなぜ干渉計システムである SKAの望遠鏡で天の平均的なシグナルが観測対象となる

のだろうか？これについては干渉計システムを干渉計として用いず観測する利点として以下のよ
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図 2.26: Sonda Cosmologica de las Islas para la Deteccion de Hidrogeno Neutro (SCI-HI)による観測
例 (Voytek et al., 2014)。

うな議論がある。

• 全天シグナル観測の最大の系統誤差はモードカップリング（周波数毎のビームの違いによっ
て空間方向の揺らぎが周波数方向の揺らぎと混ざる）であり、これを取り除く手法として
SKAの干渉計モードが有効。

• 干渉計システムによる詳細観測を行うターゲット赤方偏移をまず平均シグナルから探る。

• 温度のゼロ点を測る（干渉計モードで得られたパワースペクトルは吸収によるものなのか、
放射なのか）。

SKAをどのように用いるかについては大きく分けて二通りが考えられている。すなわち、直径 35

mの stationを一つの望遠鏡として用いる方法で、視野が 5× 5平方度と比較的狭くなるため前景
放射の差し引きはしやすくなるが、モードカップリングが複雑になる。または stationにある一つ
のアンテナだけを望遠鏡として用いる方法で、この場合はモードカップリングは減るものの、視
野が 90× 90平方度と広くなり前景放射の差し引きは難しくなる。
また、干渉計は一般に全天の平均 signalには感度がないが、食を起こしている天体（例えば月）

があれば、のっぺりした全天シグナルに空間的な構造が生じることになり観測が可能となる。特
に、月はほぼ一様な 230Kの黒体輻射だと期待されているので、これを基準に全天シグナルを測る
ことができる。実際 LOFARによる実験により、問題になると思われていた地球のRFI反射波は長
基線 (≳ 100λ)観測によりモデル化し差し引けそうであること、SKA程度の filling factorがあれば
数日の観測時間で検出可能であることが明らかにされている。

2.3 日本が狙うサイエンス

この章では、これまで日本が行ってきた研究について、特に近年のものについて紹介する。
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2.3.1 中性水素 21cm線と他のシグナルとの相互相関

宇宙再電離期の中性水素由来の 21cm線観測はパワースペクトルによる解析が主であるが、前景
放射や観測上の系統誤差の影響が大きく、検出が非常に難しい。現在、前景放射の除去手法の開発
や EoR windowによる軽減が試みられているが、いまだに 21cm線の揺らぎの観測には至っていな
い。こうした観測的困難を軽減するための相補的な手法として、21cm線と銀河など他の観測量と
の相互相関が有効である。独立した観測の相互相関を取れば、前景放射や観測上の系統誤差は打
ち消され、統計的揺らぎとして統計誤差に寄与する。この統計誤差は独立なサンプルを増やすこ
とで軽減できる。実際に、宇宙再電離期より近傍 (z∼0.8)の 21cm線は再電離期の 21cm線と同様
の観測的困難があるが、銀河分布との相互相関として揺らぎの検出がなされており、相互相関が
非常に有望な手法であることがわかっている。また、相互相関による解析は観測的困難の軽減だ
けではなく、銀河や 21cm線の進化を調べる上でも有用であり、国際 SKAサイエンスワーキング
グループも相互相関に注目している。これまで提案されてきている相互相関の候補として、遠方
の銀河、宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)温度分布、lensing convergence map、NIRB、X線、OIII
輝線銀河などが上がっている。

SKA-JPの再電離班ではこの相互相関に注目し、これまでに 21cm線とライマンアルファ輝線銀
河 (Lyman-α emitter, 以下 LAE)や CMBとの相互相関に関連した研究を進めてきた。以下では、
SKA-JP再電離班の進めてきた研究を紹介し、今後の方針を示す。

21cm-LAE

宇宙再電離期において、高赤方偏移銀河である LAEは有力な電離源の 1つであると考えられて
いる。LAEなどの銀河は周囲の銀河間物質である中性水素を電離する。そのため、LAEの周囲に
は大きな電離領域が存在していると期待される。また、仮に LAEが再電離に大きく寄与しなかっ
たとしても、Lyman-α光子は吸収断面積が非常に大きいため、LAEが観測される領域は電離され
ていると考えられる。一方、21cm線のシグナルは中性水素の分布を反映しており、電離領域では
暗くなる。そのため、21cm線シグナルと LAE数密度の相互相関は負の相関を持つ。この相互相
関の大きさや相関が現れるスケールの赤方偏移進化は、再電離のプロセスや電離源の種類に依存
するので、相互相関は再電離期の星形成などを探る上で有用な観測量である。
再電離班の久保田らによる研究Kubota et al. (2018)では、21cm線のシグナルと高赤方偏移銀河で

あるLAEの間のCross Power Spectrum(CPS)に焦点を当て、その観測可能性を見積もった。21cm線
輝度温度とLAE分布は大規模輻射流体力学シミュレーションHasegawa et al. (2016)に基づいたモデ
ルと輻射計算により計算した。21cm線はMWAおよび SKA1-lowで 1000時間観測することを想定
する。LAEはすばる望遠鏡のHyper Suprime-Cam(HSC)で観測し、Prime Focus Spectrograph(PFS)
による分光観測を行う場合と行わない場合を想定する。このときのCPSとMWA-HSCおよび SKA-
HSC観測の感度を比較し、21cm-LAE CPSの検出可能性について議論した。その際に使用したCPS
のエラーは

σA(k) ∝
√
P 2
21,gal + P21Pgal + P21σg + σNPgal + σNσg (2.22)

で与えられる。σAは 21cm-LAE CPSのエラーを表し、P 2
21,gal、P21、Pgalはそれぞれ 21cm-LAE

CPS、21cm線パワースペクトル、LAE数密度パワースペクトル、σNは 21cm線観測に伴う熱雑
音、σgは LAE観測に伴うショットノイズを表す。
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図 2.27: z = 6.6における、PFSによる分光あり (左)と分光なし (右)のときの 21cm-LAE CPS検
出可能性の変化を示した図。赤線は無次元 21cm-LAE CPSで、実線は正の値、点線は負の値を示
す。黒の点線と青の点線は、それぞれMWA-HSCおよび SKA-HSC観測を想定した場合の熱雑音
とショットノイズの影響、グラフの濃い影と薄い影はそれぞれMWA-HSCおよび SKA-HSC観測
の全エラーを示す。分光なしの感度計算の際には、k∥ = 0とした。fHIは中性率を示す。

図 2.27では 21cm-LAE CPSのシグナルと感度の比較を行った。右図からわかるように、PFSに
よる LAEの分光観測がない場合、LAEの赤方偏移エラーが大きく、小スケールで CPSのエラー
が大きくなる。そのため、特に小スケールで、SKA1-lowでも検出は容易ではなく、大スケール
(k ≤ 0.1Mcp−1)においてのみ検出可能である。左図からわかるように、PFSによる分光を行うこ
とで、全スケールで CPSを検出可能であることがわかる。これは PFS観測によって小スケールに
おける σgの急激な増加を抑えることができ、21cm-LAE CPSのエラーが小さくなるためである。
一方、MWA観測の場合は熱雑音の影響で、PFSの有無にかかわらず、感度の良い大スケールでも
検出は難しい。
ただし、観測可能性は再電離のモデルに強く依存する。図 2.28は、図 2.27で用いた再電離モデ

ル (mid)より再電離の終わりが早いモデル (early)と再電離の終わりが遅いモデル (late)における
21cm-LAE CPSの検出可能性を示している。3つのモデルにおける CPSを比較すると、特に大ス

図 2.28: 図 2.27と同じ (z = 6.6において PFSによる分光を用いた場合の 21cm-LAE CPS)である
が、用いた再電離モデルが、early model(左)と late model(右)である。
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図 2.29: HSCでより広い観測および深い観測をしたときの 21cm-LAE CPSの S/N比。late model
において PFSによる分光を用いたときの SKA-HSC観測を想定している。横軸は観測領域の広さ、
縦軸は観測領域の深さを表し、両軸ともに基準の値の何倍であるかを示す。また、点線は同じ観
測時間であるところを示す。

ケール (k ≤ 0.3)において、early<mid<lateの順で強くなる。特に lateモデルではMWAの観測で
も大スケールでの検出が可能である。

CPSのターンオーバースケール (値の正負が入れ替わる波数 ktrun)は、電離領域の典型的な大き
さを与えると予想されている。図 2.27と図 2.28を見ると、SKA1-lowの観測とHSC-PFS観測を組
み合わせることで高い精度で ktrunを測定可能であることがわかる。

CPSへの感度は LAE観測の深さや広さを変えることでさらに向上可能である。図 2.29は、late
モデルの場合の S/N比の観測領域と観測の深さへの依存性を示している。この図から、より深い
観測をするより、観測領域を広げたほうが効率よく S/N比が増加するという特徴が見られる。こ
れは、より深い観測では σgのみを小さくする一方で、観測領域を広げた場合は独立なサンプルを
増やすことでエラー全体を軽減可能なためである。ただし、LAEの観測領域が SKA1lowの視野
より広がったり、離れた複数の領域を観測している場合は、必要な 21cm線観測時間も増える点に
注意したい。
久保田らの研究によって、MWAや SKAlowの 21cm線観測と HSC-PFSの LAE観測を組み合

わせることで 21cm-LAE CPSの検出が可能であることが示された。吉浦らの研究 Yoshiura et al.
(2018)では、この研究の発展として、21cm線観測の前景放射を考慮した場合の検出可能性につい
て調査した。より現実的なMWAの観測を想定するために、OSKARの観測シミュレーションMort
et al. (2010)を用いてビジビリティのモデルを元に感度や前景放射の影響を計算した。前景放射に
はMWAの GLEAM観測 Hurley-Walker et al. (2017)に基づく点源のカタログと銀河系放射の解析
モデルを用いた。前景放射への対策として、前景除去ではなく EoR windowによる前景放射の寄
与の軽減を試みる。EoR windowは前景放射が周波数に関して滑らかであることを利用する。周波
数方向のフーリエモード (kpara)の小スケールにおいて前景放射の影響が軽減されるので、そのス
ケールのモードを使って 21cm線を検出しようとする手法である。周波数方向へのフーリエ変換を
前提としているので、LAEの詳細な位置を特定する必要があり、PFSによる LAEの追観測を想定
した。前景放射はノイズへ寄与し、独立なサンプルを増やすことで影響を減らすことが可能であ
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る。ただし、LAE観測の観測領域によりサンプル数は限定されるので、前景除去も必要になる。
この研究で、MWAとHSC-PFS観測を組み合わせた場合、CPS検出のために銀河系と系外電波源
由来の前景放射をそれぞれ 80%と 99%除去する必要があることがわかった。ただし、このレベル
の前景放射除去はすでにMWAの先行研究で達成されているので、将来のMWA Phase IIや SKA
による観測と HSC-PFS観測を組み合わせることで CPSは十分に検出可能である。

21cm-CMB

宇宙再電離期の間にできた電離バブルによってCMB光子は散乱を受ける。電離バブルが視線方
向に運動していた場合に、散乱されたCMB光子も電離バブルの持つ速度によってドップラー効果
を受けるため、温度が変化して非等方性が生じる。一方で、21cm線の輝度温度の空間分布は再電
離期当時のバブルの分布を反映しているため、21cm線と CMBの温度マップは相関を持つ。ただ
し、CMB温度マップに生じるドップラー効果による揺らぎは二次的な揺らぎであり、相関係数が
低いため、相互相関の検出は容易ではない。また、SKA-JP再電離班の田代らの研究 Tashiro et al.
(2010)ではCMBと 21cm線の相互相関に関して議論しており、SKAによって再電離期の進化のモ
デルが制限できる可能性を示している。
角度相互パワースペクトル (CPS)は次の式で与えられる, ⟨a21lma

CMB,∗
l′m′ ⟩ = δll′δmm′⟨C21,CMB

l ⟩。こ
こで、almは 21cm線か CMBの球面調和展開係数、δll′ はデルタ関数、⟨⟩は l,mに関してのアン
サンブル平均を表す。
前景放射や 21cm線観測の観測誤差は CMB温度分布と相関を持たないものの、統計的揺らぎの

分散としてエラーを作る。その CPSのエラーは次の式で与えられる。

∆C2
l =

1

(2l + 1)fsky∆l,

[(
C21,CMB
l

)2
+
(
C21
l +N21

l + CFG
l

) (
CCMB
l +NCMB

l

)]
. (2.23)

エラーは前景放射や 21cm観測の熱雑音の和の 1/2乗に比例する。ここで、∆lは lのビンの大き
さ、fsky は使用した空の割合であり、より多くの標本を取ることでエラーを軽減することができ
る。21cm-CMB相互相関は微弱なため、観測領域をできるだけ広くし、見たいモードのサンプル
を増やす必要がある。

SKA-JP再電離班の吉浦、市來、高橋、田代とMWAグループの Pindor氏、Trott氏による研究
Yoshiura et al. (2019)では、将来の SKAによる 21cm-CMB温度マップとの相互相関に備え、21cm-
CMB相互相関解析に伴う、前景放射・系統誤差の調査を現行の望遠鏡のデータを用いて行った。
21cm線観測データには MWA PhaseIで観測された 167MHzから 200MHzのデータ、CMB温度
マップには Planck 2016で公開された温度マップをそれぞれ用いた。これは 21cm-CMB相互相関
の実際のデータを用いた初の試みである。この研究ではMWAのビームに寄与する銀河系のシン
クロトロン放射の影響で誤差が観測する LSTに強く依存すること、電離層の強さによる系統誤差
の影響が現在の誤差に比べて十分弱いことなどを示した。また、現状の上限値として、l = 100

で C21,CMB
l < 108µK2の値を得た。予測されるシグナルの値は 104µK2以下と言われており (e.g.

Alvarez (2016))、さらなる前景放射除去や 21cm線観測の積分が必要である。また、この結果を元
に将来の観測可能性を議論しており、相互相関シグナルの検出のためには少なくとも、99.5%以上
の前景放射除去、50%以上の空の観測、400deg2あたり 2000時間のMWA PhaseIでの観測が必要
であることがわかった。
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まとめ・将来計画

21cm-LAE、21cm-CMB相互相関は、再電離期の銀河の進化や IGMの電離進化を調べる上だけ
でなく、21cm線観測の主な困難である前景放射や観測の系統誤差を軽減できると言う点でも非常
に有用なものである。また、SKAによる 21cm線 PSの検出が為された際、前景放射や系統誤差と
見分けるのは容易ではない。その際にも、相互相関による観測の検証は非常に有益なものになる。
ただし、相互相関にはそれ自体にも観測的困難がある。まず、21cm-LAE相互 PSは非常に相関が
強いが、観測領域が LAEの観測によって制限されてしまう。また、21cm-CMBの観測は広い観測
領域を有効に使うことができる一方で、相関が非常に弱いため、検出には非常に高い感度が要請
される。
今後の SKA-JP再電離班の相互相関に関わる活動として次のことを進める。まず、将来の 21cm-

LAE相互相関に向けて、観測と比較可能な数値モデルの開発を行う。電離史を解く準解析的な手法
と、これまでのHSCなどによる LAE観測で得られてきた LAEモデルを組み合わせ、再電離期の
銀河の電離光子脱出率や LAEの Lyman-α光子脱出率などを同時に制限できるモデルを作成する。
また、SKAの観測に先駆け、Pathfinderの実データを用いた解析は観測のリスクや対策を立てる

上で不可欠なものである。これまでの 21cm-CMB相互相関の解析は限られた少ないデータを用い
ての解析であったので、積分時間をさらに増やし、SKAでの観測に向けて未発見の系統誤差がな
いか今後も調査していく必要がある。同様に、21cm-LAE相互相関に関しても実データ解析を行っ
ていく。さらに、将来の相互相関解析に向けて、観測データ解析のソフトウェア開発も同時に行
なっていく。

2.3.2 21cm線統計

再電離期における銀河間物質（IGM）の電離領域（イオン化バブル）の構造進化や位相幾何学的
特徴を調べる上では、21cm線輝度温度の空間分布（21cm線マップ）を用いることが有効だと考
えられる。しかし、21cm線マップでイオン化バブルを詳しく観測するためには１分角以下の角度
分解能が要求される。SKAでは数秒角の角度分解能が実現されると考えられているが、MWAや
LOFAR等の先行機では角度分解能は数分角なので 21cm線マップを用いた解析は困難である。そ
こでまず、21cm線マップの幾何学的性質に注目する代わりに統計的性質に注目した解析を行う。
21cm線の統計的解析で広く用いられているのが、以下に表される 21cm線輝度温度 (δTb)の揺ら
ぎのパワースペクトルである。

⟨δ21(k)δ21(k′)⟩ = P21(k)δ(k+ k′) (2.24)

ここで、δ21 = (δTb− δTb)/δTbであり、δTbは δTbの空間平均値である。図 2.3.2に 21cm線パワー
スペクトルの振る舞いを示した。ただし、ここでは∆2(k) = δTb

3
k3P (k)/2πの形のパワースペク

トルを示している。
赤方偏移の関数として 21 cm線パワースペクトルを見たとき、特徴的な三つのピークが現れる

ことがわかる。これらのピークの起源としては、高赤方偏移側から順に（1）WF効果（2）X線加
熱（3）再電離によるものと考えられている。パワースペクトルのピークの位置はX線による IGM
加熱効率やイオン化効率などの影響で変化するので、これを観測することで X線加熱や再電離の
モデルに対して制限を与えることができる。また、波数の関数としてパワースペクトルを表した
時は、パワースペクトルに現れるバンプの位置がイオン化バブルの典型的なサイズの情報を持っ
ていることが知られている。



60 第 2章 宇宙再電離

図 2.30: 各赤方偏移毎での波数の関数としての 21cm線パワースペクトル（左図）。波数を k =

0.1/Mpcで固定したときの赤方偏移の関数としての 21cm線パワースペクトル（右図）。

バイスペクトル

先述の通り，赤方偏移の関数としての 21 cm線パワースペクトルは天体物理学的効果に応じて
特徴的なピークを持ち、そのピークの位置を調べることによって X線加熱効率やイオン化効率な
どに制限を与えることができる。また、パワースペクトルのスケール依存性を見ると、電離領域
の典型的なサイズについて知ることができることを述べた。このように 21 cm線パワースペクト
ルからは多くの情報を得ることができるので輝度温度揺らぎの統計的解析手法としてよく用いら
れている。もし、輝度温度揺らぎの分布がガウス統計に従うならば、パワースペクトルのみで揺
らぎの統計的情報を完全に記述することができる。しかし、X線加熱や再電離などの天体物理学
的効果、さらには密度揺らぎの重力非線形成長によって輝度温度揺らぎは非ガウス性の揺らぎの
分布をもつことが予想される。そこで島袋らは輝度温度揺らぎの非ガウス性を定量的に評価する
ために高次統計量であるバイスペクトルの計算を行った (Shimabukuro et al., 2016)。21cm線バイ
スペクトルは三点統計量であり、次のように表される。

⟨δ21(k1)δ21(k2)δ21(k3))⟩ = B21(k)δ(k1 + k2 + k3) (2.25)

吉浦らは観測から来るバイスペクトルの熱雑音ノイズを見積もり 21cm線バイスペクトルの観
測可能性について議論し、SKAを想定した観測では k ≲ 0.3/Mpcで 21cm線バイスペクトルシグ
ナルが観測可能であることを示した (Yoshiura et al., 2015)。図 2.3.2に z=8,10,12,17での equilateral
タイプの 21cm線バイスペクトルシグナルとMWA, LOFAR, HERA, SKAを想定した熱雑音ノイズ
の比較を示す。また、島袋らはMWA、LOFARによる観測を想定して 21cm線バイスペクトルを
用いた再電離パラメーターに対するフィッシャー解析を行った。その結果、21cm線パワースペク
トルを用いた場合の再電離パラメーターへの制限と比べて、21cm線バイスペクトルを用いた方が
より強い制限が得られることを示した (Shimabukuro et al., 2017)。
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図 2.31: z=8,10,12,17 での equilateral タイプの 21cm 線バイスペクトルシグナルと
MWA,LOFAR,HERA,SKAを想定した場合の熱雑音の比較を示している。

図 2.32: 21cm線パワースペクトルと 21cm線バイスペクトルを用いた場合の再電離パラメーター
に対するフィッシャー解析結果（左）MWA（右）LOFAR。21cm線バイスペクトルの方がより強
いパラメーターへの制限が得られる。
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１点統計量

バイスペクトルやパワースペクトルがフーリエ空間での揺らぎの統計量である一方で、揺らぎ
の実空間での 1点統計量として分散と歪度がある。ある揺らぎXに対する分散 σ2と歪度 γはそれ
ぞれ式 (2.26),(2.27)で表される。

σ2 =
1

N

N∑
i=1

(X −X)2 (2.26)

γ =
1

N

N∑
i=1

(X −X)3 (2.27)

N は揺らぎのマップのピクセル数の総数で、X は全ピクセルでのX の平均値を表している。島
袋らは 21cm線揺らぎの分散、歪度を計算し、歪度はX線による IGM加熱が顕著になる時期に符
号を変化させるため、X線加熱の良い指標になることを示した。また、久保田らは分散、歪度を
用いた時に再電離パラメーターに対する制限がどの程度になるかをフィッシャー解析を用いて見積
もった (Yoshiura et al., 2015; Kubota et al., 2016)。

2.3.3 機械学習的アプローチ

近年、機械学習が産業界を中心に話題になっているが、物理学、天文学の分野でも機械学習を
用いたデータ解析が使われ始めている。機械学習の中でも「教師あり学習」と「教師なし学習」と
呼ばれる 2種類がある。「教師あり学習」は事前に与えられた入力データと出力データによって構
成される訓練データを指標にして、大量の訓練データ自身から入力データと出力データ間での対
応関係を見つける。そして、訓練データから得られた対応関係を未知のデータに対して適用する
ことで予測を行う。一方で、「教師なし学習」は入力データと出力データを与えるのではなくデー
タ自身の背後に存在する本質的な構造を抽出するものであり、クラスター分析等に使われる。
人工ニューラルネットワーク（ANN）は「教師あり学習」の一つで、図 2.33に示すように脳の

ニューロン同士の繋がりを数理モデル化したものである。ANNは入力層、隠れ層、出力層の 3種
類の層から構成され、それぞれの層のニューロン同士が重み付けされて結びついている。入力層
には入力データ、出力層に出力データが与えられる。大量の訓練データによって入力データと出力
データの対応関係をうまく説明できるようにニューロン同士の重みを調節し、訓練で得られた重
みをテストデータと呼ばれる未知のデータに対して適用して出力値の予測を行うことがANNの目
標である。
島袋らはANNを用いて 21cm線パワースペクトルから再電離パラメーターを構築する方法を提

案した (Shimabukuro et al., 2017)。彼らは入力層に 21cm線パワースペクトル、出力層に再電離パラ
メーターを与えたニューラルネットワークを構築し、70個の訓練データセットを用いてニューラル
ネットワークを訓練した。訓練によって得られた重みを 54個のテストデータに適用し、21cm線パ
ワースペクトルから再電離パラメーターを精度良く推定することができた（図 2.3.3）。その結果、
ANNを用いたパラメーター推定はベイズ統計に基づいたマルコフ連鎖モンテカルロ法（MCMC）
と相補的なパラメーター推定方法となることを示した。
また、再電離パラメーター推定とは異なる ANNの応用として、21cm線パワースペクトルから

他の観測量を構築する試みもある。その一つが 21cm線パワースペクトルからイオン化バブルのサ
イズ分布の構築である。銀河や AGNからのイオン化光子によってイオン化源周りの IGMはイオ
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図 2.33: ニューラルネットワークの構造。入力層、隠れ層、出力層で構成される。

ン化し、バブル構造を形成する。イオン化バブルのサイズ分布の測定は、イオン化源の性質や、天
体からの輻射フィードバック、再結合などの天体物理学的効果の情報を得ることができるため有用
である。島袋らはANNの入力層に 21cm線パワースペクトル、出力層にイオン化バブルサイズ分
布を用いることで、21cm線パワースペクトルからイオン化バブルサイズ分布を構築できるかを調
べた。その結果、図 2.3.3に示す様に、精度良くイオン化バブルサイズ分布を構築することができ
ることを示した。従来のイオン化バブルサイズ分布は 21cm線マップから測定していたが、21cm
線パワースペクトルを用いることができるのを示した点でイオン化バブルサイズ分布の新しい方
法を提唱することができた。

21cm線シグナルの解析へのANNの応用としては、21cm線パワースペクトルをミンコフスキー
汎関数、21cm線グローバルシグナルと結びつけることなどが考えられている。

2.3.4 21cm forest

SKA-JPの再電離グループでは 21cm forestの吸収線の数が小スケールの密度揺らぎに敏感であ
ることに着目し研究を進めてきた (Ciardi et al. , 2015)。島袋らは 21cm forestが密度揺らぎパワー
スペクトルのスペクトル冪のスケール依存性やニュートリノ質量、暖かいダークマターの質量へ
の新しい観測窓として活用できることを指摘した (Shimabukuro et al., 2014). 21cm forestでは質量
がおよそ 103M⊙から 106M⊙ほどのミニハローと呼ばれる天体がうみだす吸収線が観測可能であ
り、ミニハローの数密度はこのスケールに対応する波数およそ k ∼ 100Mpc−1の初期揺らぎの振
幅に敏感であるからである。このスケールに到達できる数少ない宇宙論的な観測の一つであり、こ
の特徴を活かしてスカラー場ダークマターの質量への制限や PBHダークマター存在量への制限な
ど、新しい研究が進められている (Shimabukuro et al., 2020)。
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図 2.34: 入力データに 21cm線パワースペクトル、出力データに再電離パラメーター（3種類）で
構成された 70個の訓練データを用いてニューラルネットワークを訓練し、得られた重みを 54個
のテストデータに適用した。x軸は正しい再電離パラメーターの値、y軸はANNによって 21cm線
パワースペクトルから得られた再電離パラメーターの値を表している。実線（y=x）上にデータ点
が乗っていれば、ANNによるパラメーター推定がうまくいっていることを表している。

図 2.35: ANNを用いて 21cm線パワースペクトルから構築されたイオン化バブルサイズ分布（赤
点線）と、21cm線マップから計算されたイオン化バブルサイズ分布（黒実線）。下図は両者の絶
対誤差。
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図 2.36: 暖かいダークマター質量がミニハローの数（左図）と 21cm吸収線の数（右図）に与える
影響
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Jelić, V. 2014, MNRAS, 440, 298
Fialkov, A., & Barkana, R. 2014, MNRAS, 445, 213
Friedrich, M. M., Mellema, G., Alvarez, M. A., Shapiro,

P. R., & Iliev, I. T. 2011, MNRAS, 413, 1353
Furlanetto, S. R., Lidz, A. 2007, ApJ 660, 1030
Furlanetto, S. R., & Loeb, A. 2002, ApJ, 579, 1
Furlanetto S. R., Zaldarriaga M., Hernquist L., 2004, ApJ,

613, 1
Furlanetto S. R., McQuinn M., Hernquist L., 2006, MN-

RAS, 365, 115
Furlanetto, S. R., Oh, S. P., & Briggs, F. H. 2006, Phys.

Rep., 433, 181
Furlanetto, S. R. 2006, MNRAS, 370, 1867
Geil, P. M., & Wyithe, J. S. B. 2008, MNRAS, 386, 1683
Geil, P. M., Wyithe, J. S. B., Petrovic, N., Oh, S. P., 2008,

MNRAS, 390, 1496
Geil, P. M., Gaensler, B. M., Wyithe, J. S. B., 2011, MN-

RAS, 418, 516
Gleser, L., Nusser, A., Ciardi, B., & Desjacques, V. 2006,

MNRAS, 370, 1329
Gnedin N. Y., Ostriker J. P., 1997, ApJ, 486, 581
Gnedin, N. Y., Kravtsov, A. V., Chen, H.-Wen 2008, ApJ,

672, 765
Greif, T. H., White, S. D. M., Klessen, R. S., Springel, V.,

2011, ApJ, 736, 147
Greif, T. H., Springel, V., White, S. D. M., Glover, S. C.

O., Clark, P. C., Smith, R. J., Klessen, R. S., Bromm,



参考文献 67

V., 2011, ApJ, 737, 75
Haardt, F., Madau, P., 2012, ApJ, 746, 125
Haiman, Z., Thoul, A. A., & Loeb, A. 1996, ApJ, 464,

523
Haiman, Z., Abel, T., & Rees, M. J. 2000, ApJ, 534, 11
Harker, G., et al., 2009, MNRAS, 397, 1138
Hasegawa, K., Semelin, B., 2013, MNRAS, 428, 154
Hasegawa, K., Asaba, S., Ichiki, K., et al. 2016, arXiv

e-prints, arXiv:1603.01961
Hirano, S., Hosokawa, T., Yoshida, N., et al. 2014, ApJ,

781, 60
Hosokawa, T., Omukai, K., Yoshida, N., & Yorke, H. W.

2011, Science, 334, 1250
Hurley-Walker, N., Callingham, J. R., Hancock, P. J., et

al. 2017, MNRAS, 464, 1146
Ichiki, K., Kaji, R., Yamamoto, H., Takeuchi, T. T., &

Fukui, Y. 2014, ApJ, 780, 13
Iliev I. T., Mellema G., Pen U.-L., Merz H., Shapiro P. R.,

Alvarez M. A., 2006, MNRAS, 369, 1625
Iliev I. T., Mellema G., Shapiro P. R., Pen U.-L., 2007,

MNRAS, 376, 534
Iliev, I. T., et al. 2009, MNRAS, 400, 1283
Iliev I. T., Mellema G., Shapiro P. R., Pen U.-L., Mao Y.,

Koda J., Ahn K., 2012, MNRAS, 423, 2222
Iliev I. T., Mellema G., Ahn K., Shapiro P. R., Mao Y.,

Pen U.-L., 2014, MNRAS, 439, 725
Inoue, A. K., Hasegawa, K., Ishiyama, T., et al. 2018,

PASJ, 70S, 55
Iwata, I., et al. 2009, ApJ, 692, 1287
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第3章 宇宙論

3.1 イントロダクション：標準宇宙論と未解決問題

3.1.1 宇宙論の現状

宇宙論とは、宇宙全体やその内部に存在する構造物が、どのように形成されそして発展してき
たのかについて、科学的手法を用いて理論的・観測的に解明していく学問である (図 3.1)。特に近
年の観測技術の発達により、標準的な宇宙モデルはほぼ確立している。それは次のようなもので
ある。
まず、大局的なスケール (超銀河団を超えるスケール、約 100Mpc以上)で宇宙を平均して見た

場合、特別な場所は存在せず（一様性）、また特別な方向も存在しない（等方性）という一様等
方宇宙モデルを採用している。現在のところ、このモデルが成り立っていないという確実な証拠
は存在しない。さらに、宇宙内部の構成物についても、ビッグバン後約 38万年頃に原子が形成さ
れ、光が直進できるようになった時期の残光である宇宙マイクロ波背景放射 (Cosmic Microwave
Background radiation : CMB)の精密観測が行われたことにより（図 3.2左）、このモデルの妥当性
が確認されている。最新のCMB観測衛星 Planck (Aghanim et al., 2018)の観測結果によると、通常
の物質を構成するバリオンの量は、宇宙全体の約 5 %程度に過ぎず、約 27 %がほぼ重力相互作用
しか行わない冷たい暗黒物質（cold dark matter）で構成され、さらに約 68 %が宇宙の膨張を加速
させる原因となる正体不明のエネルギー（暗黒エネルギー：dark energy）であるということが分
かっている（図 3.2右）。またこのモデルでは一定の空間曲率が許されているが、CMBの観測から
この曲率は非常に小さく制限されており、この宇宙は十分に平坦な宇宙であるということが判明
している。標準的とされる宇宙論パラメータを表 3.1, 3.2に示す。
このように一様等方宇宙モデルは、観測を非常に良く説明するモデルであるが、そもそもなぜ

このような条件の宇宙が生じたのかという疑問が生じてくる。その疑問に対し説明を与える最も
有力なモデルが、宇宙初期における指数関数的急膨張（インフレーション）を仮定するモデルで
ある。このインフレーションモデルでは、宇宙初期の光速を超える急膨張によって、当初因果関
係を持っていた小さな領域を現在観測可能な範囲（宇宙の地平線）を超えて拡大することにより、
非常に一様で等方な宇宙を実現することができる。またこの膨張によって、曲率は均されて小さ
くなり、非常に平坦な宇宙が実現する。さらにインフレーションモデルでは、インフレーション
を生じさせる場としてインフラトンという場を仮定するが、その場の量子的な揺らぎから、銀河
などの大規模構造の種となるわずかな密度揺らぎを生成することも可能にしている。
以上が現在標準的な宇宙モデルであるが、その上で今後解明を目指すべき重要な問題としては、

次のようなものを挙げることができる：(i)インフレーションモデルの検証、(ii)暗黒エネルギーの
性質の解明及び修正重力理論の可能性の検証、(iii)暗黒物質の正体の特定。以下で、これらの問題
についての解説及びその観測的な制限について順に説明していく。
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図 3.1: 宇宙の構造進化の歴史。（Planck web page (https://www.cosmos.esa.int/web/planck)より）

図 3.2: 左図：Planckによる CMB温度揺らぎの全天マップ。右図：Planckによって示唆されてい
る宇宙の構成成分。(Planck web page (https://www.cosmos.esa.int/web/planck)より)

(i)インフレーションモデルの検証 インフレーションモデルの検証において最も基本的な方法は、
宇宙の密度揺らぎの測定である。これまで述べたように、インフラトンの量子揺らぎは最終的に
密度揺らぎの起源となるが、この揺らぎはインフレーションのモデルの違いによって、特徴のあ
る空間スケール依存性を示す。よって、その特徴を観測的に捉えることが、各インフレーション
モデルを制限していく上で非常に有効な手段となる。
またインフレーションで生成される密度揺らぎはほぼガウス分布に従うことが知られているが、

各モデルによってガウス分布からの微小なズレの程度（原始非ガウス性）が異なっている。その
ため、この原始非ガウス性を測定することもこのモデルを制限する非常に有効な方法の一つであ
る。インフレーションの一般的なモデルでは、確率分布として様々な非ガウス性を持つ原始揺ら
ぎを生成しうる。原始揺らぎのガウス分布からのズレを表す最も便利な方法として、重力ポテン
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表 3.1: 標準的な宇宙論 (ΛCDM模型)におけるパラメータおよび 68% C.L.エラー (Aghanim et al.,
2018)。

宇宙論パラメータ 値 定義

Ωbh
2 0.02237± 0.00015 現在のバリオン密度

Ωch
2 0.1200± 0.0012 現在の冷たい暗黒物質密度

τ 0.0544± 0.0073 再電離によるトムソン散乱の光学的厚さ
ln(1010As) 3.044± 0.014 原始曲率揺らぎパワースペクトルの振幅

ns 0.9649± 0.0042 原始曲率揺らぎパワースペクトルの冪指数
H0 = 100h 67.36± 0.54 現在のハッブル定数 [km/s/Mpc]

ΩΛ 0.6847± 0.0073 現在の暗黒エネルギー密度

シャル Φがランダムガウス場 ϕの線形項と 2次の補正の和で

Φ = ϕ+ fNL

(
ϕ2 − ⟨ϕ2⟩

)
. (3.1)

と書かれる場合を考える。ここで、fNLは非線形パラメータと呼ばれる定数であり、⟨· · · ⟩はアン
サンブル平均1を表す。この場合、その統計的性質はパワースペクトルだけでは記述できず、バイ
スペクトルのような高次のモーメントが必要になる。異なるインフレーション模型は異なるバイ
スペクトルの形を予言することから、この探求によりインフレーションの物理について深い理解
を得ることができる。これまで CMBの精密な観測により、インフレーションの物理に対して精度
よく制限がなされている (3.1.3節)。特に、Planck衛星による観測 (Akrami et al., 2019)によれば、
非線形パラメータについて fNL = −0.9 ± 5.1という制限が得られており、fNL > 10となるよう
な比較的大きな非ガウス性を生成するモデルは基本的に排除され、モデル内のパラメータを制限
することに成功している。後述するように、銀河サーベイからも原始非ガウス性を探査すること
ができる。しかし、未知の系統誤差の影響により、現在までの制限は σ(fNL) ≈ 50程度に留まっ
ている (Slosar et al., 2008; Ho et al., 2013; Giannantonio et al., 2014; Leistedt et al., 2014; Castorina et
al., 2019)。
加えて、インフレーションの検証に非常に重要な観測として、インフレーション起源の原始重

力波の観測が挙げられる。この原始重力波は、インフレーション中に重力場の量子揺らぎから生
成されたものであり、その振幅はインフレーションのエネルギースケールと直接関係づくことが
知られている。そのため、もしこの原始重力波を観測できれば、地上の加速器実験ではとても到
達できない、インフレーションの生じた超高エネルギーの物理の情報を直接知ることができるの
である。

(ii)暗黒エネルギーの性質の解明及び修正重力理論の可能性の検証 宇宙の加速膨張の原因となる
エネルギーを一般に暗黒エネルギーと呼ぶが、その存在が決定的になったのは、1990年代末の Ia
型超新星を用いた宇宙膨張の観測以降である (Riess et al., 1998; Perlmutter et al., 1999)。それらの
観測により、観測された超新星の見かけの光度が、減速膨張宇宙の場合と比べて暗いという事実

1理論的には、仮想的に無限個の宇宙を考えてその間でのアンサンブル平均を考えるが、実際の観測では宇宙は 1つ
しかないためこれが出来ない。そこで、独立な事象によるアンサンブル平均を観測データ内の同等の標本平均で代用す
る。特に、エルゴード性を仮定した上で空間平均をアンサンブル平均とみなすことを宇宙論ではよく行う。
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表 3.2: 標準宇宙論に非標準的な 1パラメータを加えた場合の 95% C.L.エラー (Aghanim et al.,
2018)。

宇宙論パラメータ 値 定義

r0.002 < 0.106 原始重力波揺らぎパワースペクトルの振幅
w −1.04± 0.10 暗黒エネルギーの状態方程式
ΩK 0.0007± 0.0037 現在の空間曲率密度
dns
d ln k −0.004± 0.013 原始曲率揺らぎパワースペクトルの冪指数のランニング∑
mν [eV] < 0.120 ニュートリノ質量和
Neff 2.99+0.34

−0.33 ニュートリノの実効的な自由度の数

が発見された。これは同じ後退速度で運動する、もしくは同じ赤方偏移を示す超新星までの距離
が減速しているときに比べて相対的に大きいことを意味する。このことから、宇宙が加速膨張し
ているということが判明した。
この暗黒エネルギーの最も単純な候補は、時間変化しない一定密度のエネルギー（宇宙定数）で

あり、そのようなエネルギーとして量子場の真空のエネルギーが考えられている。しかし、この場
合、理論的に推定される真空のエネルギー密度は、観測された暗黒エネルギーの密度より 120桁
以上も大きな値となってしまい、この様な微小な真空のエネルギーを自然に説明することは非常
に難しい。
そのため、加速膨張がそのような真空のエネルギー起源ではなく、何らかの加速膨張の原因となる

新しい場を導入するモデル（クインテッセンス (ポテンシャルを転がり落ちるスカラー場) (Wetterich,
1988; Ratra and Peebles, 1988)等）も数多く提案されている。さらに一般相対性理論自体を修正す
ることにより加速膨張を説明するというアプローチも存在し、それらは一般に修正重力理論と呼
ばれている。一般相対論は、重力の効果が弱い実験室や太陽系スケールでは既に非常に厳しい制
限がなされているが、重力が重要になりえる宇宙論的な大スケールでは大きくずれている可能性
がある。観測的な制限を回避しうる模型がいくつか提案されており、その中で有名な模型としては
f(R)重力理論 (De Felice and Tsujikawa, 2010)、DGP（Dvali-Gabadadze-Porrati）ブレーンワール
ド模型 (Dvali et al., 2000)、スカラーテンソル理論 (Nicolis et al., 2008)、有質量重力理論 (de Rham
et al., 2011)等がある。また一様等方宇宙モデルを修正した非一様宇宙モデルによって観測を説明
するという方向も考えられている。
これら宇宙定数以外のモデルの場合、暗黒エネルギーの密度は一般に時間変化することから、こ

の影響を観測することで宇宙定数の場合と区別することが可能である。特に、暗黒エネルギーの
エネルギー密度 ρおよび圧力 P を用いて作られる状態方程式パラメータ

w =
P

ρ
, (3.2)

を検証することが行われている。多くの場合、wを定数として扱い制限を行ってきた (表 3.2参照)。
状態方程式パラメータの時間進化を特徴付ける代表的な方法として、

w(z) = w0 + wa
z

1 + z
, (3.3)

となる二つの定数w0, waを導入する手法も行われている。宇宙定数が暗黒エネルギーだった場合、
その状態方程式wは厳密に−1となるため、(w0, wa) = (−1, 0)に対応する。修正重力理論の場合
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には、一般的にwが時間進化することからwaが非自明な値をとり得る。これらは、宇宙膨張が密
度揺らぎの成長に与える影響、特にバリオン音響振動 (Baryon Acoustic Oscillation; BAO)および赤
方偏移空間歪み (Redshift Space Distortion; RSD)と呼ばれる効果を銀河の赤方偏移サーベイによっ
て観測することで知ることができる (3.1.2節)。現在の所、CMBと超新星の観測及び BAOの観測
を組み合わせることにより、暗黒エネルギーの状態方程式パラメータに対しw0 = −0.957± 0.080

および wa = −0.29+0.32
−0.26なる制限が得られているが、有意な宇宙定数からのズレは今のところ観

測されてはいない (Ade et al., 2014a)。そのため今後は、より広い赤方偏移の観測を行うことによ
り、本当に暗黒エネルギーが宇宙定数であるのか、それとも厳密な宇宙定数の場合とは違いがあ
るのかについて、より精密に測定していくことが宇宙論における重要な目標となっている。

(iii)暗黒物質の正体の特定 最後に正体は不明ながらも、現在その存在はほぼ確実視されている
冷たい暗黒物質とその観測可能性について説明していく。まず冷たい暗黒物質とは、運動エネル
ギーが質量エネルギーより小さい暗黒物質のことであり、逆に運動エネルギーが大きな暗黒物質
のことを熱い暗黒物質と呼ぶ。熱い暗黒物質は自身の自由運動のために、小スケールの密度揺ら
ぎが均されて消されてしまい、観測されている密度揺らぎを正しく説明することができない。そ
のため、暗黒物質は冷たい暗黒物質がほとんどを占めていると考えられている。
通常の物質とはほぼ相互作用せず、重力によってのみ相互作用する暗黒物質の存在は、1930年

代には銀河団の解析から既に示唆されており (Zwicky, 1937)、また 1970年代には銀河の回転曲線
の観測から銀河は光を放っている円盤部分よりも質量を担う領域が大きく広がっており、むしろ
そちらが銀河の質量の大部分を占めているということが判明していた (Rubin et al., 1980)。
そのため、その正体を突き止めることが現在の宇宙論における目標の一つとなっている。暗黒

物質の正体を探る方法としては、暗黒物質がわずかに行う可能性のある通常の物質との相互作用
を検出する直接検出実験や、暗黒物質が対消滅や崩壊をする際に生成されるガンマ線や高エネル
ギーの粒子を観測する間接検出実験が多数行われている状況である。また、現在においては、銀
河サーベイにおける弱重力レンズ効果 (3.1.2節)を用いることで、前景にある暗黒物質量を推定す
ることができることから暗黒物質の空間分布を観測から探ることも広く行われている。

3.1.2 宇宙論的観測手法

この節では、銀河サーベイを用いた代表的な観測手法についていくつか簡単に触れておくこと
にする。まず既に言及したバリオン音響振動 (BAO)について説明する。BAOとは宇宙の再結合以
前に光子とバリオンがトムソン散乱とクーロン相互作用を通じて混合流体として存在していた時
期の音波振動と、再結合後に音波振動が光子から脱結合したバリオンと暗黒物質の重力相互作用
を通じて宇宙大規模構造に反映された振動パターンを指す。後者の BAO振動パターンのスケール
は、音響ホライズンと呼ばれる混合流体の音波が再結合までの宇宙年齢をかけて進む距離 rsで与
えられ、密度揺らぎの相関関数に特徴的なピークを残す効果として観測される（図 3.3）。再結合
時から現在に至るまで不変であるため宇宙の大規模構造を測定する際の距離指標として使うこと
が可能である。そのため、宇宙の大規模構造の観測で BAOを検出することによって宇宙の空間的
な幾何学や膨張の履歴を小さな系統誤差で導くことが可能で、暗黒エネルギーの物理的性質、一
般相対論的な重力理論の検証などの宇宙に関する物理学の基本的問題を調べる手段となりうる。
加えて、銀河の相関関数の非等方性として観測される赤方偏移空間歪み (RSD)も非常に有用な

手法として盛んに利用されている。RSDとは、個々の銀河の固有速度によって生じた赤方偏移に
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図 3.3: SDSS-III BOSS サーベイ (DR11) による
角度平均した銀河の相関関数 ξ (Sanchez et al.,
2013)。横軸は距離のスケールを表し、100h−1Mpc

付近にバリオン音響振動によるピークが見える。
なお ΛCDMとは標準宇宙モデルのことである。

図 3.4: SDSS-III BOSSサーベイ (DR11)による、
銀河の相関関数（赤いほど相関関数が大きい）
(Samushia et al., 2014)。縦軸は視線方向、横軸は
天球面上での距離スケールである。この縦方向と
横方向における歪みが、赤方偏移空間歪みである。

よる効果で、たとえ実空間における銀河の分布が等方であっても、実際に観測される赤方偏移空
間上では非等方な揺らぎとなってしまうことから発生する（図 3.4）。この固有速度の影響は、密
度揺らぎの成長率と関係づくため、その成長に対する暗黒エネルギーの影響を調べることに利用
することができる。
最後に、弱重力レンズ効果を利用した方法を説明する。重力レンズ効果は、サーベイ対象の銀

河からの光が経路上の物質による重力によって経路が直線からずれることで発生する。その中で
も弱重力レンズ効果とは、物質の重力によって発生する重力レンズ効果の内、像の歪みが小さい
ために単独の観測対象を見ているだけではその影響が分からないもののことを呼ぶ。したがって
この弱重力レンズ効果は、多数の観測対象を統計的に処理することで、初めてその効果を測定す
ることが可能となる。この弱重力レンズ効果は宇宙の物質分布つまり密度揺らぎの情報を保持し
ており、暗黒物質のエネルギー密度や暗黒エネルギーが密度揺らぎの成長に与える影響などにつ
いて、詳細に調べるために利用することができる。

以上の様に、宇宙論における未解決問題であるインフレーションの検証、暗黒エネルギーおよ
び暗黒物質の正体の特定に向け、様々な観測手法を用いることで宇宙論研究が行われている。こ
こまで挙げた観測手法による宇宙論は、これまではほとんど光赤外観測によって推進されてきた。
将来観測（電波以外の波長については次節参照）により、これらの理解は格段に進歩することが
予想される。しかし、今後は SKAが登場することで電波によりこれらの観測を行うことが可能に
なり、電波観測によるこれまでにない規模・精度の宇宙論を行うことができるようになる。これ
により、理論・観測両方面における宇宙論分野の更なる発展が期待される。
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3.1.3 他波長の将来計画

マイクロ波背景放射

これまで、COBEによる黒体輻射スペクトルの精密測定、地平線を超えた温度揺らぎの検出に
始まり、DASIによる Eモード偏光の検出 (Kovac et al., 2002), WMAP衛星 (Bennett et al., 2013),
Planck衛星 (Aghanim et al., 2018)による温度揺らぎの精密観測による宇宙論パラメタの決定、最
近では SPTpol (Hanson et al., 2013), POLARBEAR (Ade et al., 2014c), BICEP2/Keck Array (Ade et
al., 2014d, 2015a), ACTpol (Sherwin et al., 2016)による Bモード偏光スペクトルの検出など、CMB
実験はここ 10年で急速な進展を遂げている。2018年に Planck衛星の温度・偏光揺らぎ観測の最
終結果が発表され、線形段階の密度揺らぎに由来する CMB温度揺らぎ・偏光揺らぎの観測は一段
落を迎えた。今後の CMBの観測的研究の方向は大きく以下の 4つが考えられる。

原始重力波由来の Bモード偏光の検出 インフレーションによって作られる原始重力波は、原始
密度揺らぎの場合とは異なり、CMBの Bモードの偏光揺らぎも生成する。しかしながら 2019年
末現在、原始重力波によって生成される Bモード揺らぎは未だ検出されていない。原始重力波由
来の Bモードは大角度スケールで卓越すると考えられるため、これまで地上の大型望遠鏡を用い
た観測が試みられてきた。2020年代は BICEP Array, Simons Observatoryなど、現行の望遠鏡の同
時観測・アップデートが期待される。また、Bモードの検出においては銀河系内のダストなどの前
景放射の除去が欠かすことのできない重要な課題であり、LiteBIRDなどの衛星による多波長観測
も計画されている。

重力レンズ由来の Bモード偏光観測 CMB弱重力レンズ効果は、宇宙晴れ上がり時の温度・偏光
揺らぎの分布が、手前にある大規模構造による重力ポテンシャルによって歪められることによっ
て発生する。特に密度揺らぎ起源である Eモードがレンズ効果により Bモードに変換されるが、
この Bモードは小スケールで他からのシグナルを卓越するため、重力ポテンシャルを再構築する
のに適している (Okamoto & Hu, 2003; Hirata & Seljak, 2003)。重力レンズ効果によって推定される
大規模構造は宇宙に存在する物質と重力の情報を含むため、例えばニュートリノ質量の精密測定
や重力理論の検証などに用いることができる。

スニヤエフ・ゼルドビッチ (Sunyaev-Zel’dovich; SZ)効果 大規模構造に付随する高温プラズマ
（主に銀河団）はCMB光子を電子の熱運動によって逆コンプトン散乱することにより、CMBの黒
体放射を歪ませる（熱的 SZ)。この歪みの大きさは高温ガスの内部エネルギーに比例するため、重
力ポテンシャルすなわち銀河団の質量のよい指標になる。また、この歪みは高周波側では温度の
上昇、低周波側では温度の下降として観測され、温度揺らぎの観測からも検出することができる。
一方、宇宙の再イオン化期に生成されるイオン化領域によるコンプトン散乱はその領域の特異速
度に依存したドップラー効果により新たな温度揺らぎを生み出し (動的 SZ)この効果を観測するこ
とにより、宇宙再イオン化期の情報（再イオン化開始時刻や時間など）を得ることが期待できる。

スペクトル歪みの詳細観測 角度揺らぎとは別の方向性として、CMBのプランク分布からのずれ
（スペクトル歪み）の詳細な観測が計画・議論されている。スペクトル歪みは歪みのパターンに従っ
て分類されており、特に特徴的な歪みのパターンとして µ歪み、y歪みがある。例えば、前述のス
ニヤエフ・ゼルドビッチ効果を通じて y歪みが生成することが知られている。また、宇宙初期に
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おける熱浴への熱流入の時期によって µ歪み、および、y歪みが引き起こされることが指摘されて
おり、この歪みを詳細に観測することにより初期宇宙での物理過程を調べることができる。物理
過程には、スニヤエフ・ゼルドビッチ効果の他に例えば粘性散逸による加熱や、暗黒物質の崩壊、
初期磁場の散逸などがある（例えば Tashiro (2014)）。

光赤外

光赤外波長域での宇宙論サーベイは、主に弱重力レンズ、銀河の空間クラスタリング、Ia型超
新星爆発の距離指標などを通して宇宙論モデルを検証することを目的としている。弱重力レンズ
効果の観測には主に地上と宇宙望遠鏡を用いた撮像観測が行われる。地上からは大口径の望遠鏡
で広い範囲に渡って効率的に観測することができる一方で、大気揺らぎによる形状測定への不定
性が増大する。宇宙望遠鏡を用いることでより高品質の画像データを取得できるが一般に視野が
狭く両者は相補的である。また一般には撮像観測では個別の銀河のスペクトルを測定するかわり
に広帯域フィルターを用いた多色観測を行うことで銀河までの距離推定を行うため、距離決定精
度は分光観測に比べて劣る。銀河サーベイでは銀河までの距離を精密に測定することで、空間的
な三次元クラスタリング情報を抽出する。z < 1の範囲では、可視光領域の観測で十分であるが、
より高赤方偏移まで探査するためには赤外領域での分光観測も重要となること、更により広い天
域を掃天する目的で、次世代観測では宇宙望遠鏡による銀河サーベイが策定されている。Ia型超
新星観測は特殊な観測戦略が必要である。Ia型超新星の絶対光度の情報を取得するためには、多
バンドによる時系列データ（光度の時間変化）が必要となる。同時に精密な赤方偏移測定も必要
であるため、分光観測による即時のフォローアップ観測が必要となる。このような背景から Ia型
超新星による宇宙論サーベイでは、ToOなどの特殊な観測提案が付随していることが多い。
撮像サーベイで2020年頃までの主力となるのは、すばる8m望遠鏡を用いた日本のHyper Suprime-

Cam (HSC)サーベイ、アメリカが主導するチリの 4m望遠鏡を使った Dark Energy Survey (DES)、
欧州 ESOが主導するKiDSサーベイである。HSCは 1400 deg2の領域を r ∼ 26等の深さで、DES
は 5000 deg2 の領域を r ∼ 25等の深さで、KiDSは 1500deg2 の領域を r < 25等の深さでそれ
ぞれ観測する。これらのサーベイは既に概ね観測を完了しつつあり、初期科学成果として Cosmic
Shearを用いた宇宙論パラメータへの制限を行っている (Hildebrandt et al. , 2017; Troxel et al. , 2018;
Hikage et al. , 2018; Hamana et al. , 2019)。また、銀河分布や銀河団と重力レンズ効果の相互相関
により更に独立な情報を引き出す解析も精力的に行われており、撮像サーベイと分光サーベイの
シナジーも重要な役割を果たしている。

2020年以降に台頭してくる次世代の撮像サーベイは、Euclid (ESA)、WFIRST-AFTA (NASA)、
LSST (米国)が挙げられる。Euclid、WFIRST-AFTAは共に宇宙望遠鏡で、地上からは感度の悪い
赤外波長域で銀河を観測することで、高赤方偏移の銀河の測光と形状を精密に測定することに重
点を置いている。銀河の距離を決めるために可視光領域の地上望遠鏡と提携する必要がある。地
上望遠鏡による銀河の形状測定では、PSF（点広がり関数)を補正して正規の銀河形状を推定する
のが最も難しい問題点であったが、これらの宇宙望遠鏡によりこの問題が大幅に改善されるもの
と期待されている。Euclidは、15000 deg2 の領域に渡り、Y, J, Hバンドで 24等の撮像データを
用いた重力レンズ宇宙論をターゲットとしている。WFIRST-AFTAは多目的宇宙望遠鏡であるが、
2000 deg2 の領域を Y, J, Hバンドでそれぞれ 26.7等まで観測し、より深い撮像データを取得する
予定である。WFIRST-AFTAでは、更に暗い銀河 (27.5等)まで観測し、遠方の Ia型超新星による
宇宙論も展開する予定である。地上望遠鏡の LSSTでも同様に重力レンズ宇宙論と Ia型超新星に
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よる宇宙論が策定されている。LSSTは赤道座標南天の約 20,000 deg2の領域を網羅的に観測する
サーベイ専用望遠鏡であり、一回の露光で r ∼ 24等まで到達することができる。最終的に露光を
複数回繰り返して 27等まで到達する。LSSTでは超新星探査や時間変動天体の探査のために時系
列データの取得を計画しており、一度露光した領域に一定時間後何度も立ち帰り観測を繰り返す
ことで、時間変動天体を大量に発見、調査することが可能で、時間変動天体に関する理解が圧倒
的に深まるものと期待されている。これに関しては東京大学で計画されている The University of
Tokyo Atacama Observatory (TAO)も重要な寄与をすると期待される。この大規模な時間変動を利
用した宇宙論研究、たとえば Ia型超新星爆発の統計解析や強い重力レンズの時間の遅れの研究な
どで大きな進歩が期待できる。
一方、分光サーベイでは現在最も大規模な分光サーベイとして、Sloan Digital Sky Surveyの第四

期サーベイの一つ Extended Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (eBOSS)が 2014年より観測を
開始しており、z ∼ 3までの高赤方偏移QSOの分光観測を行っている。2020年代には地上望遠鏡
としては、すばる望遠鏡に取り付けられる予定の多天体分光器 (Prime Focus Spectrograph: PFS)や、
地上 4m望遠鏡に多天体分光器を取り付ける、米国のDark Energy Spectroscopic Instrument (DESI)
が稼働する。DESIは 2019年 10月にエンジニアリングファーストライトを終えている。また、先
述の EuclidとWFIRSTは同時に分光装置も備えており、赤外波長帯において分光観測を行う予定
である。いずれもこれまでにない高赤方偏移 (z ∼ 3)において、銀河のクラスタリング情報から、
バリオン音響振動を通して角径距離とハッブル–ルメートル定数を測定し、暗黒エネルギーの状態
方程式パラメータを 1%以下の精度で制限することを目指している。
またこれらサーベイ観測と並んで、地上に 30m級の大型望遠鏡を作る動きもある。アメリカや日

本が主導する Thirty Meter Telescope (TMT)もその一つであり、ハワイに 30m望遠鏡に設置し 2021

年稼働開始を目指している。ヨーロッパが主導する European Extremely Large Telescope (E-ELT)は
チリに 39m望遠鏡を設置、アメリカなどが主導する Giant Magellan Telescope (GMT)も同じくチ
リに 22m望遠鏡を設置し、2020年代の稼働を目指している。これらの大型望遠鏡は、暗い遠方銀
河の分光観測による測光的赤方偏移の較正、遠方超新星爆発や強い重力レンズなどの宇宙論的に
重要な天体の分光や補償光学を用いた高空間分解能撮像などの場面で活躍すると期待され、宇宙
論研究にやはり重要な役割を果たす。

X線

X線観測による宇宙論の研究では、銀河団・銀河群の探査を行い、光赤外の観測による重力レ
ンズ効果・電波観測による SZ効果などから較正を行った推定質量を用いて銀河団・銀河群の質量
関数と理論的なダークマターハローの質量関数を比較することで、宇宙論パラメータ・原始非ガ
ウス性・重力理論などに制限を課すことが行われている。X線観測衛星のミッションは大きく分
けて、銀河団・銀河群の大規模なカタログを作るサーベイ型のミッションと、個々の銀河団を詳
しく調べて推定質量の較正に役立てる天文台型のミッションに分けられる。SKAが運用されるま
での今後 10年間に計画されているX線観測衛星計画で、宇宙論的な文脈での研究が中心的なサイ
エンスを占めるものを以下に列挙する。

• eROSITA on Spektr-RG (Russia, Germany・サーベイ型)
ロシアとドイツが共同開発する Spektr-RGという X線観測衛星の観測装置の一つ。2019年
打ち上げ。有効面積の大きなX線望遠鏡とX線 CCDの組み合わせで、X線での全天サーベ
イを行い銀河団と AGNのカタログを作成する予定。
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• DIOS (日本・天文台型)
ダークバリオンの大半を占めると考えられるWarm-Hot Intergalactic Medium (WHIM)探査に
特化したX線観測衛星。Diffuse Intergalactic Oxygen Surveyorの略。JAXA/ISASのイプシロ
ンロケットを用いた小型科学衛星シリーズでの打ち上げを検討中。ASTRO-Hの 200倍以上
という非常に大きなグラプス (望遠鏡の有効面積と視野の積)を持つ X線望遠鏡、TESカロ
リメータを用いた高いエネルギー分解能 (5eV以下)の X線分光装置が特徴。

• ATHENA (ESA)
ESAが計画中のX線観測衛星で 2028年打ち上げ予定。eROSITAの更に 10倍以上の有効面
積を持つWide Field Imager (WFI)と TESカロリメータを用いた高いエネルギー分解能をも
つX線分光器X-ray Integral Field Unit (X-IFU)を搭載し、これまでにない深いX線観測を行
うことが可能になる。銀河団に関しては、赤方偏移が 1を超える宇宙での銀河団や銀河群を
内部構造も含めて観測する。また、再電離期程度の遠方宇宙までの銀河中心ブラックホール
を観測することで、巨大ブラックホールの成長を理解することを目指している。

3.1.4 SKA pathfinderによる宇宙論

以下、SKAの pathfinderによる宇宙論に関連した稼働中のサーベイをまとめる。

continuum survey

• ASKAP EMU
正式名称は Evolutionary Map of the Universeである。全天の 75%を 10 µJy/beam rmsの感
度、10-15 arcsecの角度分解能でサーべイし、約 7千万個の銀河観測が期待されている。z = 1

までの star forming galaxyを観測できると期待されている。周波数帯は、1130-1430 MHzで
ある。

• WODAN
正式名称はWesterbork Observations of the Deep APERTIF Northern-Skyである。WSRT (West-
erbork Synthesis Radio Telescope)に配備された phased array feed受信機である APERTIFを
用いたサーベイである。ASKAPで観測できない全天の 25 %の領域を 10 µJy/beam rmsの
感度、15 arcsecの角度分解能で観測する。

• MeerKAT MIGHTEE
正式名称はMeerKAT International GigaHertz Tiered Extragalactic Exploration Surveyである。
0.1− 1.0 µJy/beam rmsの感度で、ASKAP-EMUやWODANに比べて狭い領域 (20deg2)の
観測を 950 MHz-1.7 GHzの観測周波数帯で行う。

• LOFAR
正式名称は Low Frequency Arrayである。直径 400 kmに広がる大型電波干渉計であり、10-
90 MHzと 110-240 MHzの低周波観測を行うアンテナを有する。最高周波数 240 MHzで最
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表 3.3: SKAの宇宙論サーベイデザイン (Maartens et al., 2015)。

サーベイ フェーズ 赤方偏移 掃天面積 [deg2] 銀河数 [個]

HI銀河赤方偏移サーベイ
SKA1-MID z ≲ 0.7 5, 000 ≃ 107

SKA2-MID z ≲ 2 30, 000 ≃ 109

HI強度マッピングサーベイ
SKA1-MID z ≲ 3 30, 000 −
SKA2-MID z ≲ 3.7 30, 000 −

銀河連続波サーベイ
SKA1-MID z ≲ 3 30, 000 ≃ 108

SKA2-MID z ≲ 6 30, 000 ≃ 109

大の分解能 0.6 arcsecでの観測が可能である。

HI survey

• ASKAP-WALLABY
正式名称はWidefield ASKAP L-Band Legacy All-Sky Blind Surveyである。全天の 75 %を観
測し z = 0.26までの銀河を 500, 000個観測できる見込み。

• CHIME
正式名称はCanadian Hydrogen Intensity Mapping Experimentである。400-800 MHzの周波数
帯で中性水素からの 21cm線観測を行い、0.8 < z < 2.5での宇宙大規模構造の三次元マップ
の生成を行う。4つの隣接する 20 m×100 mの円柱反射望遠鏡からなる。各シリンダーの焦
点軸には 256の二重偏波アンテナが並んでおり、各アンテナは北の地平線から南の地平線に
ほぼ伸びる大きな帯状の天球からの放射を受信する。

3.2 国際 SKAのサイエンス

3.2.1 SKAによる宇宙論サーベイ

SKAでは、これまでにない十分大きい体積、つまり十分多数のモードを観測することで、CMB
による精密探査を超えた宇宙論の新しいフロンティアに到達することができる。SKAは Phase-2が
建造されたときには∼ 109個もの莫大な数の銀河を探査しうることから、宇宙論における究極の
サーベイ (“Billion galaxy survey”)として期待されている。この節では以下、SKA Phase-1 (SKA1)
および Phase-2 (SKA2)における宇宙論サーベイについてまとめておくことにする (表 3.3)。

SKAで行う宇宙論サーベイとして、いくつかの異なる観測手法が計画されている。ひとつはHI
銀河赤方偏移サーベイ（HI galaxy redshift survey; gal）と呼ばれるもので、赤方偏移した中性水素
の 21cm輝線を観測することで、銀河の赤方偏移サーベイを行うものである (Abdalla et al., 2015)。
これまでAreciboによる z < 0.14までの観測しかなかったが (Feudling et al., 2010)、SKAではより
高赤方偏移までサーベイするように計画されている。それにより、104観測時間で 5, 000 平方度
がカバーされ、観測される銀河の個数は、band 2の観測では SKA1-MIDで≃ 107個、SKA1-MID
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での band 1では≃ 104 個となる予定である。SKAによる 21cm線の観測では、可視光での銀河の
観測と同程度の赤方偏移測定精度が期待されるが、Phase-1の SKAの観測機器では銀河の検出限
界が 5, 000 deg2の領域に対して 104観測時間で 70− 100µJyと悪く、観測できる銀河の数において
可視光・近赤外領域での BOSSや Euclidと比べてやや見劣りする。一方、SKA Phase-2 (full SKA)
では 30, 000 deg2の領域に対して同じ観測時間で検出限界が 5 µJyと大幅に改善され、観測される
銀河の数が z ≲ 2で≃ 109個と他の銀河探査プロジェクトを上回っている。
もうひとつは、HI強度マッピングサーベイ (HI intensity mapping survey; IM))と呼ばれるもの

で、大規模構造の密度場を探査するために近年提唱された手法である (Santos et al., 2015; Battye
et al., 2004; Wyithe & Loeb, 2007; Chang et al., 2007; Peterson et al., 2009)。一般に銀河サーベイで
は、個々の銀河を特定するために高い感度を要求する。個々の銀河を分解して観測するのではな
く、比較的低い空間分解能で銀河からの放射を連続的に掃くものである。この手法では、通常の
銀河の赤方偏移探査における天体の検出と赤方偏移の測定を同時に行うため観測時間が短く済み、
30, 000 deg2という大きな観測領域を掃天することができる。SKAでは Phase-1の SKA1-MIDを
用いて赤方偏移が z ≲ 3の HI放射線をこのサーベイでマッピング観測することができる。
最後に、銀河からのシンクロトロン放射を用いる電波連続波サーベイ (Radio continuum survey)

も宇宙論においては多くの利点を持つことが指摘されている (Jarvis et al., 2015)。可視光によるサー
ベイと違い、ダストによる影響を受けにくく、SKAでは z ≲ 6という高い赤方偏移の銀河までも
観測することができる。また、SKA1でも 30, 000 deg2の掃天を行うことが計画されており、観測
される銀河数は SKA1で ≃ 108 個、SKA2では ≃ 109 個となる。その一方で、21cm輝線と違っ
てスペクトルに特徴がないため、銀河の赤方偏移情報を得ることが難しい。HIサーベイや可視光
サーベイと組み合わせることで部分的に赤方偏移情報を与えることができる。また、連続波サー
ベイにより銀河の形状を観測することができることから、弱重力レンズ効果の探査を行うことが
できる。SKA1では 5, 000 deg2程度の掃天であるのに対し、SKA2では 30, 000 deg2を掃くことが
できる。観測しうる銀河数は≃ 5 個/arcmin2 (SKA1)、≃ 10 個/arcmin2 (SKA2)であり、可視光に
よる弱重力レンズサーベイに比べて若干見劣りする。しかし、高赤方偏移銀河まで観測できるこ
とから、他波長サーベイと遜色ない観測を行うことができる。

3.2.2 バリオン音響振動

BAOの振動スケールの測定は、主に銀河の赤方偏移探査から銀河のクラスタリング解析を行う
ことで行われる。Eisenstein et al. (2005)によって SDSSの LRG (Luminous Red Galaxy)サンプルの
二点相関関数の解析によって近傍の宇宙大規模構造において最初に BAOが検出された。実際に観
測される BAOスケールは天球面上の角度：

d(z) = rs/DV(z), (3.4)

で与えられる。但し、DVは

DV(z) =

(
(1 + z)2D2

A(z)
cz

H(z)

)1/3

(3.5)

で与えられる。ここで、DA(z) ,H(z)はそれぞれ角径距離およびハッブル膨張率を表す。これが
観測される BAOの振動スケールに一致するように宇宙論パラメータを決定するが、DV(z)だけを
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図 3.5: (左図)様々なBAO観測計画でのHおよびDAの決定精度。(右図)暗黒エネルギー状態方程
式パラメータ (w0, wa)の決定精度。比較のため、Euclidによる銀河サーベイ計画の感度もプロッ
トしている。(Bull et al., 2015)

用いた宇宙論パラメータの推定にはパラメータ間の縮退が発生する。そこで、天球面方向と奥行
方向の BAOの振動スケールを別々に評価することで、それらの比である

F (z) = (1 + z)DA(z)H(z)/c (3.6)

を測定し、DV(z)と F (z)をあわせて宇宙論パラメータを推定することで上述の縮退を解くことが
できる。

BAOの振動スケールを様々な赤方偏移で測定することによって、より精密に宇宙論パラメータ
を推定できる。中でもダークエネルギーのエネルギー密度とその状態方程式パラメータ wの推定
に利用される。現在の銀河の赤方偏移探査による暗黒エネルギーの状態方程式パラメータの推定
は、いわゆる宇宙定数と整合的だが精度が良くない。状態方程式パラメータ ((3.2), (3.3)式)を精
密に測定することで、暗黒エネルギーの正体の解明につながることが期待される。

図 3.5左図はHI銀河赤方偏移サーベイ (gal)およびHI強度マッピングサーベイ (IM)を含む様々
な BAOの観測計画について達成可能なH(z)および DA(z) の測定精度を赤方偏移の関数として
表したものである。Phase-1での HI銀河赤方偏移サーベイでは現在の可視光サーベイの推定精度
と比較して同程度の推定精度であるのに対して、強度マッピングサーベイでは観測するすべての
赤方偏移において HI銀河赤方偏移サーベイよりも良い推定精度が期待される。また、Phase-2の
SKAを用いたHI銀河赤方偏移サーベイではより広い赤方偏移において 1%よりも良い推定精度で
推定できると予想され、これは次世代の Euclidなどのミッションと同程度の測定精度を達成でき
ると期待される。これらの BAO観測計画による暗黒エネルギーの状態方程式パラメータの推定精
度が図 3.5右図に示してある。
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3.2.3 赤方偏移空間歪み

遠方の天体までの距離は、その天体の宇宙膨張による後退速度に起因する赤方偏移 zと宇宙論
パラメーターとに密接に関係している。その一方、その天体に特有な特異運動 (特異速度の動径成
分)に起因する赤方偏移も存在する。この場合、観測される赤方偏移の情報からだけでは本当の距
離の見積もりを誤ることになる。
この効果により、銀河の密度分布の相関を特徴付ける銀河の個数のパワースペクトルP obs

g (k, µ, z)

は、真に正しい銀河のパワースペクトル Pg(k, z)との間に、以下のようなズレが生じることが知
られている。

P obs
g (k, µ, z) =

(
1 + β2µ2

)
Pg(k, z) , (3.7)

この式はカイザー公式と呼ばれ、線型近似の範囲内では妥当な近似式であることが知られている。
ここで、µは、着目している天体への視線方向と波数ベクトル kの間の方向余弦を表す。ここで、
その係数である赤方偏移空間変形パラメータ βは、後に説明する線型成長率指数 f および銀河密
度と物質密度の間の違いを表すローカルな線型バイアスパラメータ bを使って β = f/bと表され
る量である。元来、真の銀河パワースペクトル Pg(k, z)は、物質 (ダークマタ―+バリオン)の密
度分布のパワースペクトル P (k, z)からズレていることが知られており、先にも紹介したように、
線型バイアスパラメター bを導入して、以下のように書き表される：

Pg(k, z) = b2(z)P (k, z), (3.8)

ここで、バイアスはスケールに依存しないと仮定している。一方で、線型成長率指数 f(z)は物質
密度揺らぎの線形成長率D(z)を用いることで以下のように定義される：

f(z) ≡ d lnD

d ln a
, (3.9)

ここで a(z) = 1/(1 + z)はスケールファクターであり、D(z)は今の場合次のようになる (Linder,
2005)：

D(z) = a(z) exp

[∫ a(z)

0

([
Ω̃m(a

′)
]γ

− 1
) da′
a′

]
, (3.10)

但し、用いられた Ω̃m(a)は、以下の定義である：

Ω̃m(a) =
a−3Ωm∑

iΩi exp
(
3
∫ 1
a [wi(a′) + 1] da

′

a′

)
,

(3.11)

ここでの添字 iは暗黒エネルギー、物質場、曲率、放射場を取り、それぞれのエネルギー密度への
寄与を表す。このように定義した場合には、線型成長率指数 f は

f(z) =
[
Ω̃m(z)

]γ
, (3.12)

のように表すことができる。広く知られているように、一般相対論では γ ≃ 0.55である。以下で
は RSDの観測により、どのような宇宙論パラメータに対してどのような制限が得られるのかを簡
単に紹介する。
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図 3.6: (左図) 暗黒エネルギーの状態方程式パラメータ w0 および成長率指数 γ の決定精度。(右
図) fσ8 の決定精度。比較のため、Euclid による銀河サーベイ計画の感度もプロットしている。
(Raccanelli et al., 2015)

暗黒エネルギーの状態方程式パラメータへの制限

既に示したように、RSDを測定することで密度揺らぎの成長率 f を観測から見積もること
ができる。そのため、暗黒エネルギーと密接に関連していることからのその状態方程式パラ
メータ ((3.2), (3.3)式)の推定に利用することができる。将来の SKAによる観測により、こ
の 2つのパラメータの精度よい情報が得られれば、宇宙定数とそれ以外の暗黒エネルギーの
モデルを区別できることが期待されている。

修正重力理論への制限

3.1.1節で述べてきたように、これまでに一般相対論を修正して、暗黒エネルギーを説明し
ようとする試みが多数なされてきた。(3.12)式で導入された線型成長率指数 f の冪の γは、
修正重力理論に対して非常に鋭敏であることが知られている。重力理論が一般相対性理論で
記述される場合には γ ≈ 0.55であるのに対し、代表的な修正重力理論である f(R)重力理論
では γ ≈ 0.40− 0.43、DGPブレーンワールドモデルでは γ ≈ 0.68程度の値をとることが示
唆されている (Linder, 2005)。この成長率指数を観測的に精度よく決める事により、修正重
力理論に対してする貴重な情報を得ることが出来る。図 3.6左図は HI銀河赤方偏移サーベ
イ (gal)およびHI強度マッピングサーベイ (IM)による RSD観測計画について、暗黒エネル
ギーの状態方程式パラメータ w0と成長率指数 γの決定精度を示したものである。図からわ
かるとおり、γを制限することから修正重力理論を区別するために十分な精度が期待できる。

(3.12)式のように表せないような一般的な状況においては、質量揺らぎの分散の平方根 σ8 (こ
こで 8は半径 8h−1Mpcの球で平均した量であることを表す。)を用いて、fσ8および bσ8の
組み合わせについての制限を得る事により、モデルを区別するという手法が取られる。図 3.6
右図に、赤方偏移 zの関数として fσ8の決定精度を示す。

これまで示してきたように、RSDを観測することにより、宇宙論パラメーターを厳しく制限す
ることができる。特に、暗黒エネルギーのモデルパラメータへの制限はたいへん強力であり、暗
黒エネルギーのモデルを区別するために十分な感度を有している。将来の SKAによる RSD観測
により、暗黒エネルギーの正体が解明されることが期待される。
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3.2.4 HI強度マッピング：前景放射

既に述べたように、HI強度マッピングサーベイは個々の銀河を特定せず、1つの大きなピクセ
ルを用意し、そこに含まれる特定されない銀河群からの中性水素 21cm線を観測する。これによ
り、大規模構造を 3次元的に観測することが可能になる。SKA-1による中性水素 21cm観測によ
り、z < 3までの大規模構造を調べることができる。特に、宇宙論的な大規模構造の観測にはそれ
ほどの分解能は不要であるので、視野の広い電波観測は都合がよい。また、21cm線には他の輝線
と混同するおそれがない点も長所である。さらに干渉計による観測では、データを取得する際に
周波数毎にビーム幅を合わせることが出来る点も、系統誤差を減らす点で重要である。
ただし、これらは桁で大きい銀河系のシンクロトロン放射と自由-自由放射による前景放射を除

くことができればの話である。銀河系の放射は周波数方向になめらかであり、宇宙論的なシグナ
ルは近似的には周波数毎に相関はないと期待されるので、このことを用いて前景放射とシグナル
を分離する手法が様々開発されている。ここでは前景放射の差し引きの代表的な方法について紹
介する (Wolz et al., 2015)。これらの方法では、視線方向の長波長揺らぎ以外は統計誤差の範囲で
再現できることが分かっている。

特異値分解法 (SVD)

この方法は Green Bank Telescope (GBT)による観測で応用されている方法で、主成分分析を経
験的に発展させたものである (Switzer et al., 2013)。観測機器による影響を減らすため、データを
二つのシーズン A,Bに分けて相互相関行列を考える。これは時刻が違えばノイズ間の相関はない
ため、下に述べる相互相関行列を元に前景成分を抽出する際にノイズの影響を減らすことができ
ると考えられているからである。相互相関行列は以下で与えられる。

CAB ≡
〈
I⃗A(θ)

(
I⃗B(θ)

)T〉
(3.13)

ここで、I⃗A(θ)はシーズンAでの θ方向の電波強度をあらわし、ベクトルの成分は各周波数での電波
強度とする。括弧 ( ⟨· · · ⟩ )で示した平均はピクセルでのサンプル平均とする。この場合、CABは実
対称行列ではないので、対角化の代わりに特異値分解CAB = UΣV Tを行い、y⃗A(θ) = UTI⃗A(θ),
y⃗B(θ) = V TI⃗B(θ)で定義すると、最大の相互分散をもつ成分（これを前景放射とみなす）はシー
ズンAでは yA1 = u⃗T1 I⃗A,シーズンBでは yB1 = v⃗T1 I⃗Bである。また、これらの成分は無相関となる。
今、21cmシグナルと前景放射は相関がないと考えられていて、21cmシグナルに比べて前景放射
の分散はずっと大きいと思われているので、この成分を引くことで前景放射を除去できるという
わけである。分散のもっとも大きい成分 (p1とする)は、例えばシーズンAでは I⃗Ap1 = u⃗1u⃗

T
1 I⃗Aと

なるので、元のマップからこの成分を引くことで前景放射の除去を行う。

カルフネン ·ロエーヴ分解

この手法では具体的な前景放射モデルが必要である。CMBや大規模構造の研究で使われてきて
おり (Bond, 1995; Vogeley & Szalay, 1996)、最近 21cm線の研究に応用された (Shaw et al., 2014)。
相関行列がシグナル Sと前景放射 F の和で書けるとして、C = S + F とする。前景放射につい
てのみ白色化を行うと

F−1/2CF−1/2 = F−1/2SF−1/2 + I (3.14)
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を得る。この準白色化した相関行列を直交行列Oで対角化すると、

F−1/2CF−1/2 = O(Λ+ I)OT (3.15)

を得る。すなわち、直交行列の各列が S/N の大きい順に並んだ固有ベクトルとなっている。この
固有ベクトルを元にマップからシグナルの大きいものを抜き出せばよいことになる。

独立成分分析 (FastICA)

FastICAは観測されたmapを I⃗(θ)、見積もりたいシグナルを s⃗(θ)としたときに、

I⃗ = As⃗ (3.16)

というモデルを考え、Aと s⃗を同時に見積もる方法である。そのために、各シグナル成分は独立
であると仮定する。これは無相関より強い仮定である。具体的には

s⃗ = W I⃗ (3.17)

という逆変換を考える際に、シグナルの各成分 siの分布の非ガウス性が最大になるようにW を
構築すればよい。CMBへの応用としてはMaino et al. (2002); Ichiki et al. (2014b)、21cm線観測へ
の応用は Chapman et al. (2012); Wolz et al. (2014)がある。

3.2.5 HIトポロジー

トポロジーは、宇宙の大規模構造を探り、初期密度揺らぎの非ガウス性をテストするために当
初導入された。宇宙論パラメータの推定や銀河進化モデルへの制限などにも応用されている。閾
値を超える密度を持つ領域の幾何学は数学的には、ミンコフスキー汎関数を用いて特徴付けられ
ることが知られている (Mecke et al., 1994; Pratten and Munshi, 2012; Hikage et al., 2008)。密度揺ら
ぎ δおよびその標準偏差 σ0 ≡ ⟨δ2⟩1/2を用いることで、与えられた閾値 ν = δ/σ0を超えた等密度
面のミンコフスキー汎関数は以下の 4つ定義できる：体積 V0(ν)、表面積 V1(ν)、平均密度 V2(ν)、
オイラー数 V3(ν)である。この中でも、オイラー数 V3(ν)はジーナス (Genus)と呼ばれる量G(ν)

と V3(ν) = 2− 2G(ν)と関連している。ジーナスは、考えている領域に存在する穴の数から孤立し
た領域の数を引いた量として定義される。密度揺らぎが厳密にガウス分布に従う場合には、全て
のミンコフスキー汎関数は解析的に解かれており、特に単位体積あたりのジーナスG(ν)は次のよ
うに表す事が出来ることが知られている：

G(ν) = A
(
1− ν2

)
e−ν2/2, (3.18)

ここで、Aは密度揺らぎ δのパワースペクトルを用いて得られる振幅である。密度揺らぎのガウス
分布からのどのようなズレも非ガウス性の証拠となりえるとともに、原始非ガウス性を制限する
手法となる。原始非ガウス性はあらゆる高次モーメントによっても引き起こされることから、こ
の研究はこれまでよく行われてきた 3点相関関数つまりはバイスペクトルによる手法の拡張となっ
ているが、一方で小スケールの構造には鈍感であることから、これらは相補的な関係になってい
る。21cm線マップから得られるミンコフスキー汎関数は、低赤方偏移の大規模構造だけでなく、
高赤方偏移の再電離期における中性水素の分布の分布をも特徴付けることができる。宇宙論の文
脈の中で場の幾何学的性質を探るのが有効な手段となる分野は、以下の様なものが挙げられる。
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原始非ガウス性　

3.1.1節で既に述べたように、原始非ガウス性は初期宇宙に対して深い理解を与えることが
できる。初期密度揺らぎが (3.1)式で与えられる場合、ジーナスは厳密なガウス分布の場合
の (3.18)式からずれる。ジーナスのガウス分布からのズレは、2次まで展開することで次の
ように得ることができる：

∆(ν) ≡ δ

(
G

A

)
= −e−ν2/2

[(
S
(1)
pri − S

(0)
pri

)
H3(ν) +

(
S
(2)
pri − S

(0)
pri

)
H1(ν)

]
σ0, (3.19)

ここで、Hnはエルミート多項式であり、S
(a)
pri は歪度パラメータと呼ばれる量である (Hikage

et al., 2006)。S(0)
pri は揺らぎの歪度を表しているのに対し、S

(1)
pri および S

(2)
pri はその微分と関連

する量であることから (3.1)式に現れる非線形パラメータ fNLに依存している。よって、こ
れを測定することに事により、fNLへの制限を得る事が出来る。SKAでは σ(fNL) = 20程
度の制限が予想される (図 3.7)。原始非ガウス性が (3.1)式で書けない場合であってもジーナ
スに影響が及ぶことから HIトポロジーは一般的な原始非ガウス性を制限しうる。

暗黒エネルギーと修正重力理論　

大規模構造のトポロジーは構造の成長と関係付けることができる。実際、線形成長のみを考え
るときには (3.18)式のAは保存し、スムージングスケールをRGとしたとき、AY(z,RG,Y)R

3
Y =

AX(RG,X)R
3
G,X なる関係が成り立つことが期待される (Park & Kim, 2010)。ここで、Xは真

の宇宙論パラメータを表すのに対し、Yは採用した宇宙論パラメータを表し、一般に両者
は異なっていてよい。異なる宇宙論模型のスムージングスケール RG は、(RG,X/RG,Y)

3 =

(D2
A/H)X/(D

2
A/H)Y を通じて結びつけられている。この効果を用いることで、大規模構造

のトポロジーは標準ものさしとして用いる事ができ、暗黒エネルギーモデルへの制限を与え
る事が出来る。また、修正重力理論を考える場合、揺らぎの成長率が一般相対論の場合と異
なり、スケール依存性を持つことが知られている。暗黒エネルギーモデルへの制限と同様の
理由で、修正重力理論のモデルへの制限も行う事が出来る。

再電離　

トポロジー解析は宇宙再電離の詳細な過程に対して直接的で鋭敏なプローブを与える。トポ
ロジーの定量的な観測量として HIの密度等高線のジーナスを用いることで、銀河間物質の
再電離過程は次の 4つのフェーズに分離することができる：(i)再電離前、(ii)再電離開始後
HII領域の重なり合いが始まる前、 (iii)重複期、 (iv)重複後、である。(i)のフェーズでは、
HIの分布は原始密度揺らぎを反映している。そのため、ジーナスカーブはガウス分布と整
合的であり、トポロジーはHI密度の線形発展に対して変わらない。(ii)は孤立したHIIバブ
ルによるトポロジーによって特徴付けられる。このフェーズの初期では、HIIバブルが徐々
に増えて行くため、ジーナスカーブの振幅も徐々に増えて行く。しかし、バブルの重なり合
いが起きる (iii)ではジーナスカーブの振幅は徐々に減少していく。(iv)では銀河間物質はほ
とんどイオン化しており、ジーナスカーブの成長は孤立した中性水素領域の数の減少と整合
的になる。このように、ジーナスは中性水素領域のトポロジーの時間発展を追う事ができ、
さらに、再電離の異なる段階の赤方偏移を決定できるため、再電離シナリオの区別に応用す
る事が出来ると考えられる (Hong et al., 2014)。
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図 3.7: ジーナス統計を用いた fNLの決定精度。
図 3.8: マルチトレーサー法を用いた場合の fNLの
決定精度 (Ferramacho et al., 2014)。

3.2.6 超地平線スケール宇宙論

非常に大きなスケールに隠されている宇宙論的な情報は非常に重要になりえる。大スケールで
は構造の非線形発展を安全に無視することができるため、揺らぎの発展は線形領域に留まってい
る。また、物理過程はほとんど重力的な相互作用によって記述され、宇宙物理的な複雑なプロセ
スを考慮に入れる必要がない。そのような意味で、大スケールに制限することで非常にクリーン
な探査が可能である。
大スケールは精密な理論予測が容易であるが、大スケールを観測することは非常に難しい。大

スケールに対応するような非常に小さなフーリエモードを探査するためには、大角度を観測する
だけでは不十分であることに注意する。天球面上でどれだけ大スケールを観測しても、3次元の意
味で観測しうるスケールは視線方向成分で制限されてしまう。つまり、十分深いサーベイが必要
がある。二つ目の問題としては、大角度スケールにおいて十分なモード数が含まれないことから
生じるノイズ：コズミックバリアンス (Cosmic Variance; CV)である。どれだけ大きな体積を持っ
てきても観測体積内に含まれる天体が少数であれば、その数で制限されてしまう。SKAはこの状
況を打破しうる観測であり、大スケールに関する研究を大いに推し進めることができる (Camera et
al., 2015)。

宇宙論的な大スケールを探査する重要性

3.1.1節で述べたように、原始非ガウス性はインフレーション模型を決定付けるために有用であ
る。現在最も厳しい原始非ガウス性の制限は Planck衛星によるものであるが、将来の CMB観測
を用いたとしても Planck衛星の結果以上に改善することは難しい。原始非ガウス性を制限する新
しいフロンティアは物質分布の大体積のサーベイである。同様に、宇宙論的スケールにおける一
般相対論のテストも大規模構造の観測によって行うことができる。加えて、より大スケールを観
測し、統計を稼ぐことにより、暗黒エネルギーや修正重力理論の厳しい制限を与えることができ
る。以下、SKAサーベイで期待される成果についてより具体的に述べる。

一般相対論効果　
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一般相対論的効果は、過去の光円錐上において数密度や輝度温度揺らぎを観測する際に現れ
る。これまでの解析では、ニュートン近似への標準的な補正として赤方偏移歪みと重力レン
ズによる増幅効果のみを部分的に取り入れてきた。しかし、これらの効果は十分小スケール
でのみ重要になってくる。将来の広範かつ深いサーベイにおいては、宇宙物理学的な複雑な
プロセスは無視できても全ての一般相対論的補正を含むような精緻な模型を用いることが重
要になる (Yoo, 2010; Bonvin & Durrer, 2011; Challinor & Lewis, 2011; Bruni et al., 2011)。

原始非ガウス性　

大スケールを探査することで宇宙原始揺らぎの重要な情報を得ることができる。これまで原
始揺らぎの非ガウス性を探る最もよいプローブは CMB温度揺らぎのバイスペクトルであっ
た。しかし、原始非ガウス性は、背後にある物質分布のバイアスに対してスケールおよび赤
方偏移依存性を付与することが明らかとなった (Dalal et al., 2008; Matarrese & Verde, 2008;
Schmidt & Kamionkowski, 2010; Desjacques et al., 2009)。原始非ガウス性がないときの大ス
ケールのバイアスを bと書いたとき、(3.1)式で与えられる原始非ガウス性による補正項は次
のように書ける：

∆b(z, k) = 3[b(z)− 1]
ΩmH

2
0δc

k2T (k)D(z)
fNL . (3.20)

ここで、δcは崩壊時の物質揺らぎの臨界値、T (k)は遷移関数、D(z)は密度揺らぎの線形発
展因子である。原始非ガウス性の効果により、パワースペクトルは大スケールで k−2として
振舞う。これは一般相対論的効果が効くスケールと一致しており、原始非ガウス性の精密な
予言のために一般相対論的効果を適切に取り入れることが必要である。

修正重力理論　

一般相対論は実験室や太陽系スケールでは精緻にテストされてきたが、宇宙論スケールでは
いまだ弱い制限しかない。暗黒エネルギーの文脈において大スケールにおける一般相対論の
テストは非常に注目されている。3.1.1節で述べたように、暗黒エネルギーの代替要素とし
ての修正重力理論はこれまで非常に多く提案されており、これらの多くは暗黒エネルギーの
状態方程式 ((3.2)式)を変更することから、これを精密に探査することで模型を区別するこ
とができると期待されている。修正重力理論の暗黒エネルギー以外の典型的な予言としては
揺らぎの発展史への修正が挙げられる。その中でも揺らぎの成長率は最も揺らぎの発展史に
鋭敏であり、HI銀河赤方偏移サーベイや HI強度マッピングサーベイにより RSD (3.2.3節)
を用いることで測定することができると期待されている。

宇宙論的な大スケールの観測手法

再イオン化期後の強度マッピング 21cmパワースペクトルをモデル化する際、物質場とHIパワー
スペクトルの間の関係を決めるバイアス関数の定量化は難しい。バイアスを理解するために、大
規模構造の流体計算やN 体計算の結果から擬似 HIパワースペクトルを抜き出す様々な手法が開
発されている。その中で、k ≲ 1hMpc−1のスケールではバイアスは定数に漸近することが示され
ている (Villaescusa-Navarro et al., 2014)。バイアスの完全な特徴を掴むまでには至っていないが、
十分大スケールでHIバイアスを定数だと仮定することで、修正重力理論や原始非ガウス性の研究
に応用することができる。
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スケールに依存するバイアスによる原始非ガウス性の探査　 HIバイアスを通じて、原始非ガウ
ス性を制限することができる (Camera et al., 2013)。再イオン化後では、ほとんどの中性水素
は銀河内にしか存在しないと考えられることから、中性水素のパワースペクトルは銀河に付
随する暗黒物質ハロー分布にバイアスされていると考えられる。実際、視線方向の散乱およ
び自己吸収を無視した場合、HI線放射はハローの微分数密度と関連付けることができ、こ
れによりバイアスを推定することができる。SKA1-MIDを用いた場合の原始非ガウス性の決
定精度は σ(fNL) ∼ 2となる。SKA2では σ(fNL) ≲ 1を達成できる。

バイスペクトルによる原始非ガウス性の探査　銀河に比べ、HIの物質分布へのバイアスは相対
的に小さい。そのため、線形バイアスおよび非線形バイアスの寄与を加えた樹形バイスペク
トルを HIのバイスペクトルとしてモデル化することができる。高赤方偏移において原始密
度揺らぎの寄与はより重要になる。SKA 1-MIDでは σ(fNL) = 45.7であり、SKA2において
は σ(fNL) = 6.6まで改善する。

再イオン化期における強度マッピング 原始非ガウス性は初期星形成銀河ハローのクラスター化に
も影響を及ぼす。再イオン化時に星形成銀河ハローは銀河間物質中にイオン化されたパッチのネッ
トワークを形成することから、イオン化水素の分布には原始非ガウス性の痕跡が残っていると期
待される。ここで、イオン化密度バイアスは再イオン化模型から導くことができる。SKA1-LOW
では、この手法による原始非ガウス性への制限は σ(fNL) = 7.4となる。full SKAを用いることが
できるならば、制限は σ(fNL) = 4.7まで改善することができる (Mao et al., 2013)。

マルチトレーサー法 大スケールでの統計解析はスケールに依存するバイアスを通じて非ガウス性
を探査することに対して非常に有利だが、精度は本質的に CVによって制限される。Seljak (2009)
によって異なるバイアスを持つ 2つ以上の観測量を用いることで CVをうまく回避する方法が提
案されている。これをマルチトレーサー法と呼ぶ。この方法の基本的なアイデアとしては、少な
くとも 2つの異なるバイアスを持つ観測量を用意することにより、バイアスの比の決定精度につ
いてはショットノイズだけによって決まるようにできることにある。Ferramacho et al. (2014)にお
いてこれを SKAの連続波サーベイに適用している。SKA1においてマルチトレーサー法を用いな
いと σ(fNL) = 32であるのに対し、用いることで σ(fNL) ∼ 2.9まで改善する。SKA2においては
σ(fNL) ∼ 0.7にまで到達することができると期待されている。図 3.8にフラックスカットの関数
として fNLの決定精度を図示する。

ここまで示したように、SKAによって可能になる大スケールの観測によって、「インフレーショ
ンを起こしたメカニズムは何か」、「大スケールにおいて一般相対論は実現しているか」というよ
うな宇宙論における基礎的な疑問に答えることができるようになる。特に、これまで最も厳しい
制限を与えてきた CMBによる制限を凌ぐ制限を与えることが可能になる。SKAが与えうる制限
は Euclid衛星に代表される他波長の観測計画 (3.1.3節)と競合しているが、これらのノイズの統計
的性質はそれぞれに異なっていることから、それぞれの制限は相補的であり、その重要性を損な
うものではない。
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3.2.7 弱重力レンズ

SKAでは銀河探査を利用した弱重力レンズ探査に加え、中性水素ガス 21cm線の強度分布の観
測を利用した手法も考えられており、特に後者は銀河探査よりも大きな赤方偏移の時代の観測に
利用できると期待されている。本節では，これら SKAを利用した弱重力レンズ探査について以下
で解説を行っていく。

銀河の弱重力レンズ効果の測定

銀河に対する弱重力レンズ効果は、観測された銀河の形が歪む効果として観測される。現在この
銀河探査による弱重力レンズ効果の観測は、可視光による観測が先行しており、CFHTLenS survey
などで実際にその効果が精度良く観測されている (Heymans et al., 2013)。しかし SKAの様な電波
領域における高視野，高解像度の観測が実現すれば、従来可視光の領域であった弱重力レンズ探
査を電波観測によって行うことができるようになると期待されており、現在その観測における問
題点や解析手法に対する研究が精力的に行われている (Brown et al., 2015; Patel et al., 2015)。
弱重力レンズ効果の観測においては、銀河の形状を解析する必要なら観測機器の角分解能に依

存する。SKAは他波長、特に光赤外観測計画 (3.1.3節)に比べ、角分解能は若干見劣りする。し
かし、SKAはほぼ全体にわたる広い立体角 (∼ 3π steradian)を観測するとともに、z ≳ 2のような
大きな赤方偏移を持つ銀河を観測しうることから、他波長の観測と競合しうる性能を持つ。例え
ば図 3.9の左図は、SKAによって連続波を用いて銀河探査を行った場合に期待される弱重力レン
ズ効果によって生じる歪みの効果 (歪み場相関関数のパワースペクトル)とその測定エラーである。
光赤外による銀河探査計画である Euclidと比較して、より大きな赤方偏移の銀河を多数観測する
ことが可能であり、その結果 SKAを利用することで非常に精度よく歪み場の観測が可能であるこ
とがわかる。また図 3.9の右図は SKA2の弱重力レンズ効果の観測を行った場合に期待される、物
質（暗黒物質とバリオン）の密度パラメータ Ωm、及び質量揺らぎの分散の平方根 σ8に対する制
限の図である。特に質量揺らぎの分散 σ8は、密度揺らぎの成長を通して暗黒エネルギーの性質に
依存するため、σ8の精密な測定は正体不明の暗黒エネルギーの性質を調べる上できわめて重要で
あると言える。解析結果によれば、SKA1-earlyでさえ、現在の可視光による弱重力レンズ効果の
観測と比較して数倍程度強い制限を与えることができると期待できる。また SKA1は光赤外将来
計画 DESと並び、さらに SKA2のおいては Euclidと比肩するほどの観測性能を持つ。SKAによ
る弱重力レンズ効果の観測が非常に強力であることが分かる。
また電波による弱重力レンズ効果の観測を行うことの利点として、可視光観測との相関を取る

ことができるという点も挙げることが出来る。例えば単一の観測（光学観測のみ等）によって測
定された歪み場を γとすると、γは重力レンズ起源の歪み場 γgrav、その系統誤差 γsys および銀河
の固有の楕円率 γintによって

γ = γgrav + γint + γsys , (3.21)

と表されるが、単にその自己相関を取った場合、

⟨γγ⟩ = ⟨γgravγgrav⟩+ ⟨γgravγint⟩+ ⟨γintγint⟩+ ⟨γsysγsys⟩ , (3.22)

であり、系統誤差の寄与 ⟨γsysγsys⟩が残ってしまうことになる。次に電波観測と光学観測の間で相
関を取ることを考えてみる。電波観測による歪み場 γ(r)と光学観測による歪み場 γ(o)の間の相関
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図 3.9: (左図) SKA2で期待される歪み場のパワースペクトルとその観測エラー（各線は異なる赤方
偏移におけるパワースペクトルであり、それぞれの実験に対し赤方偏移ビンを 5つに区切り、各赤
方偏移ビンの幅は観測される銀河数が同数になるように取られている。）。比較のため、Euclidによ
る歪み場のパワースペクトルを赤線で示す。(右図) SKA2の弱重力レンズ効果の観測を行った場合
に期待されるΩmと σ8の決定精度。なお円の色の違いは観測する立体角の違いを表し、それぞれ
青線：1000 deg2、赤線：5000 deg2、緑線：3π steradianの場合の制限である (Brown et al., 2015)。

を取ると

⟨γ(o)γ(r)⟩ =⟨γgravγgrav⟩+ ⟨γgravγ(o)int ⟩+ ⟨γgravγ(r)int ⟩+ ⟨γ(o)intγ
(r)
int ⟩+ ⟨γ(o)sysγ

(r)
sys⟩

=⟨γgravγgrav⟩+ ⟨γgravγ(o)int ⟩+ ⟨γgravγ(r)int ⟩+ ⟨γ(o)intγ
(r)
int ⟩ , (3.23)

であり、第 5項目の系統誤差の寄与を落とすことができる。これは異なる実験間の系統誤差の間
に相関がないということの結果である (⟨γ(o)sysγ

(r)
sys⟩ = 0)。また第 4項である固有の楕円率の相関に

ついても、電波と光学では放射機構が異なるため、単一の観測のみの場合より小さくすることが
できる。このように電波と可視光という異なる観測間で歪み場の相関を取ることによって、両観
測に存在する系統誤差等を取り除くことができるのである。
さらに電波観測においては、銀河の偏光の情報を利用できるということも大きな利点である。銀

河の弱重力レンズ効果を観測する上では、銀河の元の楕円率の方向には相関が無いと仮定するこ
とで、重力レンズによる楕円率の歪みの推定を行っている。しかし実際には異なる銀河の楕円率
の間には相関が存在しており、その相関は系統誤差として影響を与える。そこで、その元の銀河
の楕円率の情報を得るために、電波の偏光の情報を利用できるのではないかということが指摘さ
れている。この手法は銀河の元々の形状とその放射する電波の偏光との間に相関が存在するため
可能となる。また銀河の回転軸と回転速度の観測を利用することで元の銀河の方向を推定すると
いう手法も提案されている (Blain, 2002; Morales, 2006)。

銀河楕円率推定のシミュレーション

以上で説明した銀河の弱重力レンズ効果の観測においては、ノイズの存在する観測データから、
銀河の形状（楕円率）を正確に推定することが重要となる。そのため、銀河の楕円率を観測デー
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図 3.10: SKAのアンテナ配置の違いによる、観測される銀河楕円率に生じる系統誤差の見積もり。
左図はアンテナの配置であり、右図は左図のそれぞれのアンテナ配置の場合に生じる楕円率の系
統誤差の大きさ（縦軸）を表す (Patel et al., 2015)。

タから推定する解析手法の開発や、電波干渉計のアンテナをどのように配置するのが、銀河の楕
円率を推定する上で最も効果的なのかについて、詳細に調べていく必要が生じて来る。そのこと
を目的とし、銀河の形状をインプットとして与え、電波干渉計のアンテナ配置を様々に仮定した
上で、元の銀河の形をどの程度画像として正確に測定できるかについてシミュレーションを行う
という研究が現在行われている。それらのシミュレーションでは、アンテナ配置によって生じる
系統誤差の大きさがどの程度になるのかについて詳細に調べられており、そのシミュレーション
による結果の例が図 3.10の右図である。左図は計画されている SKAのアンテナの配置の一例で、
それぞれ赤と青の配置の場合に生じる系統誤差の影響が右図に示されている。右図の縦軸はその
系統誤差によって生じる観測される銀河の楕円率の第 1成分 ϵobs1 と実際の銀河の楕円率 ϵtrue1 の間
の差を表している（この図では楕円率の成分の内、片方の軸の成分のみ表示してある）。
今後、これら銀河の形状測定の妥当性がより詳細に検証されることが期待されており、さらに

これらの手法を実際の電波干渉計のデータに用いることによる解析手法のテストについても、将
来の SKAによる弱重力レンズ効果の観測を目指して進展していくと予想される。

中性水素ガスの 21cm線放射強度における重力レンズ効果

これまでは銀河の形状に対する重力レンズ効果について述べてきたが、さらに SKAではより大
きな赤方偏移の時代 (宇宙再電離の時代から再電離が終わった後の時代にかけて)を銀河間の中性
水素ガスの 21cm線輝線の観測によって観測することが可能である。したがって、その放射強度に
対する弱重力レンズ効果についても測定できると期待されている。この観測における弱重力レン
ズ効果の測定手法は、基本的にはCMBの重力レンズ効果観測における手法と同様であり、歪み場
の推定量を利用した統計的な解析を用いて、弱重力レンズによる歪み場の測定を行うことが提案
されてる。この観測によって、銀河探査で観測できる時代よりさらに過去の密度揺らぎの情報を
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得ることが可能なため、中性水素ガスの放射強度に対する弱重力レンズ効果の観測は、暗黒エネ
ルギーや修正重力理論の制限を目指す上で、非常に有力な手法であると言うことができる。

以上で説明してきた様に、銀河の形状や中性水素の強度分布に対する弱重力レンズ効果の観測
は、SKAによる電波観測によって将来大きな進展が期待されており、未だ詳細に調べられていな
い過去の宇宙を探査する上で、非常に強力な観測手法となることが予想されている。

3.2.8 銀河団宇宙論

中性水素 21cm線は暗黒時代および再電離時期などを探るために非常に有用な手段であることは
様々に議論されているが (Pritchard & Loeb, 2012)、ここでは、銀河団を用いた 21cm線宇宙論につい
て述べる。特に、銀河団によるスニヤエフ ·ゼルドヴィッチ (SZ)効果について考える (Colafrancesco
et al., 2014)。
宇宙論的な 21cm線放射が銀河団を通過する際、銀河団の中の電子による逆コンプトン散乱で、

そのスペクトルは変更を受ける。これは、CMBでよく議論されている SZ効果であるが、ここで
は、特にこの宇宙論的な 21cm線放射のスペクトルに関するこの効果を SZ-21cm効果と呼ぶこと
にする。

CMBの光子は銀河間物質を通過してくる際、暗黒時代から、初代天体形成、再電離の時期にお
いて、ガスとの衝突結合による吸収、ライマン α、X線放射などにより、そのスペクトルは変更を
受ける。I0(ν)をCMBのスペクトルとし、このスペクトルが銀河間物質を通過した後 Ĩ(ν)に変更
されたとすると、宇宙論的な 21cm線放射の（CMBに対する）輝度温度 δT (ν)は

δT (ν) =
c2

2kBν2

(
Ĩ(ν)− I0(ν)

)
=

c2

2kBν2
δI(ν) (3.24)

と書ける。ただし、ここではレイリー ·ジーンズ周波数領域を考えている。
SZ-21cm効果は Ĩ(ν)と I0(ν)それぞれに対するスニヤエフ ·ゼルドヴィッチ効果の差として見

ることができる。初期スペクトルが Ĩ(ν)の放射について、銀河団中の電子による逆コンプトン散
乱の後、SZ効果によって変更されたスペクトルは以下のように書ける (Cooray, 2005)：

Ĩmod(ν) =

∫ ∞

0
dν0Pτ (ν, ν0)Ĩ(ν) (3.25)

ここで、Pτ (ν, ν0)は振動数が ν0の光子が振動数 νになる確率を表す分布関数であり、散乱断面積、
電子の分布関数、銀河団の光学的深さなどにより計算される。特に一回の散乱による確率分布関数を
P1(ν, ν0)とすると、光学的深さ τの銀河団を通過した際は Pτ (ν, ν0) = (1−τ)δ(ν−ν0)+τP1(ν, ν0)

と書ける（ただし τ ≪ 1とする）。今考えている SZ-21cm効果は

∆Imod(ν) = Ĩmod(ν)− Ĩ(ν) (3.26)

に相当する。電子が熱的、非熱的な分布をしている場合、それぞれを熱的 SZ効果、非熱的 SZ効
果と呼ぶ。
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図 3.11: (左図) CMB放射に対する輝度温度の周波数スペクトル。(右図)熱的 SZ効果を受けた輝
度温度スペクトルと受ける前のスペクトルの差。熱的プラズマ温度はそれぞれ kT = 5 (solid) 10
(dashed), 15 (dotdashed), 20 (dash-three dots) keV であり、光学的深さは τ = 5 × 10−3としている
(Colafrancesco et al., 2014)。

SZ効果と 21cm線

ここでは実際の周波数スペクトルの理論予言について見てみる (Colafrancesco et al., 2014; Cooray,
2005)。図 3.11の左図は CMB放射に対する 21cmの輝度温度で、右図はその放射がさらに銀河団
による熱的 SZ効果を受けた後のスペクトルを示している。
まず、左図の輝度温度について、スペクトルの特徴的な振動数に着目して見てみる。まず、30 <

z < 200 では衝突結合による吸収があり、これに対応して ν ∼ 20 MHz を中心として、輝度温
度が負になっている。また、20 < z < 30での初代天体からの ライマン α放射場による吸収が
ν ∼ 70 MHzで見られる。そして、その後 z < 20での軟X線加熱により、ν ≳ 100MHzで輝度温
度が正に大きくなっている。
右図は左図のスペクトルと、そのスペクトルが銀河団による熱的 SZ効果を受けたあとのスペク

トルとの差を取ったものである ((3.26)式に対応)。このスペクトルも左図と同様に特徴的な振動数
依存性があることがわかる。特に、ν ∼ 60 MHzにライマン α放射場との相互作用による負のピー
クを持つが、z ∼ 20にライマン αの急激な吸収が起こることで ν ∼ 70 MHzに正のピークを生成
する。右図のスペクトルを 21cm線の観測で見る事ができれば、銀河団サーベイに対して非常に有
用である。また、それらの銀河団の情報を通じて暗黒時代および再電離時期に関する情報が得ら
れる。
また、図 3.11では熱的 SZ効果によるものであるが、同様にして非熱的な電子分布による非

熱的 SZ効果の場合の振動数スペクトルも計算することができる (Colafrancesco et al., 2014)。こ
の非熱的 SZ効果の方がその差 ∆Imod は小さくなるが（輝度温度 δT で 1/40程度の大きさにな
る (Colafrancesco et al., 2014)）、そのスペクトルの形は熱的なものと異なるため、原理的にはその
スペクトルの違いにより区別ができ、銀河団等の電子分布の情報を得る事ができる。
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SKAを用いた銀河団探査

図 3.11より、熱的 SZ-21cm効果のシグナルは振動数 300 MHz以下で大きくなることが分かる。
これは丁度 SKA1-LOW (50–250 MHz)の振動数領域であり、熱的 SZ-21cm効果を観測するのに適
していると言える。実際、SZ-21cm効果を用いることで ν ∼ 70 MHzにおいては kT ∼ 20 keV程
度の高温の銀河団、また、より高振動数側で感度が高くなるため、ν ∼ 90 MHzにおいては比較的
低温 (kT ∼ 5 keV)程度の銀河団も観測しうる。一方、非熱的 SZ-21cm効果のシグナルは（大きさ
は小さいものの）SKA1-MID band 1 (350–1050 MHz)の方まで多少伸びているため、このバンド
での観測可能性も興味深い。これらの SZ-21cm効果のスペクトルを観測することにより、対応す
る赤方偏移での暗黒時代、再電離時期を探査できる。
上記では、SZ-21cm効果を用いた暗黒時代、再電離時期の探査について述べたが、銀河団を用

いた宇宙論に関連するテーマとして、ニュートリノ質量、暗黒エネルギー、修正重力理論、原始
非ガウス性なども議論できるであろう。

3.2.9 宇宙原理

「我々の宇宙は空間的に一様かつ等方である」という宇宙原理の検証を高赤方偏移で実現する
可能性を SKAは秘めている。
現在の標準宇宙モデルに組み込まれつつあるインフレーション理論 (3.1.1節)において、大きな

スケールでの一様等方性は重要な予言である。インフレーション理論は、背景宇宙の一様等方性
を予言するだけでなく、CMBの温度揺らぎや、宇宙大規模構造の種となる初期密度揺らぎの起源
を自然に説明できる。そして、その予言される初期密度揺らぎの統計的性質は、ほぼガウス分布
に従い、統計的に等方である、というものである。さて、この宇宙原理の検証において、等方性の
検証に比べ、一様性の検証はそれほど容易ではない (Ichiki, 2014a)。CMB観測で温度がほぼ等方
であることなどから、等方性は検証される。さらに、CMB観測は、その温度揺らぎと偏光の情報
からインフレーション理論を強く支持している。しかし、実は、すでに CMB観測で非常に大きな
スケールでアノーマリーが見えているのでは、という議論があがっている。温度揺らぎのパワー
の大スケールでの欠損、そのパワーの双極子的な変調やパリティの非対称性などである。これら
アノーマリーが真に存在するのであれば、インフレーションを含めた標準宇宙モデルの変更を余
儀なくされる。よって、宇宙の一様等方性に関連した、これら非常に大きなスケールでのアノー
マリーの精密な検証は、非常に重要である。観測的には、CMBに比べ、SKAでは数多くの独立な
モードを見ることが出来る。大きなスケールに関して言えば、赤方偏移 z = O(1)での超地平線の
モードも見ることが可能である。宇宙原理に関しては、例えばCMBと大規模構造の静止系が超地
平線モードによって一致しない可能性の検証が、SKAでは可能である (Schwarz et al., 2015)。

宇宙論的な電波双極子

CMBにおけるダイポール（双極子）成分は、我々の固有運動のせいであると一般的には「仮定」
される。これにより、基準となるフレームを決めることになる。しかし、厳密には運動起源の双
極子なのか、他の物理現象からの双極子的寄与なのかを CMBでは区別することが難しい。すで
に、電波観測で見られる双極子成分に対する制限は、NVSSやWENSSといった電波源カタログ
から得られているが、いまだ誤差は大きい。CMB側では、近年 Planckチームにより、大きな多重
極モーメントでもドップラーシフトの影響を発見したという報告もあったが、それほど精度が高
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図 3.12: SKA1連続波サーベイで期待される SKA銀河の角度パワースペクトルとその観測誤差。

いものでもない。CMBの双極子成分の方向 d⃗CMBと、電波源の双極子方向 d⃗radioとの比較やその
大きさ自体への制限にも、SKAの超地平線にわたる大きな体積での観測が有効であると期待され
る。具体的には、< 1GHzの低周波数帯で連続波サーベイが有効であるが、Early Science phaseで
電波双極子の測定には十分である。

大角度スケール

運動学的起源の非等方性ではなく、時空そのものの等方性についての議論も、大きな角度スケー
ルの観測により可能となる。例えば、CMB観測では四重極と八重極揺らぎのパターン方向がそ
ろっているなどのアノーマリーが報告されている。SKAによる電波観測と CMB観測を組み合わ
せることで、観測される CMB温度揺らぎを、最終散乱面で作られた成分と、その後我々までに届
く間に生まれた成分 (例えば積分ザックス・ウォルフ効果)とに分離できることが期待され、それ
によりアノーマリーの起源により詳細に迫ることが出来ると考えられる。

• 低い ℓ多重極モーメント

これらアノーマリーに迫るためには、やはり大スケール、つまり低 ℓ多重極モーメントの精
査が必要となる。図 3.12は、SKA1連続波サーベイで期待される SKA銀河の角度パワース
ペクトルを誤差付きで表している。

• 角度 2点相関

大規模構造の分布を解析する際に、角度 2点相関関数も有力な手法である。原始揺らぎの非
ガウス性への制限などにも角度 2点相関関数は用いられている。アノーマリーとは少し離れ
るが、大スケールの 2点相関関数には、相対論的効果が表れるという指摘もあり、とくに赤
方偏移が分かる HI銀河赤方偏移サーベイにより、この相対論的効果の検証も可能であると
考えられる。
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コペルニクス原理と一様性

コペルニクス原理とは、「我々がいる場所は宇宙の特別な空間ではない」というものである。宇
宙の等方性がわかって、この原理に従えば、宇宙の一様性が言えることになる。コペルニクス原
理の検証は、暗黒エネルギーの解明とも関連する。宇宙が加速膨張していることを示唆する現在
の観測結果を実現するためには、暗黒エネルギーの存在が不可欠であるがそれは一様性を仮定し
た時である。コペルニクス原理が破れていて、我々が大きなボイド空間の中心にいても宇宙が加
速膨張しているように見える状況を作り出すことができるということも示唆されているが、様々
な観測との整合性を考えるとこのボイドモデルはあまりうまくいっていない。しかし、その原理
の検証をさらに詳細に行うことは重要である。一様か一様でないかのチェックとして、

C(z) = 1 + h̃2
(
DD′′ −D′2

)
+ h̃h̃′DD′ = 0 (3.27)

という式を用いることができる (Clarkson et al., 2007)。ここで、h̃ = H(z)/H0、D(z)は共動距離
を表し、また ′ = d/dzである。C(z) ̸= 0でコペルニクス原理が破れていることを表す。SKA1で
は、z < 1.5の観測データを用いて σ(C(z)) = 0.05まで到達可能であると期待される。

現代の宇宙論は、飛躍的な観測技術の進歩により、精密科学の域にまで達している。今後は、こ
れまで仮定としていた宇宙の一様性、等方性という宇宙論の基礎の検証も出来ると考えられてい
る。CMB観測と合わせて、SKAによる電波観測もその有力な道具の一つとして期待される。

3.2.10 SKA Phase-1 Design Baselineにおける宇宙論サーベイ

SKA Phase-1はコストキャップの影響により、建設最初期には当初想定されていた規模での観測
を実施できないことが明らかとなった。そのため、コストキャップを考慮した Design Baselineに
おける宇宙論サーベイの検討が必要となる。本章の内容は、2018年に国際 SKA科学検討班宇宙
論グループが SKA Phase-1 Design Baselineに基づいて宇宙論サーベイを検討した Red Book (SKA
Collaboration, 2019)に基づいている。その中でも、SKA文書 “SKA-TEL-SKO-0000818”に従い、
SKA1 Design Baselineを適用した場合の SKA Phase-1の宇宙論サーベイの仕様について示す。

SKA1-MID

SKA1-MIDはサブアレイで構成されるディッシュアレイとなる。既に南アフリカ SKAの前駆
体であるMeerKATに 64台の 13.5mディッシュがあり、これに SKA1ディッシュとして 133台の
15m鏡が追加されることが予定されている。これらをコンパクトコアおよび 3つの対数的に分
布させたスパイラルアームに配置する。最大基線長は 150 kmとなり、これは 1.4GHzにおける
角分解能が ∼ 0.3 arcsecとなることに対応している。最終的にはこれらのディッシュには 5つの
異なる周波数幅（バンド）の受信機が搭載される予定であるが、現在の SKA基線の構成では宇
宙論に適した band 1と 2および band 5のみが配置される。SKA1-MIDにおけるシステム温度は
Tsys = Trx + Tspl + TCMB + Tgalで与えられる。ここで、Tspl ≈ 3Kは漏れ出しからの寄与であり、
TCMB ≈ 2.75Kは CMB温度、Tgal ≈ 25K (408MHz/f)2.75は我々自身の銀河からの寄与、Trxは

受信機のノイズ温度である。受信機ノイズ温度は、バンド 1では Trx = 15K+30K
(

f
GHz − 0.75

)2
であり、バンド 2では Trx = 7.5Kで与えられる。
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表 3.4: SKA Phase-1 Design Baselineにおける宇宙論サーベイ (SKA Collaboration, 2019)。

KSPサーベイ 観測時間 [hr] HI赤方偏移 掃天面積 [deg2]
Medium-Deep Band2 Survey 10, 000 z ≲ 0.4 5, 000

Wide Band1 Survey 10, 000 0.35 ≲ z ≲ 3 20, 000

Deep SKA1-LOW Survey 5, 000 3 ≲ z ≲ 6 100

SKA1-LOW

SKA1-LOW干渉計は 512のステーションからなり、そのそれぞれに 0.05GHz < ν < 0.35GHz

の 1バンドを観測可能な 256台のダイポールアンテナが含まれる。大スケールの感度を決めるの
は 224ステーションで構成されるコア配置で決まっているが、長基線は較正および前景除去にお
いて重要となる。コアステーションは半径 500mにわたって一様に分布し、最大基線長としては
1 kmが想定されている。ステーションサイズは 40m、アンテナごとの面積は 110MHzで 3.2m2、
瞬間的な視野は (1.2λ/D)2 srで与えられる。システム温度は Tsys = Trx + Tgalで与えれ、受信機
温度としては Trx = 0.1Tgal + 40Kを想定している。

SKA1 Design Baseline宇宙論サーベイデザイン

SKA Phase-1 Design Baselineにおける宇宙論を目的としてサーベイとして以下のようなものが
検討されている。サーベイデザインをまとめたものを表 3.4に示す。

• Medium-Deep Band 2 Survey：SKA1-MIDのバンド2を用い、積分時間10, 000 hrsで5, 000 deg2

を掃天する。主な宇宙論の目標としては、連続線弱重力レンズ、および、z ∼ 0.4までのHI
銀河赤方偏移サーベイがある。

• Wide Band 1Survey：SKA1-MIDのバンド 1を用い、積分時間 10, 000 hrsで 20, 000 deg2を掃
天する。主な宇宙論の目標としては、連続線銀河サーベイ、および、z = 0.35− 3でのHI強
度マッピングサーベイがある。

• Deep SKA1-LOW Survey：このサーベイは EoR のサーベイ戦略を倣っており、その中でも
deep surveyに対応するものである。掃天面積 100 deg2、積分時間 5, 000 hrsで周波数として
は 3 < z < 6に対応する 200− 350MHzをデータを使用する。

Survey Processing Requirements

SKA Phase-1 におけるサーベイデザインにおける重要な点としてデータ加工プロセスが挙げ
られる。SKA データの生成は、SKA1-LOW が Perth、SKA1-MID が Cape Town において High
Performance Computer (HPC) facilitiesを通じて Science Data Processor (SDP)によって与えられる。
SKA1 Design Baselineによると、科学データを提供するために 260PFLOPsの計算パワーが提供
され、さらなる解析のためにRegional Data Centresに転送されることとなっている。しかし、望遠
鏡全体のコストキャップにより、Deployment Baselineではオペレーション開始時に計算パワーと
して 50PFLOPsしか提供されないことが決まっており、順次増加させていく計画となっている。
これを踏まえ、サーベイ計画を SKA文書 “SKA-TEL-SKO-0000941”に基づいて評価を行う。
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• Medium-Deep Band 2 Survey：このサーベイは個々の観測領域で約 2時間の観測時間を要求す
る。また、このサーベイは、銀河磁場探査のためのファラデー回転全天マップ作成プロジェ
クトと共生することを目指しており、4つの偏極全てのデータを得ることが想定されている。
弱重力レンズでは最も長い 150 kmの基線を使用する一方で、HI銀河赤方偏移サーベイでは
スペクトルラインのデータの生成を求める。この観測の計算コストとしては 10%効率を仮
定したときに約 75PFLOPsとなる。この場合、HI銀河サーベイでは z > 0.2しかカバーし
ておらず、さらなる周波数領域の観測のためには追加の計算コストが必要になると考えられ
る。他のプロジェクトとのバランスを考えると、このサーベイはDeployment Baselineによっ
て要請される限られた能力であっても実施できる可能性が高い。

• Wide Band 1Survey：HI強度マッピングサーベイに必要な主要なデータはアンテナの自己相関
であり、自己相関データの加工に必要な計算パワーはビジビリティデータに比べると小さい
ため、データ加工が容易である。このサーベイはバンド 1の連続線ソースサンプルを生成す
るのに使用される。個々の観測領域での観測時間は約 1時間を想定しており、このサーベイ
の計算コストは 10%効率を仮定したとき約 50PFLOPsとなる。自己相関観測の系統誤差を
軽減させるためには、1 deg/sのスピードでの天球のスキャンをすることになるが、そのた
めには連続線サーベイの構成要求や追加の計算コストについてさらなる評価が必要になる。
結果として、HI強度マッピングサーベイそのものには計算量要求による制限はないが、連
続線サーベイとの共生を考えるとスキャン戦略のさらなる評価が必要になると考えられる。

• Deep SKA1-LOW Survey：このサーベイでは 1, 000時間を超える積分時間で少数の観測領域
を観測するが、これは EoR Key Science Project (KSP)と共生することを目指している。こ
のような深い観測を較正する計算量は深刻であるが、周波数の強い依存性があることから、
SKA1-LOWバンドのうち 200 − 350MHzは 50 − 200MHzに比べると相当に簡便であると
言える。興味のある信号は最も短い基線に存在するが、観測領域における個別の電波源によ
る汚染を除去するためには高い角度分解能を持つイメージデータが必要になるため、実際
にはデータ加工のために 65 kmまでの基線データを考えることになる。これらを踏まえる
と、200− 350MHzサーベイにおける計算量は SKA1-LOWのサブバンドでそれぞれ約 130

および 70PFLOPSとなる。以上の議論から、このサーベイは最も問題点が多く、HPC計算
パワーの増加を待つ必要がある。

3.3 日本が狙うサイエンス

この章では、SKA計画で注目される宇宙論研究について我が国で進展が期待される科学的な課
題について以下にまとめる。

3.1.1節で述べたように、現在我々が直面する宇宙論の重要な未解決問題は大きく次の 3つであ
る：「インフレーションがどのように起こったのか」、「暗黒エネルギーの正体とは何か」、「暗黒物
質の正体は何か」である。SKAのような低周波電波干渉計により、30, 000平方度にわたる広範な
天球を掃くだけでなく、z ≳ 5のような高赤方偏移宇宙にまで到達可能であることから、SKAの
観測データを用いることでこれまでにない精度・規模の宇宙論観測が可能になる。
しかしその一方で、上記のような問題にアプローチしうるような精密宇宙論探査を観測データ

から行うことは容易なことではない。近傍宇宙では密度揺らぎは十分成長しており、小スケール
において非線形性を無視することができなくなる。非線形発展する系において精密な理論予言を
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行うことは非常に困難である。近年多くの高精度N 体計算や解析模型が提唱されているが、常に
モデルの自由度を内在することになってしまう。さらに、小スケールではバリオンの物理を含む
宇宙物理的な過程が介在することから精密な予言を行うことを難しくしている。これらの問題を
打破し、そして宇宙論の未解決問題に決定打を与えるため、SKA-JP宇宙論班では様々な観点から
研究を遂行している。以下、SKA-JP宇宙論班がこれまで行ってきた研究成果および問題点、将来
の研究計画を示す。

3.3.1 超地平線スケール宇宙論

上述の問題を打破する一つの方法は、地平線スケールを超えるような大スケールを探査するこ
とである。超地平線スケールでは、密度揺らぎが線形領域に留まるだけでなく、主たる宇宙物理
的過程も介在しないことから非常にクリーンな理論予言が可能となる。このとき、最大の障害と
なるのは宇宙の単一性により独立なモードを十分に取得することができず、有限のサンプル数に
よるノイズ（コズミックバリアンス）である。我々宇宙論班は、コズミックバリアンスを取り扱
う最も有望な手法として、マルチトレーサー法 (Seljak, 2009)を積極的に取り入れることで、観測
データから宇宙論における有用な情報を効率的に抜き出すことを計画している。

原始非ガウス性

インフレーションを決定付ける最後のピースは原始揺らぎの統計性の検定である。既に 3.1.1節
で議論したように、原始揺らぎは (3.1)式のように特徴づけるのが一般的である。最もシンプルな
インフレーション模型がほとんどガウス統計に従う揺らぎを生成することは以前より知られてい
た。しかし、高エネルギー物理の理解が深まるにつれ、ガウス統計から大きく逸脱した揺らぎを
生成するような模型の存在が認知されている。この理論的研究は宇宙論班に在籍する研究者を含
む多くの日本人が重要な寄与をしてきたという実績があり、観測への応用においてもその素地を
生かすことで大きな貢献が見込める。
原始非ガウス性が存在する場合には銀河バイアスがスケール依存性を持つことが指摘されてお

り、銀河サーベイを通じて原始非ガウス性を精密に測定することが可能になる。CMBを用いた場
合、将来観測であっても σ(fNL) = O(1)までにしか到達できないのに対し、SKAではこの観測の
壁を越えてインフレーション模型に迫っていける可能性がある。宇宙論班の山内、大栗、高橋 (慶)
によって、マルチトレーサー法を SKA銀河連続波サーベイに応用することにより、決定誤差を大
きく抑制できることを明らかにし、σ(fNL) ≲ 1に到達しうることを示した (Yamauchi et al., 2014)。
さらに、図 3.13左図で示すように、光赤外観測計画 Euclidとの結合解析により、σ(fNL) ≈ O(0.1)

にまで到達することが出来る (Takahashi et al., 2015; Kitching et al., 2015)。
また、原始非ガウス性は多点相関関数の形状に依存するため、上述したパラメータ fNL以外にも

多様な非線形パラメータが定義出来る。インフレーションの理論的研究から得られた最も重要な結
論の 1つとして、あらゆるインフレーション模型において成立する非線形パラメータ間の整合性条
件：須山-山口不等式 (Suyama & Yamauguchi, 2008; Suyama et al., 2010)の発見が挙げられる。原始
揺らぎが最もシンプルなインフレーション模型で与えられる場合、fNLと 4点関数を特徴付ける非
線形パラメータ τNLの間に τNL = ((6/5)fNL)

2 の関係が成立することが知られている (Boubekeur
& Lyth, 2006; Okamoto & Hu, 2002)。しかし、高エネルギー物理の観点に立った場合には、宇宙初
期に複数の軽質量スカラー場が同時に揺らぎに寄与しうる（例えば Lyth & Wands (2002); Moroi &
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図 3.13: (左図)サーベイ計画ごとの fNLの決定精度。SKAと Euclidとの結合解析により σ(fNL) =

O(0.1)に到達しうる。(右図) 3点および 4点相関関数を特徴づける非線形パラメータ (fNL, τNL)の
1σでの測定可能領域。須山-山口不等式 τNL ≥ ((6/5)fNL)

2が破れた領域にも感度がある。

Takahashi (2001); Enqvist & Sloth (2001)）。その際には上記の整合性条件は須山-山口不等式として
知られる関係式

τNL ≥
(
6

5
fNL

)2

(3.28)

に一般化される (Suyama & Yamauguchi, 2008; Suyama et al., 2010)。山内と高橋 (慶)による解析に
より、SKAの銀河連続線サーベイ、および、将来の光赤外観測との結合解析により、この整合性
関係式を検証することが可能であることを指摘している (Yamauchi & Takahashi, 2016)。興味深い
点として、整合性条件 (3.28)が破れている領域にも観測感度があることが挙げられる（図 3.13右
図）。もし整合性条件の破れが発見された場合にはインフレーションパラダイムそのものへの重要
な示唆を与えることになる。また、τNL以外の非線形パラメータにも感度を持つことから、非線形
パラメータ間の関係を精密に探査することで、インフレーション模型間の縮退すらも解くことが
できるようになる (Yamauchi & Takahashi, 2016; Yamauchi et al., 2017a; Hashimoto et al., 2016)。こ
れらを探査することは、エネルギー的に宇宙を支配していない微小な成分の振る舞いを調べるこ
とに対応しており、これまで知られていなかった初期宇宙を詳細に知ることが出来る。

暗黒エネルギーの探査

宇宙を加速させている構成要素、いわゆる暗黒エネルギーの原因については様々な提案がなさ
れているが、研究者の間での統一された理解は存在しない。物質場として新しいエネルギー源を
導入することを諦め、重力を記述する理論を一般相対論から変更することで実効的に暗黒エネル
ギーとして振る舞う模型が検討されている（修正重力理論）。修正重力理論の理論的な研究に通じ
ている SKA-JPの研究者らが実際の観測データから制限する本研究計画は、非常にユニークで日
本独自の方向性を打ち出すことができると期待している。
前章で述べたように、SKAは背景時空における暗黒エネルギーを特徴づけるパラメータ（(3.2)

および (3.3)式)の制限を大きく改善することが可能になる。その一方で、暗黒エネルギー模型お
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よび修正重力理論模型の縮退を解くためには、摂動レベルの観測量を取り入れることは必須とな
る。山内、横山は、非常に広範なクラスの修正重力理論を包含する縮退高階微分スカラー・テンソ
ル理論に対して密度揺らぎの線形成長率を系統的に導出することに成功した (Hirano et al., 2019)。
これにより、将来の銀河サーベイの RSDの測定から高精度で修正重力理論に迫っていくことが出
来る。さらに、EoR班の田代と共に、修正重力理論模型を峻別するためには揺らぎの準非線形レ
ベルの成長率が重要となることを指摘した (Yamauchi et al., 2017b)。準非線形成長率はこれまでの
観測では精度が足りなかったが、SKAの HI銀河サーベイのようなこれまでにない規模・精度の
観測を用いることでこれらに迫ることが出来る。また、重力理論の検証は、物質場との結合係数
とも密接に関連していることが近年明らかとなってきており、山内、横山は共同研究者らと共に、
暗黒エネルギーと暗黒物質との結合によって観測量、特に RSDと銀河特異速度場との関係がこれ
まで期待されていた関係を満たさないことを指摘した。これは SKAにより探査可能であり、これ
まで信じられてきた暗黒物質との結合に対して全く新しい視点を与えることが出来る (Kimura et
al., 2017; Chibana et al., 2019)。
また、近年、暗黒エネルギー問題を解決する 1つの鍵として、宇宙の量子的遷移が検討されてい

る。量子的遷移を含むインフレーション模型 (Yamauchi et al., 2011)を考えることで、長波長モー
ドが暗黒エネルギーのようにふるまうことが指摘されている (Aoki et al., 2017)。これは高エネル
ギー物理が導く模型の中に暗黒エネルギーが自然に含まれていることを表しており、SKAを用いる
ことで超高エネルギー物理に基づいた模型をも峻別することが可能になる (Yamauchi et al., 2018)。

3.3.2 21cm線観測を用いた暗黒宇宙探査

SKAでは中性水素ガスの（赤方偏移した）21cm線輝線の観測を広範な天球面に対して行うこと
を計画している。銀河等の光源がなくても中性水素原子さえ存在すれば観測可能であることから、
銀河探査で観測できる時代よりさらに高赤方偏移 (z ≳ 6)の宇宙の情報を得ることができる。宇宙
がどのように再電離したのかを調べられるだけでなく、再電離期以前の物質の密度揺らぎも測定
することが可能である。そのため、CMB観測と同様に宇宙論パラメータに制限を与えることが出
来る。特に、21cm線観測は CMB観測とは違い、異なる周波数が異なる赤方偏移を探査すること
に対応することから 21cm線トモグラフィーを行うことができる。これによりサンプル数を CMB
観測に比べて格段に多く取ることができる。また、様々な赤方偏移での物質密度揺らぎを探査す
ることによって、その成長率を見積もることができる点も興味深い。高赤方偏移の宇宙において
は、近傍宇宙に比べてはるかに小さいスケールまで線形揺らぎで取り扱うことができる。これら
の事実により、非常にクリーンな宇宙論探査を行うことができると期待される。

SKA-JP宇宙論班の郡、大山、関口、高橋 (智)らによって、SKAの 21cm線観測による宇宙論パラ
メータの決定精度がCMBの将来観測単独の場合に比べて非常によいことが指摘されている (Kohri
et al., 2013)。これまで行われた多くの研究は、原始曲率揺らぎパワースペクトルを特徴づける、冪
指数 (ns)、冪指数の波数依存性 (αs)についてのみ着目していた。しかし、これだけでは多様なイ
ンフレーション模型を区別するには不十分である。そのため、より高次項 (βs)を導入すると有用
であると考えられるが、一般に非常に小さいことから観測は困難だろうと思われていた。本研究
において、SKAのような精密な電波観測を用いることで高次項に対して CMB観測単独と比較し、
非常に強い制限を与えることができることが示唆された（図 3.14）。
21cm線観測は原始曲率揺らぎパワースペクトルの探査だけではなく、素粒子物理に対するプ

ローブとしても用いることができる。実際、郡、大山らによって 21cm線観測によるニュートリノ
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図 3.14: CMB観測 (Planck, CMBPol, COrE; 3.1.3節参照)および SKA1/2による結合解析を行った
場合の ns−αsおよび αs−βsの 95%C.L.決定精度。赤方偏移としては 6.8 < z < 10を考慮。CMB
観測単独に比べて電波観測を考慮することにより非常に強い制限を与えることができる。比較と
して、将来電波観測計画Omniscope (Tegmark & Zaldarriaga, 2010)による決定精度もプロットして
いる。
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図 3.15: 各観測を用いた場合の
∑
mν−rνの 90%C.L.決定精度。赤方偏移としては 7.8 < z < 10.2

を考慮。ここで、rν ≡ (m3−m1)/
∑
mν である。ニュートリノ振動実験によって許されている rν

の領域はそれぞれ赤点線（正常階層）、青点線（逆階層）にはさまれている部分である。それぞれ
の実線は rν の基準の値を表している。観測計画については図 3.14と同様。SKAのような電波観
測を考慮することにより、質量階層構造に対しても強い制限を与えることができる。

の性質に迫る研究が行われている (Oyama et al., 2013)。ニュートリノは電気的に中性でほとんど
相互作用しない素粒子である。スーパーカミオカンデ実験がニュートリノ振動を発見したことを
契機として、その後の研究の発展により、ニュートリノには大変小さいながら、わずかに質量が
あることが明らかになった（正確には質量差の存在が明らかになった）。3世代のニュートリノに
は 3種類の質量固有状態が混ざり合って存在していることは現在知られているが、この質量固有
状態のそれぞれの質量の値はわかっていない。さらに、3つの質量のどれが軽く、どれが重いかと
いう質量階層性についても理解されておらず、ニュートリノ物理における大きな謎となっている。
ニュートリノはその小さい質量のため、密度揺らぎの発展を阻害する効果があるため、宇宙観測
から密度揺らぎの成長を精密に探査することでニュートリノの質量やその質量階層性、そして世
代数について明らかにできる可能性がある。図 3.15に示すように、SKAではニュートリノの 3つ
の質量の固有状態の質量の和と世代数に対し、強い制限を与えることが出来、将来的には質量階
層構造さえ決定できる可能性があることを明らかにした。また、同様にしてレプトン非対称性の
ような素粒子模型の詳細についても探査可能であることが示されている (Kohri et al., 2014)。
本研究計画においては、SKAの 21cm線観測を用いたこれまでにない高赤方偏移宇宙を探査す

ることで宇宙論パラメータの精密測定を目指す。特に、素粒子物理を SKAのような電波探査を用
いてプローブする研究は我が国が世界を牽引しており、今後我々はこの研究をさらに発展させて
いく。上述の研究において示されたように、21cm線観測を用いることで物質の微小な振る舞いの
違いをも観測可能になる。素粒子の諸性質はこれまで地上実験により確かめられてきた経緯があ
るが、その素粒子の性質を SKAのような高精度宇宙観測によって明らかにすることができるとい
う点でユニークな研究と言える。これまで素粒子物理に動機付けられてこの手法を応用した研究
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はなく、大きな発展が期待できる。
21cm線による密度揺らぎの観測は、再電離期の物理に非常に鋭敏であるが、再電離がどのよう

に起こったかについてはいまだ理論的にも観測的にも解明されていない研究テーマである。特に
前景放射の除去は 21cm線精密測定において最も重要な課題の一つである。SKA-JP EoR班では、
前景放射の除去を大きな柱としており、協働を目指したい。特に、宇宙論班では模型の自由度の
少ない精密な理論模型を構築していくことで、一層の高精度化が達成できると期待している。
さらに近年、この 21cm線観測を用いた暗黒宇宙探査に関する研究として、暗黒宇宙におけるミ

ニハローの存在に着目した研究も行なっている。このミニハローはおよそ太陽質量の 108倍程度
の暗黒物質ハローで、初期宇宙においてまだ星形成が活発でない天体である。星形成が活発でな
いため、ハロー内に中性水素が比較的残っていると期待され、21cm線観測を用いた暗黒宇宙探査
としては重要な観測対象となる。未発見の天体であるため、ミニハロー内の星形成率やガスの温
度など未だ天体物理的不確定性は残されているが、通常の近傍宇宙における典型的な暗黒物質ハ
ローより軽い天体であり、宇宙論的には非常に小さいスケールの宇宙論的ゆらぎのプローブとし
て興味深い。宇宙論班の関口、高橋、横山は EoR班の田代と、SKAのような精密電波観測を念頭
に置き、ミニハローを用いることで上述の「原始非ガウス性」や「原始曲率ゆらぎパワースペク
トルの冪指数、さらには冪指数の高次波数依存性」に対して非常に強い制限を与えることを明ら
かにした (図 3.16,図 3.17)。

3.3.3 21cm線グローバルシグナル観測

21cm線の揺らぎの情報はダークエネルギーや宇宙再電離期、暗黒時代を調査する上で非常に強
力な観測量だが、その平均シグナル (21cm line global signal、以下GS)の赤方偏移進化も宇宙の進
化を追う上で非常に重要である。
西オーストラリアの MRO (the Murchison Radio-astronomy Observatory)にある望遠鏡 EDGES

(Experiment to Detect the Global EoR Signature)は 30 m×30 mの金属網の上に設置された 2枚の金
属板によるアンテナで、GS観測装置の代表例である。周波数帯が 90-190 MHzと 50-100 MHzの
EDGES highと lowの 2種類がある。 2018年 3月に EDGES lowによる吸収線の検出が z =17.2付
近に報告された (Bowman et al. (2018))。報告された吸収線の強さは−500 mKであり、これまで考
えられてきたモデルの最大値の 2倍も深いものであった。さらに、吸収線の底が平らであり、こち
らもこれまでのモデルでは容易に説明できない結果であった。さらに注目すべき点として、吸収線
の深さだけではなくその位置も重要である。z =17.2に吸収線を生じるには、中性水素のスピン温
度とガスの温度が Lyman-α光子によってカップリングしており、かつ z =15付近でガスを加熱す
る機構 (X線など)が必要である。そのため、z =17.2という吸収線の位置は、非常に初期の宇宙に
おいて天体形成が行われた証拠である。SKA-JP宇宙論班でも EDGESの吸収線の深さではなく、
位置 (z =17.2)を基にしたモデルの検証が行われている。例えば、宇宙論班の研究により、宇宙の
原始曲率揺らぎパワースペクトル (Yoshiura et al. (2018, 2019))や原始磁場 (Minoda et al. (2019))へ
の制限が可能であることが示されている。
この EDGESの報告を受けて議論されているモデルの内、ここでは主要な 3つの可能性を紹介す

る。1つ目は、バリオンと相互作用を行うダークマターの存在である (Barkana (2018))。GSの吸収
線を深くするには中性水素ガスを冷やす必要があるが、宇宙の断熱膨張では z = 17.2までにガス
の温度は 7.0 K程度にしか冷えない。そこで、吸収線の深さを説明できるようにダークマターとの
相互作用によってさらに 5.1K以下にまで冷えたとする考えである。
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図 3.16: 各観測を用いた場合の冪指数パラメータ ns, αs, βsの 1σ C.L.決定精度 (Sekiguchi et al.,
2018)。SKAや FFTTといった電波観測に対しては、z > 6のミニハローからの 21線シグナルが検
出可能であると仮定した。図にある FFTTとは、上述の Omniscopeと同程度の将来電波観測計画
をさす。
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図 3.17: 各将来観測 (CMB観測として COrE、電波観測として SKA, FFTT)を用いた場合の原始
非ガウス性パラメータ fNL, τNL の 1σ C.L.決定精度を太実線（太点線）で表す (Sekiguchi et al.,
2019)。破線は、いくつかの原始密度ゆらぎ生成モデルに対する理論予測を表す。灰色で塗られた
領域は上述の須山-山口不等式による禁止領域。SKAや FFTTといった電波観測に対しては、z > 6

のミニハローからの 21cm線シグナルが検出可能であると仮定した。
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2つ目に、宇宙の夜明け以前に電波背景放射が存在しているとするモデルがある。GSは背景放
射に対する吸収・放射として観測され、標準的には CMBを背景放射として考える。仮に背景に明
るい電波背景放射があれば、相対的に吸収線は深くなり、EDGESの結果が説明できる。特に、近
年低周波での電波背景放射の超過が報告されており (Dowell, & Taylor (2018))、このうち数%程度
が z =18以前の宇宙由来であれば、EDGES吸収線の説明が可能である (Feng, & Holder (2018))。

3つめの可能性は、観測と解析に伴う系統誤差の影響である。EDGESの解析では、前景放射が
周波数に対して非常に滑らかであると仮定し、多項式を用いた関数による差し引きを行っている。
Hills et al. (2018)により、EDGESの結果得られた多項式のパラメータが物理的でないことや、結
果が解析に用いる周波数の範囲に依存すること、パラメータ間に周波数方向に sin関数のように振
る舞う系統誤差があると仮定して同様の前景放射除去を行った場合、吸収線が検出されないこと
が報告された。さらに、アンテナを設置している板による装置的な影響 (Bradley et al. (2019))や
ダストの影響 (Draine, & Miralda-Escudé (2018))の可能性も指摘されている。また、Sims, & Pober
(2019)によって、前景放射、21cm線、周波数依存する熱雑音、Beamの周波数特性による誤差な
どのモデルを組み合わせた 128種類のモデルで解析が行われた。全モデルのうちベイズ統計に基
づいて 12個のモデルが選ばれたが、元の報告にあった吸収線だけではなく、標準的なモデルで説
明可能な吸収線の可能性や、必ずしも吸収線が検出されないことが指摘されている。
以上のように、EDGESの結果に関してはいまでも議論の続いており、他の GS観測用望遠鏡

(LEDA (Bernardi et al. (2016); Price et al. (2018)), SARAS (Singh et al. (2017)))や宇宙の夜明け時
期の揺らぎの観測 (OVRO-LWA (Eastwood et al. (2019)), MWA (Ewall-Wice et al. (2016)), LOFAR
(Gehlot et al. (2019)))による検証が待たれている。

21cm線グローバルシグナルによる原始曲率揺らぎパワースペクトルの制限

原始曲率揺らぎパワースペクトルは後の構造形成に影響を与える重要な量であり、これまでCMB
観測などによってその振幅や冪指数が制限されてきた。しかし、小スケールの揺らぎに関しては
制限が弱く、そのスケールで原始曲率揺らぎパワースペクトルが増加または減少していると、その
後の構造形成を時期を変化させる。21cm線の輝度温度進化はこの構造形成の時期のズレに非常に
敏感に反応する。例えば、構造形成が早まると、Lyman-α放射による中性水素のスピン温度とガス
温度との結合が早く起こり、それに伴って吸収線位置が高赤方偏移側に移動する。一方、EDGES
によって報告された吸収線 (Bowman et al. (2018))は、同時に z <14や z >22の範囲に深い吸収線
があってはならないことを示している。そこで、SKA-jp宇宙論班の吉浦、高橋 (智)、高橋 (慶)ら
の研究 (Yoshiura et al. (2018))では、この EDGESの吸収線が未検出の位置を元に原始曲率揺らぎ
パワースペクトルの制限を行った。この研究では 21cmFAST (Mesinger et al., 2011)を用いて、原始
曲率揺らぎパワースペクトルの冪指数の波数依存性 (αs, βs)などを変化させGSを計算し、EDGES
の吸収線が未検出な z <14と z >22に GSの吸収線があってはならないという条件に基づいて、
αsと βsへの上限と下限を与えた。これらの制限は星形成率などのパラメータに依存するものの、
CMB観測によって示唆された値では構造形成が遅く、z >18での吸収線が説明しにくいことを示
唆する。また、Yoshiura et al. (2019)では、αs, βsに限らず、吸収線の位置によって特定のスケー
ル (10 < k < 1000Mpc−1)でのパワースペクトルの大きさに他の観測より強い制限をかけること
ができ、インフレーションモデルを制限できる可能性を示した。今後は GSの位置だけではなく、
GSの詳細な温度進化や将来の SKAによる 21cmパワースペクトルの観測からも強い制限が得ら
れると期待される。
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21cm線グローバルシグナルの観測による原始磁場の制限

本書の第 1章で説明されているように、SKA計画ではおよそ 1秒角程度の高分解能で HI 21cm
線シグナルの構造を探ることができる。一方で、21cm線シグナルを全天で平均したときの信号強
度 (21cm線グローバルシグナル)についても EDGES, SARASなどの観測計画がある。21cm線グ
ローバルシグナルの周波数依存性を調べることで、スピン温度の赤方偏移進化を調べられると期
待されている。特に、2018年 3月には EDGESのグループが 21cm線グローバルシグナルを検出
したことを発表した (Bowman et al., 2018)。
宇宙論班の箕田、高橋 (智)、EoR班の田代は 21cm線グローバルシグナルの観測によって原始磁

場の振幅に強い制限を与えることが可能であることを示した (Minoda et al., 2019)。ここでは、天
体形成以前 (晴れ上がり以前)に生成された大スケールに広がった磁場のことを原始磁場と呼ぶ。
原始磁場は、銀河や銀河団、および大規模構造や銀河間スケールの磁場の起源となりうると考え
られる。原始磁場が存在すると、磁気流体力学的効果によって暗黒時代のバリオンガスを加熱す
ることが指摘されていた (Sethi, & Subramanian, 2005)。箕田らは、原始磁場の振幅とそのスケール
依存性との 2つのパラメータに対してガスの加熱率を計算し、暗黒時代のバリオンガスの時間進
化を計算し、この結果として、EDGESで報告された 21cm線グローバルシグナルが吸収線として
観測されるためには、原始磁場のMpcスケールでの強度が≲ 0.1 nGでなければならない、という
上限値を与えた (Minoda et al., 2019)。特に、原始磁場の強度がスケール不変に近いモデルに対し
ては、CMBなどで与えられている上限値に比べて、1桁ほど強い制限を与えている。

3.3.4 パルサータイミングアレイを用いた原始磁場探査

SKAではミリ秒パルサーを複数観測し相関を取ることで、重力波特有の空間の歪みを取り出す
手法 (パルサータイミングアレイ)によって重力波検出を目指す試みが計画されている。パルサー
タイミングアレイが感度を持つ重力波の周波数は、典型的には 10−9–10−8 Hzという低周波数で
ある。この周波数に該当する天体物理学的起源による重力波は超大質量ブラックホール連星が引
き起こす重力波である。一方で、宇宙論的起源に基づく背景重力波 (宇宙ひもなど)に関しても検
出、または制限を行うことが可能である。
嵯峨、横山は EoR班の田代らと、パルサータイミングアレイを利用した背景重力波探査は上記

のソース以外にも、原始磁場の特に小スケールの情報を引き出すことが可能であると指摘してい
る (Saga et al., 2018)。原始磁場とは、宇宙の構造が形成される以前 (例えば再結合期以前)に宇宙論
的現象によって生成された磁場を指し、現在観測されている大局的な磁場を説明する有力な候補と
して提案されている。その生成機構やパワースペクトルの性質は未解明の部分が多く、CMBゆらぎ
の観測をはじめとして、宇宙論的観測から原始磁場に関する情報を引き出す取り組みが多くなされ
ている。CMBゆらぎを利用した原始磁場の振幅の上限として、大スケール (Mpcスケール)に関して
1 nG程度の上限を与えている (Ade et al., 2015b)。一方で、Mpcより小さなスケールに関する原始
磁場の情報は限定的であり、CMBのスペクトル歪みを利用した制限が 1 Mpc−1 ≲ k ≲ 103 Mpc−1

で 30 nGの上限を、ビックバン元素合成を利用した制限で全スケールにわたって 103 nG程度の上
限を与えている。
インフレーション磁場生成を考えた場合、超ホライズンスケールに原始磁場の非等方圧成分が存

在するため、その四重極成分が重力波の源となり超ホライズンスケールで背景重力波を作る (Shaw
et al., 2018)。嵯峨らの研究 (Saga et al., 2018)は、原始磁場の振幅とホライズン内の背景重力波の
振幅の関係を導くことで、SKAによるパルサータイミングアレイは k ≈ 106 Mpc−1 のスケール
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において、101 nG程度の上限を課すことが可能であると指摘している。この上限は、現行のパル
サータイミングアレイで課すことができる上限よりも 1桁強い制限を与えており、より詳細な磁
場生成モデルの知見が得られることが期待される。

3.3.5 重元素の超微細構造線を用いたミッシングバリオン探査

我々の宇宙には全エネルギー密度の 4%に相当するバリオンが存在することが、宇宙マイクロ波
背景放射（CMB）や遠方QSOの吸収線系の観測からわかっているが、現在の宇宙では全バリオン
の半分以上は観測的に未同定である (Fukugita et al., 1998)。理論的には宇宙大規模構造や銀河団
の周縁部にWarm-Hot Intergalactic Medium（WHIM）と呼ばれる希薄な電離ガスの形で存在して
いると考えられていおり (Cen & Ostriker, 1999; Davé et al., 2001)、遠方 QSOの軟Ｘ線での吸収線
として数例の観測例がある (Shull et al., 2012; Nicastro et al., 2017)。しかし、WHIMの物理状態や
空間分布は未解明であり、現在の宇宙での完全なバリオンの同定には至っていない。このような
バリオンはミッシングバリオンと呼ばれ、その空間分布や温度・金属量を調べることで我々の宇
宙の構造形成に対する理解が正しいかどうかの重要な試金石と成りうる。

WHIMの検出手段としては、これまでは QSOやブレーザーなどの遠方の明るい点光源天体の
視線上にあるWHIMを天体の紫外線や軟 X線スペクトルに表れる重元素の吸収線として検出す
る方法が試みられていて、数例ではその検出に成功している。ここでは、これまでとは全く異な
るWHIMの観測手段として、SKA１-MIDの band 6と呼ばれる振動数域を担う観測装置を用いた
WHIM中の重元素の検出を提案する。より具体的には、遠方の明るい電波天体への視線上にある
WHIMをその中にふくまれる窒素の超微細構造遷移による吸収線として検出するというものであ
る (Sunyaev & Docenko, 2007)。
窒素 14Nは宇宙に存在する主な重元素の主要同位体のなかで数少ない核スピンを持つ元素で、

窒素イオンのNVとNVIIはWHIMの典型的な温度である 105Kから 107Kで最も多く存在し（図
3.18を参照）、それぞれ 4.2GHzと 53.5GHzに超微細構造遷移を持つ。この二つの窒素イオンのう
ち、NVは自発放射のアインシュタイン係数が小さいため基底状態の滞在確立が小さい、臨界密度
が 10−4 cm−3と低くWHIMの典型的な密度に近い、という二つの理由により吸収係数が小さいが、
NVIIについては SKA1-MIDの高い集光力と 20GHzから 50GHzの振動数をカバーする Band-6の
検出器で検出が可能であることが期待される。

SKA1-MIDでの NVIIイオンの超微細構造遷移の検出可能性は以下のように評価できる。望遠
鏡の有効開口面積をAeff、システム温度を Tsys、振動数帯域を∆ν、観測時間を∆tとすると、flux
densityの 1σエラーは

S1σ =
2kBTsys

Aeff

√
2∆ν∆t

≃ 10−2mJy

(
2× 104m2

Aeff

)(
Tsys
50K

)(
∆ν∆t

10MHz · 6.25 h

)−1/2

,

(3.29)

のように与えられ、flux densityが Ssの天体を観測した場合に 5σで吸収線を検出できる限界の吸
収体の光学的厚みは

τlim ≃ 5S1σ
Ss

= 5× 10−6

(
S1σ

10−2mJy

)(
Ss

10 Jy

)−1

, (3.30)

となる。
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図 3.18: ガスの温度に対するNVイオンとNVIIイオンの存在比。実線は衝突電離平衡を仮定した
場合、点線は赤方偏移 z = 0.4における紫外線背景放射を考慮した電離平衡の場合。

WHIMにおけるNVIIイオンの超微細構造遷移の光学的厚みをOkamoto et al. (2014)による銀河
形成モデルを組み込んだ宇宙論的数値流体シミュレーションの結果を用いて評価する。図 3.19に
示した数値シミュレーションで得られたダークマターハロー周囲の密度場とNVIIイオンの電離度
について、図中の視線 (b)を明るい電波源に対する視線として、それにそって宇宙論的な輻射輸送
方程式を解くことで吸収線スペクトルを計算すると図 3.20の最上段の様になる。実線は視線方向
の特異速度の影響を無視したスペクトルで、上から 2段目以下のガスの温度、密度、特異速度と
の位置関係がわかる。これから、吸収線はダークマターハローの外縁部の温度が 106Kのガスに対
応しており、吸収線の光学的厚みは τν ≃ 5× 10−5程度であり、10Jyの flux densityを持つ電波源
を背景光源とした観測で 5σ以上で検出できることがわかる。同様に、図 3.19の領域で 5σ以上の
吸収線として検出可能なWHIMを×印で示してある。ダークマターハローの外縁部やそれに連な
るフィラメント構造が検出可能であることがわかる。

SKA1-MIDを用いたWHIMの検出戦略としては、既に紫外線や軟X線においてWHIMに対応
する吸収線が検出されている QSOやブレーザーについて、同じ赤方偏移で NVIIイオンの超微細
構造吸収線の検出を試みる手法が考えられる。紫外線や軟X線におけるWHIMの検出とは独立な
WHIMの検出は、WHIMの温度、密度、金属量、重元素比などの重要な物理的性質の理解に繋る
だけでなく、より信頼度の高いWHIMの検出を行うことができる点で意義が大きい。また、出来
るかぎり遠方のできる限り明るい電波源について比較的長時間の深い観測を行い、吸収線を数多
く検出することで、WHIMの空間相関などのより踏み込んだ宇宙論的に意義の大きな研究も期待
できる。

3.3.6 21cm-CMB lensing相互相関の検出可能性及びΩHIbの制限

中性水素 (HI)強度マップは HI密度パラメータ ΩHI の赤方偏移進化を測定することができる。
ΩHIは再電離期後の構造形成を理解する上で重要なパラメータである。SKAを用いた将来のHI観
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で検出できる領域を表している。
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測は、宇宙論パラメータ制限を大きく向上させることが可能となる。しかし、HI観測は非常に明
るい前景放射による汚染が深刻な課題となっている。そのために、HI自己相関パワースペクトル
の測定に相補的なシグナルバリデーション手法を考慮する必要がある。本研究では、21cm線強度
マップと Planck観測から再構築された CMB lensingの convergence fieldマップの相互相関を取り、
予想される宇宙論パラメータの制限を見積もりを行なった。
再電離期後、IGM中の中性水素はほとんど電離され、わずかに残った中性水素は高密度領域、

特に、銀河内部に残る。そのために、中性水素は銀河分布及びその背景にあるダークマター分布
をトレースする。また、CMB lensingはダークマターの重力ポテンシャルによって引き起こされ
る。以上から、21cm線と CMB lensingはダークマターを介して正相関をもつ。
　田中、吉浦、高橋 (慶)、西澤らはTanaka et al. (2019)において、SKA1-MIDを single dish (SD)モー
ドとして観測を想定することにより相互相関の検出可能性を十分に示した。図 3.21では SKA-MID
(SD)を想定した個々の multipoleモードの signal to noise ratio (S/N)と各multipoleごとの S/Nを累
積した結果を表す。累積 S/Nは赤方偏移 0.5、1.5において 10に達しており、赤方偏移 2.5におい
てはおよそ 5程度となっている。一方、干渉計 (IF)モードとして観測を想定した場合、累積 S/Nは
最大 0.4ほどで十分な検出が見込めないことがわかった。これは小スケールにおける convergence
のノイズが大きく寄与しており、例え SKA-MID (IF)の感度が 21cm線シグナルの検出に到達して
いても相互相関パワースペクトルの検出を困難にしている。

21cm-CMB lensing相互相関においてΩHIと冷たいダークマターと中性水素ガス間のバイアス (b)
は縮退しており、ΩHIのみの制限の見積もりはできない。そのために、大スケールにおいて妥当性
が示されている線形定数バイアスモデルを用い、ΩHIbについて見積もりを行なった。手法として
フィッシャー解析を用いた。本研究で用いたパラメータの中で、標準宇宙論パラメータΩch

2,H0, ns
は Planck観測により、1 %以下のエラーで精密に制限されている。そこで、これらの制限を prior
として適用することで赤方偏移 0.0 < z < 3.0の範囲で 10-20 %の精度で見積れることがわかった。
この相互相関の検出には小スケールにおいて課題は残るものの、ACTPolのような高角解像度を

有する他の観測を用いることで改善は見込まれる。これにより相互相関シグナルを様々なスケー
ルや赤方偏移で検出ができると未だに不確定性の大きいバイアスモデルに多くの洞察を与えるこ
とも期待される。
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3.3.7 21cm線観測による宇宙論解析のためのHIバイアスの測定

SKAでは 21cm線強度マップによって、個々の銀河を分解せずに空間的に粗い分解能で広い領域
を領域を遠方までの再電離期以降の輝度温度の観測を試み、従来の銀河サーベイよりも過去から
の宇宙の大規模構造の時間発展の探査が期待されている。これによって物質のゆらぎの時間発展
や宇宙の膨張率の変化を測定することができるため、加速膨張の起源として提唱されているダー
クエネルギーや修正重力理論などの理論モデルへの制限を与えることができる。赤方偏移 z < 1で
宇宙のエネルギー密度のうちでダークエネルギーが優勢となり宇宙の膨張速度は原則から加速と
転じる。そして膨張速度の時間変化やそれにともなる密度ゆらぎの成長率は、ダークエネルギー
などの理論モデルの違いを反映しているため、ダークエネルギーの状態方程式パラメータなどに
制限を与えることが可能となる。
ただし観測から得られるのは中性水素 (HI)密度場であるため、物質の大部分を占めるダークマ

ターの密度場とのずれ (HIバイアス)の振る舞いと、HIバイアスが宇宙論解析に与える影響を知
る必要がある。宇宙論班の安藤、西澤、EoR班の長谷川らは宇宙論的流体シミュレーションを用
いて、HIバイアスの空間の波数、赤方偏移依存性を測定した (Ando et al., 2019)。その結果、赤方
偏移 z < 3では宇宙論解析に用いるような大スケールにおけるHIバイアスは定数とみなせるのに
対し、より遠方 (z > 3)では波数依存性を持つことを示した。さらにバリオンフィードバックモデ
ルの異なる二つのシミュレーションデータを解析することで、小スケールの天体物理学的効果に
よる宇宙論解析に用いるような大スケールにおける HIバイアスへの影響は小さいことを示した。
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第4章 銀河進化

4.1 銀河の「進化」とは

銀河は進化する。この事実は、銀河研究が本格化した 1970年代後半から現在に至るまで、銀河
物理学の研究の駆動力であり続けている。にもかかわらず、銀河がどのように形成され、進化し
てきたかは定量的にはまだ解明にはほど遠い。銀河の進化とは具体的に何を指すだろうか?
銀河を特徴づける物理量には実に様々なものがある。質量に関連する諸量から見ていこう。ダー

クマターを含む全質量 (力学質量)、バリオンの質量、そのうちの星が占める質量、様々な相のガ
スの質量 (電離ガス質量、中性ガス質量、分子ガス質量)、そして銀河を形作る星が単位時間にど
のくらいの質量形成されるかを表す星形成率、星形成の結果生成され、銀河の星間物質に供給さ
れる重元素の質量 (金属量)、重元素が固体微粒子 (ダスト)の存在形態を取る量 (ダスト量)と、こ
れだけでも多くの物理量がある。
ダークマター以外の銀河の構成要素は、基本的に複雑かつ多様な輻射過程を通じて電磁波を放

射する。その結果、銀河は様々な波長の電磁波の形でエネルギーを放出している。銀河全体の光を
積分したときの単位時間、単位波長当たりのエネルギー放射量を銀河の単色光度 (monochromatic
luminosity)と呼ぶ。単色光度 (あるいは観測者が受けるフラックス密度)を波長の関数としてあら
わしたものをスペクトルエネルギー分布 (SED)と呼ぶ1。銀河の光度は波長に強く依存し、また銀
河の形態 (渦巻、楕円、不規則など)や星形成率、重元素量とも密接に関連している。X線は銀河
内の星の残骸 (X線連星)やブラックホールへの質量降着によるエネルギー解放現象 (活動銀河核
AGNと呼ばれる)、あるいは銀河の高温ガスから放射される。紫外線は新しく形成された大質量
星、そして星の進化の最終段階である白色矮星といった高温の星からの放射の集積である。可視
光線および近赤外線は質量の小さな星まで含めたあらゆる星の連続光、そして電離ガスからの輝
線、場合によってはAGNからの熱放射が寄与する。中間赤外線、遠赤外線は銀河にある様々なサ
イズ、組成のダスト粒子に星からの紫外線、可視光線が吸収され、再放射されるエネルギーが支
配的である。さらに、これに原子ガスからの微細構造線や分子輝線が加わる。サブミリ波、ミリ波
も同様にダスト放射が卓越するが、これに電離領域の自由電子による熱制動放射も加わる。ミリ
波よりも長波長の電波では、熱制動放射よりも超新星残骸などの磁場による磁気制動放射 (シンク
ロトロン放射)が卓越する。また、この波長では中性水素の電子と陽子のスピン状態に起因する波
長 21 cmの超微細構造線が重要な放射である。このほか、銀河内で生じる高エネルギー現象によ
るガンマ線も放射される。そして、銀河全体の積分量だけでなく、銀河の各部分は異なった SED
を持っている。渦巻銀河の中心、バルジ部分、円盤部では寄与する天体や卓越する輻射過程がそ
れぞれ異なるからである。近年開発が進んでいる可視光・近赤外線波長域での面分光装置や、高
空間分解能な観測を可能とする、ミリ波・サブミリ波そしてセンチ波の大規模な干渉計装置であ
る、ALMAや SKAが動き出そうとしている今、これまで近傍銀河でしか検証できなかった、“空

1単にスペクトルと呼ぶ場合もあるが、波長分解能が高い場合を特に差していることが多い。これに対して SEDと
いうときは単色光度の概形を指している。
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間分解した SED”の理解は、極めて重要な役割を果たすと考えられる。
銀河を力学的な側面からみると、質量以外にも銀河のダークマターの角運動量、銀河の回転速

度も重要な物理量である。SED同様、銀河を空間分解して構造に着目すると、渦巻銀河の渦状腕
のパターンやその回転速度、楕円銀河の局所的速度分散、その非等方性も銀河の内部力学を規定
する。矮小銀河の場合はコヒーレントなパターンがないことが多く、銀河の部分部分が異なった
運動をしていることも稀ではない (NGC 4449など)。星形成に起因する超新星爆発によって、エネ
ルギーが星間物質に与えられ、銀河の外にむけて運動する銀河風という現象も知られている。銀
河のポテンシャルが深い場合は物質は減速し、銀河本体に戻ってくる。これは銀河噴水 (galactic
fountain)と呼ばれる。これに対し、矮小銀河のようなポテンシャルの浅い銀河では星間物質の流
れは銀河の脱出速度を超え、銀河の外に流出する。この場合は銀河風 (galactic wind)と呼ぶ。どち
らも銀河の質量収支に影響を与える、重要なガスの運動として注目されている。後でも述べるが、
銀河同士が衝突 ·合体することは宇宙では頻繁に生じる。銀河の大きさ (∼ 10 kpc)に比べ、銀河間
の平均距離がさほど大きくない (∼ 1 Mpc)ためである。銀河の質量に差がある場合は、小さな銀河
が大きな銀河に吸収されたとみなせる。この場合力学状態はさほど乱れないが、星形成率には強い
影響を与え、また一時的に特徴的な外見を呈する場合がある (シェル、リップル、ポーラーリング
など)。同程度の質量の銀河が合体する場合は力学的な影響は極めて強く、もともと持っていた形
態はいったん完全に失われ、最終的に楕円銀河的な密度構造に落ちつくと言われている。これに
関連する有名な問題がある。銀河を構成する星は無衝突系であることが知られており、星同士が 2
体散乱を起こすことは事実上ないといってよい。ところが、楕円銀河の密度ポテンシャルはどれ
も極めて似通っており、2体緩和よりもはるかに速い何らかの緩和過程を考えなければ観測が説明
できない。この問題は現在も完全には解決されていないが、「激しい緩和過程」(violent relaxation)
と呼ばれる統計力学的過程が考えられている。このような過程の結果、衝突銀河の最終的な “平
衡”形状は楕円銀河の密度プロファイルとなる。しかし実際の銀河は星だけではなく、衝突系であ
るガスも含んでいるため、星のみの系同士の合体とは異なる結果を生じる可能性もある。例えば、
ガス成分の多い銀河同士の合体 (gas-rich merger)では、合体後に円盤銀河になりうる、という結
果を報告している研究がある (Barnes, 2002; Springel & Hernquist, 2005; Robertson & Bullock, 2008;
Hopkins et al., 2009)。そのため、衝突銀河のガスの分布 ·運動などの情報を調べることは、銀河進
化を理解する上で極めて重要である。
これらに加え、これまで直接観測は難しかった銀河外からのガス降着や、古くて新しい問題とし

て知られる銀河への環境の影響 (環境効果)も重要な量であろう。環境効果が銀河の形態や性質に
影響を与えることは様々な観測から知られており、今後も新たな事実が発見されると期待される。
銀河の進化とは、これら実に多彩な物理量が宇宙年齢とともに変化していく現象を指す。厳密に

は、1個の銀河に着目したときの物理量の時間変化、いわば銀河の個人的ヒストリーと各宇宙年齢
で統計的に見たときの銀河の平均的物理量の変化、つまり社会的ヒストリーの 2つの側面がある。
銀河進化研究では必要に応じてこの 2つの立場を使い分けている。宇宙論的な文脈からは、ダー
クマターが重力相互作用し、その構造の進化のなかで銀河が形成、進化してゆくという立場から
研究が進められる。この場合は力学的な進化が重要である。しかし、銀河の分野で最も注目され
ているのは、最初のガス塊から星が生まれ、そして初代の星が死ぬことで重元素が供給され、次
世代の星形成が促進されてゆくというサイクル、すなわち星形成進化である。化学組成もこれに
伴って変化してゆくので、重元素量の進化のことは化学進化という特別な用語で呼ばれる (Tinsley,
1980)。これらに加え、最近では積分した星質量の進化も重視されている。銀河全体の進化だけで
なく、たとえば矮小銀河の質量降着や銀河になっていない残存ガスが大規模構造のフィラメントか
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ら降着してくるなどの過程によって、銀河のバルジ-ディスク比も進化してゆく。銀河合体は劇的
な形態の変化をもたらし、これも銀河進化の重要な側面とみなせる。銀河の中心部には大質量ブ
ラックホールが存在していることが多いが、このブラックホールへの質量降着が時間変化するこ
とで、AGN活動性も進化する。さらに、中心核ブラックホールとバルジの間に相関が存在するこ
とから、銀河の進化とブラックホールの進化も関連していることが示唆されている (e.g. Magorrian
et al., 1998)。これは銀河とブラックホールの共進化 (co-evolution)として知られている現象である。
銀河進化という言葉は、このようなイメージでとらえるのがよいであろう。
ここ 10年で、多波長による銀河探査が飛躍的に進展し、宇宙年齢の非常に早い時期まで観測

データが揃うようになってきた。これによると、銀河の進化は上に述べた様々な物理量のうち、基
本的に 2つの物理量で決まっているらしいことが見えてきつつある。銀河の星質量と、局所的な環
境である。現在標準となっている、宇宙項のある冷たいダークマター宇宙モデル (ΛCDMモデル)
が予言する階層的構造形成シナリオでは、小さな構造単位 (ダークハロー)が合体することによっ
てより大きなダークハローが形成され、ダークハローの重力ポテンシャル環境の中で銀河が形成
されると考えられている。銀河形成期以前の宇宙では、バリオンはほぼ完全にガス相で存在する。
それが大規模構造のフィラメントに降着し、そしてハローの作るポテンシャルに落下して濃い分
子雲を作ることで星形成が始まる。分子雲から初期質量関数に従って星が誕生する。大質量星は
温度が高く、光度も大きいため強い紫外線で周囲のガスを電離し、電離水素領域を形成する。これ
は星形成の観点からは阻害に働く高価である。また大質量星は短いタイムスケールで超新星爆発
を起こし、持っていたガスを星間空間に戻す際に重元素やダストを供給し、それとともに熱エネ
ルギーや衝撃波を星間物質に与える。冷たいガスや分子雲はこのようなエネルギーインプットに
よって熱いガスとなり、星形成は停止してしまう。これに加え、AGNからの強烈な放射やジェッ
トなども星間物質の冷却を妨げる。これらはネガティブフィードバックと呼ばれ、星の形成が進
むことで星の形成を阻害する方向に働く。この意味で、星形成は自己制御的 (self-regulating)であ
ると言われることもある。このように、ダークハローの影響とバリオン物質の複雑なフィードバッ
ク機構が銀河の星形成を制御しつつ進化し、今日の銀河となるのである。銀河の星質量の成長を
完全に理解するためには、星形成の原料である中性ガスの複雑な物理過程を解明する必要がある。
このように、銀河の形成進化と大規模構造進化の理解には、銀河中の中性ガスをなるべく多くの
銀河について、なるべく異なった様々な環境で、宇宙年齢の関数として理解することが不可欠で
ある。

4.2 銀河進化研究の現状 –伝統的方法論とその限界 –
銀河進化の星形成に関する側面は、1970年代後半に Tinsleyらが銀河の星種族の進化に基づく観

測量の進化理論を提唱して以来、様々な観測量を用いて検証されてきた。まず注目されたのが、銀
河の星種族の構成である。星の寿命が星の初期質量に強く依存することから、同時期に生まれた
星の集団の色 (カラー)は大質量の星から先に死んでいくことにより、時間とともに変化する。黎
明期の銀河進化研究で重視されたのは、化学進化理論に基づく銀河のカラーの進化であった (e.g.
Larson & Tinsley, 1974, 1978; Larson et al., 1980)。この頃は、階層的構造形成モデルはまだ標準と
しての地位を確立しておらず、銀河進化はワンゾーンで古典的に時間進化すると扱われていた。こ
の場合、個々の銀河の進化 ≃銀河の平均的進化といえる。現代的視点からみるとまだ未成熟では
あるが、銀河の平均的進化を宇宙論的な体積平均で捉える「宇宙の星形成史」という概念を初めて
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提唱したのは Tinsley & Danly (1980)である2。宇宙の星形成史は 1990年代後半に深い銀河探査を
用いて銀河の平均的進化の検証に使われ始めて以降、爆発的な流行を呼ぶこととなった (e.g. Lilly
et al., 1996; Madau et al., 1996; Madau & Dickinson, 2014)。銀河のカラーに基づく進化の検証の利
点はもちろん、非常に成功した天体物理理論である星の進化の体系を用いた明快な議論ができるこ
とである。しかし、銀河のカラーの変化は概して時間分解能が極めて低く、その年齢での星形成率
を測定できない。特に長寿命の星からの輻射が卓越してくる銀河年齢 (>数Gyr)では顕著である。
このため、寿命の短い大質量星起源の物理量を用いる方法がこれに取って代わることになった。
大質量星は上記のように電離水素領域 (HII領域)を形成する。HII領域では水素の電離再結合が

生じるため、Lyman, Balmer, Brackett系列など水素の再結合線が放射される。水素の再結合線強度
は電離光子の数から量子力学的に正確に計算できるため、第一原理に基づくクリアな議論がやは
り可能である。観測から再結合線の強度を測定して電離光子の数に換算し、そして星の輻射の理
論から大質量星 (OB型星)の数 (あるいは総質量)に焼き直す。これに初期質量関数を仮定するこ
とで、大質量星の総質量は全質量の星の質量に換算できる。こうして得られた星の質量は、大質
量星の寿命のタイムスケール (106 yr)の時間に形成された星の全質量、つまり星形成率を表してい
る (Kennicutt, 1983)。これが銀河の進化のタイムスケールに比べて十分短いことから、銀河進化を
議論する主要なツールとして広く用いられている。水素の再結合線のうち、最も進んでいた可視
光線での観測に都合がよいのが Balmer系列の輝線 (Hα、Hβ、Hγなど)である。Lyman系列は紫
外線であり、赤方偏移が高い銀河では可視光で観測できるため、10 mクラスの光学望遠鏡が建造
されるようになってから銀河進化研究によく用いられるようになった。また、大気吸収や夜光に
よって地上観測が難しかった近赤外線の Brackett系列も、観測装置の発展により今日では星形成
率の研究に用いられている。赤方偏移が 1–2付近の銀河では Balmer系列がこの地球大気による邪
魔の多い波長にシフトするため観測が困難であることから長く「赤方偏移砂漠」(redshift desert)と
呼ばれていたが、同様に近赤外線観測装置の発展によりこの問題も解決に向かっている。ところ
が、水素再結合線による星形成の評価は万能ではない。Kennicutt (1983)の中ですでに議論されて
いるように、銀河の星形成は必ずダストの生成を伴う。可視光線および紫外線はダストの減光3の
効果を強く受けるため、観測量からそのまま算出した星形成率は常に過小評価である。この問題
は早い時期から認識されていたものの、銀河進化、特に紫外線に根拠を置く研究者の間では軽視
され続け、その結果銀河の星形成進化についての理解の混乱を引き起こすことになった。
ダスト粒子は星が形成され、大質量星が超新星爆発を起こすタイムスケールで生成される。こ

のためダストは星形成領域には必ず存在している。ダストが吸収した紫外線のエネルギーはダス
ト粒子からの熱放射として主に中間–遠赤外線で再放射されるので、ならばむしろ赤外線放射光度
を大質量星からの電離光子の指標として用いることが考えられる (e.g. Kennicutt, 1998)。ダストに
よる吸収が顕著な銀河では、この方法は星形成の指標として有効である。遠方宇宙においてダス
トで強い吸収を受け、巨大な赤外線光度を持つ銀河が発見されたことで、星形成率の指標として
の赤外線は急激に注目されることになった (e.g. Hughes et al., 1998)。高光度赤外銀河と呼ばれる
この種族は、1個当たりの星形成率が極端に高い (100–1000 M⊙ yr−1)ため、宇宙の星形成率への
寄与が大きい可能性が指摘され、星形成率はむしろ赤外線のみで測定すれば足りるという極端な
見方をする研究者も出てきた。しかし当然ながら紫外線のみ、赤外線のみではどちらも不十分な
情報しか得られないことは自明である。Takeuchi et al. (2005)は 0 < z < 1の宇宙で紫外線と赤外
線の光度関数をもとめ、これらを積分することで全星形成率への双方の寄与を評価した。その結

2よく誤解されているが、最初に提唱したのは Piero Madauではない。
3ダスト粒子による散乱と吸収の効果の総称をこう呼ぶ。
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果、近傍宇宙ではほぼ同じ寄与となるものの、z = 1の宇宙では 90 %以上の星形成がダストで隠
されており、赤外線でしか観測できないことを見出した。この結果はその後の研究により z ≃ 4ま
で検証され、1 < z < 3の宇宙ではこの隠れた星形成が支配的であることが確定的となった (e.g.
Cucciati et al., 2012; Burgarella et al., 2013)。とはいえ、双方の情報を用いた星形成率指標が理想的
であることは言うまでもなく、現在ではそのような指標がいくつか提唱され、評価されている (e.g.
Kennicutt et al., 2009; Takeuchi et al., 2010; Murphy et al., 2011)。このうち、電波連続波もダストの
影響を受けない星形成率の指標として使われており、電波連続波で探る銀河進化は、SKAの重要
なサイエンステーマの一つである (詳細は § 4.4.2参照)。
その他の星形成率を評価するための観測的指標としては、X線連星起源の光度、HII領域からの

禁制線 ([OII]など)の光度、多環式芳香族炭化水素のバンド輝線光度、非電離紫外線連続光光度や
シンクロトロン放射光度などが用いられている。ところが、これらはすべて星形成率を測る指標
であり、銀河形成と成長のキーである「ガスから星への変換」については何も語ってはくれない。
これに対し、電波天文学では分子輝線を用いた分子ガス量が星形成に関連する測定量として精力
的に研究されてきた。こちらはある時刻における銀河が持つ「星形成の材料」の量を示している。
これと星形成率を組み合わせることで、ガスから星への過程を議論することができる。しかし、分
子輝線はすでに分子雲になったガスをトレースするのみであり、更にこれをおしすすめて中性ガ
スまで含めた議論をする必要がある。これまではHIの 21 cm輝線が観測できる赤方偏移がほぼ近
傍宇宙に限られていたため、銀河進化の観点から議論されることは稀であった。SKAはこれを可
能にし、銀河進化研究に絶対的なブレイクスルーを与えることになる。

4.3 銀河進化研究の現状 –銀河におけるHIガス –

4.3.1 水素原子と水素分子

銀河において星形成の材料となるのは分子ガスである。銀河系では、星間物質のうち質量の約
半分が分子ガス、特に水素分子 (H2)ガスになっていることが知られている。この小節では銀河に
おける水素分子の生成および解離と、水素分子と水素原子 (H I)の割合について述べる。SKAの
観測では、原子ガスが重要な観測対象となるが、原子と分子の二相は下で見る様に密接に関係し
ており、両方の理解が重要である。

水素分子の生成

銀河において、水素分子の最も基本的な生成過程は 2つの水素原子による共役反応で、電子や
陽子を触媒として起こる。この共役反応では水素分子の生成に伴って多量の発熱エネルギーが生
じる。この発熱エネルギーを捨て去られない限り反応は逆戻りするため水素分子は生成できない。
水素分子生成に伴う発熱エネルギーを捨て去るためには 3つの水素原子による衝突反応が必要と
なる。この衝突反応では 3つ目の水素原子が余分な発熱エネルギーを持ち去ってくれるため、水
素分子を生成することができる。このような 3つの水素原子による水素分子の生成は、非常に高
密度な環境（nH > 108 cm−3）で促進される。しかし実際の銀河では、銀河系の分子雲でさえ水素
原子の平均的な個数密度が nH ∼ 105 cm−3以下という低密度環境であるため、水素原子の衝突反
応による水素分子生成はほとんど起こらない。
銀河において最も効率のよい水素分子生成は星間塵を触媒とする方法である (Gould & Salpeter,

1963; Hollenbach & Salpeter, 1971)。星間塵の内部では様々な運動モードが存在している。そのた
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(1) (2) (3) (4) 

図 4.1: 星間塵表面における水素分子生成の 4つの素過程（高橋 2000）。

め、星間塵表面で水素分子が生成されると、生成で生じた発熱エネルギーは星間塵が熱浴となっ
て吸収してくれると考えられる。
星間塵表面での水素分子形成過程は、1)水素原子の星間塵表面への付着過程、2)星間塵表面で

の拡散過程、3)星間塵表面での 2つの水素原子の反応過程、4)生成した水素分子の星間塵表面か
らの離脱過程の 4つの素過程にわけて考えることができる（図 4.3.1）。まず、気相中を漂ってい
るある水素原子が星間塵の表面に付着する（過程 1）。この時水素原子が星間塵に付着できるかど
うかは、水素原子の星間塵への衝突エネルギーと星間塵からの脱出エネルギーのバランスで決ま
る。衝突エネルギーが星間塵に十分に吸収され、星間塵表面からの脱出に要するエネルギーを満
たさなければ水素原子は付着できる。付着した水素原子と星間塵表面の間に働く結合力（Van der
Waals力）は弱い。そのため、水素原子は星間塵表面上を動き回り、やがてポテンシャル場の井戸
に落ち込む（過程 2）。次に別の水素原子が星間塵表面に付着し、最初の水素原子同様に表面上を
動き回る。しばらくすると、この水素原子はポテンシャル場にいる最初の水素原子と出会い、水
素分子を生成する（過程 3）。分子動力学シミュレーションによると、この水素分子生成の反応に
は 2つのパターンが見られる (Takahashi et al., 1999)。1つ目は上述の星間塵表面上での 2つの水素
原子により引き起こされるパターン、2つ目は星間塵表面に付着している水素原子へ気相中の別の
水素原子が直接衝突をして反応を起こすパターンである。いずれかの反応によって生成された水
素分子は、星間塵表面における結合エネルギーを切り、気相として星間塵表面から離脱する（過
程 4）。星間塵表面での水素分子の生成率は、太陽系近傍の分子雲で k ∼ 3× 10−17 cm3 s−1である
といわれている (Jura, 1975)。

水素分子の解離

一度生成された水素分子も何らかの原因で解離され、再び水素原子に戻ることがある。この水
素分子の解離を引き起こす原因は大きく 3つあげられる。まず 1つ目は、主に O型星と一部の B
型星から放射される 11.2− 13.6 eVの紫外光子（Lyman-Werner光子）による光解離である。この
ような放射場の周囲では、水素分子のみで構成された分子雲は光解離によって水素分子から水素
原子へ解離されてしまう。しかし、分子雲が非常に高い柱密度をもつ場合（NH2 > 1014 cm−2）、
その内側は自己遮蔽によって光解離を免れる (Draine & Bertoldi, 1996)。また、分子雲中に星間塵
が含まれていた場合も紫外光子は星間塵によって吸収・散乱されるため、分子雲の内側は光解離
の影響を受けない。このような光解離を免れた分子雲の内側で新しい星が形成されると考えられ
ている。

2つ目は 1–100 MeV程度の陽子である宇宙線による解離である。宇宙線は星間塵の影響を受け
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ず、分子雲を貫くことができる。そのため、分子雲の中心部の水素分子を電離させる。この反応
は水素分子の宇宙線電離とも呼ばれる:

H2 + (宇宙線) → H+
2 + e− + (宇宙線). (4.1)

この反応によって生じたH+
2 イオンは周囲の水素分子とただちに反応してプロトン化水素分子（H+

3）
を生成する。

H+
2 + H2 → H+

3 + H (4.2)

分子雲では、宇宙線電離によって生成された H+
3 が他分子の生成に寄与することが知られている

(Johnsen & Guberman, 2010)。
3つ目の水素分子の解離過程は高温 ·高密度な星間空間における衝突解離である。中性な星間空

間では、水素分子の衝突解離は水素原子、ヘリウム原子、水素分子によって引き起こされる。電
離領域では、電子や陽子が水素分子の衝突解離を誘発する。また、速度が vs > 20 km s−1をもつ
衝撃波領域でも衝突解離が生じることが知られている (Kwan, 1977; London et al., 1977)。しかしこ
の衝突解離は水素分子解離の原因としての寄与は小さいと考えられる。理由としては、衝突解離
によって水素分子生成で生じる熱エネルギーが効率よく捨て去られたり、星間空間中の金属によ
る冷却を受け、水素分子の解離よりも生成が促進されるためである (e.g. Gould & Salpeter, 1963)。

銀河における水素分子と水素原子

銀河における水素分子と水素原子の割合（分子比率：fmol ≡ ρH2/ρtotal, ρtotal = ρH2 + ρHI）は、
水素分子の生成と解離のバランスで決まる。Elmegreen (1993)は、fmol が分子雲にかかる様々な
圧力、紫外光子の放射場、金属量の関数として記述される解析的な 1次元のモデルを提案した。
Krumholz et al. (2008)では、Elmegreen (1993)の分子雲を球対称モデルとして扱い、星間塵による
水素分子生成をパラメーターとして加えた多次元の解析モデルを提案した。これらのモデルは、
銀河系や近傍銀河の観測結果をよく説明している (Sofue et al., 1995; Honma et al., 1995; Blitz &
Rosolowsky, 2004; Leroy et al., 2008)。
観測的な fmolの検証は、主に、銀河系や近傍銀河の 12CO(J = 1− 0)輝線 (2.6 mm)と H I輝線

（21 cm）の観測データをもとに行われている。12CO(J = 1 − 0)輝線の観測からは輝線強度と水
素分子柱密度の変換係数（XCO [cm−2(K km s−1)−1]）を介し水素分子の面密度が、H I輝線の観測
からは水素原子の面密度が得られる。これら面密度の比から fmolは見積もられる。円盤銀河で代
表される晩期型銀河では、銀河全体として fmol ∼ 25–30 %になると報告されている (Boselli et al.,
2014)。さらに、晩期型銀河における fmolの動径分布を調べると、銀河中心から動径方向に減少す
ることが知られている (e.g., Bigiel & Blitz, 2012; Tanaka et al., 2014)。図 4.2は晩期型である渦巻銀
河（NGC 628）における、中心からの水素分子・水素原子面密度の動径分布を表している。水素
分子は銀河中心部をピークに動径方向に面密度が小さくなっていく。一方、水素原子は銀河中心
部では面密度が小さく、数 kpc外側から（図 4.2では半径 100′′付近）動径方向に面密度は徐々に
大きくなる。そのため、晩期型銀河の fmolは銀河中心部で 1に近く、外側にいくにつれて小さく
なるような分布を示す。
次に、水素原子から水素分子へ遷移する密度について記述する。解析的な理論モデルによると、

太陽の金属量をもつ球対称な分子雲の中では、光解離からの遮蔽が水素原子の面密度で ΣHI ≈
10M⊙pc−2付近（柱密度でNH ∼ 1021 cm−2程度）で効くことが示唆されている (Krumholz et al.,
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2009)。水素分子の生成/解離を組み込んだ銀河形成進化の数値シミュレーションにおいても、同
様の金属量をもつ銀河ではNH ∼ 1021 cm−2でほぼ全ての水素原子は水素分子へと遷移する (e.g.,
Pelupessy et al., 2006; Gnedin et al., 2009)。これら理論研究による予言値とほぼ等しい値が、太陽と
同程度の金属量をもつ近傍の晩期型銀河の観測から得られている (e.g., Wong & Blitz, 2002; Bigiel
et al., 2008)。
しかし、水素分子へ遷移する柱密度は金属量によって変わりうる。Gnedin et al. (2009)では、金

属量が低いほど水素分子へ遷移する柱密度が高くなることを示唆した。彼らのシミュレーション
の中では金属量が低いと光解離を遮蔽する星間塵が少なくなる。そのため、光解離からの遮蔽が
効く柱密度は高くなる。同様の結果は他の理論モデルや近傍銀河の観測からも得られており (e.g.,
Krumholz et al., 2009; McKee & Krumholz, 2010; Fumagalli et al., 2010; Wong et al., 2013; Richings
et al., 2014)、金属量は水素原子から水素分子への遷移において鍵となるパラメーターと言える。

4.3.2 渦巻銀河のHIガス

渦巻銀河の中性水素ガス (H Iガス)の観測は 1950年代に遡る。以来、電波単一鏡や干渉計4に
よって、非常に近傍（∼ 50 kpc）から、100 Mpc以上（z > 0.024）の銀河に至るまで広く観測さ
れている。本小節では渦巻銀河におけるH Iガス観測によってもたらされた物理的な理解について
まとめる。

空間分布

渦巻銀河におけるH Iガスの分布には大きく 3つの特徴が見られる。1つ目の特徴は銀河中心部
に見られる穴である。一般的に銀河中心部は高密度である。そのため、ほぼ全ての水素原子が水
素分子に遷移してしまい、H Iガスがほとんど存在していないことに起因していると考えられてい
る（§4.3.1参照）

2つ目の特徴は、H Iガスは可視光観測で得られる円盤部より顕著に広がって分布していること
である (e.g., Sancisi, 1983; Leroy et al., 2008)。図 4.2上側のパネルには近傍渦巻銀河（NGC 628）
の可視観測より得られた星、H Iガス、CO観測による分子ガスの空間分布が示してある。星や分
子ガスは図中の黒点線で囲まれた円内に収まるのに対し、H Iガスは円のかなり外側まで広がって
いることがわかる。このように多くの渦巻銀河では、H Iガスは星の円盤と比べ 2–3倍以上広がっ
ている (e.g., Sancisi, 1983)。
渦巻銀河の外側に見られる広がった H Iガスのような、星の円盤周囲にあるガスは銀河周辺ガ

ス（circum-galactic medium: CGM）と呼ばれている。CGMは、理論的には銀河間ガスの降着や銀
河からのアウトフローに関連していると考えられており (e.g., Mori et al., 2002; Mori & Umemura,
2006; Dekel et al., 2009a,b; Scannapieco et al., 2005; Davé et al., 2011)、銀河の質量獲得過程や星形
成史と密接に関連した重要な研究対象となっている。CGMのH Iガスの柱密度は円盤部5と比べ低
く（NHI < 1019 cm−2）、観測的な直接検出が課題であった。しかし近年の観測装置の性能向上に
より、高感度のH Iガス観測が可能となり、CGMの淡いH Iガス（NHI ∼ 1018 cm−2）が検出され
始めてきた (Wolfe et al., 2013; Pisano, 2014)。このデータをもとに渦巻銀河へのガスの流入の議論
が行われつつある。

4現在科学運用されている望遠鏡としては、電波単一鏡では Green Bank Telescope や Arecibo 天文台、干渉計では
Very Large Array (VLA)などがある。

5渦巻銀河円盤部の H I ガス柱密度は NHI ∼ 1020–21 cm−2 程度。
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図 4.2: NGC 628の H Iガス、分子ガス、星の画像と銀河中心からの動径分布 (Leroy et al. 2008を
修正し転載;可視画像は Space Telescope Science Instituteより)。物理的なスケールとして、1′′は約
35 pcに相当する。

3つ目の特徴は、H Iガスの面密度（ΣHI[M⊙pc−2]）が渦巻銀河の外側で比較的一定になること
である。銀河中心から各半径におけるΣHIは、中心で低く（特徴 1）、半径が大きくなるにつれて
急に高くなり、ある半径でピーク（Σmax

HI ）となる。その半径より外側では、ΣHIの動径分布は比較
的平坦になる (e.g., Leroy et al., 2008; Bigiel & Blitz, 2012,図 4.2下参照)。ΣH Imax は高くとも∼ 10

M⊙ pc−2程度までしかあがらない。それは、ΣH I > 10M⊙ pc−2ではほとんどの水素原子は水素
分子に遷移してしまうためである（§4.3.1参照）。

H Iガス質量

21 cmで観測されるH Iガスは光学的に薄く、次の関係式を用いて視線方向の輝線強度（IHI [K km s−1]）
から柱密度NHIを求めることができる。

NHI [cm−2] = 1.823× 1018 IHI [K km s−1] (4.3)

また、得られた柱密度を銀河の全領域で積分すると、銀河におけるH Iガスの総質量を求めることが
できる。観測データをもとに見積もられた渦巻銀河におけるH Iガスの総質量は、MHI ∼ 108–10 M⊙

程度となる (e.g., Walter et al., 2008)。なかでもMHI ∼ 1010 M⊙近い値を示す渦巻銀河は衝突して



128 第 4章 銀河進化

いる銀河であり、銀河同士の衝突や相互作用によって多くの星間物質がもたらされた結果である
と考えられている。
このように見積もられた渦巻銀河のH Iガスの総質量と円盤部の大きさには相関が見られること

が知られている。§4.3.2に記したように、渦巻銀河ではΣHIが外側の半径でほぼ一定となる。そこ
で銀河全面にわたりΣHIが一定であると見なすと、渦巻銀河のH Iガス総質量は銀河の面積にほぼ
比例することになる。実際に、H Iガスの総質量が主に星円盤の半径に依存していることが示唆さ
れている (e.g., Bigiel & Blitz, 2012)。

力学情報

H Iガスは渦巻銀河内の広域に分布しているため、その運動情報から銀河の質量分布を求めるこ
とができる。図 4.3には様々な渦巻銀河におけるH Iガスの回転速度が距離の関数（回転曲線）と
して示されている。回転速度の大きさは平均的に 150− 300 km s−1と銀河によって異なるが、基
本的には回転曲線は中心から外側にいくほど速くなり、ある半径でほぼ一定（vmax）に達するとい
う平坦な分布を示す (e.g., Rubin et al., 1980, 1985; Bosma, 1981; Sancisi & van Albada, 1987a,b)。こ
こでH Iガスは銀河内を回転曲線に従う円運動を行なうと仮定する。この時、銀河の質量分布に回
転対称性があると仮定し、半径 r以内に含まれる質量をM (r)、rでの回転速度を v(r)とすると、
重力と遠心力のつり合いから

v(r)2

r
= G

M(r)

r2
(4.4)

のように書くことができる。この式を変形すると

M(r) =
rv(r)2

G
(4.5)

となり、回転曲線から質量分布M (r)を求めることができる。このように回転曲線から見積もった
質量を力学質量と呼ぶ。
前述のように回転曲線は一般に半径に対してほぼ一定値をとることから、力学質量M(r)は半径

に比例して増加することがわかる。また、回転速度が大きい銀河ほど総質量が大きくなることも
わかる。一方で、可視光や電波などの電磁波で観測される星やガス (H I、分子)などの物質（バリ
オン）は銀河の外側にいくほど観測されにくい。これはバリオンの存在量が銀河の外側では少な
いことを意味している。渦巻銀河の回転曲線から予想される力学質量と、観測から期待されるバ
リオン質量の不一致は、銀河の外側には観測されている物質以外に「見えない物質」が大量に存
在していることを示唆している。この見えない物質をダークマターと呼ぶ。この、渦巻銀河の外
側で見られる光学質量と力学質量の違いは銀河にダークマターが存在している一つの証拠となっ
ている。

タリー–フィッシャー関係

渦巻銀河の回転速度と真の明るさの間には “タリー–フィッシャー関係（TF関係）”と呼ばれる
経験則がある (Tully & Fisher, 1977)。渦巻銀河の光度をLとすると、光度と回転速度（vmax）の間
には、L ∝ vαmax（α ≈ 4）という関係が成り立ち、銀河における星成分とダークマター成分との関
係を示す重要なスケーリング則である。銀河の光度は銀河を構成する物質（主に星）の質量に比
例するため、TF関係は銀河の星質量と回転速度の関係としても表すことができる。
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図 4.3: 様々な渦巻銀河の回転曲線 (Sancisi & van Albada 1987aを修正し転載）。400 km s−1を越え
る速い回転速度をもつ銀河は少ない。

TF関係は星質量が低い側において分散が大きくなることが知られている。これは、星質量が小
さい渦巻銀河では星質量に対するガス質量の割合が無視できなくなるためである。そこで、星質
量に加えガス質量も加えたバリオンの総質量（Mバリオン =M∗ +Mガス）を用いることで、回転速
度との相関が強くなる（分散が小さくなる）ことが示唆された (e.g., Bell & de Jong, 2001)。この関
係をバリオン-タリー–フィッシャー関係（BTF関係）という。観測的には、近年行われている渦巻
銀河のガス観測のサーベイデータを用い、BTF関係の検証が行われている (e.g., McGaugh, 2012)。

TF関係は渦巻銀河の距離を測定する指標としても使われている。TF関係とH I観測によって得
られる銀河の回転速度から、銀河の真の明るさを見積ることができる。一方、観測される銀河の
明るさは距離に依存して変化する。そこで、銀河の真の明るさと観測される銀河の明るさの差を
用いると、渦巻銀河までの距離を評価することができる。これまでは、H I観測、星の分光観測そ
れぞれで得られる TF関係から、渦巻銀河までの距離が調べられてきた。近年、特に BTF関係を
用いることで高精度で距離決定ができることがわかってきた (e.g., Bell & de Jong, 2001)。しかし、
観測的な星質量やガス質量の導出にはまだ多くの課題があり、その分、銀河までの距離決定にも
不定性が生じうることに注意が必要である (e.g., Zaritsky et al., 2014)。

4.3.3 早期型銀河のHIガス

早期型銀河 (楕円銀河・レンズ銀河)に関する従来の描像としては、バルジが卓越し (高いバルジ–
ディスク比)、一様に古い星から構成されている、というものである。しかし、バルジ–ディスク
比が Sc型渦巻銀河と同程度のものなど (Spitzer & Baade, 1951; Sandage et al., 1970; van den Bergh,
1976)、早期型銀河にも形状の多様性があることが知られている。また、大半の早期型銀河は、現在
の星形成活動がほとんどないことが観測的に示されている (e.g., Gonzalez, 1993; Trager et al., 2000;
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Yi et al., 2005; Kaviraj et al., 2007; Thomas et al., 2010)。早期型銀河の運動状態や、構成している星
に関しては、面分光観測により以下のようなことが明らかとなった；多くの早期型銀河は回転し
ており、運動学的に冷たい系で (Krajnovic et al., 2008)、回転している成分を構成している星はバ
ルジよりも若く、metal-richである (Kuntschner et al., 2010)。

ATLAS3Dは、260個の (morphologically-selectedな)早期型銀河に対する多波長でのサーベイ観
測プロジェクトであり6、上述の特徴を統計的に検証した。その結果、サンプルの 80 %が軸対称な
系で、fast rotating steller systemであること (Krajnovic et al., 2011; Emsellem et al., 2011)、大半が
渦巻銀河から渦をとったような系であること (Cappellari et al., 2011)が示された。また、多くの早
期型銀河の星円盤はガスの冷却によって形成された、ということを示唆する結果が報告されてお
り (Khochfar et al., 2011)、早期型銀河におけるガスの性質を理解することは、これらの銀河の構造
の起源や、星形成史を知る上で、非常に重要である。

早期型銀河のH I観測

単一鏡観測

早期型銀河に対する単一鏡での H I観測は 1960年代から活発に行われている。単一鏡観測の空
間分解能は干渉計観測に比べてよくないが、干渉計にある missing flux (大きな空間スケールの構
造に対する感度がないこと)の問題がないので、銀河全体での情報 (H I総質量、H Iスペクトルの
線幅)を得るのに適している。1960年代の観測では、早期型銀河の H Iガス質量 (MHI)と Bバン
ド光度 (LB)の比 (MHI/LB)は、渦巻銀河よりも低いことが明らかになった (e.g., Gouguenheim et
al., 1969)。その後、数 100のサンプルに対して、典型的にH I質量MHI ∼ (2− 3)× 108 M⊙まで
検出できるサーベイ観測が行われ、その結果、∼ 150個の楕円銀河のうち 15%、∼ 300個のレン
ズ銀河のうち 25%からH I輝線が検出された (Knapp et al., 1985; Wardle & Knapp, 1986)。またこれ
らの研究によれば、渦巻銀河で見られるMHI − LB の相関関係は早期型銀河では見られず、これ
らの銀河の H Iガスは銀河の外から来たものではないかと考えられている。

2000年に入ると、H I での大規模な無バイアスな銀河サーベイの HIPASS (Barnes et al., 2001)
や ALFALFA (Giovanelli et al., 2005)により、多くの早期型銀河から H I輝線が検出された。特に
ALFALFAの感度はMHI < 108 M⊙で、H I輝線の検出率は、銀河の環境に強く依存することが示
された；乙女座銀河団に所属する早期型銀河からは数% (di Serego et al., 2007)、乙女座銀河団外の
早期型銀河からは 40%からH I輝線が検出された (Grossi et al., 2009)。この結果は、H Iガスは銀河
団内部では容易にはぎとられる、という過去の研究 (e.g., Giovanelli & Haynes, 1983)や、最近でも
星形成をしているような早期型銀河は、銀河の密度が低い環境下にいる、という観測事実 (Thomas
et al., 2010)とよく合う。

干渉計観測

1980年代には、干渉計を使った高分解能の観測により、早期型銀河におけるH Iガスの分布や運
動が詳細に研究され始めた。早期型銀河のH Iガスの分布に関しては、数 10 kpcまで広がった低柱
密度な円盤やリング構造や、ガス降着、はぎとり、銀河相互作用・合体を経験した (ている)かのよ
うな無秩序な構造など、非常に多岐に渡ることが明らかになった (レビューとしては van Gorkom

6http://www-astro.physics.ox.ac.uk/atlas3d/
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& Schiminovich, 1997; Hibbard et al., 2001)。また、これらの結果は、早期型銀河の質量獲得史を知
る上で、H Iガスが有力なトレーサーであることを示している。

Morganti et al. (2006)とOosterloo et al. (2010)は、SAURONサンプル7に含まれる早期型銀河を、
典型的にMHI ∼ (2− 3)× 106 M⊙まで検出できる感度で観測し、環境効果、H Iガス分布、その運
動状態を詳細に調べた。その結果、乙女座銀河団に所属する/しない早期型銀河からは 10%、2/3

の検出率で H I輝線を検出した。H I輝線が検出された銀河のうち、半数は円盤・リング構造を持
ち、それらは 1 ∼数 10 kpcの広がりを持つことが明らかになった。また、1)安定した H Iの構造
を持つすべての早期型銀河は、1有効半径 (Re)内に電離ガスが存在し、H Iガスと電離ガスは同じ
運動をしていることや、2) 1Re以内にH Iガスが存在するすべての早期型銀河は、一酸化炭素分子
(CO)輝線と電波連続波が検出されていることなど、最近の星形成を示唆する結果が得られている。

ATLAS3Dサンプルに対するH Iサーベイ

4.3.3章の冒頭で紹介したように、ATLAS3Dは早期型銀河に特化した、大規模な多波長サーベイ
である。このサーベイは、42 Mpc以内に存在する、MK = −21.5よりも明るい、260個の早期型
銀河が対象となっており、そのうち、H Iが観測されたのは、Westerbork Synthesis Radio Telescope
（WSRT）で観測可能な銀河 170天体である (Serra et al., 2012)。その結果、5× 106 − 5× 107 M⊙

の感度を達成し、53天体から H I輝線を検出した。これらの銀河の解析から、主に以下の 5点を
明らかにした。

(i) H I形態 リング・円盤などの構造 (H I輝線が検出された 53天体のうち∼ 64 %)や、潮汐力、も
しくはガス降着による tail構造を含む無秩序な構造 (∼ 26 %)、また銀河全体に散らばったク
ラウド構造 (∼ 9 %)など多岐にわたる。リング・円盤構造を持つ早期型銀河を、その広がり
の大きさで 2つに分けると (境界半径：3.5 × Re)、以下のような違いがある；大きい H I円
盤 (数 10 kpc)は、MHI ∼ 5× 109 M⊙で、半数は星成分とは異なる運動をしており、小さな
H I円盤は、MHI < 108 M⊙で、星成分と同じ運動をしている。

(ii)星形成 ∼ 1Re以内に H Iガスが存在する銀河のうち 70 %は、星形成をしており (銀河の中心
領域は分子ガスが支配的)、∼ 1Re以内にH Iガスが存在しない銀河と比べて、その発生頻度
は 5倍である。また、小さなH I円盤がある銀河のH IガスからH2ガスへの変換効率は、渦
巻銀河と同程度である。

(iii) H I質量関数 Schechter関数でフィットすると、折れ曲がりが起こる質量はM∗ ∼ 2×109 M⊙、
低質量側の傾きは α ∼ −0.7である8。

(iv)渦巻銀河との比較 全体的に渦巻銀河と比べると早期型銀河の H I質量は小さいが、中には渦
巻銀河と同程度のH I質量を持つような早期型銀河もいる。渦巻銀河の明るい星円盤で見ら
れるような H I柱密度の高い成分は、早期型銀河にはない。

(v)環境効果 乙女座銀河団に所属する早期型銀河のうち ∼ 10 %、所属しない早期型銀河のうち
∼ 40 %から輝線を検出し、銀河団に所属しない早期型銀河には H Iガスが存在する一般性

7SAURON(Spectroscopic Areal Unit for Research on Optical Nebulae)は、William Herschel Telescopeの面分光装置で
あると同時に、楕円銀河・レンズ銀河・渦巻銀河のバルジの形成と進化を理解することを目的としたサイエンスプロ
ジェクト (Bacon et al., 2001)。

8H I で観測されるすべての銀河の種族が単一の Schechter関数でフィットできるわけではない。



132 第 4章 銀河進化

を示した。周囲の銀河の密度が高いほど、MHI、MHI/LK 比は連続的に小さくなり、最もガ
スリッチな早期型銀河は周囲の銀河密度が最も低いような環境に存在する。そのような環境
下では、星形成の兆候が見られる割合が高い。乙女座銀河団の中心に存在する早期型銀河の
H Iガス質量は最も少ない。一方、銀河団の外側に存在する早期型銀河は、多くのH Iガスを
含んでおり、少なくとも、それらの一部は、最近銀河団に落ちてきたと考えられる。H Iの
形態と銀河密度の間には関係があり、銀河密度が低い環境には、大きな円盤・リングを持つ
ものが多く、乱れた H I形態を持つ銀河は rich groupの典型的な銀河密度環境下に多く存在
する。このことは、早期型銀河の進化には、銀河–銀河団スケールで起こるプロセスが重要
であることを示唆している。

4.3.4 矮小銀河のHIガス

矮小銀河は低質量ダークハロー (DH)に付随していると考えられており、ΛCDMモデルにおい
ては、このような低質量な DHから初代星が生まれてきたと考えられている (Yoshida et al., 2006,
2008)。ガスリッチ、低質量、低金属量、低表面輝度な天体である矮小銀河の星形成の理解は、宇
宙初期の星形成の理解にも繋がる重要なステップである。また、矮小銀河は大きな銀河の building
blockであると考えられており、銀河進化の解明のためにも、矮小銀河の性質を明らかにすること
は極めて重要な課題である。大規模な銀河サーベイは、主に可視光や近赤外線で野心的に行われ
ているが、これらのサーベイでは比較的明るく星質量が大きい天体に偏りがちである。一方近年
の大規模・高感度な H Iサーベイにより、多くのガスリッチな矮小銀河が見つかった。以下では、
矮小銀河に特化した H Iサーベイについて紹介する。

矮小銀河に対するHIサーベイ

過去数 10年は、主に、H I質量が 108 M⊙よりも大きい矮小銀河の運動や星種族が詳細に調べ
られてきた。例えば、大規模な無バイアス銀河H Iサーベイ、ALFALFA (Giovanelli et al., 2005)に
より、H I質量の小さな銀河 (< 108 M⊙)が数百個観測され、低質量側までを含む、統計的に信頼
できるH Iの質量関数が初めて示された (Martin et al., 2010)。以下では、中でも質量の小さい矮小
銀河に対する代表的な 4つのサーベイ (FIGGS、LITTLE THINGS、VLA-ANGST、SHIELD)の紹
介を行う。

FIGGS (Begum et al., 2008)、LITTLE THINGS (Hunter et al., 2012)、VLA-ANGST (Ott et al., 2012)
は、比較的質量の低い矮小銀河を対象としており、それぞれのサーベイのサンプルのH I質量の中
央値は、それぞれ 8.5 × 107 M⊙、2.7 × 107 M⊙、2.3 × 107 M⊙ である。SHIELD (Cannon et al.,
2011)は特に質量が小さいサンプルを対象としており、H I質量が 106 − 107 M⊙の銀河サーベイで
ある。なお、前述した 3つのサーベイにも、107 M⊙より低いH I質量の銀河が合計 21個含まれて
いる (4個、LITTLE THINGS; 8個、FIGSS、9個、VLA-ANGST)。上述したサーベイにおけるサ
イエンステーマは、主に以下の 4点である。

(i)ガスリッチな矮小銀河の存在 (SHIELD)

質量の小さな系は、以下の 4つの理由からガスが少なくなると予想されている。
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1)動圧 (ram pressure)によるはぎ取り。矮小銀河が、大きな銀河や銀河団のビリアル半径内にい
れば、それらのコロナルガスによって、星間物質 (interstellar medium： ISM）がはぎ取られてしま
う (e.g., Lewis et al., 2002; Grebel et al., 2003)。
2)星形成による銀河風でのガスの喪失。数値シミュレーションによれば、H I質量が 107 M⊙より
も小さい場合、爆発的星形成に起因する強い銀河風 (galactic superwind)によって質量損失されや
すいことが予想されており (e.g., Mac Low & Ferrara, 1999; Ferrara & Tolstoy, 2000)、このシナリオ
を支持する観測結果も存在する (e.g., Martin et al., 2002; Ott et al., 2005)。
3)銀河外からの UV輻射による降着ガス、ガス冷却の抑制。halo質量が小さいほど、銀河外から
の UV輻射の影響を受けやすい (Rees, 1986; Babul & Rees, 1992; Benson et al., 2002; Hoeft et al.,
2006)。
4) hot intergalactic medium (IGM)によるガスの蒸発。Hubble時間以内に、小さく、シールドさ
れていない cold gasは、hot IGMにより蒸発されてしまう (Benson et al., 2002)。上記 4点から、質
量が小さな系はガスが少なくなると予想されているのにも関わらず、観測では多くのガスリッチ
な矮小銀河が見つかっている。中にはH I質量が∼ 105 M⊙の銀河も報告されている (Leo T: Irwin
et al., 2007)。
ガスリッチな矮小銀河の性質の理解は、halo質量の小さな系に働く上述のガス欠乏メカニズムの

制限に繋がる。また、低質量矮小銀河の観測は、天の川銀河における極めて低質量な伴銀河 (e.g.,
Willman 1, H I質量∼ 5× 105 M⊙, Willman et al., 2005; Martin et al., 2007)と、研究の進んでいる質
量の大きな矮小銀河の間にある観測のギャップを埋めることができる。なおこの範囲は、バリオン
含有量が宇宙の平均値 (0.16)から < 0.01になる haloの質量範囲を含んでいる (Hoeft et al., 2006;
McGaugh et al., 2010)。

(ii)極端な環境下でのクラウド・星形成 (VLA-ANGST, LITTLE THINGS, FIGGS)

渦巻銀河における渦状腕上や、銀河の合体衝突では、ガスが圧縮され星形成が誘発されるが、そ
のような外からの摂動がない場所での星形成を調べる上で、gas-richな矮小銀河は最適な研究対象
である。

(iii)矮小銀河のタリー・フィッシャー、バリオンタリー・フィッシャー関係

矮小銀河は渦巻銀河の TF関係に乗らないが、銀河の明るさの代わりに、バリオン質量を使った、
BTF関係には従うことが報告されている (McGaugh et al., 2000, 2005)。

(iv)ダークマター分布

階層的銀河形成の宇宙論的シミュレーションは、DHの中心部がカスプ状の密度プロファイルと
なることを予言している (e.g., Navarro et al., 2004)。その予言を支持する観測がある一方で (e.g.,
van den Bosch & Swaters, 2001; de Blok et al., 2005)、矮小銀河において、DMHは密度一定の中心
コアを持っているという観測結果も存在している (e.g., de Blok et al., 2003; Weldrake et al., 2003)。
一般に、観測から求める銀河におけるダークマターの分布には、星の質量-光度関係に起因する大

きな不定性が残ってしまう。しかし矮小銀河は星からの寄与が少ないため、ガスの運動からダーク
マターの密度プロファイルを正確に調べることができる。故に、矮小銀河のH Iサーベイは、ダー
クマター分布の普遍性について調べるのに適している。
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4.3.5 様々な種族にまたがるサーベイ (銀河進化の統計的、統一的理解に向けて)

銀河進化を理解する上で、銀河の各種族ごとの詳細な性質を調べることも重要であるが、銀河
全体としての性質を調べることも合わせて重要である。これまで、渦巻銀河 (4.3.2章)・早期型
(4.3.3章)・矮小銀河 (4.3.4章)に対するH I観測について個別に紹介してきたが、4.3.5章前半では、
z ∼ 0における銀河の統計的性質を調べることに重きを置いた大規模なサーベイプロジェクトであ
るGASSプロジェクトを紹介する。また、4.3.5章の後半では、SKAのターゲットとなりうる中間
赤方偏移帯 (0.1 < z < 1.0)の銀河に対する 2つのサーベイ、BUDHIES、CHILESプロジェクトを
紹介する。

GALEX Arecibo SDSS Survey (GASS)

Sloan Digital Sky Survey (SDSS, York et al., 2000)などの可視光での大規模な銀河サーベイにより、
星質量 vs u− rカラープロット上で、銀河は bimodal分布することが明らかになった (e.g., Strateva
et al., 2001);青く、星を活発に形成している “blue cloud”、現在は星形成をしていないような “red
sequence”、両者の境界質量は ∼ 3 × 1010 M⊙。GALEX Arecibo SDSS Survey (GASS, Catinella et
al., 2010)は、この二つの種族間を遷移しているような銀河 (“遷移銀河”、ガス降着している銀河/
星形成が quenchしている銀河)を特定し、その割合を定量化することを主な目的としている。観
測は、世界で最も大きい電波望遠鏡である、アレシボ観測所の 305 m鏡を使い、2008年 3月から
2012年 7月の間に行われた。サンプル銀河は、SDSSで分光観測され、Galaxy Evolution Explorer
(GALEX, Martin et al., 2005)で撮像されている銀河の中から抽出された。条件は、赤方偏移と星質
量のみで、それぞれ 0.025 < z < 0.05、10 < logM⋆/M⊙ < 11.5である。星質量の範囲は、青い/
赤い銀河間の遷移質量である∼ 3× 1010 M⊙を含むように選ばれている。観測は、H I輝線が検出
されるか、もしくは H Iガスの割合が 1.5− 5 %に到達するまで行われる。
以下ではそれらの主な 7つの結果を紹介する。

(i) HIガスの割合 (Catinella et al., 2010, 2012a) H Iガスの割合 (=MHI/M⋆)は、星質量 (M⋆)、星
質量の表面密度 (µ⋆)、NUV−rカラーに反比例して減少するのに対し、バルジ–ディスク比 (∼中
心集中度、C = R90/R50、R90, R50は rバンドの光の 90, 50 %を含んでる半径)にはほとんど依
存しない。MHI/M⋆が高い銀河 (ガスリッチ)の割合は、M⋆が大きくなるほど連続的に下がるの
に対し、µ⋆に対しては不連続に変化し、µ⋆ > 108.5 M⊙ kpc−2で急激に下がる。
MHI/M⋆–µ⋆–(NUV− r)の間にはスケーリング則が成り立ち、“遷移銀河”は、このスケーリン

グ則から外れると考えられる。MHI/M⋆が 50%であるような早期型銀河GASS 3505(おそらく赤い
種族から青い種族へ)や、2%程度しかない円盤銀河 GASS 7050(青い種族から赤い種族へ)は、こ
のスケーリング則から外れたところに分布する。

(ii)星形成効率 (Schiminovich et al., 2010) M⋆、µ⋆、NUV−r、Cに反比例する specific SFR (sSFR =

SFR/M⋆)と違い、星形成効率 (= SFR/MHI)の平均は全サンプルを通して、これらの量に対して
ほぼ一定の値を持つ (SFE = 10−9.5 yr−1、もしくはガス消費のタイムスケールでは 3 Gyrに相当)。
このことは、ガス供給を制御する外部過程や星形成フィードバックが、比較的質量の大きな銀河に
おける星形成の調整機構として重要であることを示唆している。しかし個々の銀河を見ると、平
均よりも SFEが高い銀河と低い銀河が同じ割合ずつ存在しており、これらの銀河は、sSFRを近い
将来に変化させる可能性を持つ “遷移銀河”の候補である。
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(iii)銀河円盤の “inside-out formation” (Wang et al., 2011) H Iガスが豊富な銀河とそうでない銀
河を比較すると、H Iガスが豊富な銀河ほど、青く、より活発に星形成をしていることが明らかに
なった。また、H Iガスの割合が高い銀河ほど、銀河円盤の外側ほど青く、活発に星形成している。
この結果は、円盤銀河は内側から形成されたという “inside-out”成長シナリオを支持する。一方で、
H Iガスの割合と、銀河の軸対称さの間に関係がないことは、ガスが銀河外縁部に滑らかに降着し
ていきていることを示唆している。

(iv)バリオン質量–速度–サイズ関係 (Catinella et al., 2012b) H Iが検出されたかどうかに限らず、
すべてのサンプルを使うと、バリオンフェーバー–ジャクソン (BFJ)関係 (バリオンの質量と星の
速度分散との関係)は、BTF関係よりも分散が小さくなる。また、BFJ関係は、BTF関係で問題
になる銀河の傾き (inclination)の影響は受けない。円盤が卓越したガスリッチ銀河は、回転楕円体
(楕円銀河や、バルジ)で定義される BFJ関係から系統的にずれるが、星の速度分散を銀河の中心
集中度を使って補正すると、同じ関係に乗る。また、この一般化された BFJ関係は、銀河の形態、
inclination、ガスの量に関係なく存在し、分散は 0.1 dex以下である。円盤の速度-サイズ関係は、
回転楕円体のものからはずれるが、上述の方法で星の速度分散を補正すると同じ関係上に乗る。
これらの結果は、銀河の globalなダークマターとバリオン成分の間には基本的な関係があり、こ

れは銀河の形態に関係なく存在していることを示している。

(v)銀河外縁部での金属汚染 (Moran et al., 2012) GASS銀河の平均的な金属量の動径分布はR90

まで平坦であるが、比較的質量が小さい (log (M⋆) < 10.2)、中心集中度が低い、星質量の表面密
度が低い、銀河は半径が大きくなるほど金属量が下がる傾向が見られる。しかし、R90よりも外
側では、サンプル銀河のうち 10%が急激に金属量が下がる。この金属量の降下の度合いは、銀河
における H Iガスの割合と関係しており、H Iガスの割合が大きい銀河ほど、銀河の外側で金属量
が急激に下がる。また、銀河外縁部で急激に金属量が下がる銀河は、活発に銀河円盤を形成して
おり、このような銀河は、星質量を 2倍にするタイムスケールが一般的なGASS銀河の 1/3程度で
ある。局所的な星質量密度と金属量は相関しており、これは、全サンプルで成り立つ。銀河外縁
部における激しい星形成は、ガス降着、もしくは、星円盤よりも外側にあった低金属量なガスが
動径方向に輸送される事によって引き起こされている可能性がある。

(vi)異なる星質量ごとでのH I質量関数 (Lemonias et al., 2013) H I質量関数は、宇宙論的シミュ
レーションに制限を与え、銀河におけるH Iガス量の観測的予想のテストに使うことができ、平均
的な傾向からずれている銀河を特定することができる。

GASSサーベイの結果から求まる H I質量関数は、Schechter関数で表現できるような形をして
いる。近傍宇宙のH I密度の 41 %は質量の大きな銀河によることと、Schechter関数のパラメータ
は星質量の違いではあまり変わらないことが明らかになった。H Iガスの割合が 1 %以上ある銀河
の割合と星質量の間の関係は、銀河形成・進化モデルに対する強い制限となる。Schechter関数の
パラメータは SFRに依存している。

(vii) 環境効果 (Catinella et al., 2013) 銀河群に典型的な、質量が 1013–14 M⊙ 程度ある halo内
に存在する銀河は、銀河の密度が低い環境下にいる同じ星質量の銀河に比べて、少なくとも 0.4

dexはH Iが少ない。銀河群におけるガスの抑制に効く過程は、これらの系で観測される星形成の
quenchingを引き起こしていると考えられる。この結果は、銀河進化において銀河群という環境の
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重要性を示しており、準解析的銀河形成モデルにおいて、銀河群での冷たい ISMのはぎ取りを入
れる必要性を示唆している。

中間赤方偏移 (0.1 < z < 1.0)

COSMOS H I Large Extragalactic Survey (CHILES, Fernández et al., 2013)と Blind, Ultra-Deep H I

Environmental Survey (BUDHIES, Verheijen et al., 2007)は、積分時間が 1000時間程度にも及ぶ観
測をして、z ∼ 0.2の銀河からH Iを検出した。しかし今のところ、z = 0.2よりも遠方の銀河から
のH I輝線の検出は、可視光の観測から求まっている位置と赤方偏移を使って、スタッキングする
ことで成功を収めている。下で、中間赤方偏移のH I観測に関する重要なものをいくつか挙げる。

(i) BUDHIESサーベイ (Verheijen et al., 2007) 性能向上したWesterborkの受信機システムを使
い、BUDHIESは、z = 0.187の Abell 2192 (A 2192)、z = 0.206の Abell 963 (A 963)という 2
つの銀河団の観測を行った。A 963は、質量が大きく、重力レンズ効果があり、X線でも明るい、
Butcher–Oemler銀河団で、特徴としては、他の銀河団と違って、銀河団の中心領域に存在する青
い銀河の割合が極めて高い点が挙げられる。BUDHIESの主なサイエンスゴールの一つは、これら
の中心領域の青い銀河と、銀河団の外側にいる、また、この銀河団の周辺の孤立した青い銀河の
関係を、H Iガス量という観点から明らかにすることである。一方で、A 2192は低質量な銀河団
で、A 963の比較対象として観測される。

2つの銀河団で同じ質量感度 (2 × 109 M⊙)が達成できるように、A 2192には 78 × 12時間、
A 963には 117×12時間かけてデータが取得された。その結果、合計 39個の銀河から H I輝線が
検出された。パイロットサーベイにおいて、A 963中心領域の青い銀河からは、スタッキングをし
てもH I輝線は検出されなかったが、似たような光度、カラーの field銀河からはH Iが検出された
(Verheijen et al., 2007)。銀河団の内部や、外部の substructureの銀河における H Iガス量も調べら
れている (Jaffé et al., 2013)。また、z ∼ 0.2での TF関係も調査されている。

(ii) CHILESサーベイ (Fernández et al., 2013) CHILESは現在も進められている VLAを使った
1000時間のプログラムである。装置の性能向上により、z = 0−0.51に存在する銀河のH I輝線検出
が可能となっている。これにより、これまでのH I観測が行われている銀河までの look-back timeが
二倍になる。このプログラムはVLAのB配列で、COSMOS領域の中心 1点を観測する。CHILES
によって、最も遠くの天の川銀河のような銀河や、4× 105 Mpc3の領域の 300以上のH I-rich天体
のH Iガス分布が明らかにされると期待されている。この領域の、低・中間・高赤方偏移には宇宙
の大規模構造が存在しており、COSMOS領域は多波長のデータが揃っているため、銀河の性質、
環境、時間の関数として銀河進化を調べることができる。CHILESは、宇宙の星形成率密度が低
下している時代の、銀河におけるH Iガス量、その進化、形態を調べることができる最初のサーベ
イである。
初期フェーズ 50時間の観測で、34′ × 34′の領域の z = 0–0.193に存在する銀河のうち、33天体

からH I輝線を検出した。そのうち、3天体はこれまで分光による赤方偏移の情報がない天体であっ
た。33天体のうち、最も遠い銀河は z = 0.176で、H I質量は 8× 109 M⊙である。z = 0.12− 0.13

間に存在する “wall”に存在する 80個の銀河のスペクトルをスタッキングしたところ、1.8×109 M⊙

に相当する H I輝線が検出された。初期成果は Fernández et al. (2013)にまとめられている。
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その後、2020年 3月現在で Epoch 1(観測時間 178時間)の成果が報告されている。主なものと
して以下の 2つを挙げておく。

1. z = 0.376の LIRGからの HI輝線検出。現時点での最高赤方偏移記録である。HI輝線での
形態は非軸対象、かつ可視光で見える銀河の範囲よりも外側に伸びていることから、相互作
用しているものと考えられる (Fernández et al., 2016)。

2. 16天体 (うち 14銀河が 0.108 ≤ z ≤ 0.127, 2銀河が 0.162 ≤ z ≤ 0.183)からHI輝線を検出。
その性質については z ∼ 0の銀河との大きな違いは見られなかった (Hess et al., 2019)。

(iii)スタッキングによる結果 上述したサーベイなどにより、z ∼ 0.1より遠方の個々の銀河から
H I輝線が検出され始めているが、幅広い宇宙年齢における銀河の H Iガスの量は、スタッキング
解析によって明かになることが予想される。今やスタッキングは、一つのサーベイにおいて、個々
の天体からは信号が検出されなかったような種族の統計的な性質に制限を加える一般的な手段と
なった。そしてH Iデータを含め、様々な天文データに適用されてきた。この手法を適用するため
には、独立な方法で銀河の座標と赤方偏移を調べる必要がある。例えば、可視光サーベイで見つ
かった、赤方偏移も既知の銀河のH Iデータをスタッキングする場合、H Iの cubeデータの中から、
該当する場所のデータを抽出し、天体の赤方偏移に応じて周波数軸をずらして、一般的には適切
に重みを付けて足し合わせられる。足し合わせるデータの数N に応じて、雑音は理論上は 1/

√
N

で下がるので、個々の天体からは検出できない微弱な H I輝線の検出を可能にする。
星形成率密度が低下してきている中間赤方偏移帯における、H Iの cosmic density, ΩHIを決定す

ることは極めて重要である。Lah et al. (2007)は、Giant Metrewave Radio Telescope (GMRT)を使
い、z ∼ 0.24の星形成銀河のH I量を、Rhee et al. (2013)はWSRTを使い、z ∼ 0.1と z ∼ 0.2の銀
河の H I量を調べた。スタッキング解析の結果、彼らは look-back timeが 2 − 4 Gyrにおける ΩHI

に制限を加えることに成功した。これらの研究は遠方のDamped Lyα天体に対するH Iの吸収線観
測と、近傍銀河に対する H Iでの無バイアスサーベイの橋渡しをする重要な研究である。
銀河環境や時間の関数として、ガス、星形成、その他の銀河の性質の間の関係を調べる上で、ス

タッキングは非常に強力な手法である。可視光データから抽出された、およそ 5000個のALFALFA
銀河のスタッキング解析により、ガスの割合と銀河の構造や星形成の性質を結びつけるスケーリン
グ則 (Fabello et al., 2011)や、銀河内のガスに与える環境効果 (Fabello et al., 2012)が明らかになっ
た。環境効果に関しては、z ∼ 0.2 (Verheijen et al., 2007)や z = 0.37 (Lah et al., 2009)でも調べら
れている。

4.3.6 高赤方偏移へ: 水素原子吸収線系による銀河進化の解明

銀河の宇宙における分布は、大規模構造という宇宙最大の構造を形作っており、銀河の形成・進
化は、宇宙構造形成の根本的な問題である。しかしながら、観測的に遠方（高赤方偏移）の銀河
を観測することは、常に、明るいものしか見えない（サンプルが明るいものに偏る）という問題
がある。つまり、星がまだあまり形成されていない、まだ星の材料である星間ガスが豊富な「原
始的な銀河」は、暗すぎてサンプルから漏れる。星間ガスが豊富な銀河を探査する方法として現
在世界的に行われているのが、クエーサーを背景光にしてその視線方向にある水素ライマンアル
ファ(Lyα)吸収線系を探査する方法である。特に、中性水素 (H I)の柱密度がNHI = 2× 1020 cm−2

以上のものは Damped Lyα cloud (DLA)と呼ばれ、大銀河の祖先であると思われており、実際に、
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図 4.4: 21 cm線の光学的厚さ。スピン温度 300, 1000, 3000, 6000 Kの場合を実線、点線、破線、鎖
線で示す。H Iの速度分散は 10 km s−1に固定した。τ21 cm ≪ 1の時は、τ21 cmがすなわち連続光
に対するラインの深さの比になる。

ガスの多い、進化の進んでいない（低金属量の）系が特に z ≳ 2で多く検出されている (Ledoux et
al., 2003)。Lyαは赤方偏移 z ≳ 1.7で地上から観測が可能である為に、DLAは z ≳ 2でサンプル
が多く存在する。ここでは特に DLAのようにNHIが大きい物を対象とする。

Lyαと同様、中性水素のトレーサーとしてよく使われるのが波長 21 cmの hyper-fine structure
lineである。21 cm線に関しても、Lyα線と同様、クエーサー連続光を背景とした吸収線によって
高赤方偏移のガス雲を検出できる事が期待される。特に、21 cm線の励起エネルギーはガスの典型
的な力学温度より遥かに低いので、誘導放射の効果により、光学的厚さ τ21 cmが次のようにガス
のスピン温度 Tsに依存する (Furlanetto et al., 2006):

τ21 cm ≃ 0.054

(
Ts

103 K

)−1( ∆v

10 km s−1

)−1( NHI

1021 cm−2

)
(4.6)

ここで、∆vは線幅をH Iの速度分散に換算したものである。一方、Lyα線の光学的厚さは、ガス
の温度には依存せず、NHIで決まる。従って、Lyαと 21 cmの両方が検出できれば、ガスの柱密度
とスピン温度（≃力学温度）の両方が判る。これらの量の関係を図 4.4に示す (∆v = 10 km s−1)。
τ21 cm ≪ 1の時は、連続光に対するラインの深さの比は τ21 cmになる (Rybicki & Lightman, 1979)。
スピン温度が 3000 Kより高い場合、DLAの典型的なNHI ∼ 1021 cm−2で τ21 cm ≲ 0.01となり、
20 dB以上の分光的ダイナミックレンジが必要である事が見て取れる。
高赤方偏移 21 cm吸収線のサーベイには 2つの方針が考えられる。一つは、既に Lyα吸収線

でサンプルされている、つまり既知の DLAを狙って行く方法、もう一つは新たに DLAとは独立
な 21 cm吸収線サンプルを取る方法である (クエーサー自体も電波連続光の検出に基づく、所謂
radio-selectedのサンプルを用いる)。前者は既に判っているサンプルを対象にするので効率が良い
が、可視光線で見えるクエーサーがサンプルとなるので、星間減光の低い、すなわちダストの少な
いDLAにバイアスしている危険性が常にある。つまり、クエーサーの前面に柱密度の高いガス雲
があると、クエーサー自体がダストによって減光される可能性が高くなるために、柱密度の高いガ
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スはサンプルから漏れてしまう (Vladilo & Péroux, 2005)。柱密度の高いガスの方が、これから激し
い星形成をする可能性があり、宇宙で起こってきた星形成をトレースするには欠かせない天体であ
るため、このバイアスは致命的である。その点、radio-selectedのクエーサーを使えば、ダスト減光
のバイアスは避けられる。実際、これまでにも radio-selectedクエーサーを対象とした Lyα吸収線
系の統計的研究がいくつか行われている (Akerman et al., 2005; Ellison et al., 2005)。その結果はサ
ンプルがバイアスしていることを有意に示すものではなかったが、サンプル数はまだ十分ではな
く、この問題が重要でないことを意味しない。特に、星間減光が重要な大きなNHIを持つものは
数が少ないので、サンプルの大きさが肝腎である。故に、大きなサンプルを取得する事は、SKA
の重要な研究課題の一つであり、広い視野と高い感度を持つ SKAが得意とするところである。
電波サンプルが理想的とは言え、Lyα吸収線で既にサンプルされているDLAを電波でフォロー

アップする研究も盛んに行われており、重要な結果が出ている (Srianand et al., 2012; Kanekar et al.,
2014)。驚くべき事に、z ≳ 3のDLAの大部分 (∼ 90%)は 21 cm吸収線で検出されていない。これ
は、星間ガスのスピン温度が高い (1000 K以上である)ためであると解釈されている (式 4.6参照)。
すなわち、星間ガスの大部分の体積は warm neutral medium (WNM)が占めており、100 K程度の
cold neutral medium (CNM)は体積を占める割合が小さいという解釈である。90%が未検出の現状
では、定量的な議論、例えば、どれくらいの体積がCNMで占められており近傍銀河と比べてどう
か等の議論には限界がある。SKAの高感度により、実際に小さな τ21 cmの吸収線系を検出し、ス
ピン温度の上限ではなく測定値を得る必要がある。これも SKAの重要な課題の一つである。
前段落で挙げたDLAを 21 cm線でフォローアップした観測 (Srianand et al., 2012; Kanekar et al.,

2014)では、スピン温度と重元素率との間に負の相関がある事が示された。これは、恐らく星間ガ
スの冷却率が重元素率が大きくなるに従って大きくなるためであろう。また、水素分子 (H2)の柱
密度と τ21 cmの相関も議論されているが、どちらも検出が稀であるためにサンプルが少なく相関
の有無の判定が難しい。水素分子の形成は、分子雲の形成や延いては星形成に繋がり、また、星
間ガスの冷却率も冷たいガスを作る効率を通して星形成に繋がるために、上記の結果はいずれも
銀河の星形成史解明のために重要である。SKAによる大サンプルを効率よく理解するためには、
事前に、水素分子形成やガス冷却の素過程の理論的理解を、中性水素の物理状態の進化と綜合し
た形で進めておく事も望まれる。

4.4 銀河進化研究の現状 –電波領域における多波長・他輝線による銀河の
観測的研究 –

4.4.1 水素原子以外の電波輝線

水素原子 21 cm線以外にも、SKAで観測可能な輝線・吸収線は多い。中でも特に銀河進化研究
の観点から研究の進展が期待される輝線を表 4.1にまとめる。以下では各項目について簡単な説明
を行う。

H2Oメーザー

H2Oメーザーにより、AGN環境 (降着円盤やジェット)を調べる事ができる。これまでに、z > 0.1

での検出例は 2例ある (Barvainis & Antonucci, 2005; Impellizzeri et al., 2008) (type 2クエーサー,
z = 0.66にある SDSS J08043+3607と lensed type 1クエーサー, z = 2.64にあるMG J0414+0534)。
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表 4.1: SKAで観測可能な H I 21 cm以外の遷移線。

線 静止系波長 観測可能な赤方偏移 a 天体の種類
(GHz)

H2O maser 22 > 1.2 AGN
NH3 23 > 1.4 ISM
CO 115 > 11 ISM (in GRB連続光)

a遷移線が SKAで観測可能な周波数域 (< 10 GHz)に入る赤方偏移。感度は考慮して
いない。

後者は重力レンズの効果を受けているが、レンズの利点は検出が容易になることと、複数の像を比
較する事で小角度の非等方性に制限がつくことである。レンズによる増光 (35倍)を補正すると、
後者の天体のフラックス密度は 0.1 mJyのオーダーである。これでも近傍で既に知られている最も
明るいメーザーに比べて 2倍明るいので、0.01 mJyのオーダーの感度が出ればなお良い。SKAレ
ベルの高感度が必要である。

NH3線

NH3 の様々な (J , K)励起状態を観測する事により、励起温度を通して星間ガスの温度を見積
る事ができる。同時に、NH3 の柱密度も得る事が出来、星間化学反応の検証をする事もできる。
近傍銀河 NGC 253 (D = 3.2 Mpc)では、NH3輝線のピークフラックス密度は 0.05 Jy程度である
(Takano et al., 2005)。例えば、NGC 253を z = 1 (dL = 6.7 Gpc)に置くと、ピークフラックス密
度は 11 nJyである。これは非常に弱いので、輝線を観測するよりはむしろ、強い連続光を背景に
して吸収線で観測した方が良いかもしれない。z = 0.9の重力レンズクエーサー PKS1830-211で
は、NH3吸収線を (J, K) = (1, 1)から (10, 10)まで検出し、最大で連続光の 2.5%程度の吸収が見
られた。

CO吸収線

分子ガスのトレーサーとしてよく使われる CO(J = 1− 0)線は、SKAのカバーする波長域から
は遠いが、高赤方偏移で起るガンマ線バースト (GRB)等の電波で明るい連続光を背景にした吸収
線でなら、高赤方偏移の分子雲を検出するために用いる事が可能である (Inoue et al., 2007)。実際、
すでに z = 6.3や 8.3の GRB電波残光は検出されており、高赤方偏移の分子ガストレーサーとし
て GRB CO吸収線は有望である (Frail et al., 2006; Chandra et al., 2010)。星間化学反応等を取り入
れた理論計算との比較により、宇宙初期の星間ガスの物理状態や重元素率のトレーサーとして用
いる事が期待される。連続光のみでなく CO吸収線をも捉えるのに、SKAの感度が必須である。
10 GHz帯の電波残光は 10日後くらいまで徐々に明るくなり続ける (Inoue et al., 2007)ので、数日
の時間スケールで Time of Opportunity (ToO)観測を許すような観測態勢が望まれる。
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4.4.2 電波連続波で探査する銀河進化史

銀河からの電波連続波放射は、主に星形成領域 (H II領域)からの熱放射 (free-free放射)と超新
星残骸起源の非熱的放射 (シンクロトロン放射)からなる。ここでは議論を簡単にするために、活
動銀河核起源の電波放射は考えない。H II領域も超新星残骸 (ここでは core-collapse supernovaeの
みを考える)も比較的寿命の短い大質量星に起因するので、銀河の最近の星形成活動を反映する。
したがって、銀河の電波連続波光度は、星形成率のよい指標である (Condon, 1992)。すなわち、高
赤方偏移の銀河まで電波連続波で検出できれば、宇宙のどの時期にどれくらい星が作られてきた
か（宇宙の星形成史）を明らかにできる。
電波連続光の光度は、他の良い星形成活動の指標である遠赤外線光度と非常に良い相関がある事

が知られている (Condon, 1992; Yun et al., 2001)。これまではVLAなどの観測機器を用いて 1.4GHz

帯での電波光度と遠赤外線の相関について研究が行われていたが、近年では The LOw-Frequency
ARray (LOFAR)やMurchison Widefield Array (MWA)といった SKA-lowの先行機を用いることに
よって∼ 100MHzにおいても遠赤外線光度と良い相関を持つことが明らかになった (e.g., Calistro-
Rivera et al., 2017; Read et al., 2018)少なくとも近傍銀河については相関は非常に良く、この相関が
低周波数帯において単一べきを用いて周波数依存性をよく表せることが示されている。しかしな
がら、活動銀河核の活動が活発な Seyfert銀河や LINER銀河の場合は電波光度を用いた星形成率
推定が過大評価となるが、現状では電波光度だけでこれらの銀河を特定する確立した手法が無く、
今後赤外線の情報が得られていない銀河において電波光度から求められた星形成率の信頼性をど
の程度保証できるかは大きな課題の 1つである (Yoshida et al., 2020)。また、爆発的星形成を行っ
ているような銀河では電子の数密度が非常に高く、数 100MHzで自由自由吸収によるスペクトル
の折り曲がりが生じるため注意が必要である (Schober et al., 2017; Galvin et al., 2018)更に、銀河
進化を通して、良い相関が常に成り立つかどうかも自明ではない。まず、遠赤外線光度は銀河の
ダストの量 (ダスト・ガス比等)による。したがって、電波・遠赤外線相関もダスト形成史に依っ
て変化する可能性がある (Hirashita, 2013)。ダスト形成は、銀河の化学進化の時間スケールで起こ
る。一方、電波放射、特に SKAで観測されるバンドで卓越するシンクロトロン放射は、星間磁場
の強度と、超新星残骸で加速された高エネルギー電子の寿命、および星間空間への拡散の程度に
依存する (Murphy et al., 2006)。星間磁場の強度は、星間磁場増幅の時間スケールが関わり、高エ
ネルギー電子の寿命は、高赤方偏移では宇宙背景放射の逆コンプトン散乱によりエネルギーを失
う率が大きくなるので短くなる。つまり、電波・遠赤外線関係は、それの関連する様々な時間ス
ケールや赤方偏移依存性により、変化する事が期待される。ところが、現時点では、電波・遠赤外
線相関は、中間的な赤方偏移 (z ∼ 2)まで良く成り立っている事が分かってきている (e.g., Garrett,
2002; Gruppioni et al., 2003; Ibar et al., 2008; Murphy, 2009)）。また、z ∼ 5まで成り立っていると
いう報告もある (Michałowski et al., 2010)。電波・遠赤外線相関の赤方偏移進化については様々な
研究が行われているが、実際に進化しているかについては未だ議論が決着していない (e.g., Smith
et al., 2014; Calistro-Rivera et al., 2017)。
これまでの中間・高赤方偏移での電波・遠赤外線相関の研究は、感度不足から、非常に明るい銀

河に限られ、銀河進化の一般的描像を得るにはまだほど遠い。遠赤外線では宇宙望遠鏡 Herschel
等で最近着実に感度を伸ばし、中間赤方偏移までかなり銀河進化の描像は判ってきた (Rowlands
et al., 2014)。更に、ALMAによる高赤方偏移銀河からの遠赤外線放射の観測も今後進む事が期待
される。その一方で、電波域の観測が相対的に立ち後れていると言える。Jansky Very Large Array
(JVLA)などによる電波連続光の探査観測も計画されているが (Jarvis et al., 2014)、SKAなどでさ
らに「普通の」高赤方偏移銀河を観測していく事が、一般的な銀河進化の描像を得るためには、必
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要不可欠である。
銀河の spectral energy distribution (SED)モデルにより、どれくらい遠方まで電波で星形成銀河

が見えるかという予想は、いくつかなされている (Takeuchi et al., 2001)。SKAも含めた将来計画
への予想の例を図 4.5に示す。この図から、SKAは、既存の装置で最も感度の高い JVLA (図では
EVLA)に比べても桁で検出限界を押し下げる事が判る。また、ALMAで検出が可能な 1011L⊙程
度の遠赤外線光度を持つ銀河を、z ∼ 8程度まで検出できる事も見て取れる。更に、可視・近赤外
線望遠鏡でサンプルされている高赤方偏移銀河の電波特性のフォローアップにも、SKAは向いて
いる。

SKAがALMAに対して有利な点は、広い視野である。ALMAはその視野の狭さから、一般には
サーベイ観測には向かない。電波で銀河の星形成活動をトレースする意義は、遠赤外線と同様、ダ
ストによる減光が無視できる点にある。従って、サーベイ観測という観点からは、SKAはALMA
よりも遥かにダスト減光のバイアスのない星形成銀河サンプルを得るのに適した望遠鏡であると
言える。
積分時間 tint、バンド幅 BW、実効的開口面積Aeff、システム温度 Tsysの時、理想的な rmsノイ

ズレベルは下の様に評価されている (Murphy, 2009):(
σrms

nJy

)
≃ 4

(
BW

GHz

)−1/2( tint
300 h

)−1/2( Aeff/Tsys
15000 m2 K−1

)−1

(4.7)

ここで、Aeff/Tsys = 15000 m2 K−1と BW = 1 GHzは SKA2で期待される値で、SKA1-MIDでは
Aeff/Tsys = 1630 m2 K−1、BW = 770 MHzである、SKA1-SURVEYではAeff/Tsys = 391 m2 K−1、
BW = 500 MHzである。

4.5 国際 SKAのサイエンス

4.5.1 水素原子吸収線系で探る銀河進化

国際的にも、クエーサー電波連続光を背景にして、視線方向にある水素原子 21 cm線吸収線を
検出することにより、銀河進化を研究する手法は注目されている。吸収線は輝線に比べて、明る
い背景光を利用できるという利点があるために、再電離期までの遠方 (z ∼ 6)にわたってサンプル
が取られることが期待される。特に、活動銀河核 (AGN)周りのガス– associated absorber (ここで
は「AGNに附随するガス」と呼ぶ)–の運動をトレースする研究や、遠方クエーサーの視線上にあ
る中性水素雲– intervening absorber (ここでは「吸収線系」と呼ぶ)–をサンプルして銀河進化を調
べる研究が挙げられる (Morganti et al., 2015)。以下に、AGNに附随するガスと吸収線系について、
どのような議論が国際サイエンスブックでなされているかを紹介する。

AGNに附随するガス H I吸収は AGN周りのガスの物理状態をトレースするのにこれまでにも
使われてきた。例えば、Centaurus Aの電波源を背景にした 21 cm吸収線の検出は 1970年に遡り
(Roberts, 1970)、核周辺を取り巻くガス (Morganti et al., 2008; Struve & Conway, 2012)やアウトフ
ロー (Morganti et al., 2013)の運動が調べられている。特に、後者の論文で観測された 4C12.50の
アウトフローは 1000 km s−1の高速であり、質量放出率は 16 − 29M⊙ yr−1である。エネルギー
に換算すると降着エネルギーの 0.2− 0.3%がアウトフローに転換されている事になる。アウトフ
ローばかりでなく、アウトフローのエネルギー源に当るAGN中心のブラックホールへ降着してい
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図 4.5: Murphy (2009)より転載。期待される 1.4 GHzフラックスを様々な遠赤外線光度 (LIR)の
銀河について、赤方偏移の関数として表示したもの。平均的な遠赤外線銀河（LIRG: LIR ∼ 1011.5

L⊙、SFR∼ 50M⊙ yr−1相当）の場合の 1.4 GHzフラックスは赤で表している。SEDモデルは、近
傍で見られるような電波・遠赤外線相関に基づき、シンクロトロン放射については、磁場の強度
依存性や宇宙背景放射を逆コンプトン散乱する事による高エネルギー電子のエネルギー減衰 (高赤
方偏移で重要)等を考慮したモデルを用いている。同じ遠赤外線光度について、磁場強度の異なる
場合をプロットしている (実線と点線はそれぞれ 10 µGと 100 µG; LIR = 1011.5 L⊙の場合は、破
線で磁場強度 50 µGの場合も示している)。又、様々なサーベイ観測の検出限界も水平線で示され
ている (式 4.7)。灰色に塗られた部分は、z ∼ 4–9での UV光度関数から期待される範囲を示して
いる。SKAにより初めて、UV (観測される波長では、可視・近赤外線)で実際に観測されている
z > 4での銀河種族をサンプル出来る事が判る。また、LIR = 1011 L⊙といった遠赤外線光度は、
ALMAによって観測される高赤方偏移銀河の典型的限界とも一致する。
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るガスのインフローを捉える試みもなされているが (van Gorkom et al., 1989)、降着円盤成分等と
の切り分けは容易ではない。

AGNに附随する H Iガスに関する、H I量、検出成功率、ガスの運動、天体のタイプとの関係
等は、Gerebら (Geréb et al., 2014)によってまとめられている。彼らは z = 0.02から 0.23の電波
AGNをサンプルとし、それらの吸収線 profileをスタッキングする事でより深い検出限界に挑んだ。
スタックしなくても検出できるもの (NHI ∼ 7× 1020 cm−2)があった一方、それ以外の検出できな
いものはスタックしても検出できなかった (NHI < 2.26× 1019 cm−2)。つまり、水素の柱密度に関
して二極化の傾向がある事になる。また、コンパクトな電波源の方が広がったものよりH I 21 cm
吸収が検出される傾向にあった。これは、コンパクトな電波源の方がガスを多く持っている傾向
がある事を示唆する。

AGNに附随する 21 cm吸収は、z ≥ 0.1では 40天体、z ≥ 2では僅か 2天体である (Uson et al.,
1991; Moore et al., 1999)。高赤方偏移での検出が少ないのは、高赤方偏移では可視域で明るいAGN
に観測がバイアスしており、そのような明るいAGNは周囲のガスを電離してしまうからであろう
と考えられる (Curran & Whiting, 2012)。SKAでは、暗い天体まで観測する事によって、バイアス
は改善する事が期待される。特に、SKAは広い視野を持つため、サーベイ効率がいいので、ブラ
インドサーベイを実行できることからも、上記のバイアスは低減されることが期待される。実際、
SKA1では、およそ z ∼ 3にまで届く感度が実現される。SKAの前にも、ASKAPによって z ∼ 1

に近い所まで迫る事ができると期待されている。

吸収線系 遠方にある明るい電波源を使う事により、その手前にあるH I雲の 21 cm吸収を検出す
る研究を行う事が出来る。そのような雲を 21 cm吸収線系と呼ぶ。これまでの 21 cm吸収線系の
サンプルは、ほぼ全てが Lyαの吸収線系として知られているものをターゲットとして得られたも
のである。それられの天体は、地上から Lyαが観測できる赤方偏移 (z > 2)が対象となり、ダスト
減光の大きな雲はサンプルから漏れる傾向にある。SKAでは、このバイアスを克服するために、
連続光源自体を電波で探査し、これまでの可視望遠鏡で得られていたサンプルとは独立のサンプ
ルを取る事が求められる。SKA1では、z ∼ 3までは SKA1-MIDもしくは SKA1-SURVEYで zが
3よりずっと大きなところは SKA1-LOWで観測できる。SKA2では、21 cm吸収線系のブライン
ドサーベイが z ∼ 6かそれを超える赤方偏移まで可能であると見積られている (Kanekar & Briggs,
2004)。
遠方銀河の中性水素に関して、過去 10年の世界における研究の進展は主として以下のように

なる。

1. 電波 CO輝線による分子ガスの観測は、近年の submm、mm波干渉計の感度向上に伴って、
遠方銀河まで出来るようになって来た。近年の観測によれば、銀河の分子ガス量は、中性水
素ガス量に比べて概して 0 < z < 2で急速に進化しているという結果がある (Lagos et al.,
2011) (図 4.6)。しかし、個々の銀河についてそれぞれ分子ガスと中性水素ガスの比を詳しく
観測する事はまだ出来ていない。これはALMAと SKAとの共同観測によって達成する事が
期待される、SKA時代の新課題である。準解析的モデル等によるモデル化も進みつつある
(Lagos et al., 2011) (図 4.6)。

2. DLAの 21 cm線によるフォローアップ観測では、実は多くが 21 cmでは吸収されていない。
この解釈は、大部分のDLAは、スピン温度 1000 K程度以上である事が分かっている (Kanekar
et al., 2014)。（21 cm光学的厚さ τ は、スピン温度の逆数に比例する事に注意。）
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図 4.6: 論文 (Lagos et al., 2011)より転載。準解析的モデルから予想される全ての電離していない
水素 (実線)、水素原子 (破線)、水素分子 (鎖線)の宇宙全体での密度を宇宙の臨界密度で規格化し
たものの赤方偏移進化。観測データは青 (z = 0の三角以外)は水素原子、赤 (z = 0の三角)は水素
分子の観測をプロットしている。

SKA以前にも、以下のような pathfinderによる観測が計画されている。ASKAPによるFLASH(the
First Large Absorption Survey in H I)9サーベイは南半天球全体の明るい (>50 mJy)電波連続光源 (電
波銀河とクエーサー) 150,000個の視線方向にある 21 cm吸収線系を 0.5 < z < 1の範囲で探査す
る。この探査では、視野当り 2時間の積分時間で、1 Jyの背景光源に対して τ ∼ 0.01の光学的厚
さが 5 σで検出でき、最も暗い (50 mJy)の光源に対しては τ ∼ 0.3である。ApertifとMEERKAT
によるサーベイでは、より小さい天域に絞ってより深い観測を行う事が計画されている。

SKA1で提案されている 10,000平方度のサーベイを行うと、30 mJy程度の明るさの背景光源に
関しては 5 σの検出限界で τ ∼ 0.015程度のものまで観測できる (10 mJyの背景光源では τ ∼ 0.05、
2–3 mJyのものでは τ ∼ 0.1)。全部で数千個規模の 21 cm吸収線系のサンプルが z = 3程度にまで
わたって得られると期待される。

4.5.2 電波再結合線で探る冷たい中性水素雲

水素 21 cm線だけが中性 (電離度が低い)雲を見る電波のトレーサーではない。電波 (< 350 MHz)
での炭素や水素の電波再結合線を観測する事で、冷たい中性雲をトレースする可能性も検討され
ている (Oonk et al., 2015)。冷たい中性雲は、宇宙線によって少し電離しており、その電波再結合
線を捉えるのである。それにより、冷たい中性ガス (CNM)の温度、電離度、炭素の存在比等が分
かる。4.5.1節で述べた中性水素 21 cm線だけでは区別できない cold、warmの二相を、電波再結
合線が coldのみで検出できる事を使うと区別できる。

9http://www.caastro.org/research/evolving/flash
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図 4.7: 論文 (Oonk et al., 2014)より転載。銀河系の電波再結合線を系外電波源を背景にして検出し
た最初の例。LOFARによる。33–57 MHzにある 48個の炭素 α線をスタッキングし、得られたス
ペクトル。黒い実線はデータ、赤い破線はガウシアンでフィットした結果。

Low Frequency Array (LOFAR)で、系外電波源 Cygnus A (Cyg A)を背景光として、電波再結合
線を吸収線で検出した最初の例が図 4.7に示されている。ただし、再結合線自体は銀河系の中性
ガスに由来するものが検出されている。電子温度 110 Kと電子数密度 0.06 cm−3が観測から導か
れている。Cygnus Aに附随する H Iガスの光学的厚さは、4 km s−1 の速度分解能で 3 σ の上限
τ
3σupper
HI = 1.5 × 10−4が得られている。SKAでは系外の中性ガスの吸収を遠方の電波源を用いて
観測できることが期待される。
銀河系の電波再結合線の観測も当然 SKAで推進できる (?)が、ここでは系外銀河の観測に焦点

を絞る。最近、LOFARにより、系外銀河M82の炭素電波再結合線が検出された。これは、電波再
結合線が冷たい中性水素ガスのトレーサーとして観測的に使える可能性を拓くものである。
電波銀河を背景光源として用いることにより、SKAでは電波再結合線を吸収線で z = 0から 5

にわたって検出できると期待される。LOFARでも比較的近傍の数百個程度の電波銀河を背景光源
として使う事ができるが、SKA1-LOWでは 105個程度にまで増えると期待される (?)。同一の吸収
天体による複数の電波再結合線を同定する事で、その天体の赤方偏移も割出す事が出来る。また、
近傍銀河なら、それ自体の電波放射を背景光源とした電波再結合線も検出できる。SKA1-LOWで
は 500個程度の近傍星形成銀河が電波再結合線で観測できると期待されている (SKA2では 3000
個程度)。

4.5.3 電波連続波で探る銀河進化

4.3節で述べた様に、銀河の電波連続波の光度は星形成率の良い指標である。特に、紫外・可視
域の星形成率指標 (紫外連続光光度、バルマー系列輝線光度等)に比べるとダスト減光の影響がな
いという利点がある。また、ダストの赤外放射光度も星形成率の良い指標であることが知られて
いる (e.g., Kennicutt, 1998; Inoue et al., 2000)が、ダストが極端に少ない環境では星形成活動指標
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として使えないことが予想される (Hirashita et al., 2001)。一方で、電波連続波はダストのない環境
でも星形成率指標として利用できる点でダストの影響を受けない星形成活動指標と言える。
また、電波連続線によるサーベイでは活動銀河核 (AGN)の一種である電波銀河が明るい側で卓越

した成分として現れるという特徴がある。電波銀河は、銀河中心の超巨大ブラックホール (SMBH)
からの高エネルギージェット及びMpcスケールの巨大なローブから放射される強力なシンクロト
ロン放射が特徴的である。この放射強度は典型的に星形成銀河の 100倍程度であるため、通常の
星形成活動起源の電波放射とは分離される。電波銀河は降着の最終期また、inter cluster medium
(ICM)への物質輸送も行われる。そのため、AGNは SMBHへの物質降着に起因する減少であるた
め、電波銀河の電波放射の赤方偏移進化を探ることで銀河-ブラックホール共進化が銀河進化に果
たしてきた役割の示唆を得ることができる。
ここでは国際サイエンスブックのMurphy et al. (2015)に基づき、SKAへ向けて国際的にどの

ような観測が検討されているかを紹介する。彼らは特に、ultra-deep SKA1-MID/Band 5 reference
survey (Prandoni & Seymour, 2015)に着目している。Band 5の周波数域は 4.6–13.8 GHzである。
従来、電波域の銀河サーベイの周波数は低周波、特に 1.4 GHzでのサーベイが、視野 (primary

beam)が大きい点とシンクロトロン放射強度が周波数に対して負冪の依存性を持っている (つまり、
低周波になると銀河が明るくなる)点で有利であったので、主流であった。例えば、Seymour et al.
(2008)では、Multi-Element Radio-LInked Network (MERLIN)と Jansky Very Large Array (JVLA)の
1.4 GHzの観測と JVLAの 4.8 GHzの観測を用いて、z < 3での宇宙の星形成史を導き、可視域等
で得られたものと整合的な値が得られた (Morrison et al. 2010も参照)。また、Smolčić et al. (2009)
では、JVLA 1.4 GHzの観測により、z = 1.3までの電波連続波光度関数の進化を観測的に明らか
にした。ただし、感度の関係から光度関数の高光度側に基づいて議論が構築されている。
さらに近年では、COSMOS領域において JVLAを用いて 3GHzにおけるさらに深い (Flim =

11.7 µJy)サーベイ (VLA-COSMOS 3GHz Large Project)が行われた Smolčić et al. (2017a)。この
サーベイに基づいて、星形成銀河とAGNについて z ≤ 6における電波光度関数の進化モデルが構
築された (e.g., Smolčić et al. , 2017b; Novak et al., 2017, 2018)。特に、星形成銀河については紫外
線や赤外線といった他の星形成指標から得られた星形成史との比較がなされており、銀河形成期
から現在に至るまでこれらの波長帯と整合的な結果が得られる事が確認されている。ただし、感
度による制限から星形成銀河電波光度関数の暗い側についての傾きは依然として定められていな
い。銀河中の星形成は宇宙再電離の主要因であると考えられている (e.g., Yue et al. , 2016)ため、
高い感度の観測によって光度関数の暗い側のパラメータについてより厳しい制限が付けられるこ
とが今後求められる。また、電波銀河と異なり、母銀河からの熱的放射が電波放射の大半を占め
る AGNの種族である Radio-Quiet AGN (RQ AGN)についても、電波帯における暗さから進化を
議論している研究は少ない (e.g., Padovani et al., 2011; Padovani et al. , 2015)ため、SKAによる更
新が期待される。SKA1では 0.12GHz (SKA1-low)においてVLA-COSMOSと同程度の感度である
20 µJyにおける All-skyサーベイ、1GHz (MID Band 1 and/or 2)において Flim = 50 nJyの感度に
よる 1deg2 にわたる Ultra-deepサーベイなどが計画されている Prandoni & Seymour (2015)ため、
銀河形成・進化についてより詳細な描像が得られると考えられる。また、電波連続波による銀河
計数についての近年の理論的な研究にはMancuso et al. (2017), Saxena et al. (2017)が挙げられる。
特に、Mancuso et al. (2017)では銀河の星形成活動が SMBHによるフィードバックによって抑制さ
れるまでの各物理過程のタイムスケールを評価することで、銀河種族ごとの赤方偏移分布につい
て解析的なモデル構築を行っている。ここでも、SKAによる低振動数電波観測によって検出され
る銀河計数の評価を行っている。
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Murphy et al. (2015)が SKAで着目しているサーベイは比較的高周波に着目している点に特徴が
ある。SKAではその高感度から、≳ 10 GHzでも、従来の電波望遠鏡に比べると格段に高いサー
ベイ効率で銀河サーベイを行う事ができる。Band 5では、SKA1-MID、SKA2ではそれぞれ 1平
方度当り約 30、85個の銀河が検出できると見積られる。10 GHzもしくはそれ以上の高周波は、
以下の 2点で科学的利点がある: (i)より高い角分解能で観測できる。特に、200 kmのベースライ
ンが取れれば、10 GHz以上の周波数での観測は、各分解能 0.03秒角以下を達成でき、これは則
ち、z ≳ 1にある銀河でも 250 pcスケールが分解できる事を意味する。また、この分解能は、可
視・近赤外域で計画されている JWST等の分解能とも良くマッチしている。(ii)高周波で卓越する
free–free放射は、低周波で卓越するシンクロトロン放射に比べて、大質量星からの電離光子放射
光度を直接的に反映する点で現在の星形成活動を良くトレースしている。特に高赤方偏移では、シ
ンクロトロン放射を担う高エネルギー電子は、宇宙背景放射を逆コンプトン散乱してエネルギー
を失う傾向にあるので、シンクロトロン放射は星形成活動のトレーサーとして使えない可能性が
ある。これらの二点に基づき、彼らは SKAでの 10 GHz以上の周波数域を強く要求している。特
に、30 GHzまで周波数域を拡張することにより、ALMAと周波長が連続的に取れる面でも、科学
的メリットが大きいと主張する。
特に、free–free放射の重要性は、若いスターバースト銀河で顕著になる。近傍の若いスターバー

ストの電波スペクトルは、free–free放射が卓越していると解釈できるフラットな周波数依存性を持
つという結果が得られている (Deeg et al., 1993; Roussel et al., 2003; Hunt et al., 2005)。電波スペク
トルの年齢依存性は、高赤方偏移ではとりわけまだ定まった結論を得るに至っていない: 遠方のス
ターバースト銀河のいくつかはフラットな電波連続波スペクトルを持つ (Hunt et al., 2005; Hirashita
& Hunt, 2006; Valtchanov et al., 2011)のに対し、反対の傾向を持つ遠方銀河もある (Bourne et al.,
2011; Thomson et al., 2014)。広帯域を持つ SKAでは、電波スペクトルの形 (特に spectral index)を
様々な赤方偏移で決めるのに適しているので、電波連続波スペクトルの年齢 (もしくは赤方偏移)
に依る進化を明らかにするのに適している。特に、10 GHz以上の周波数域が観測できる事が理想
的である。
シンクロトロン放射自体も、超新星等に伴う星間空間での高エネルギー過程をトレースする重

要性があるので、理解を欠かす事はできない。また、星間磁場の強さや進化に対する制限も得ら
れる可能性があり、free–free放射成分に勝るとも劣らず重要である事も強調しておかねばならな
い。シンクロトロン放射と free–free放射の両方を観測できる SKAの広帯域は、この点でも魅力的
である。
最後に、連続波以外にも、30 GHzまで周波数域を拡張する利点は幾つかある。表 4.1ではバン

ドの上限周波数は 10 GHzを仮定したが、30 GHzまで拡張されれば、AGNの H2Oメーザーの観
測が近傍銀河でも可能になる。また、CO (J = 1–0)も z > 2.8で観測可能となる。つまり、重要な
輝線の観測範囲が低赤方偏移へ降りてくる。ALMAとシームレスに繋がる点も再度強調しておく。

4.6 日本が狙うサイエンス

系外銀河の観測や銀河進化の研究に於ける日本の強みは、観測的には、これまで野辺山等の観
測で培って来た電波観測の知識と経験の蓄積である。特に、ALMAの観測時間へのアクセスがあ
ることが実際的に有利である。ALMAはダストと多彩な分子を観測するのに適しており、SKAの
水素原子の観測と組み合わせることによって、原子ガスから、分子ガスを介して、星形成と重元
素汚染が起きる、いわゆる星間ガスのリサイクルの全貌を捉える事ができるのである。理論的に
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も、日本は銀河形成のシミュレーションと銀河の化学進化モデルが強く、理論的予言は言うまで
もなく、SKAやALMAによってより暗い銀河、より遠い銀河が見えて来た時に、その理論的解釈
をいち早く提供できる利点がある。
銀河形成研究においては、主として 3つの赤方偏移の範囲が重要である。まずは宇宙初期、ガ

スから星が形成されることによって銀河が成長していく、いわば銀河の成長期 (z > 3)である。特
に星形成の前夜ともいえる、大量のガスを持った進化初期の銀河の直接観測は銀河形成の物理の
検証として本質的に重要である。そして、階層的構造形成により銀河が銀河としてのグローバル
な性質を持つようになってゆき、ハッブル分類のような銀河の形態が出現する時代 (1 < z < 2)が
銀河進化の文脈で極めて興味深い。この時代は銀河の合体率 (merging rate)、平均的な星形成率や
ダストで隠された星軽視の割合がピークを迎える (§ 4.2参照)銀河進化の激動の時期であり、様々
な物理過程が複雑に絡み合って統一的な見解が得られるには遠く至っていない。
そして、銀河進化研究において最近とみに見落とされがちなのが z = 0、すなわち近傍宇宙であ

る。銀河進化全てに関わる過程は、「ゼロ点」である近傍宇宙の素過程と比較されて初めて「進化」
を追ったと言える。これは全く自明なことであるが、どういうわけか最近の銀河進化研究におい
ては研究の主流から外れた分野と見なされる傾向があった。また、近傍宇宙の銀河の物理の詳細
を突き詰めることで星間物理とのクロスオーバーを構築することができ、星間物理–近傍銀河–遠
方銀河という道筋を一つの大きな流れとして扱うことができるようになる。気取った言い方をす
れば、星間物理から銀河進化研究の “シルクロード”を繋いでゆく研究が近傍銀河の物理である。
ここでは上記の日本の強みに鑑み、いくつかのサイエンスケースに対してどのような貢献ができ
るのかを、3つの代表的時期に関連して紹介する。

4.6.1 近傍銀河: 星間物質の性質 ·進化、星形成の統一的理解

ここではまず、∼ 10 Mpc程度の距離にある近傍銀河の詳細な SKA観測にもとづく日本が狙う
べきサイエンスについて述べる。特に、1)最近明らかになってきた原子ガスと分子ガスの遷移層
にある dark gasの正体の解明、2)低金属量環境下における原子ガスからの星形成、の 2点につい
て以下で述べる。ここでの議論は SKA-JP星間物理サブグループとのシナジー研究となっている。
これまで、21 cm輝線は光学的に薄いという仮定のもと原子ガスの質量が見積もられてきた。

しかし Fukui et al. (2015)は、Planckによる天の川銀河の詳細なダスト分布と H Iデータの比較か
ら、21 cm輝線放射の 50%程度は冷たく、光学的に厚い水素原子からのものであることを示した。
この研究において、光学的に厚い水素原子こそが、21 cm輝線や CO輝線で感度のない密度範囲
100–1000 cm−3のガス (dark gas)の正体である可能性を示唆している。今後は dark gasを含む、銀
河 ISM進化の統一的理解のために、電離ガス・原子ガス・分子ガスの量・分布・運動状態などを銀
河内・異なる銀河間で網羅的に比較することが重要である。天の川銀河は最も詳細に調べることの
できる銀河であるが、我々がその中に存在しているために、銀河の構造と ISMの性質の比較をする
ことは容易ではない。円盤銀河における渦状腕や棒状構造などの銀河スケールの大規模な構造は、
銀河 ISMの物理状態に大きな影響を与える。今後、SKAで達成される角度分解能 (∼ 0.1 arcsec)
によって、2本の卓越した渦状腕を持つ (grand-design)渦巻銀河が存在する典型的な距離 10 Mpc
でも 5 pcの空間分解能を達成することができる。ALMAで取得可能な近傍銀河における詳細なダ
スト・分子ガス分布と、SKAで取得される詳細な原子ガス分布との比較は日本が狙うべき重要な
テーマの一つである。
上で述べた力学的な擾乱だけでなく、ダスト量に比例していると考えられる金属量の違いも、銀
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河 ISMの物理状態に影響を与える。近年の星形成に関する理論研究において、ISMが分子ガスの
状態であることは星形成の必要十分条件ではなく、低金属量な環境下では原子ガスからも星形成
をする可能性が示唆されている。矮小銀河や円盤銀河外縁部などの近傍の低金属量環境下での原
子ガスの性質の詳細な理解もまた、SKAで行うべきサイエンスの一つである。以下では、この分
野についてわかりやすく、簡潔にレビューしている Krumholz (2013)をもとに、水素原子–水素分
子間の遷移と星形成に関して紹介する。
原子ガスは分子ガスの原材料と考えられているが、近傍銀河における星形成率は、分子ガスと

の相関はいいものの、原子ガスとの相関はそこまでよくない (Wong & Blitz, 2002; Kennicutt, 2007;
Bigiel et al., 2008; Leroy et al., 2008)。なお、分子ガス質量を星形成率で割った depletion time scale
tdepは、近傍円盤銀河ではほぼ一定であり、2 Gyr程度であることも観測的に示されている (Bigiel
et al., 2011)
星間水素の化学状態 (原子ガスないし分子ガス)を決めているのは、Lyman-WernerバンドのUV

光による水素分子の解離と、(金属量が太陽の十万分の 1程度以上ならばダスト上での水素分子形
成のバランスである (Omukai et al., 2010)。太陽近傍の典型的な UVの輻射強度における水素分子
の乖離率は、水素分子一つあたり 5× 10−11 s−1 (Draine & Bertoldi, 1996)であるのに対し、太陽金
属量 (ダスト量が金属量に比例すると仮定10)、水素原子の柱密度 100 cm−3における水素分子の形
成率は、水素原子一つあたり 3× 10−15 s−1である。そのため、分子解離率と分子の形成率のバラ
ンスから予想される太陽近傍における水素分子の割合は非常に低く 10−4となってしまう。しかし、
ダストの豊富な領域では Lyman–WernerバンドのUV光子が十分に遮蔽され、水素分子の割合が 1
になり、分子雲が形成されると考えられる。そのため、分子雲の典型的な構造としては、UV光の
減光があまり効かない水素原子が優勢な外層、UV光の減光が効き始め水素分子が優勢な内側、と
いう状態が期待される (e.g., van Dishoeck & Black, 1986; Sternberg, 1988; Neufeld & Spaans, 1996;
Liszt, 2002; Glover & Mac Low, 2007; Krumholz et al., 2008; Gnedin et al., 2009; McKee & Krumholz,
2010; Mac Low & Glover, 2012)。
分子ガス–星形成率間のよい相関の理由としては、星間水素ガスの化学状態と熱状態 (温度)を

決めているのが、両方ともダストによる遮蔽である点が挙げられる。まず、化学状態に関しては、
(ダストによる吸収を受けつつの)Lyman–WernerバンドのUV光子による水素分子の光乖離、ダス
ト粒子上での水素分子形成のバランス、熱状態に関しては、やはり Lyman–Wernerバンド UV光
子によるダストの光電効果加熱とダスト–ガス間の熱交換、衝突励起されたガスの輝線放射による
冷却のバランスで決まっている。そのため、星間水素の化学的プロセスと熱的プロセスの、ガス
の体積密度、柱密度、UV輻射場強度への依存性は極めて似ている。輝線放射による冷却と水素分
子形成は両方とも、衝突によるものであり、冷却率と形成率は両者とも、密度と金属量に n2Z’と
いう依存性を持つ。光解離と光電効果加熱は両者とも、UV輻射場強度とダスト減光とに同じ形で
依存している。
この類似性により、ガスの温度や化学状態は、幅広いガス密度、ダスト減光、金属量範囲で相

関がよい。原子ガスから分子ガスへの遷移はだいたい> 100 Kから 10 Kのところでおきるが、こ
れを決めているのはダストによる遮蔽である: 星間水素の大半が水素分子であるような遮蔽の効い
ている領域では、低温になっており、逆に遮蔽の効いていない場所では、加熱率が高いために高
温となっている。そのため、水素分子と星形成の間にはよい相関がある: 水素原子から水素分子へ
の変換が星形成を引き起こしているわけではないが、ガス温度の低下は水素原子と水素分子間の

10これは化学進化がある程度以上進んだ銀河ではよい近似であり、近傍銀河では問題なく使える。低金属量銀河の場
合についてはこの仮定は破れる。詳細は星間物理の章を参照。
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遷移が付随するのである。
低金属量環境下では、完全な水素原子から完全に水素分子になるためのタイムスケールは力学

的時間と同程度であり、熱的平衡状態になるのに必要なタイムスケールは 1/1000程度と短い。化
学的タイムスケールと熱的タイムスケールは両者とも金属量に依存し、低金属量環境化では長く
なる。一方、星形成雲の力学的時間 (星形成のタイムスケール)は金属量に依存しない。そのため、
熱的タイムスケール < 力学的タイムスケール < 化学的タイムスケールとなる金属量があるはず
である。このことは、星形成を支配しているのが化学状態でなく熱状態であるとすれば、星間水
素が水素分子になる前に星形成が起こるということを示している。そのような状況下では、星形
成率は水素分子ではなく水素原子と相関がよくなるはずである。Glover & Clark (2012)は数値シ
ミュレーションを行い、水素原子からの星形成の可能性を示し、Krumholz (2012)は解析的モデル
をたて、太陽の金属量の 1–10 %でこの効果が見られる可能性を示した。

SKA-JP銀河進化サブグループは、ALMAとの実践的リンクという強みを生かし、近傍の様々
な金属量、進化段階の銀河について、空間的に分解した原子–分子転移を追求し、遠方銀河と比較
されるべき基準となる物理過程を明らかにすることを目指す。

4.6.2 ガス、ダスト及び星形成を結ぶ拡張スケーリング則の探索と理論化

銀河の本体が十分に形成されると、銀河の持つ諸量の間に密接な関係が出現する。これがスケー
リング則と呼ばれているもので、銀河進化研究の重要なツールとなっている。スケーリング則の
もっともよく知られている例が、§4.3.2において述べた TF関係、BTF関係である。そして銀河に
はこれ以外にも様々なスケーリング則が知られている。ところが、そのほとんどはスケーリング
が成立する物理的理由が知られていない経験的関係式である。ここでは銀河進化と関連の深いス
ケーリング則を紹介し、その有機的統合と理論化への大まかな道筋について述べる。
銀河進化の観点からは星形成率が最も興味ある物理量であり、星形成率の関係するスケーリング

則を検証したい。2015年現在、銀河の星形成に関係するスケーリング則で最も注目されているの
が星形成銀河主系列と呼ばれる関係である。これは銀河の星形成率 (SFR)と星質量 (M∗)の間に成
立する線型関係である。歴史的に色–等級関係 (color–magnitude relation)として知られている経験
則と等価であるが、銀河のカラーではなく SFRおよびM∗というより物理的な量を用いたことで、
星形成率の従うスケーリングが鮮明に浮かび上がってきたのである (e.g., Schiminovich et al., 2007)。
どちらも銀河全体について積分量であるので、その間に自明なスケーリング則が存在することは驚
くに値しない。注目すべきはその傾きが 1よりも小さい、つまり大きな銀河ほど単位星質量当たり
の SFRが小さくなっていることである。このことは SFRの代わりに比星形成率 SSFR = SFR/M∗

を用いるとより鮮明に見えてくる (図 4.8)この傾向はダウンサイジングと呼ばれており、1980年
代後半から認識されていたものの、その物理的な意味は現在に至るまで明らかになっていない。
高光度赤外銀河など爆発的な星形成をしている銀河は星形成銀河主系列に乗らず、1桁以上主系

列から上に分布することが知られている (e.g., Buat et al., 2005, 2007)。これは、星形成主系列が永
年的進化をする銀河の道筋であるか、あるいは単に滞在時間の長い系列であるということを意味
している。また、楕円銀河など星形成をほぼ停止した銀河は主系列から下方に外れ、SFR = 0に
至ると図上に乗らなくなる。このことから、星形成銀河主系列を進化のトラックとして捉えるた
めには、様々な側面からの研究が必要であることが分かる。Genzel et al. (2012)は星形成主系列の
銀河の分子ガス量の検証を試みた。銀河サンプルの赤方偏移は 0 < z < 2であるが、まだケース
スタディを集めている状態で、系統的探査のレベルには至っていない。Magnelli et al. (2012)およ
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図 4.8: GALEXによる紫外線観測で得られた星形成銀河主系列。上の線が星形成主系列で、下の
線は赤い、星形成を停止しつつある銀河 (red sequence)に対応する (Kennicutt & Evans, 2012)。

びMagnelli et al. (2014)は星形成銀河主系列におけるダスト温度と分子ガス温度の関連性を研究し
ている。またMagnelli et al. (2015)は、広く知られている銀河の赤外線–電波強度相関と星形成主
系列との関連に注目している。しかし、中性ガスの観測が z < 0.5程度に限られる現在、銀河進化
を視野に置いた研究は難しい。そして、次に述べる星形成のもう一つの重要なスケーリング則で
あるKennicutt–Schmidt則と星形成銀河主系列との関係を明らかにするためには、銀河を空間分解
して観測することが不可欠となる (Takeuchi et al., 2020)。このように、星形成銀河主系列が出現す
る理由を星間物理的に解明する研究はALMAを経て SKAに至る観測によって初めて可能になる。
銀河における星形成の物理は比較的局所的な物理条件が関係する現象である。ところが、古くから

銀河の大域的性質と星形成が関係することが知られている (e.g., Roberts & Haynes, 1994; Kennicutt
& Evans, 2012)。銀河の渦状腕や分子雲、電離水素領域といった局所的な現象と、銀河の形態や
全質量などの大域的な性質が見事に関連している理由はまったく自明のものではなく、天体物理
学によって解明されるべき重要な課題である。局所的から大域的な様々なスケールで現れる銀河
のガス (面)密度と星形成率の関係がKennicutt–Schmidt(KS)則である (レビューとしてはたとえば
Kennicutt & Evans, 2012)。定量的には KS則は以下のように表現される。

ΣSFR ∝ Σn
gas　 . (4.8)

これは、ガス面密度 Σgas、SFR面密度 ΣSFRともに 7桁近い範囲で成立する単一冪型の関係であ
る (図 4.9)。ここで、係数 nは観測的に 1 < n < 2の範囲に入ることが知られている。この係数が
1に近いか 2に近いかによって、星形成のもととなる分子ガスの物理過程について異なったシナリ
オを与える (e.g., Momose et al., 2013)。また、KS則は銀河の化学進化理論においては星形成史を
決定する重要な構成要素であり、銀河進化理論へのインパクトも大きい。このように、KS則は星
間物理から銀河物理にわたる多くの研究者の興味の対象となっている。
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図 4.9: Kennicutt–Schmidt則。ガス面密度Σgas、SFR面密度ΣSFRとも 7桁近い範囲で成立する単
一冪型の関係である (Kennicutt & Evans, 2012)。

しかし、根本的な問題として、KS則も観測から得られた純粋な経験則であることを指摘してお
かねばならない。しかも、観測から決まる冪指数 nについても現在議論が収束していない。分子
雲の重力崩壊や分子雲衝突などの星間過程から理論的にKS関係を求めるには、まず十分な数の銀
河サンプルから目指すべき経験則をなるべく小さな誤差で示す必要がある。このために、分子ガ
ス、中性水素ガスともに十分な数があり、共通の選択基準に基づく銀河サンプルが不可欠となる。
SKAはここにおいて他の追随を許さない重要な役割を果たす。SKAによって得られたH Iセレク
トの銀河サンプルを用い、空間分解された KS則を z ∼ 1まで検証し、KS則を生む本質的な物理
過程が何かを明らかにする。そして、BTF関係や星形成銀河主系列と統一的に扱うことで、銀河
が従う究極のスケーリング則を見出すことができる。さらに、SKA-JP星間物理サブグループとの
シナジーにより、この結果を星間物理から第一原理的に導くことを試みる。ここまで来て初めて、
銀河進化研究も天体物理学として成熟することになるだろう。

4.6.3 水素原子 21 cm吸収線系で探る銀河進化

4.3.6節と 4.5.1節で述べた様に、クエーサー等の明るい連続光源を利用して、その視線上にある
ガスを吸収線で検出する事により、そのガスが附随する銀河および銀河間ガスの構造の宇宙論的
時間スケールでの進化を研究する事ができる。特に、地上の可視望遠鏡でサンプルできる水素 Lyα
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吸収線系はこれまでにも盛んに研究されてきた。最近は電波望遠鏡を用い、水素の 21 cm吸収を、
既に Lyαでサンプルされた吸収線系、特に柱密度の大きな DLAをターゲットにして観測する研
究も行われている。電波の連続光源自体を無バイアスにサーベイして、可視サンプルに依らない
電波独自の吸収線サンプルを得る事も国際的に SKAでの主要な科学目標として提案されている。
吸収線系の物理状態を観測的に明らかにするためには、Lyα以外の吸収線も同定することが重

要である。例えば、重元素の吸収線から求められる重元素の組成比は、銀河進化の重要な側面で
ある化学進化を特徴づける重要な量である。この化学進化からの観点からは、日本でも、第一世
代星による重元素合成の痕跡を探る研究 (Kobayashi et al., 2011)や世界であまり注目されていない
Na等の重元素に着目して研究した例 (Kondo et al., 2006)等がある。銀河の化学進化は日本でも強
い分野であり、様々な元素を横断的に用いて、理論の助けを借りながら、吸収線系を研究してい
く事が今後も期待される。
銀河スケールでの星間ガスのシミュレーションも、日本で強い分野である。特に、吸収線系と

関連する我々独自の研究として、星間ガスの構造がどれくらい吸収線系の統計に現れるかを理論
的に研究したものがある。Hirashita et al. (2003)は、z ∼ 3で典型的に見られる星間ガスの構造を
見るために、銀河円盤のシミュレーション (Wada & Norman, 2001)に基づいた星間ガスの構造を
計算した。更に、観測との比較のために、星間ガスの密度に敏感な水素分子の存在比 (水素分子の
水素全体に占める割合)の統計をシミュレーションされた星間ガスの構造のもとで調べた。その結
果、水素分子は、塊状の構造に局在化されるので、水素分子の存在比の高い (≳ 10−3)領域がちょ
うどクエーサーの視線上にくる確率は低い (典型的に 10%程度)。これは、大部分のDLAで水素分
子存在比が 10−6より小さく、水素分子存在比が高い (≳ 10−3) DLAがサンプル数は少ないが大雑
把に 10%程度である観測事実 (Ledoux et al., 2003)を良く説明する。

4.3.6節で述べたように、最近DLAをサンプルとした 21 cm線吸収の観測も行われているが、21
cm吸収線はあまり検出されていない (Srianand et al., 2012; Kanekar et al., 2014)。式 (4.6)でも見た
ように、21 cm線の光学的厚さはガスのスピン温度に依る。つまり、DLAで観測される小さな光
学的厚さは、温度が高い (≳ 103 K)ガス (warm ISM)を見ているためであると解釈される。つまり、
DLAのホスト天体は、warmガスの占める割合が大きく coldガスの占める割合が小さいと、21 cm
吸収線があまり検出されない観測事実をうまく説明できる。Cold gasは水素分子存在比も大きい
為、cold gasの占める割合の小さな事は、水素分子の存在比の小さな DLAが圧倒的多数を占める
という上記の観測結果と整合的である。

Tee & Hirashita (2015)は、21 cm光学的厚さの分布を上記のシミュレーション (Hirashita et al.,
2003)を基に計算した。その結果を図 4.10に示す。シミュレーションの格子点の統計を取る際に、
DLAの選択基準と同一になるよう、水素の柱密度が 2× 1021 cm−2 よりも大きくなる所だけを数
えた。また、ダスト減光は重元素率に比例すると仮定し、Znの柱密度が 1013.2 cm−2より大きな柱
密度を持つ格子点は、背景にクエーサーがあったとしても減光のためにサンプルされない (Vladilo
& Péroux, 2005)ので、統計から除外した。また、線幅は典型的な diffuse星間ガスの速度分散の値
∆v = 10 km s−1を仮定した (Braun et al., 2009)。
図4.10から、τ21 cmの分布は、τ21 cm ∼ 0.01にピークがある。この小さな光学的厚さは、DLAで21

cm吸収線が検出されていない事を良く説明する (観測の典型的な検出限界は大雑把に τ21 cm ∼ 0.02)。
また、重元素率が大きくなり、ダスト減光による選択効果が大きくなると、τ21 cm ∼ 0.01のピーク
はより顕著になる。小さな τ21 cmの原因は、ガスの温度が比較的高い (≳ 103 K)ことである。従っ
て、DLAで 21 cmがあまり検出されないのは、温度の比較的高い ISMが大部分の体積を占めてい
る事と、減光による選択効果との結果である事が分かる。
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図 4.10: 我々の流体シミュレーションによって予言される、DLAホスト天体の星間ガスに典型的
な 21 cm光学的厚さ (τ21 cm)の分布関数。実線、点線、破線、一点鎖線はそれぞれ、重元素率 0、
0.1、0.3、1 Z⊙を表す (重元素率が高いほど、ダスト減光によってサンプルから漏れる高い柱密度
のものが増える)。DLAの統計と整合的な水素の柱密度NH > 2× 1021 cm−2 の格子点のみを取っ
た。線幅∆v = 10 km s−1を仮定し、上下の横軸にそれぞれ τ21 cmと

∫
τ21 cmdvを示す。ピークは

τ21 cm ∼ 0.01にあり、21 cm吸収線があまり検出されていない事を良く説明する。SKAでは、こ
のような小さな τ21 cmまで検出できる事が期待される。ダスト減光の効果が大きくなるほど、ピー
クは顕著になる。
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これから日本からのこの分野への寄与としてどのような事が考えられるであろうか。先ずは、シ
ミュレーションを精密化する事である。上記のHirashitaらのシミュレーションは、2次元かつ個々
の銀河の (つまり宇宙論的な初期条件とは直接はリンクさせていない)計算であったが、最近は、
計算機性能の進歩により、宇宙論的な構造形成に高分解能のシミュレーションを実装できるよう
になってきており、日本の得意分野の一つである (Okamoto, 2013; Yajima et al., 2014)。従って、宇
宙論的な銀河統計と星間ガスの構造を両方盛り込んで、21 cm吸収線系の統計を理論的に予言す
る事をサイエンスの柱として据える事で、SKAへ貢献していく事ができる。また、ダストの効果
をシミュレーションに入れる取り組みも行われている (Yozin & Bekki, 2014)ので、ダスト減光に
よるDLAの選択効果が、自由変数を使って記述するのではなく、理論的に予言できる。銀河の中
でのダストの進化も、日本でも最先端のモデル化が行われている分野である (Asano et al., 2014)。
光源自体に、高赤方偏移 (z > 3)で急激に数が少なくなるクエーサーではなく、ガンマ線バー

スト残光を使うアイディアも示されており、その方面での研究も既に進められている (Inoue et al.,
2007)。ガンマ線バースト残光は明るいので、z > 6の高赤方偏移までも吸収線観測を開拓できる。
またこのような高赤方偏移であれば、COなどの分子吸収線も SKAで観測される波長域に入って
くる。理論だけでなく、観測でも、ASKAPの FLASH等へ参加し、日本が独自の観測時間を持つ
ALMA等でのDLAの分子ガスフォローアップを行うことで寄与できる。実際に、4.5.1節 (図 4.6)
で述べたように、ALMAによるCO観測によって分子ガス量の宇宙論的進化を明らかにする事は、
SKAによって得られる H Iガスと可視望遠鏡で得られる宇宙の星形成の間を繋ぎ、星形成の全貌
を明かにする重要性がある。他にも、FLASHの観測結果と銀河の水素原子量の進化モデルと直接
比較できる独自のパイプラインを開発し提供する等、理論の強みを活かした観測への直接寄与も
可能である。



157

参考文献

Akerman, C. J., Ellison, S. L., Pettini, M., & Steidel, C.
C. 2005, A&A, 440, 499

Asano, R. S., Takeuchi, T. T., Hirashita, H., & Nozawa, T.
2014, MNRAS, 440, 134

Babul A. & Rees M. J., 1992, MNRAS, 255, 346
Bacon R. et al., 2001, MNRAS, 326, 23
Barnes J. E. et al., 2001, MNRAS, 322, 486
Barnes J. E., 2002, MNRAS, 333, 481
Barvainis, R. & Antonucci, R. 2005, ApJ, 628, L89
Bell, E. F. & de Jong, R. S., 2001, ApJ, 550, 212
Benson A. J., et al., 2002, MNRAS, 333, 156
Begum A. et al., 2008, MNRAS, 386, 1667
Bigiel, F. et al., 2008, AJ, 136, 2846
Bigiel, F., et al., 2011, ApJ, 730, 13
Bigiel, F. & Blitz, L., 2012, ApJ, 756, 183
Blitz, L. & Rosolowsky, E., 2004, ApJ, 612, 29
Boselli, A. et al., 2002, A&A, 564 66
Bosma, A., 1981, AJ, 86, 1791
Bourne, N., Dunne, L., Ivison, R. J., Maddox, S. J., Dick-

inson, M., & Frayer, D. T. 2011, MNRAS, 410, 1155
Braun, R., Thilker ,D. A., Walterbos, R. A. M., & Cor-

belli, E. 2009, ApJ, 695, 937
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第5章 パルサー

5.1 パルサー研究の現状と未解決問題

パルサーに関する研究は天文学・宇宙物理学の広範囲にわたる。パルサーはそれ自体特異な天
体であり、放射メカニズムや磁気圏の性質、進化など理解されていないことが多く、Ｘ線やガン
マ線などの観測も利用してさかんに研究されている。一方でパルサーはその正確なパルス周期か
ら、相対論の検証や重力波の検出にも用いられる。さらに回転量度 (Rotation Measure)や分散量度
(Dispersion Measure)などを利用した銀河系構造の探索も行われている。SKAにより観測できるパ
ルサーの数は飛躍的に増え、パルサー自体の研究もパルサーを道具として利用する研究も大きく
進展すると期待される。この章ではパルサー研究の現状と未解決問題についてまとめる。

5.1.1 パルサーの多様性

パルサーは強い磁場 (∼ 108 − 1014 G)を持ち高速に自転して (周期 P ∼ 10−3 − 10 sec)強い異
方性を持った放射を出す中性子星である。中性子星の質量は太陽質量程度、半径は 10km程度であ
り、超新星爆発の残骸として生まれると考えられている。またその形状は中性子の縮退圧と重力
とのつりあいで保たれているが、中心付近の物理状態はまだ良く分かっていない。超新星爆発の
残骸として残った中性子星 (約 2 M⊙)が回転し強い磁場を持つ時パルサーとしての活動性を示す
ようになる。中性子星の質量と半径の関係は状態方程式に大きな制限を与えているため、これら
の観測は非常に重要となる。
若いパルサーは周期 P が約< 0.1s程度で回転しており、誕生時の双極磁場強度と周期は典型的

にはそれぞれ∼ 1012G、10msecと思われるがその分布についてはよくわかっていない。スピンダ
ウン光度が大きく (若く)、近いパルサーはガンマ線で観測されやすい傾向にある。回転が遅くな
るとパルスが観測できず death line(死線)と呼ばれる領域に達する。連星系に誕生したパルサーが
やがてパルサーとしての寿命を迎えたあとも主星からの質量降着により再び回転エネルギーを得
てスピンアップし、数msという速い周期で回転するミリ秒パルサーへと進化する。このときまた
高い Ėを持ち、γ線で放射が観測されている。
これらの詳細な理解に依って銀河系内の中性子星がどのような磁場強度でどのような周期で誕

生し、それがどれくらいの頻度であり、超新星爆発の性質とどう関係しているかを知ることで、銀
河進化の中での中性子星の役割が理解されることが望まれる。
パルサーは現在、2800個ほど見つかっている (Manchester et al., 2005)が、驚くほどの多様性を

持っている。パルサーの多様性は、パルスの周期 P とその時間変化 dP/dtの平面での分布をみる
と分かりやすい（図 5.1）。パルサーの年齢は典型的に現在の回転の減衰率によって回転が止まるま
での時間から P−1dP/dtと見積もられ、パルサーの回転の減速が磁気双極子放射によると仮定す
ると磁場の強さは

√
PdP/dtに比例するのでこの図から年齢や磁場の強さの目安も得られる。ほ
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図 5.1: 周期 P とその時間微分 dP/dtの平面におけるパルサーの分布 (Tauris et al., 2015)。CCO
は Central Compact Object、XDINSは X-ray Dim Isolated Neutron Star、RRATは Rotating Radio
Transientである。星で囲まれているものは超新星残骸を伴っているもの、丸で囲まれているもの
は連星である。年齢一定と磁場一定の線も描かれている。

とんどの通常のパルサーは周期が 1秒あたりに分布しているが、そこから大きく離れているもの、
変わった特徴を持つものがあるので以下まとめる。

• ミリ秒パルサー：30 msecより短い周期を持つパルサーで図 5.1の左下に分布している。ほ
とんどは連星系をなしており、伴星からのガス降着によってガスの角運動量が中性子星に移
り、回転が加速したと考えられている。これまで 300個ほど見つかっており、その中でも周
期が安定しているものは相対論の検証や重力波の直接検出に利用される。

• マグネター：パルサーの中でも特に強い磁場（∼ 1014 G）をもつパルサーである。ただしＸ
線やガンマ線で発見されたものがほとんどで、電波放射が検出されているマグネターはごく
一部である。

• Central Compact Object (CCO)：超新星残骸の中心付近に熱的Ｘ線で見つかったパルサーであ
り、電波や可視光の対応天体は見つかっていない。またパルサー星雲も付随しておらず、ま
だパルサーとしての活動を始めていない中性子星であると考えられている。

• Rotating Radio Transient (RRAT)：散発的にしかパルサーとしての活動性を示さないパルサー
であり、通常のパルサーよりやや長い周期を持つ。通常のパルサーが RRATに進化していく
のかどうかはよくわかっていない。

• Intermittent Pulsar：１か月に数日程度しか電波放射をしないパルサーである。周期の時間変
化を追っていくと、放射をしているときの方が放射をしていないときよりも回転速度の減速



164 第 5章 パルサー

が大きくなっている。電波放射のエネルギーはパルサーの回転エネルギーの損失率よりも
ずっと小さいので、このような振る舞いは予想外で放射メカニズムに関する重要な示唆を与
えていると考えられている。

• Giant Radio Pulse(GRP)：いくつかのパルサーでは、電波帯域において時折通常のパルス強
度の数千倍 ∼数百万倍にも達する Giant Radio Pulse (以下 GRP)が観測される。Crabパル
サーや代表的なミリ秒パルサーである PSR B1937+21など 10個程度のパルサーでしかGRP
の発見は報告されていない (Soglasnov et al., 2004; Romani & Johnston, 2001)。GRPに関して
は、いくつかの理論モデルが提唱されているが (Lyutikov, 2007)未だ解明には至っていない。
しかし、例えば、CrabパルサーにおいてはGRPと可視光・X線・ガンマ線など他の波長帯
のパルスとの相関について研究されている。GRPと同時発生した可視光帯域のパルスには
∼ 3%の有意な増光が見られている (Shearer et al., 2003; Strader et al., 2013)。より高いエネル
ギーではまだ統計的に有意でないものの、可視光と同程度の制限まで迫りつつある (Mikami
et al., 2014)。可視光より高いエネルギーの放射機構については比較的理解が進んでいるため
(Takata et al., 2007)、それらとの相関関係を明らかにすることで、GRPを伴う現象の理解が
今後飛躍的に進む可能性がある。

以上のようにパルサーは多様であるが、その多様性がどこから来るのかが大きな問題になってい
る。特に中性子星が形成されたばかりのときにはどのような回転速度と磁場を持っているのか、そ
の後これらがどう変化していくのかが中性子星の進化を探る上で重要である。

5.1.2 パルサー磁気圏

パルサーは単極誘導によりその周囲にプラズマで満たされた磁気圏を形成する (Goldreich &
Julian, 1969)。磁気圏からは電磁場エネルギーと光速のプラズマのアウトフロー（パルサー風）が
連続的に放出されていると考えられ、パルサー風と周囲の物質との相互作用により形成されるパ
ルサー星雲からの電磁波放射が観測されている。これらのエネルギー源は全てパルサーの回転エ
ネルギーで賄われているが、どこで、どの程度、そしてどのような機構によってプラズマの運動
エネルギーなどに変換されるかはまだ未解明である。
磁気圏では、パルサーの持つ双極子磁場を介してパルサーから引き抜かれた電磁場のエネルギー

の一部がプラズマの運動エネルギーに変換され、さらに少なくともそのプラズマの運動エネルギー
の一部が電磁波に変換されてパルス放射として観測される。具体的には、磁気圏内のどこかで加
速電場が生じてプラズマが加速されガンマ線を放射し、このガンマ線を起点とした電子陽電子プ
ラズマの雪崩的な対生成（電磁カスケード）により磁気圏にプラズマが供給され、この生成した
プラズマからの放射がX線、可視光、電波帯域のパルス放射として観測されると考えられている。
最近のガンマ線観測の進展により、パルサーからある程度離れた領域でプラズマの加速が起き

ていることが確立した。理論的にも、プラズマ粒子シミュレーションの結果は外側の領域でプラ
ズマの加速が起こることを示している。しかし、この外側領域で生成するプラズマの数だけでは、
一般にはパルサー風星雲から観測される電磁波放射を説明するために必要なプラズマ粒子の数を
説明出来ない。そこで、パルサーの近傍でも電磁カスケードが起きており、この領域ではガンマ
線は効率的にプラズマに変換されていると考えられる。観測される電波パルスの放射領域はパル
サーに比較的近い領域であることが確立していることから、パルサー近傍領域での電磁カスケー
ドを明らかにする上で非常に重要な情報を持つと期待される。しかし、電波パルスは非常に輝度
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の高い干渉性のあるコヒーレントな放射であり、その放射機構ははっきりした理論はなく、プラ
ズマ不安定の結果としてできる電波の波長よりも短い空間スケールの高密度のプラズマの塊から
の放射やプラズマの波動から生じたものなどが考えられている。
また、パルサーの回転エネルギー損失率はパルサーが持つ双極子磁場と自転周期で特徴づけら

れると考えられていた。ところが、1つのパルサーで回転エネルギーの損失率が異なる複数の磁気
圏の状態を持つ天体の存在がわかってきた（5.1.1節）。これは回転エネルギー損失率を決めるさら
なるパラメータの存在を示唆する。磁気圏の状態遷移の研究では状態遷移を比較的短い間隔、高
精度で知る必要があり、電波による観測からわかることがほとんどである。SKAにより状態遷移
を示すパルサーの数が大きく増加し、その要因の解明が飛躍的に進むと期待される。

5.1.3 パルサーによる重力波検出

1915年にアインシュタインによって提唱された一般相対性理論は、重力を時空の歪みで表現
し、さらにその歪みが波として伝搬する重力波の存在を予言した。その予言から 100年後の 2015
年、アメリカのレーザー干渉計型重力波検出器 Laser Interferometer Gravitational-Wave Observatory
(LIGO)によりブラックホール連星衝突・合体からの重力波が観測された (Abbott et al., 2016)。観
測された波形は一般相対論の予言によく一致し、また、この観測によりブラックホール連星系が
存在することが証明された。さらに、2017年にはヨーロッパの検出器Virgoが加わり、LIGOとの
共同観測によって中性子星連星衝突・合体からの重力波が観測された (Abbott et al., 2017)。この重
力波は電磁波対応天体 (ホスト銀河)が同定され、電波でも長期にわたり追観測が行われた。
重力波は真空中において

□hµν = 0. (5.1)

のように線形化されたアインシュタイン方程式として書き表される。その振幅は、

hij =
2G

c4r
Ïij . (5.2)

として書くことができる。ここで G、r、Iij は万有引力定数、重力波波源からの距離、質量や連
星の軌道半径から得られる四重極モーメントである。この式から四重極モーメントの時間二階微
分がゼロでない場合、重力波の振幅は波源が大質量になるほど大きくなる。そのため、ブラック
ホール、中性子星、白色矮星といったコンパクト天体で構成される連星系や、超新星爆発などの
劇的な現象が重力波観測の対象になる。放出される重力波の周波数はその現象のタイムスケール
によって決まるため、質量が大きい物体ほど低周波の重力波を放出する。重力波が通過すると進
行方向に対して垂直な面の空間の距離が伸び縮みするため、２点間の距離を非常に精密に測定す
ることで重力波を検出することができる。
現在、重力波観測で主に用いられている手法は、LIGOやVirgoに代表されるレーザー干渉計で

ある。レーザー干渉計は、直交する長さの同じ 2本のアームから構成され、アームの先端には鏡が
取り付けられている。両アーム内にビームスプリッターで分割したレーザー光を入射し、鏡で反
射してビームスプリッターに戻ってきたレーザー光を重ね合わせ干渉されることでアームの長さ
を計測する。四重極放射である重力波が到来すると、直交する 2つのアームの長さに違いが生じ、
干渉縞の明暗が変化する。レーザー干渉計では、この干渉縞の明暗の変化を重力波のシグナルと
して観測する。地上のレーザー干渉計は、10Hzから 1kHzの周波数帯に感度を持つ。この周波数
帯ではコンパクト連星の衝突・合体が観測対象であり、先述の通り、すでに LIGOとVirgoにより
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多数のブラックホール連星、中性子星連星の衝突・合体が観測されている。日本でも大型低温重
力波望遠鏡 KAGRAが完成し、2019年末から third observing run (O3)への参加を開始している。
また、レーザー干渉計を使う方法とは全く異なり、宇宙観測を使って重力波を検証する方法も

独立して並行に進められている。ひとつは宇宙マイクロ波背景放射の Bモード偏光を観測する方
法である。マイクロ波背景放射が放たれた時代に、重力波が生み出す光子の偏光パターンを測定
するため、宇宙のごく初期に生成された宇宙サイズの大きな波長の原始重力波を検証するのに有
効である。さらに、もうひとつの重力波検出実験として電波望遠鏡を使ったパルサー・タイミン
グ・アレイ (PTA)があり、SKAのメインサイエンスの一つである。

PTAの重力波検出の原理はレーザー干渉計と基本的に同じであり、レーザーの代わりにミリ秒
パルサーから正確な周期でやってくる電波パルスを用いる。重力波が地球やパルサーを通過する
とパルスの周期が変化するため、パルスの到来時刻が予測からずれる。この “ずれ”を重力波のシ
グナルとして観測する。重力波により生じる “ずれ”(以後、timing residualと呼ぶ)は、

rGW(t) =

∫ t ν(t′)− ν0
ν0

dt′ =
∑

A=+,×
FA(Ω̂, p̂)

∫ t

∆hA(t
′, Ω̂)dt′ (5.3)

と表される。ここで、ν はパルス周波数 (パルス周期の逆数)であり、ν0 は本来のパルス周波数、
ν(t)は重力波により変化したパルス周波数を表す。このパルス周波数の変化は、地球とパルサー間
での重力波の振幅の差∆hA(t, Ω̂) = hA(t, Ω̂)− hA(tp, Ω̂)で決まる。また、FAはアンテナパター
ン（各パルサーの重力波に対する応答）を表しており、パルサーの方向 p̂、重力波伝搬の方向 Ω̂、
重力波の偏光（A = +,×）によって決まる関数である。PTAが感度を持つ重力波の周波数はパル
サーを観測する頻度や観測を続ける期間によって決まり、典型的には 10−9 − 10−7Hzである。こ
のような周波数帯では、超巨大ブラックホール連星から放射される重力波の重ね合わせである背
景重力波が観測されると考えられている。
重力波のシグナルは非常に小さく、パルスが伝搬する際に星間物質から受ける影響によるノイ

ズと区別することが難しい。そこで、重力波を検出する一つの方法として、重力波による空間の伸
縮パターンが四重極であることを利用し、様々な方向にある複数のパルサーの timing residualの相
関を取ることで、重力波特有の四重極パターンを取り出すということが考えられている。等方的
な背景重力波の場合、timing residualの相関は、２つのパルサーのアンテナパターンのかけ合わせ
を全天平均することで求められ、パルサー間の角度のみの関数になる。その相関関数は、Hellings
and Downs curveと呼ばれ (Hellings & Downs, 1983)、以下のように表される。

C(θij) =
3

2
x log(x)− x

4
+

1

2
(5.4)

ここで、θij は二つのパルサー i、jのなす角度、x = [1− cos(θij)]/2である。
現在、北アメリカの NANOGrav、欧州の European PTA、オーストラリアの Parkes PTAの３つ

のグループが各国の電波望遠鏡を使って観測を行なっており、これら 3 つのグループが協力し
International PTA (IPTA)を結成している。また近い将来、中国とインドも IPTAへ参加する予定
である。現在の PTA(NANOGrav; Arzoumanian, et al. (2018)) による背景重力波に対する制限は
f = 1 yr−1に対してΩGWh

2 < 3.4× 10−10となっている。ここで、ΩGWは宇宙のエネルギー密度
に対する対数周波数あたりの重力波のスペクトル密度の割合、hは現在の宇宙膨張率を表すパラ
メーターでH0 = 100h km s−1Mpc−1で定義される無次元量である (重力波の振幅ではない)。周波
数が違うため一概に比較することはできないが、単純にエネルギー密度の大きさで比べると、こ
れは LIGOによる 25 Hzに対する制限 ΩGWh

2 < 3.3 × 10−8(Abbott, et al., 2019)より強い制限と
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なっている。PTAは背景重力波の他にも、単一波源の超巨大ブラックホール連星 (Aggarwal, et al.,
2019; Babak, et al., 2016; Zhu, et al., 2014)や重力波メモリー (Wang et al., 2015)、ダークマターアク
シオン (Porayko et al., 2018; Kato & Soda, 2019)などに対する制限も付けている。現在の PTAの感
度は、すでに銀河衝突史の理論から予言される超巨大ブラックホール連星起源の背景重力波の強
度に達しつつあり、すでにいくつかの有力なモデルを棄却している。しかし、未だに重力波は検
出されておらず、今後数年以内での検出が期待されている。
従来の PTAに対して SKAによる PTAでは利用するミリ秒パルサーの数を現行の 30から 100に

増やし、パルス周期の測定のエラーを 1/10程度に改善することで ΩGW ∼ 10−13程度まで感度を
伸ばすことができると見積もられている。このような高い感度を持つ観測で重力波の検出が可能
になれば、重力波観測によって天文学に対して新たな知見がもたらされ、宇宙の成り立ちの理解
を前進させるのに大きく役立つと期待される。

5.1.4 パルサーによる一般相対論検証

Ia型超新星の観測をはじめとして、様々な観測が現在の宇宙が加速膨張していることを裏付け
ている (Riess et al., 2001)。宇宙の加速膨張を実現するためには、斥力的な重力相互作用を生み出
す未知の暗黒エネルギーを導入するか、もしくは宇宙膨張を論じる上で前提となるアインシュタ
インの重力理論を修正する必要がある。他方、素粒子理論の究極の目標である全ての力（電磁力、
弱い力、強い力、重力）の統一を目指すうえで、高エネルギー領域での重力理論の変更は避けら
れないと考えられている。このように、修正重力理論は観測・理論の両側面から興味を持たれて
いる。
修正重力理論が我々の宇宙を記述しうる理論と位置付けられるためには、様々な検証をクリア

する必要がある。まず第一に考えられるのは、我々の太陽系を記述するニュートンの逆二乗則の
再現である。次に、ニュートン重力理論にアインシュタイン理論の補正を加えることで説明され
る水星の近日点移動などが考えられる。これらの重力理論の検証は、重力のふるまいがニュート
ン重力、もしくはそれからの小さな補正を用いて記述されるため、弱い重力場における検証と言
われている。パルサーを用いた重力理論の検証は、それとは対極的に強い重力下での重力理論の
検証を可能にする貴重な手段の一つである。
ここでパルサーを用いた強重力場における検証を行う意義は、それが弱い重力場における検証

とは全く独立なものであることに加え、一般に重力の修正の効果は時空の曲率が大きくなるよう
な場面によく現れる事が期待されるという点にある。つまり、パルサーを用いた検証を行うこと
により、弱い重力場における検証に比べ、より強い制限が与えられることが期待できる。また他
方で、弱い重力場の検証は、太陽系内の重力の振る舞いを検証しているにすぎないが、パルサー
を用いることにより、太陽系外の重力の振る舞いを検証することが可能となる。宇宙の様々な場
所の重力の振る舞いを確かめることは、重力理論の普遍性を検証する上で非常に重要である。以
下では強い重力場における重力理論の検証について、その現状と可能性についてまとめる。
まず、パルサーによる重力理論の検証として最も有名なものは、ハルス・テーラー連星バイナ

リーを用いた重力波の存在の間接的証明が挙げられる。パルサーが他の星と連星系を成し、お互
いの周りを回ると、パルス信号の到達時間は公転周期によって変調されるため、変調の観測から
公転周期を測ることができる。一方、連星の加速度運動は重力波の放出を伴うことが一般相対性
理論によって予言されている。重力波によって系からエネルギーが抜き取られると、そのエネル
ギーの減少に伴って軌道の公転周期が小さくなる。1974年に Hulseと Taylorによって初めて連星
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図 5.2: ハルス・テーラー連星バイナリーにおける公転周期の減少について、一般相対論に基づく
理論曲線と観測結果。図はWeisberg & Taylor (2005)から引用。

パルサーが発見され、その後の継続的な観測を経て、1979年にその公転周期の減少が確かなもの
となった (Hulse & Taylor, 1975)。他方、この観測された公転周期の減少率は、誤差の範囲で一般
相対論の理論予想と一致し、これは重力波の存在を間接的ではあるが初めて捉えた観測、そして
一般相対論の傍証を与えた観測であるとみなされている (Weisberg et al. (1981)、この功績でHulse
と Taylorは 1993年にノーベル物理学賞を受賞している)。重力波放出の詳細、例えば放出される
重力波のエネルギー量などは修正重力の理論に依って一般に異なるため、同様の観測が多数の連
星パルサーに対してより精密に行われれば，重力理論にこれまでにない強い制限が与えられるだ
ろう。
次に、パルサーを用いたブラックホール周辺の重力場の検証について紹介する。ここではパル

サーが銀河中心の巨大ブラックホールの周りを公転している状況を考えてみよう。パルサーから
放出されるパルスの到達時間は、ブラックホール周りの重力場の影響を受ける。つまり、パルス
にはブラックホール周りの重力場の情報が組み込まれることになり、この情報を通じてブラック
ホール時空の情報を直接的に抜き出すことが可能となる。一般相対論においてはブラックホール
の無毛定理というものが存在し、定常軸対称で電荷をもたないブラックホールは、質量と角運動
量 (スピン)という二つのパラメータのみで記述されることが知られている。それゆえ一般相対論
によると、ブラックホール時空の全ての多極モーメントは、ブラックホールの質量とスピンを用
いて完全に記述されることになる。パルスの情報から、質量や角運動量に加えて，多極モーメン
トを観測的に正確に抜き出すことができれば，それらの間の関係式、ひいてはそれを通じた重力
理論の検証を行う事が可能となる。
以上のように、パルサーを用いた重力理論の検証は、太陽系における弱い重力場における重力

のテストとは全く独立な、強い重力場における重力理論の検証を可能にするだけでなく、太陽系
をこえて重力理論の普遍性を検証することを可能にし、他に類をみない非常に有意義な重力理論
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の検証の機会を与えてくれる。

5.1.5 パルサーを用いた銀河の磁場構造の研究

ここでは銀河の電離ガス構造の観測的研究についてまとめる。
渦状銀河が大局的な磁場構造を持つことがシンクロトロン放射等から知られている。磁場強度

は µGのオーダーであり、エネルギー密度は星間空間のホットガスや宇宙線のエネルギー密度と同
程度である。系外銀河の磁場構造はシンクロトロン放射の偏波やそのファラデー効果の観測から
調べることができる。ファラデー効果は電波源から観測点までの伝播空間にある磁場により偏波
角 ψが回転する現象であり、その効果はファラデー回転量度 (RM)で表される。

ψ = ψ0 + RM λ2 (5.5)

ここで ψ0は電波源固有の偏波角、λは電波の波長 (m)である。RMは次式で表される、

RM = 0.81

∫ 0

d
neB∥dl [rad/m

2] (5.6)

ここで，dは電波源までの距離 (pc)、ne は電子密度 (cm−3)、B∥ は磁場ベクトルの視線方向成分
(µG)である。RMの解析により、銀河磁場の大局構造には、軸対称（例えばＭ３１）・非軸対称（例
えばＭ５１）の構造があることが予想されてきた。
我々の住む銀河系も渦状銀河と考えられている。その磁場構造については、系外電波源や系内

のパルサーを電波源とした RMを用いて調べることができる。RMの天球面上での分布を再現す
るように、磁場強度・方向・電子密度分布を求めるという方法である。銀河中心から 8.5kpc程度
に位置する太陽近傍については、銀河座標の銀経が約 70-90度 (l ∼ 70◦ - 90◦)の方向へ太陽から離
れる方向に磁場ベクトルが向いているとする結果が 1970年代から得られている。
銀河系内に分布するパルサーの RMを用いた解析を行うことで、よりこまかい空間構造の議論

ができる。
Han et al. (2018)は、ATNF(Australia Telescope National Facility) Pulsar catalogue (Manchester et

al., 2005)に新しい観測を加えて 1116個のパルサーを用い、さらに 3933個の系外電波源 RMも用
いて銀河系磁場構造の解析を行った。電波源がパルサーの場合、自由電子密度モデルYMW16(Yao
et al., 2017)を仮定することで、パルサーの銀河円盤内での位置をDMから評価できる。そこで彼
らは、銀河系円盤部のスパイラルアームとインターアーム領域について、視線磁場の向きと強度
を評価した。視線磁場強度は、RMの DMに対する勾配から評価できる。その結果、1)スパイラ
ルアーム領域では反時計回り方向の磁場、2)インターアーム領域では時計回り方向の磁場である
可能性を示した。

Noutsos et al. (2008)は、Parkesで観測した 150個のパルサーの RMを用い、視線ごとの RMの
変化を使って磁場の反転について議論した。結果として、Carina-Cruxインターアームでの反転の
可能性を述べている。一方、先行研究で提出されているモデル磁場でのフィッティングを行った
が、モデル磁場は合わないという結果を得ている。Men et al. (2008)は、690個のパルサーの RM
から、|b| < 10◦の 482個を用いた解析を行った。銀河円盤領域を複数の領域に分け、その領域の
視線磁場強度を RMの分散量度（DM）に対する勾配から評価した。ここで、DMは以下のように
定義される。

DM =

∫ d

0
nedl (5.7)
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これを大局磁場モデル（Ring, ASS, BSS）によるものと比較したところ、統計的にはどのモデルも
観測を再現しない結果となった。これは、ランダム磁場成分が大きく寄与しているためとしてい
る。このように、軸対称・非軸対称の幾何的に単純な磁場モデルでは、観測 RMの分布を再現す
ることが難しいようである。原因として、１）現実の磁場構造がモデル磁場より複雑であること、
２）ランダム磁場の影響、３）ローカル構造の影響等が考えられる。

Nota & Katgert (2010)は、銀経 l ∼ 270− 360◦にある系外電波源とパルサーを用いた。パルサー
の RMは系外電波源の RMより分散が大きいことを示し、それは超新星残骸 (SNR)や HII領域な
どのローカル構造が影響しているためと考えた。そこで、Hα強度を利用しローカル構造の影響を
強く受けているパルサーの RMを除いたところ、距離が 5 kpcより遠いパルサーの RMの銀経分
布は系外電波源の RMと同じ傾向を示すようになることが分かった。さらに、スパイラルアーム
の位置を決めて磁場強度をパラメータとして RM分布をフィットした結果、Normaアームで反時
計まわりの方向、Norma-Crumアームで時計まわり、Cruxアームで反時計まわりという結果を得
ている。
銀河系の磁場・電子密度分布には乱流成分がある。電子密度の乱流成分については広い波長範

囲でコルモゴロフ的であることが知られている (Armstrong et al., 1995)。乱流磁場成分についても，
RMを用いて研究されている。Haverkorn et al. (2008)は RMの 2次構造関数から、乱流磁場のイ
ンジェクションスケールを以下のように示した、アーム領域では l < 10pcのスケール（星風など
に対応）、インターアームでは l ∼ 100pcのスケール（SNRなどに対応）。

Ohno & Shibata (1993)は幾何的に単純な大局磁場モデルを用いた解析では乱流磁場の評価が正
しくできないことを指摘し、大局磁場モデルを利用せず乱流磁場を評価した。そして天球面で近接
するパルサーペアについてファラデー回転量の差を用いた解析を行い、乱流磁場の強度が 4-6 µG
と大局磁場強度 (∼ 2µG)の数倍であることを示している。Han et al. (2004)はこれを発展させて乱
流磁場のパワースペクトルを評価した。その結果，0.5-15 kpcの波長域で P (k) ∝ k−0.37とコルモ
ゴロフスペクトル (P (k) ∝ k−5/3)よりフラットな結果を得ている。
星間ガスの乱流構造は、伝播空間の電子密度揺らぎにより電波に分散や散乱等の影響を及ぼす。

Thin-screen model(Lyne & Smith, 1990)によると、距離Dにあるパルサーからの電波がうける rms
散乱角は、θscat ∼ (1/2π)

√
D/are∆neλ

2、ここで、aは散乱体の典型的スケール、reは古典電子
半径、∆neは電子密度の揺らぎ、λは電波の波長である。これは、長波長の電波ほど θscatが大き
いことを示している。パルサーの電波パルスでは、pulse broadeningという現象が観測されている。
これは、低周波でのパルスほどパルスの時間幅が長くなる現象であり、長波長の電波パルスには
大きく散乱されている成分が含まれることで解釈できる。パルスの時間幅を表す pulse broadening
time τ は、screen modelでは、τ ∼ Dθ2scat/(4c) ∝ ν−4と表される。より詳しく、コルモゴロフ・
スケーリング則に従う電子密度揺らぎを考えると、τ ∝ ν−4.4となり、これと consistentな観測が
報告されている (Löhmer et al., 2004)。
大局磁場に加え，同等以上の強度を持つ乱流磁場成分から成る銀河系の磁場構造は星間プラズ

マの物理を考える上で重要である。また，高エネルギー宇宙線伝播への影響や系外電波への影響
といった観点からも磁場構造を詳しく知ることが重要である。SKAにより、観測される系内外の
電波源数が飛躍的に増えることや観測精度が向上することは、銀河系磁場構造のさらなる解明に
つながると期待される。(SKAによる宇宙磁場の研究の詳細に関しては次章宇宙磁場参照)
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5.2 国際 SKAのサイエンス
この節では国際 SKAパルサーチームで議論されているサイエンスについてその概要を紹介する。

5.2.1 SKAを用いたパルサー探査

前節で述べたように、パルサーはそれ自身の性質や進化の研究だけでなく、重力波検出、一般
相対性理論の検証や銀河系構造の研究などにも利用することができる。これらを推進するために
は SKAを用いてできるだけ多くの新しいパルサーを発見し、そのパルスの特性を詳細に観測し
なければならない。そこで必要になるのは、複数のアンテナを用いた高感度探査と、SKA-Lowと
SKA-Midを相補的に連携させた探査である。

複数のアンテナを用いた高感度探査

観測感度を向上させるには、複数のアンテナをコヒーレントに合成する (アンテナからの出力を
位相差なく足し合わせる)ことが必要になり、最小検出フラックスSminはアンテナの個数Nに反比
例する：Smin ∝ 1/N。感度は観測時間によって補えると思われるかもしれないが、データ処理する
ために必要な時間は観測時間の 3乗に比例するため、アンテナを増やすことによって一瞬一瞬の感
度を向上させることが重要である。パルサーのパルス特性は、パルスの周期や dispersion measure
(DM)などによって特徴づけられるが、新しいパルサーの場合それらのパラメータの値は未知であ
る。したがって新しいパルサーを発見するためには、コンピュータによってそれらの値を変えつ
つ何度もデータ解析しなければならない。その試行回数は膨大であり、データ解析に用いるコン
ピュータにはおよそ peta-flops1の計算速度が必要となる。さらには、GRPや RRAT (Mclaughlin et
al., 2006)のようなパルス強度が激変するようなパルス観測に対しては、観測時間をいくら稼いで
も無意味であり、アンテナを複数使用することによる瞬時的な感度が不可欠である。

SKA-Lowと SKA-Midの連携

宇宙からの電波パルスは星間プラズマによって分散遅延が起こり、地球への到達時刻の遅れは
周波数 f を用いてDM · f−2と表せる。よって周波数 f の電波と f +∆f の電波の到達時間間隔を
∆tとすると、DM ∝ f3∆t/∆f となり、観測周波数が高いほど大きい DMを観測できると考える
ことができる。このことは、観測周波数の低い SKA-LowではDMの小さいパルサー、つまり地球
近傍かあるいは高銀緯のパルサーを探査しやすく、SKA-Midでは低銀緯の遠いパルサーを探査し
やすいことを示している。またパルサーによってスペクトルのべきが大きく異なり、べきの大き
なパルサーと小さなパルサーの全てを検出するためには SKA-Lowと SKA-Midの二つを相補的に
連携させて使用することが重要である。それによって、図 5.2.1に示す SKA Phase 1では約 10,000
個のノーマルパルサーと 1,800個のミリ秒パルサーの発見が見込まれ、Phase 2においてはさらに
その 3倍近い数を発見できるだろう。

1FLoating-point Operations Per Second (FLOPS)とは、コンピュータが 1秒間に行える浮動小数点数演算の回数であり、
コンピュータの計算速度を表す指標である。パルサー探査に必要な 1 peta-flopsという計算速度は、1秒間に 1015回の小
数演算を意味する。ちなみに 2014年現在、日本のスーパーコンピュータ「京」の計算速度は 10 peta-flops、「TSUBAME
2.5」は 2 peta-flops、「地球シミュレータ ES2」は 0.1 peta-flopsである。
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図 5.3: SKA Phase 1, 2で発見されるであろうパルサーの分布。

まとめ

パルサー探査では、複数のアンテナを用いた高感度観測と SKA-LowとMidの連携が重要であ
る。それによって従来を大幅に超える数の新しいパルサーが発見できるだろう。また発見された
パルサーのパルスタイミングを正確に取得するためには、追観測を数週間から数か月にわたって
何度も行う必要があり、また他の周波数帯で観測するなど条件を変えて観測することも重要であ
る。そのように新しいパルサーの探査と追観測を行うことによって、中性子星の磁気圏の物理や
状態方程式の解明、一般相対性理論の検証などの多くの科学が実現することだろう。

5.2.2 天の川銀河中心のパルサー

天の川銀河の中心には質量が約太陽の 400万倍の巨大ブラックホールがあると考えられる。こ
の周囲にパルサーが見つかれば、ブラックホールの近傍の空間を通過するパルサーのパルス信号
の変化を精密に調べる事によって、ブラックホールとパルサーを使った強い重力場における一般
相対性理論の検証が可能になる。
パルサーは、極めて精確な時計として使用でき、パルサータイミング観測の精度は 100マイク

ロ秒にも至る。これは、天の川銀河中心で数 10kmの位置精度に相当する位置変化を検出できる
事になる。従って、パルサータイミング観測を行う事によって、ブラックホールの質量とスピン
の計測を精密に行える。質量については、百万分の一の精度（１太陽質量の精度に相当）で測定
できよう (Liu et al., 2012)。また、ブラックホールのスピンについては、無次元のパラメーターを
求める事によって、ブラックホールの周囲に特異点が発生しないとする宇宙検閲官仮説について
の検証を行える可能性がある (Liu et al., 2012)。更には、ブラックホールの四重極モーメントの測
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定によって、ブラックホールは質量、スピン、電荷のみで記述できるとする無毛定理の検証も行
える可能性がある (Wex & Kopeikin, 1999; Liu et al., 2012)。
一方、上記の測定結果によって、天の川中心の環境を調べる上で重要な貢献ができる。まず、パ

ルサーを用いたブラックホール質量はブラックホールの距離によらずに決定できるので、10マイ
クロ秒角の精度を出せる位置天文学観測結果と組み合わせると、ブラックホールが存在する天の
川銀河中心までの距離 R0（現在約 8.3kpcと推定）を 1pcより良い精度で決定できるはずである。
更に、ブラックホールのスピン量が測定できる事により、現在、実際に撮像を試みているブラッ
クホールの影の形を説明できよう。一方、天の川銀河中心にある個々のパルサーを気象観測局の
様に使用して、天の川銀河中心の自由電子、磁場、スキャッタリングの極限状態の環境の測定がで
きる。
天の川銀河中心のパルサーは、本当に存在するのであろうか。現在でも星生成が続いている事、

パルサーの元になるウォルフレイエ星や大質量星の存在、中心の数 pc内に厚い星でできた円盤や
若い大質量星が存在する事、X線連星システムがチャンドラ衛星により予想より多く存在している
事が見つかった事などから天の川中心には多くの中性子星が存在すると考えられている (Johnston,
et al., 2006; Lazio & Cordes, 2008; Deneva, Cordes & Lazio, 2009)。実際、フェルミ衛星により、天
の川銀河中心付近にはパルサー状点源が少なくとも見つかっている (Frail et al., 2016; Bhakta et al.,
2017)。また、パルサー風星雲が存在する事や、GeVガンマー線放射を説明する為には、中心の星
団にミリ秒パルサーが多数ある必要がある。多波長の観測により、中心 1pc以内に 1000個程度の
パルサーがあるという推定がされている (Wharton et al., 2012)。
以上の間接的な証拠により多数のパルサーが天の川銀河中心に存在すると考えられるが、実際

に見つける事は簡単ではない。その理由は、天の川銀河中心は、電波の散乱が大きいからである。
これまで、多くのパルサーサーチが行われてきている。散乱のため、より高い周波数での観測が
必要である。これまで、天の川銀河中心付近の 0.5度（距離 8.3kpcを仮定すると約 70pcに相当）
の領域をエッフェルグベルグ 100m電波望遠鏡により 10.55GHzでサーベイが行われ、これまで 6
つのパルサーまたはマグネターが見つかっている。特に、マグネター PSR1745 -2900は、SgrA*と
3秒角（0.1pcに相当）のズレしかなく、天の川銀河中心に近い可能性がある。しかし、これでも、
ブラックホールの物理量を測定するには十分な近さではない。今後、より周波数が高いパルサー
の探査を行い、見つかれば、それを使って研究が進むであろう。

5.2.3 SKAによる重力波天文学

　 SKAのパルサータイミングによる重力波検出のメインターゲットは巨大ブラックホール連星
からの重力波である。パルサータイミングの周波数帯（10−9から 10−7Hz）で観測できるブラック
ホール連星の質量は典型的に太陽質量の 108から 109倍と非常に重く、銀河中心にあるような連
星であると考えられる (Ravi, et al., 2012; Sesana, et al., 2004; Sesana, 2013b)。また、この周波数帯
の重力波を放つ連星は数ヶ月から数年で一周するような軌道を持ち、合体まで長い時間がかかる
ため、我々が観測するのは軌道周期がほとんど変化しない連星からの単一の周波数の重力波であ
る。このような連星は宇宙に数多く存在するため、様々な方向からやってきた重力波は重なり合っ
て背景重力波を形成する。銀河の分布には偏りがあることから、この背景重力波は非等方成分を
持つと考えられる。
　近年、パルサータイミングのデータ解析を工夫してこの重力波の非等方成分を取り出す方法

が精力的に研究されている。SKA1-MIDの場合、数十度もしくは数度程度の角分解能で強い重力
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図 5.4: シミュレーションにより生成された巨大ブラックホール連星からの重力波 Sesana (2013a)。
縦軸は重力波の強度、横軸は周波数。点線はノイズの大きさを変えたときのパルサータイミング
の感度を表す。水色の点は個々の連星からの重力波を表し、緑色の線がすべて足し合わされた背
景重力波のスペクトル。青色の点は波源の特定ができる可能性のある連星で赤線はそれらを取り
除いたときの背景重力波のスペクトル。

波が来る方向を特定することができる。さらに SKA2ならば数分角まで分解能を上げることがで
きるため、電磁波対応天体を見つけることで波源の母銀河を特定することが可能になると期待さ
れる (Soares-Santos, et al., 2017)。波源の位置の特定ができると低赤方偏移のブラックホール連星
の分布を知ることができると共に、高赤方偏移の連星で形成される背景重力波の等方成分を取り
出すことができる。背景重力波の強度はブラックホールがどのように成長し、合体してきたかに
大きく依るため、これによって銀河形成史に制限をつけることが可能になる。
　この角度分解能の大幅な向上を可能にするのは年周視差を使った精密な地球とパルサー間の

距離測定である。重力波によるパルス間隔の変化は通常、地球の位置変化による “earth term”とパ
ルサーの位置変化による “pulsar term”の足し合わせの形で書かれ、分離することができない pulsar
termは個々のパルサーによって異なる一方、earth termは観測するパルサーに依らず同じであるこ
とから、通常のデータ解析では複数のパルサー間の相関を取ることで earth termだけを取り出す作
業を行う。SKA2で可能になる地球とパルサー間の精密な距離測定は、データ解析上ノイズとし
て寄与する pulsar termの情報として使うことができ、これが角度分解能の向上につながる (Lee, et
al., 2011; Boyle & Pen, 2012)。
　さらに earth termと pulsar termの分離によって、重力波の時間変化を測ることも可能になる。

パルサータイミングに使われるパルサーは 1000光年を超える距離のものもあり、遠く離れた地球
とパルサーは異なる時刻に重力波源から放出された重力波の影響を受ける。つまり、異なる時刻
の重力波の情報を持つ earth termと pulsar termを独立に測ることで、重力波の時間進化を 1000年
のオーダーで知ることが可能になる。こうして通常のパルサータイミングの 10年オーダーの観測
では測れない重力波の周波数の時間変化を調べることで、ブラックホール連星の質量を正確に決
めることができるだけでなく、ブラックホールのスピンを測ることも可能になる。
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　また、パルサータイミングによる重力波の検出は一般相対論の検証にも役立つ。一般相対論
では重力波の偏光モードは２つ（+と×モード）であるが、重力理論が変更されると偏光は最大
で６（+と×に加えてスカラーモードが２つ、ベクトルモードが２つ）まで増えることが知られ
ている (Eardley, Lee & Lightman, 1973)。偏光モードの数は重力理論の修正のされ方によって決ま
る。異なる偏光モードの重力波は空間の歪め方が異なり、全方向のパルサーのパルス間隔の変化
を比べたときに重力波による歪みの空間的なパターンが異なる。そのため、データ解析において
スカラーモードやベクトルモードの歪みのパターンが存在するか検証することで、重力理論の検
証が可能である。また、重力波の速度が異なる場合も歪みのパターンが変更を受けるため、同様
の方法で重力子が質量を持つ理論を検証することも可能である。
　最後に、パルサータイミング実験は初期宇宙理論の検証にも役立つ。中でも大きな振幅の重

力波を予言するのが、宇宙相転移や超弦理論から予言される１次元の位相欠陥「宇宙ひも」であ
る。宇宙ひもは非常に重く相対論的な速度で運動するため、強い重力波を放出する。高赤方偏移
において宇宙ひもから放出された重力波は背景重力波を形成し、我々の近くで放出されたものは
重力波バーストとして観測される。背景重力波の強度やバーストの頻度分布は宇宙ひもの線密度
や数分布に依存し、そこから初期宇宙の理論の情報につなげることができる (Sanidas et al., 2012;
Arzoumanian, et al., 2018; Yonemaru et al., 2020)。例えば重力波の強度を決める線密度は宇宙ひも
生成時の宇宙のエネルギースケールに対応するため、パルサータイミングから重力波に制限がつく
ことで宇宙ひもを予言する理論のエネルギースケールに制限を与えることができる (Kibble, 1976;
Vilenkin & Shellard, 1994)。また、宇宙ひもの他にも振幅の大きい背景重力波を予言する初期宇宙
理論は様々なものが存在する。そういった理論の検証にとって重力波強度に強い制限を与えるこ
とができるパルサータイミング実験は重要である。
　なお、これら宇宙論起源の背景重力波は巨大ブラックホール連星からの重力波とはスペクト

ルの周波数依存性が異なる。よって背景重力波の起源を特定するには周波数依存性を精度よく測
ることが必要になる。そのためには高い感度での重力波検出が必要であるが、SKAの感度ならば
巨大ブラックホール連星起源の背景重力波の周波数依存性を十分な精度で測り、起源の特定が可
能であると理論的に見積もられている。

5.2.4 Tests of Gravity with Pulsars (パルサーによる重力理論の検証)

パルサーは、極めて正確に一定の周期でパルス波を放出することが知られているが、実際に我々
が観測するパルス波の到着時刻は一定ではない。もっとも単純には、観測者である我々に対して
パルサーが運動していると、パルサーが静止している場合と比べてその到着時刻には差異が生じ
てくる。パルサーの到着時刻を前後させる要因としては様々なものが考えられるが、大別して　

(1) パルサーのニュートン力学的な運動に起因するもの

(2) パルサーと我々の間に介在する星間物質による影響など、宇宙物理学的起源を持つもの

(3) 一般相対論的な重力による効果

などが考えられる。実際に観測されるパルス波の到着時刻のずれから (1)や (2)の効果を差し引く
ことができれば、(3)の重力の効果に起因するずれのみが残り、それを用いてパルスが放出された
場所などの時空の情報を抜き出すことができる。パルサーを用いた重力理論の検証は、それら抜
き出された時空の情報をもとに、重力理論の検証を行おうというものである。
パルス波の到着時刻を予想する公式は、「Time of Arrival公式」、通称「TOA公式」と呼ばれて
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いる。以下ではこの公式について、特に (1)と (3)に起因する効果に注目して詳しく述べていく。
(2)に起因する影響は独立に扱うことができるので、以下では特に触れない。
パルサーが BHのまわりを公転しているとしよう。BHのまわりのパルサーの運動は第 0近似、

両者の重心系に対するケプラー運動でよく記述されると期待される。ケプラー運動は軌道周期や
離心率など、5つのパラメータ (以下 Kパラメータ)を用いて特徴づけられる。しかしながら、実
際の運動は厳密なケプラー運動で記述されるわけではなく、それらからのずれを考慮する必要が
ある。例えば重力波の放出により系からエネルギーが抜き取られると、公転周期が小さくなるこ
とが期待される。そこで、それらケプラー運動からのずれを特徴づけ、パルサーの運動を複数のパ
ラメータを用いて定式化したのが、Parametrized-Post-Keplerian (PPK)フォーマリズムと呼ばれる
ものである。特に、軌道周期の変化率など、ケプラー運動からのずれを特徴づける 12のパラメー
タを、Post-Keplerian (PK)パラメータと呼ぶ。PPKフォーマリズムにおいてパルサーの運動は、5
個の Kパラメータと 12個の PKパラメータ、合わせて 17個のパラメータを用いて完全に記述さ
れることになる。つまり、パルス波の到着時刻をこれら 17個のパラメータの関数として与えるこ
とができ、その公式が TOA公式である。
ここで重要なことは、PPKフォーマリズムはケプラー運動からのずれを、背景にある重力理論

を仮定することなく一般的に特徴づけている点である。つまり、TOA公式は完全に現象論的に作
られた公式であり、そこに現れるパラメータは、観測されるパルス周期のみで原理的には完全に
決定され得る。一方で、ひとたび重力理論を指定してやると、その重力理論に基づいて PKパラ
メータを求めるための方程式が得られる。5つの Kパラメータ (PK)とパルサー質量 (mpul)、BH
の質量 (mBH)がわかれば、その方程式を解くことによって、PKパラメータの値を理論的に予想
する事もできる。つまり、式で書くと

P i
PK = ftheory (PK,mpul,mBH) , (i = 1 , 2 , · · · , 12) (5.8)

という具合である。ここで、P i
PKは i番目の PKパラメータを表す。この理論的予測と観測結果を

比べることによって、重力理論の検証が可能となる。
それではここで、具体的にどのように重力理論の検証が行われるか、一つの例を紹介しておこ

う。簡単のために、Kパラメータがパルス波の観測と TOA公式から精密に決定されているとする。
上で説明したように、ある重力理論を仮定すると、観測によって決められた Kパラメータ (PK,obs)
とパルサー・BHの質量 (mpul, mBH)を用いて、全ての PKパラメータの値を理論的に予測するこ
とができる。これは逆に、1つの PKパラメータ P 1

PKを TOA公式と観測とを比べることによって
読み取ることができれば、(5.8)式に従ってmpul とmBH の間に 1つの関係式が与えられることを
意味する。各々の PKパラメータは TOA公式において独立に寄与するので、別の PKパラメータ
を考えることにより、もう 1つ独立な関係式を導くことが可能になる。つまり、観測結果から読
み取ることのできる PKパラメータの数だけ、観測精度の範囲内でmpulとmBHの間に独立な関
係を付けることができるのである。両者の質量を座標軸とするダイアグラムに、これらの関係を
表す曲線を描いたのが図 5.5である。この図において、全ての曲線が一点で交われば、それは質量
を決めるのに用いた重力理論が正しい理論であることを意味する。一方、新たな別の交点がうま
れれば、それは質量の算出に用いた重力理論が正しくないことを示唆し、その重力理論を棄却す
ることができる。
上で述べたように、PPKフォーマリズムを用いた重力理論の検証法は極めて汎用性の高い方法

であり、連星系の運動とパルス波の伝播とを予言可能な重力理論であれば、どのような理論も検
証が可能である。SKAで観測される連星系パルサーを用いて、このような重力理論の検証を行う
ことが、国際 SKAが目指しているサイエンスの一つである。
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図 5.5: ケプラーと Post-Keplerianパラメータを用いて描かれる連星の質量ダイアグラム (Kramer et
al., 2006)。

5.2.5 パルサー磁気圏

Introduction

SKAを用いることで 3万個ものパルサーが見つかり、これまで感度不足のために分からなかっ
た多くの情報を得ることが出来るようになる。パルサー磁気圏の観測ではパルサーの幾何学形状
を解析を行い、それにより放出される重力波の大きさを推定することも出来るようになると期待
される。
重力波の検出は SKAの主なターゲットの一つである。だが、現在パルサーを用いた重力波の観

測に用いることの出来るパルサーの数は極めて少ない。まずは銀河全体に散らばる観測可能なパ
ルサーの数を増やして、電波パルサー、X線パルサーやマグネターに分類し、銀河内のパルサー
の三次元的分布図を描き出すこと、さらに、パルサー毎に放射の特徴も異なるためパルサーそれ
ぞれの電波ビームの 3次元構造を観測することが必要である。

50MHzからガンマ線の全ての波長における高感度観測によってパルサー磁気圏のマッピングを
行ったり、最新のまたたきをイメージングする技術を駆使するとパルサー磁気圏の将来までも推
定することが出来る。
観測によって得られるパルサーからの信号の強度や偏光は必ずパルサー磁気圏を伝搬しその影

響を受ける。このことからパルサーの放射過程や幾何学形状を推定し、さらには回転軸の方向を
決定し固有運動の方向との一致具合によって超新星爆発時のキックの様子を理解したりパルサー
自身の特性と超新星残骸の形状、組成などの関連や生まれた時の自転速度や磁場の決まり方を議
論することも出来る。
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図 5.6: PSR B0906－ 49の直線偏波（赤）と円偏波（青）のプロファイル (Kramer & Johnston, 2008)。

幾何学的構造

パルサーの幾何学的構造やビーム形状は高時間分解能、高感度の観測によって決定することが
出来る。実際、PSR B0906-49の幾何学的構造は図 5.6に示すように高時間分解能の精密な観測に
よって推定されている (Kramer & Johnston, 2008)。また、1.4GHzと 3.1GHz、8.6GHzでの偏光観
測も行われていて、どのような放射が行われているか、またパルサー自身からどの程度の距離で
放射が行われているか推定することで放射のメカニズムを決定することが出来る。
電波ビームの 3次元構造の磁気圏伝搬による変化を取り除くことで放射メカニズムの基礎的な

特徴を理解することができ、そこからの放射のスペクトルをみることでスペクトラルインデック
ス αや標準偏差 σの値を特定し population synthesis modelの正確な構築に寄与出来る。Bates et al.
(2013)は PSR B1823-13の観測を行い、スペクトルインデックス α=-1.41、標準偏差 σ=0.96と値
を定めている。さらに、歳差運動などの非対称性によっても幾何学構造や電波ビームの 3次元構
造に制限を与えることが出来る。
パルサー同士の連星では、一方のパルサーの放射が他方のパルサーの磁気圏を通り抜けることを

利用して、磁気圏のプラズマの構造を直接探査することが可能になる。実際に、PSR J0737-3039A/B
系ではプラズマ密度が非常に高く、パルサー周りのプラズマ領域はパルサーの磁気圧等から推定
される半径よりも 2倍小さくなることが推定された (Breton et al., 2012)。SKAによってより多くの
パルサー同士の連星が発見されることでパルサー磁気圏のトモグラフィーをすることができ、よ
りパルサーの構造に迫れることも期待されている。
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ミリ秒パルサー

ミリ秒パルサーの放射ビームの構造やパルス間の現象についての理解はまだまだ出来ていない。
正確なタイミング観測が必要である。最近の研究でミリ秒パルサーの個々のパルス放射はタイミ
ング観測の安定性に制限を与えることが分かっている (Oslowski et al., 2014)。一般に、個々のパル
スの研究は電波放射機構の特定にとって非常に大切である。

磁気圏の状態遷移

パルサーの中にはさまざまタイムスケールでパルス放射を行ったりやめたりするパルサーがあ
る。電波放射のオン/オフやモード変化とスピンダウン率 (つまりは、磁気圏電流)の変化が相関し
ていることがわかりつつある。この変化のきっかけは未だ良く分かっていないが磁気圏にいくつ
かの準安定状態があり状態間の遷移が起こっていると考えられている。放射のオン/オフのスイッ
チのきっかけやパルス周期の変動 (timing residuals)の観測 (これによって磁気圏電流変化が分かる)
には SKAによる２週間に１回 48時間のパルサーセッションの長い期間のモニタリングが必要で
ある。これらのデータと日本の得意な X線観測と同時観測に依って比較することでパルサー磁気
圏現象の理解が一段と深まると予想される。

5.2.6 Structure and the Magnetoionic Interstellar Medium

パルサーからの電波を用いるとパルサー自身はもとより、星間物質（ISM）に関して、特に、１）
熱的自由電子の分布やその乱流的性質、２）磁場構造について調べることができる。?)によると、
SKAでは∼ 10000個程度のパルサーが観測されると算出されている。現在観測されている∼ 1000

個に比べて飛躍的に増加するパルサーの電波を用いることで星間物質の構造がより詳細に明らか
になると期待される。

電子分布モデルの精密化について

銀河系内自由電子の空間分布モデルとして NE2001がある (Cordes & Lazio, 2002)。これは電波
に加え可視光、X線の観測を元に作られた詳細な電子密度の空間分布である。
電波が伝播してくる空間の平均電子密度を反映した観測量が、電子密度の視線に沿った積分量

DMである。これは、パルス到達時刻の周波数による違いから得られる。SKAによって、距離が独
立に決定されるパルサーが増えると、太陽−パルサー間の平均電子密度がわかり、銀河系電子密
度分布モデルをより精密にすることができる。これにより、距離が不明のパルサーについて、DM
からより精度の高い距離の制限を得ることができる。

星間ガスの乱流構造について

前節で述べたように、パルサーからの電波パルスは ISMによる散乱を受け、低周波ほどパルス
幅が広がってしまう。この pulse broadeningと呼ばれる現象のタイムスケールは基本的に周波数に
依存し、電子密度分布がコルモゴロフ・スケーリング則に従う場合、τ ∝ ν−4.4と表される。また、
この τ は DMにも依存することが観測されており、τ ∝ DM2.2 となる (Romani et al., 1986)。一
方、これからずれた観測報告もあり、電子密度揺らぎがコルモゴロフ・スケーリング則に従わな
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い例かもしれない (Bhat et al., 2004)。この様な Pulse broadeningの詳細な観測が多く行われると、
電子密度揺らぎの乱流的性質について詳しく議論できるようになる。

Dynamical Spectrumは、パルス電波強度を時間−周波数 (t− ν)面で見たものである。これを解
析することで、散乱体である密度揺らぎのサイズや速度について知ることができる。さらに、(ν, t)
をフーリエ変換した (fν , ft)面で表した secondary spectrumは散乱体の位置について制限すること
ができる (Stinebring, 2006)。secondary spectrumは、fν = af2t の特徴的な構造を示す。係数 aは、
a = (s/(1− s))(λ2D)/(2cµ2)で表される、ここで、µはパルサーの固有運動を表し、s =(パルサー
から散乱体までの距離)/(観測者から散乱体までの距離)である。したがって、観測される secondary
spetrumから aを得ることで、散乱体の位置を知ることができる。高精度な時間分解・周波数分解
の観測をすることで、散乱体である電子密度揺らぎの空間分布が決まると考えられる。

DMの時間変動も観測されており、これは、視線上に分布する電子密度の揺らぎが時間的に変
化しているからだと解釈されている。変動量としては、dDM/dt ∼ 10−5− 10−3 [cm−3 pc/yr]が得
られており、これから、乱流のパワースペクトルや乱流の散逸スケールを予測することができる
(You et al., 2007)。

銀河系の磁場構造について

円盤銀河が大局的磁場構造と乱流磁場を持つことが知られている。銀河系についても、系外電
波源やパルサーのファラデー回転量 RMを用いて、磁場構造の解析が行われてきた。系外電波源
の RMには電波源固有の磁場、銀河間空間の磁場からの寄与が含まれる。一方、パルサーの場合
それらの寄与はなく、パルサーの RMを用いるのは磁場構造の解明に適している。また、RMは
視線方向の磁場と電子密度の積の視線積分量、DMは電子密度の視線積分量であることから、星
間磁場の視線成分の平均強度を評価することができ、⟨B∥⟩ = 1.232RM/DM [µG]と表される。

Han et al. (2006)は、銀河系のスパイラルアームとインターアームの視線磁場について議論した。
アームやインターアームに接する視線方向の複数のパルサーについて、RMの DMに対する勾配
を調べることで、視線磁場強度が評価できる、⟨B∥⟩ = 1.232∆RM/∆DM [µG]、ここで∆RMは
RMの差、∆DMはDMの差である。その結果、アームとインターアームで磁場方向が反転する可
能性を示している（同様の解析による最新の結果は Han et al. (2018))。

SKA1、SKA2により 1万を超えるパルサーが発見され、それらについて高いスペクトル分解能
力で高精度の RMが測定されることで、銀河系の大局磁場構造の詳細が明らかになると考えられ
る。さらに、小スケールの磁場構造についても以下のような進展が考えられる。同一視線上で、HII
領域や超新星残骸 (SNR)の前景にあるパルサーと背景にあるパルサーの RMの違いを調べること
でHII領域や SNRの磁場の影響を調べることができる。より長い距離を伝播して観測される系外
電波源の RMとそれらの前景にあるパルサー RMを比較することでも同様の研究が可能である。
また、RMの構造関数等も用いて行われる乱流磁場成分のエネルギーパワースペクトルについて
も、より広い波数範囲で決定されると考えられる。

5.3 日本のサイエンス

5.3.1 パルサーサーチの新手法

通常のパルサーサーチは、ブラインドサーベイによって行われる。ブラインドサーベイとは特定
の候補天体に望遠鏡を向けるのではなく、任意の領域を観測してそこにパルス信号があるかどう
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かを判別する方法である。これまで Parkes望遠鏡による Parkes Multi-beam Pulsar Survey (PMPS;
Manchester et al., 2001)や Abecibo望遠鏡による Pulsar Arecibo L-band Feed Array (PALFA) survey
(Cordes et al., 2006)などが行われ、2016年に稼働を始めた中国の FAST望遠鏡は、3年間のブライ
ンドサーベイで 93個の新たなパルサーを発見した (e.g. Qian et al., 2019)。ただ、パルサーは一般
的に暗く長時間 (1 beamあたり 30分程度)の観測が必要であり、また、幅のせまいパルスを検出
しなければならないため、高い時間分解能で解析を行う必要があることからパルサーサーチにか
かる時間や計算コストは非常に大きいものとなってしまう。
そこで、我々は既存の電波連続波サーベイカタログを用いてあらかじめ有力なパルサー候補を選定

するという手法を提唱した (Kumamoto et al., in prep.)。本研究では、TIFR GMRT Sky Survey (TGSS;
Intema et al., 2017, 147MHz)と NRAO VLA Sky Survey (NVSS; Condon et al., 1998, 1.4GHz)の２
つのカタログを使用した。これら２つのカタログでクロスマッチする (共通の位置にある)天体を
同一天体とみなし (Gasperin et al., 2018, Gasperinカタログ; )、さらに、GasperinカタログとATNF
pulsar catalogue (Manchester et al., 2005)、Million Quasar (MILLIQUAS) catalog (Flesch, 2015)でク
ロスマッチする天体をそれぞれ既知のパルサー、非パルサー天体とした。また、パルサーのスペ
クトルのべき (傾き)はクエーサーや電波銀河に比べて急である (スペクトル指数が小さい)という
こと、パルサーは半径 10 km程度の天体で他の天体より明らかにコンパクトであるということか
ら、パルサーを選定する指標として２つのカタログのフラックスから求められるスペクトル指数
とビーム内のピークフラックス/トータルフラックスで与えられるコンパクトネスを採用した。
パルサー選定の基準を決めるにあたり、あるスペクトル指数以下、かつ、あるコンパクトネス

以上となる全天体中の既知パルサーの割合 (以後、パルサー率と呼ぶ)を考える。このパルサー率
が高くなるようなスペクトル指数とコンパクトネスが適切な選定の基準となる。図 5.7にGasperin
カタログのパルサー率を示す。選定の基準をそれぞれスペクトル指数を－2.1以下、コンパクトネ
スを 0.8以上とすると、パルサー率は 17/87となり (非パルサー天体数は 0)、70個のパルサー候補
が得られる。Parkes望遠鏡で観測可能な位置にある候補は 41個だが、このうち 4つの候補がすで
に (Frail et al., 2016, 2017; Bhakta et al., 2017)によりパルサーだと同定されており、現在、我々は
残りの候補の観測・解析を行なっている。
さらに我々は、パルサー候補の選定にニューラルネットワーク (ANN)を導入した (Yonemaru et

al., 2019)。パルサーは銀河面に集中しているが、一方で遠方の銀河やクエーサーなどは一様に分
布しているということからANNの入力にはスペクトル指数とコンパクトネスに加え、天球面上で
の位置も使用した。ANNのメリットは、適切な選定基準を自動的に決めることができることとパ
ラメーター間の (見えない)相関を見つけ出すことができることである。本研究では、上記の既知
のパルサーと非パルサー天体を教師データとしてANNを訓練し、Gasperinカタログ中の未同定天
体をパルサー候補と非パルサー天体候補に分類した。ANNを適用した結果、上記の 37個のパル
サー候補を含む 2436個のパルサー候補が得られたが、この候補数はあまりに多すぎるため全てを
タイミング観測するのは現実的に不可能である。将来的には、直線偏光率やファラデー回転量RM
も ANNの入力として使用して候補数を絞る予定である。

5.3.2 パルサータイミングアレイによる重力波検出

パルサータイミングアレイ（pulsar timing array: PTA）の周波数帯で検証が可能な重力波波源の
一つとして、宇宙ひもからの重力波が挙げられる。宇宙ひもは、初期宇宙の真空の相転移や、超
弦理論に基づくインフレーションモデルから予言される一次元のひも状の位相欠陥である。宇宙
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図 5.7: Gasperinカタログのパルサー率。縦軸と横軸はそれぞれスペクトル指数とコンパクトネス
の選定基準を示す。

ひもは光を発しないため検証が難しく、現段階で観測的証拠はない。一方で重く光速に近い速度
で運動する宇宙ひもは、強い重力波を放つため、今後は重力波実験が宇宙ひもの検証に役立つと
期待されている。
これまで PTAを使った背景重力波に対する制限から、宇宙ひものパラメーターに対する制限が

付けられてきた。一方で PTAは単一波源からの重力波バーストも探索することも可能であるが、
これまで宇宙ひも起源の重力波バーストの探索は行われてこなかった。そこで我々はオーストラ
リアの Parkes PTAのチームと共同で、second Parkes PTA data release (PPTA DR2)を用いて、宇宙
ひもからの単独重力波バーストの探索を行っている (Yonemaru et al., 2020)。
宇宙ひもはその運動によって重力波を放出するが、その中でも特にループ上に時々現れるカス

プと呼ばれる光速で動く特異点が強い重力波を放出することが知られている。カスプから放出さ
れる重力波の強度は、宇宙ひもの線密度 (単位長さあたりのエネルギー)Gµや、ループのサイズ l

によって特徴付けられる。フーリエ空間での重力波バーストの振幅はこれらのパラメーターを用
いて

h̃(f) =
Gµl

[(1 + z)fl]1/3r(z)f
(5.9)

と表される (Damour & Vilnekin, 2000)。ここで、f は重力波の周波数、rは波源までの距離、zは
赤方偏移である。これをフーリエ変換することで、実時間の関数としての振幅が得られる。宇宙
ひものカスプからの重力波バーストは直線偏光しており、偏光の方向をプラスモードと仮定する
とその振幅は、

h+(t) =

A
[
|t− t0|1/3 −

(
1
2W
)1/3]

(t0 − 1
2W ≤ t < t0 +

1
2W )

0 (otherwise)
(5.10)

で与えられる。ここで、t0はバーストの到来時刻、W はバーストの継続時間を表す。継続時間は
ループサイズにより決まっており、W = 2lの関係を持つ。また、Aは重力波の振幅を決めるパラ
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メーターで、

A =

(
1

2
W

)−1/3

h+(t0) =

√
3

2π
Γ

(
−1

3

)(
1

2
W

)−4/3

h̃(fl ≡ (W/2)−1) (5.11)

と表される。

-1x10
-12

-8x10
-13

-6x10
-13

-4x10
-13

-2x10
-13

 0

53000 54000 55000 56000

MJD [days]

MJD [days]

Waveform

W = 1,000 days

[µ
s]

53000 54000 55000 56000 57000

W = 4,000 days

-15

-10

-5

0

5

10

15

53000 54000 55000 56000

Post-fit residual

W = 1,000 days

53000 54000 55000 56000 57000

W = 4,000 days

図 5.8: 宇宙ひも上のカスプからの重力波バーストの波形（上）と、post-fit後の timing residualの
形（下）。横軸は日付を表し、左が継続時間が 1000日の場合、右が 4000日の場合を表す。重力波
の強度はA = 10−12(W/2)−1/3を仮定した。

PTAの観測量である timing residualは、(5.10)式を、(5.3)式に代入することで得ることができ
る。図 5.8に重力波バーストの形と、パルサーの回転率などのパラメーターをフィットした後の
timing residualの形のシミュレーション例を示した。(5.10)式からわかるように、宇宙ひもからの
重力波バーストにより生じる timing residualは、t0とW を与えれば、強度を除いて形が一意に決
まる。我々は、この理論から予測される重力波の波形をテンプレートとして、このような波形の
重力波バーストが存在するか調べるための、データ解析を行なった。
解析の結果、有意な重力波のシグナルは検出されなかったが、解析結果を用いて宇宙ひもからの

重力波の振幅に対して上限を与え、さらにその制限を宇宙ひものパラメーター（線密度Gµ）の制
限に焼き直した。図 5.9は、解析から得られた重力波の振幅 h+(t0)への制限（左図）と、線密度
Gµに対する上限（右図）を表している。バーストの継続時間が長くなるほど制限が強くなってい
るが、これは timing residualが振幅の積分量であるため、継続時間が長いほど timing residualが大
きくなり、観測しやすいためである。Gµへの制限に直すと、従来の背景重力波による制限に比べ
て弱い結果になったが、重力波バースト探索という全く独立な検証を行ったこと、またループサ
イズごとに制限を与えられたという観点ではユニークである（横軸のW はループサイズ l =W/2

に対応する）。将来的には SKAを用いると、重力波の振幅に対する感度が従来の PTAに比べてか
なり良くなることが期待されており、それに伴って宇宙ひもの線密度 Gµに対しても、より強い
制限を与えることができると期待される。



184 第 5章 パルサー
h
C

s

,p
ea
k

●

●

●

●

●
●

●

●

●

● ● ● ● ●

10 50 100 500 1000 5000

1.× 10-13

5.× 10-13

1.× 10-12

5.× 10-12

� [����]

G
μ

●

●

●
●

●
●

●

●

●

●
●

●
●

●

●

●

●
●

●
●

●

●

●

●
● ●

● ●

●

●

●
●

●
●

●

●

●

●

●
●

●
●

●

●

●

●

●

●

●

●

●

●
●

●
● ●

●

●

●
●

●
●

●

●

●
●

● ● ● ●

50 100 500 1000 5000

10
-5

0.001

0.100

10

1000

α = 10-1

10-3
10-5

10-7

10-9

� [����]

図 5.9: 重力波バーストの継続時間の関数としての振幅 h+(t0)の上限 (左図)と、宇宙ひもの線密度
Gµ(右図)に対する上限 (Yonemaru et al., 2020)。

5.3.3 パルサースピンダウン率統計による超低周波重力波検出

パルサータイミングアレイでは周波数が 10−9–10−7Hzの重力波が検出可能である。この周波数
帯は、軌道半径ミリパーセクの超大質量ブラックホール (SMBH)連星からの重力波に相当する。し
かし、SMBH連星の軌道半径がパーセク程度になると、重力波を放出し合体に至るまでに宇宙年
齢を超える時間がかかるのではないかという問題 (final parsec problem)が提起されている (Lodarto
et al., 2009; Milosavljević & Merrit, 2001)。そのためこの問題を解決するために超低周波重力波の
検出が重要となる。10−9Hzを下回る超低周波重力波はパルサータイミングアレイの観測期間 (～
10年)では直線のように見え、パルサーのスピンダウンのパラメータ (Ṗ /P )と同じ時間依存性を
持つ。そのため、パルサーのパラメータフィッティングの際にスピンダウン率に吸収され検出でき
ないとされてきた。しかし、スピンダウン率に対するそうしたバイアスはパルサーや重力波源の
相対的な位置に依存し、天球面上で四重極のパターンを示す (図 5.10)。そのため、スピンダウン
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図 5.10: 天球面上でのアンテナパターン。波源
は銀河中心方向に位置すると仮定している。
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図 5.11: log10 ṗ/pの模式図。赤、青の線はそれ
ぞれバイアスファクターの影響が正、負の領域
での分布を示す。
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率の統計的性質を利用することで超低周波重力波検出が可能となる (Yonemaru et al., 2016)。
超低周波重力波の場合、timing residual (rGW )は以下のように書くことができるDetweiler (1979)。

rGW(t) =
1

2

∑
A=+,×

FA(Ω̂, p̂)(1− e2iπfGWτ )ḣAt
2. (5.12)

Ω̂、p̂はそれぞれパルサーの方向、重力波の到来方向であり、θは重力波の偏光角である。先にも
述べたようにこの timing residualはスピンダウン率に吸収される。その結果、スピンダウン率は以
下のように書ける。

Ṗ

P
=
Ṗ0

P
+ α(Ω̂, p̂, θ) (5.13)

ここで αは以下のように書ける。

α(Ω̂, p̂, θ) =
∑

A=+,×
FA(Ω̂, p̂)

(
1− e2iπfGW τ

)
ḣA (5.14)

スピンダウン率はこの αにバイアスされることになる。ただし、複数の波源を考えた場合、天球
面上での αのパターンが大変複雑になるため、このような重力波をこの手法で検出するのは非常
に困難となる。スピンダウン率が αにバイアスされる際、パルサーの位置によって、正または負
の影響を受ける (図 5.11)。この影響によるスピンダウン率の分布の変化を統計的に調べることで
超低周波重力波の検出が可能となる。Hisano et al. (2019)では pulsar termを考慮したより現実的な
シミュレーションを行い、検出感度の周波数、偏光角依存性を調べた。しかし、pulsar termを考
慮するためにはパルサーまでの距離の情報が必要となる。そのため、Kumamoto et al. (2019)では
pulsar termを無視できる比較的高周波域を考え、ATNFパルサーカタログ (Manchester et al., 2005)
の 149個のパルサーを用いて制限をつけている。SKA時代に多くのパルサーが見つかることで、
超低周波重力波がより強く制限され、SMBH連星についてのより多くの情報を得ることができる
ようになる。

5.3.4 パルサータイミングアレイによるアクシオン探査

パルサータイミングアレイで検出可能なダークマター候補の粒子は、質量が 10−23 eV/c2程度
のアクシオンである。軽い擬スカラー場はアクシオンと呼ばれるが、ここでは、超弦理論のアク
シオンについて述べる。超弦理論では、様々な質量のアクシオンが許されている。しかし、観測か
ら、低い質量のアクシオンが制限されつつある。例えば、Lyman-alpha forestの観測から、アクシ
オンの質量が 10−22 eV/c2以下ならば、ダークマターに占めるアクシオンの割合は 20%を下回る
ことが知られている (Kobayashi et al., 2017)。よって、パルサータイミングアレイで検出できるア
クシオンには、比較的強い制限がある。現在、パルサータイミングアレイには、アクシオンを検
出できるほどの感度はない。しかしながら、SKAによって感度が向上すれば、Lyman-alpha forest
の制限に匹敵する制限が得られることが期待される。
他のダークマター候補にはないアクシオンの特徴として、質量が 10−23 eV/c2程度ならば、コ

ア・カスプ問題を解決できることが知られている (Hu et al., 2000)。コア・カスプ問題とは、ダーク
マターハローのエネルギー密度が、N体シミュレーションと観測で一致しないという問題である。
N体シミュレーションでは、銀河中心に近づくにつれてエネルギー密度が増大するが、観測では、
銀河中心で一定の値になる。アクシオンがコア・カスプ問題を解決できるのは、質量が非常に小さ



186 第 5章 パルサー

いため、ド・ブロイ波長（物質が波動性を示すようになるスケール）が銀河スケールになるから
である。つまり、アクシオンは、銀河スケール程度に広がり、銀河中心に集まることができない。

2014年に、パルサータイミングアレイによって、アクシオンを検出できることが明らかになっ
た (Khmelnitsky & Rubakov, 2014)。アクシオンには、圧力が振動する完全流体とみなせるという
特徴がある。アクシオンの圧力の振動は、重力ポテンシャルの振動を引き起こし、重力ポテンシャ
ルを通るパルスの到着時間を振動させる。このとき、timing residuals s(t)は、次のように書ける。

s(t) = − 1

2πf
[Ψe sin(2πft+ αe)−Ψp sin(2πft+ αp − 2πfD)], (5.15)

ここで、振動数は f = mc2/(πℏ)、Ψe,Ψpは地球とパルサーの位置でのアクシオンによる重力ポテ
ンシャル、αe, αpは地球とパルサーの位置での位相、Dは地球からパルサーまでの距離である。ア
クシオンによる timing residualsは、重力波による timing residualsと同様に、一項目を earth term、
二項目を pulsar termと呼ぶ。アクシオンは、重力波とは異なり、earth termと pulsar termの振動数
は一致しているが、重力ポテンシャルはそれぞれの位置に依存したものになる。よって、多数の
パルサーを観測することで得られる情報は、それぞれのパルサーの位置での重力ポテンシャルで
ある。現在観測されているミリ秒パルサーは比較的地球に近いため、それらのパルサーにおける
重力ポテンシャルは地球のそれとほぼ等しくなる。しかし、SKAによって、アクシオンが多いと
考えられる銀河中心近くの、ミリ秒パルサーを観測できれば、pulsar termは非常に重要になる。
パルサータイミングアレイの観測データを用いて、アクシオンのエネルギー密度に制限が与え

られている (Porayko & Postnov, 2014; Porayko et al., 2018; Kato & Soda, 2019)。先に述べたように
現在のところ地球とパルサーの位置はあまり離れていないため、これらの解析では、earth termと
pulsar termの重力ポテンシャルは等しいと仮定されている。図 5.12は、アクシオンのエネルギー
密度の上限である。黒線は Porayko et al. (2018)によって得られた上限、赤線はKato & Soda (2019)
によって得られた上限、緑線は全てのダークマターがアクシオンだった場合のエネルギー密度で
ある。図を見ればわかるように、現在のパルサータイミングアレイで得られる制限は、予想され
るエネルギー密度より一桁程度大きい。しかし、SKAでは、感度が一桁以上向上することが期待
されるので、ダークマターに占めるアクシオンの割合に 10%程度より良い精度で制限を与えるこ
とが可能になる。
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図 5.12: アクシオンのエネルギー密度の上限
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5.3.5 パルサーによる重力理論の検証

パルサーを用いた重力理論の検証に関して日本が狙うサイエンスは、銀河系中心の巨大ブラッ
クホールを用いた修正重力理論への制限である。そのために修正重力理論における回転するブラッ
クホール解を具体的に構成することによってブラックホール (BH)の質量・角運動量 (スピン)と四
重極、さらに一般に多極モーメントとの間の関係を明らかにする。第 2節で詳しく述べたように、
パルス波の到着時刻を予測する Time of Arrival公式を用いると、パルス波の観測からパルサーが
存在した場所の重力ポテンシャルなど、時空の情報を抜き出すことができる。これにより、SKA
を用いて銀河系中心に存在する巨大ブラックホールの質量やスピン、四重極の値などを、誤差の
範囲で観測的に決めることができる。
アインシュタインの一般相対論においてはブラックホールの無毛定理が存在し、定常で軸対称

な電荷をもたないブラックホールは、質量とスピンの二つのパラメータのみで記述されることが
知られている。それゆえ、アインシュタインの重力法則に従うブラックホール時空における多極
モーメントは全て、ブラックホールの質量とスピンを用いて完全に記述されることになる。
しかし修正重力理論においては無毛定理は一般には成り立たない。つまり、修正重力理論に含

まれる理論パラメータが、多極モーメントの関係式の中に現れることが期待される。したがって、
観測的に得られた質量やスピン、四重極の情報から、理論パラメータに制限を与えることが可能
となる。このような検証を行うためにはまず、修正重力理論におけるブラックホール時空の多極
モーメントの理論的予想を明らかにする必要がある。その上で SKAで観測的に得られる多極モー
メントの値との比較を行い、重力理論に対しどのような制限が与えられるかを具体的に明らかに
する研究が必要となる。このような研究が我々が狙うサイエンスであり、以下では、本研究にお
いて主な対象とする修正重力理論を具体的に紹介していく。
まず、代表的な修正重力理論の１つとして、f(R)重力理論が挙げられる (De Felice & Tsujikawa,

2010)。一般相対論においては、重力場のラグランジアンは四次元リッチスカラー (R)の線形な項
で表されるが、f(R)重力理論におけるそれはリッチスカラーの非線形な関数で与えられる。例え
ば単純な模型として、f(R) = R+R2などが考えられるが、この場合重力が修正された効果によ
り宇宙の加速膨張が引き起こされ、宇宙の極初期に起こったインフレーションや現在の宇宙の加
速膨張を説明する手立てとして用いられることもある。
一方、f(R)重力理論は共形変換と呼ばれる計量場の変換を行うことにより、アインシュタイン

重力にスカラー場が結合した系として表されることが知られている。これは、もともと Rの任意
関数で表された重力場の自由度が、数学的には全く等価にスカラー場の自由度として記述されう
ることを意味する。f(R)重力理論を含む、スカラー場と計量場で記述される理論はスカラー・テ
ンソル理論と呼ばれ、修正重力理論において大きな位置を占めている。その中でも特に、場の運動
方程式が二階微分方程式で与えられるようなスカラー・テンソル理論はHorndeski理論 (Horndeski,
1974)と呼ばれ、近年大変盛んに理論研究が行われている (De Felice et al., 2011; Nishizawa, 2018)。
ここで系が二階微分方程式に従うという条件は、理論のユニタリー性を保つ、もしくはゴースト
不安定性を排除し、健全な理論を得るために課されるものである。Horndeski理論は上記の性質を
満たす全てのモデルを内包しており、この理論の解析を行う事により、そのような理論の理論的
予想を系統的に調べることができる。
スカラー・テンソル理論の他に、近年特に注目を集めている修正重力理論として、Massive重力

理論が挙げられる。アインシュタインの一般相対論は、質量を持たないスピン 2の場の理論と捉
えることができるが、スピン 2の場が質量を持つような理論をMassive重力理論と呼ぶ。しかし
スピン 2の場に質量を与えようとすると様々な不安定性が現れることが長年の懸案であった。ご
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く最近その問題を解決する新しい重力場の作用が発見され、提案者らの頭文字をとって dRGT重
力理論と名付けられている (de Rham & Gabadadze, 2010)。この理論は現在のところスピン 2の場
に質量を与える唯一のモデルとして知られている。Horndeski理論と同様に、その宇宙論的応用
やブラックホール解などを中心に、現在活発に研究が進められている (Gumrukcuoglu et al., 2011;
Koyama et al., 2011)。
本研究では、特にHorndeski理論と dRGT重力理論に注目し、研究を進めていく予定である。具

体的な研究内容としては、両理論における回転するブラックホール (BH)解を具体的に構成し、そ
の解をもとに BH の質量・スピンと四重極、そして多極モーメントとの間の関係を明らかにし、
SKAを用いたパルサーからのパルス波の観測により重力理論に対しどのような制限が与えられる
かを明らかにする。

5.3.6 パルサー磁気圏

パルサー磁気圏での電磁カスケード現象により生成するプラズマの数やエネルギー変換の効率
の解明には、その結果としてのプラズマのエネルギー分布関数の情報が必要となる。しかし、パル
ス放射が明るい天体はパルサーから十分離れた領域からの放射が支配的な天体が多く、パルサー
近傍のプラズマのエネルギー分布はほとんど制限されていない。パルサー近傍が放射領域である
ことが確立しているのは、輝度の高いコヒーレントな電波放射である。したがって、電波放射を
説明し得るプラズマ不安定やプラズマ波動を特定することができれば、それを実現しうるプラズ
マのエネルギー分布関数を観測データから制限できる。
パルサーからの電波パルスの放射機構はパルサー発見以来の未解決問題である。理解を困難に

している理由の一つとして、磁気圏においてどのようなプラズマのエネルギー分布関数が実現さ
れているかがわからないことが挙げられる。エネルギー分布関数を得るには、プラズマの加速やガ
ンマ線放射、電子陽電子の対生成を取り入れ、かつプラズマが作る電磁場が背景の電磁場と同程
度であることからプラズマの運動と電磁場の時間発展を同時に計算するプラズマ粒子シミュレー
ションが必要になる。ようやく最近になり、このようなプラズマ粒子シミュレーションが行われ
始めた。その結果として、電波放射の起源になる可能性のあるプラズマ不安定やプラズマ波動が
報告されつつある.
本研究では、存在が確立したパルサーから離れた領域に存在する粒子加速領域が、パルサー近傍

での電磁カスケードにどのような影響を及ぼすかに注目して研究を進めていく予定である。外側
の領域で加速や生成されたプラズマの一部はパルサーの方向に流れ込むはずであり、パルサー近
傍から流出するプラズマとの相互作用やそこでの電磁カスケードに影響すると考えられる。パル
スの波形の観測データと理論モデルの再現性から粒子生成領域の位置を、ガンマ線から可視光ま
でのスペクトルの観測データから生成した粒子数とそのエネルギー分布を制限する。そして得ら
れた制限の範囲に対してパルサー近傍でのプラズマ不安定などの条件をプラズマ粒子シミュレー
ションにより調査することで、実現しうるコヒーレントな電波放射機構を明らかにする。結果か
ら、将来的に SKAで得られる精度の高い観測データで検証を可能にすることを目指す。これによ
り観測データとシミュレーション結果から示唆される電波放射機構の結果との比較から電波放射
領域のプラズマ粒子のエネルギー分布を制限でき、パルサー近傍での電磁カスケード現象の解明
が期待できる。
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5.3.7 グリッチの観測的研究

パルサーは安定した周期で回転しているが、若いパルサーの中にはグリッチと呼ばれる現象を
示すものが存在する (Espinoza et al., 2011)。グリッチとは、非常にゆっくりとスピンダウンしてい
たパルサーが数秒以内という短いタイムスケールの間に突如スピンアップすることである。これ
はパルサーの外部領域（外殻 +磁気圏）と内部領域（超流体コア）との結びつきの現れであると
考えられる重要な現象であり、内部領域を探る貴重な情報となる。
グリッチが多く見られる代表的なパルサーとして、Velaパルサーとかにパルサーが挙げられる

(Palfreyman et al., 2018)。かにパルサーは 1968年に発見されて以来 50年に渡りモニター観測され
ており (Lyne et al., 2015)、その間しばしばグリッチが発生してきた。Solar Wind Imaging Telescope
(SWIFT)/名古屋大学はかにパルサーからの電波パルスから太陽コロナの情報を得るために、325MHz
帯で毎日かにパルサーを観測していたが、2017年 11月に観測史上最大のグリッチが発生したとの
一報 (Shaw et al., 2017)があり、SWIFTデータに基づきグリッチのサーベイを行ったところ、グリッ
チの発生を確認することができた (図 5.13)。それだけでなく、鹿島と飯舘（Iitate Planetary Radio
Telescope、東北大学）のデータも時間残差の 2πN の不定性を排除するために重要である。そして
これらの観測データからパルサーが起こった時刻のより精密な決定、そしてグリッチ後に通常の
スピンダウンに戻っていく緩和過程の典型的なタイムスケールを決定するための研究が進行中で
ある (Hisano et al. 2019, in preparation)。

SKA時代には多数のパルサーが定期的に、そして系統的に観測される見込みであり、より多く
のパルサーでグリッチ現象が発見されると期待できる。グリッチの頻度や大きさ、パルサーの回
転周期との相関などの統計的な性質から、パルサーの内部構造の解明を目指して研究を行なって
いく。
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図 5.13: 我々の電波観測に基づくかにパルサーのパルスの到来時刻の残差。MJD 58063(6 Nov.2017)
までは、パルスの到来時刻はグリッチ前のモデルと一致していたが、MJD 58064後は差が見られ
た。これはMJD 58064でのグリッチの証拠であり、Jodrell Bankの観測に基づく結果 (Shaw et al.,
2018)と一致している。

5.3.8 モンテカルロシミュレーションによる銀河系磁場構造の決定

現在行っている銀河系の磁場構造を決める研究について簡単にまとめる。銀河円盤部の大局磁
場について、軸対称や非軸対称の構造を持った磁場モデルを用い、観測 RMの銀河座標上での分
布を再現するモデルパラメータを決める試みが行われてきた。しかし、今まで提案されてきた大局
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磁場モデルでは統計的に十分な精度で RM分布の再現ができないことが報告されている (Noutsos
et al., 2008; Men et al., 2008)。これは、現実の磁場構造がモデルよりも複雑であること等によると
考えられる（1.1.5節参照）。そこで、モデル磁場を仮定せず、銀河系円盤に配置する格子点の磁場
ベクトルをモンテカルロシミュレーションで決定する方法を検討している。
このための手法を以下にまとめる。座標系は、太陽を原点として、銀経・銀緯で (l, b) = (0◦, 0◦)方

向にX軸正方向、(90◦, 0◦)方向にY 軸正方向、b = 90◦方向にZ軸正方向を取る。Z = −0.5, 0.5kpc
において、X = [-2.5 kpc, 5.5 kpc ]、Y = [-4 kpc, 4 kpc ]の範囲に 0.5 kpcサイズの格子を配置する
と銀河円盤に 578個の格子点が配置できる。銀河面に平行な磁場成分が主であるので各点に磁場
ベクトル (Br, Bϕ)を仮定する。さらに、円盤内に電子密度分布を仮定することで、各パルサー位
置での RMを計算することができる。電子密度分布としてはよく用いられるモデル YMW16を用
いる (Yao et al., 2017)。
観測されるパルサー RMの分布を再現する各格子点の磁場ベクトルをモンテカルロシミュレー

ションにより決定する。1)初期に適当な磁場ベクトルを仮定し各パルサーの RMを計算し、観測
値とのズレである分散 V1 =

∑
|RMs −RMo|2/N を計算する。2)次にランダムに選ぶ格子点の磁

場ベクトルをランダムに変更し RMを再計算し分散 V2を再評価する。この入れ替えにより分散が
減少すれば（V2 < V1)、この磁場ベクトルを採択し、分散が増えた場合は棄却する。2)の磁場入
れ替え過程を繰り返していき観測 RMを再現する磁場ベクトル分布を探していく。
テスト計算の例を示す。上記の格子点を用い、初期状態から約 10,000回磁場の入れ替えを行っ

た結果、分散は 30,000程度から 15,000程度まで減少した。図 5.14にRMoとRMsの相関を示す。
比較のために、モデル磁場を用いた場合の計算例を図 5.15に示す。モデル磁場として、銀河半径
Rrevで磁場方向が反転するリング状磁場を用いた、Bϕ = B0 sin(πr/Rrev), Br = 0, Bz = 0。観測
パルサー位置でRMを計算し分散を最小にするB0とRrevを探したところ、B0 ∼ 2µG、Rrev ∼ 7.5

kpcであった。このモデルによる図 5.15に比べ、モンテカルロシミュレーションによる図 5.14の
方が観測 RMを良く再現していることがわかる。この例のモンテカルロシミュレーションで得ら
れた格子点の磁場ベクトルについて、そのBϕ成分について銀河半径に対する分布を見ると、太陽
付近とその外側である銀河半径 r ∼ 8 − 10 kpcでは平均的に時計回りの向き、太陽付近より内側
である銀河半径 r ∼ 6− 8 kpcでは平均的に反時計回りの向きであった。これは、従来から提案さ
れている大局磁場構造の方向と一致している。
この方法はまだ検討中のものである。RMは、磁場の視線方向成分のみを反映するため、この

方法で磁場ベクトルを決めることができない。磁場ベクトルの視線に垂直な成分を決めるために、
銀河系シンクロトロン放射強度分布等を用いる必要があり現在検討している。また、格子内に含
まれるパルサー数にバラツキがあり、各格子点で求まる磁場強度の精度にもバラツキがある。こ
の点は、SKAによって観測パルサー数が飛躍的に増えることで大きく改善されると期待している。
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図 5.14: モンテカルロシミュレーションによる
RM[rad/m2]と観測パルサー RMの比較
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図 5.15: モデル磁場を用いた計算による RMと
観測パルサー RMの比較
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第6章 宇宙磁場

この章では、宇宙の磁場研究に関する現状の科学的課題 (§6.1)、国際 SKAの科学的課題 (§6.2)、
日本が狙う科学的課題 (§6.3)をまとめる。著者らが出版した低周波電波観測による宇宙磁場研究
のレビュー論文 (Akahori et al., 2018a)も参照されたい。

6.1 現状の科学的課題

はじめに 磁場は宇宙の様々な天体に普遍的に存在し、自然界の 4つの基本力の 1つとして、天
体のダイナミクスや高エネルギー現象に関わっている。ゆえに磁場は宇宙進化の理解に欠かせな
い物理量である。センチ波・メートル波の観測は、人類が磁場を探ることのできる数少ない方法
の中で、大変有望な方法である。その理由として、視線に垂直な磁場成分の情報を与えるシンク
ロトロン放射と、視線に平行な磁場成分の情報を与える偏波ファラデー回転が、共に観測できる
有利性が挙げられる。SKAはこれらを広く・深く・細かく・そして広帯域に観測することで、か
つてないほど精密に磁場を計測し、宇宙磁場の理解に他に代えがたい貢献をするだろう。この節
ではまず SKA宇宙磁場研究における重要な物理量や用語をまとめる。次に宇宙磁場に関する現状
の科学的課題を研究領域ごとにまとめる。

6.1.1 磁場研究の物理量

この小節では電波観測量と磁場との基本的な関係をまとめる。特に偏波解消とファラデートモグ
ラフィーは日本の戦略に位置づけているので本小節で詳しく紹介する。知識のある読者は次の小
節に進んで頂いて構わない。式の詳しい導出については教科書 (Rybicki & Lightman, 1979; Rohlfs
& Wilson, 1996)を参照されたい。

シンクロトロン放射

放射の式 シンクロトロン放射は磁力線の周りを旋回する高速荷電粒子からの制動放射である。そ
して一般に我々が観測するのは宇宙線電子の集団からの放射である。そこで宇宙線電子の集団が
等方的に分布すると仮定し、そのエネルギー分布をN(γ)dγ = C(r)γ−pdγのような冪則に従うと
仮定する。ここで γはローレンツ因子、C(r)は位置 rでの宇宙線電子の個数密度、pはスペクト
ル指数である。この集団が磁場Bの中にある場合のシンクロトロン放射は、特性ストークスパラ
メータを I、Q、U、特性直線偏波強度を P とすると次のように書ける。

I =

∫
2j(p)G1(p)ω

(1−p)/2B⊥(r)
(1+p)/2C(r)dr (6.1)

P = Q+ iU =

∫
2j(p)G2(p)ω

(1−p)/2B⊥(r)
(1+p)/2C(r)e2iχ(r)dr (6.2)



6.1. 現状の科学的課題 197

ここで単位は erg/s/cm2/Hz/srであり、電波観測でよく使われる Jyを用いると、1023Jy/srである。
B⊥は視線に垂直な磁場の強度、χは位置 rでの初期偏波角、ω = 2πν は角振動数、ν は周波数、
そして jやGは係数1である。後述するファラデー回転は考えていない。式が示す通り、シンクロ
トロン放射強度は宇宙線電子の個数密度に比例し、磁場と周波数の冪乗に比例する。I、Q、U と
宇宙線電子分布が分かれば、磁場の視線垂直成分の積分量が分かる。

強度の周波数依存性 ここで電波強度と偏波強度の放射スペクトル指数を定義する。

I(ν) ∝ ναI , P (ν) ∝ ναP (6.3)

後述する偏波解消がなければ αI = αP であるが、偏波解消があると等号は成り立たなくなる。一
般に冪は負の値をとるため2、長波長ほど明るい。図 6.1左には天の川銀河の典型的な電波放射ス
ペクトルを示す。センチ波・メートル波ではシンクロトロン放射が自由電子の熱制動放射や回転
ダスト放射に比べて支配的なのが分かる。

偏波率 偏波率Πは電波強度 I と偏波強度の比で

Π = (Q2 + U2 + V 2)1/2/I (6.4)

と書ける。ここでストークス Vは円偏波強度である。円偏波強度は太陽や恒星、ジェットなどを
除き、一般に極めて小さい。そこで実務的には直線偏波だけを考えた直線偏波率

Πl = |P |/I = (Q2 + U2)1/2/I (6.5)

が偏波率として参照されることがある。宇宙線電子が等方的でかつ偏波解消がなければ、Πl =

G2(p)/G1(p)であり、p = 3ならば 0.75の値を取る (偏波率 75 %)。

偏波角 偏波がなしている角度を表す偏波角 χは次のように書ける。

χ =
1

2
arctan

(
U

Q

)
(6.6)

この偏波角はストークスパラメータを定めるポアンカレ球の定義に由来し−π/4 ≤ χ ≤ π/4の範
囲をとる。一方で、慣例的には−π/2 ≤ ψ ≤ π/2の範囲を取る電場ベクトル偏波角 ψ = 2χを参
照することが多い。なお偏波角のゼロ点の取り方と正値をとる向きには任意性がある。伝統的な
電波天文学の定義では北銀極方向をゼロとし東方向への回転を正に取る。

直線偏波ファラデー回転

回転測度 RM 直線偏波ファラデー回転は偏波が磁気流体中を通過する際に偏波角が回転する現
象である。通過前の偏波角を χ0とすると、通過した後の偏波角 χは波長 λの 2乗に比例し、

χ = χ0 +RMλ2 (6.7)

1光速 c、素電荷量 q、電子質量m、Γ関数に対して j(p) = 1
4π

√
3q3

8πmc2

(
2mc
3q

)(1−p)/2

、

G1(p) =
1

1+p
2(1+p)/2Γ

(
p
4
− 1

12

)
Γ
(
p
4
+ 19

12

)
、G2(p) = 2(p−3)/2Γ

(
p
4
− 1

12

)
Γ
(
p
4
+ 7

12

)
である。

2エネルギー分布の冪 pが一般に 2から 3程度の正値をとるため。
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図 6.1: (左)天の川銀河の典型的な放射スペクトル。NASAのホームページから引用。(右)全天の
系外偏波源の RMの分布 (Taylor, Stil, & Sunstrum, 2009)。円がそれぞれの観測点で、その大きさ
が RMの大きさ、赤と青は正値と負値を表す。VLAが観測できない領域が白抜きになっている。
座標は銀経・銀緯。銀河中心方向 (銀経 0)や円盤面 (銀緯 0)を挟んでのRMの符号の反転が見受け
られ、この大局的な構造は天の川銀河の磁場起源と理解されている。

と書ける。ここで係数RM をファラデー回転測度と呼ぶ。この関係から、2つ以上の異なる波長
で偏波角を測定すると、その回転角度差が RMを与える。式にすると

RM =
χ(λ1)− χ(λ2)

λ21 − λ22
(6.8)

となる。添字の 1と 2は異なる波長を意味する。ファラデー回転測度は物理的には

RM (rad m−2) ≈ 0.8119

∫ ( ne
cm−2

)(B||

µG

)(
dr

pc

)
(6.9)

と書ける。neは自由電子密度、B||は磁場の視線に平行な成分、rは視線距離である。積分は観測
者に向けてなされ、磁場が観測者を向いている場合 RMが正値である。偏波Q、U から χを求め
(式 6.6)、χの波長依存から RMを求め (式 6.7, 6.8)、そして自由電子分布を何らかの方法で与えれ
ば、磁場の視線平行成分の積分量が式 6.9から分かる。さらにファラデー回転を逆算すれば、放射
位置での偏波角が式 6.7から分かり、通常のシンクロトロン放射であればそれに直交する向きが視
線に垂直な磁場の向きである。ただし向きが南北方向と分かったとしても、北から南か、南から
北か、どちらを向いているのかまではただちには分からない。

RMの全天カタログ RMの測定はその電離物質自身が放射している必要がなく、背景に偏波源
があればよい。幸い、宇宙のほとんどの天体はシンクロトロン偏波を放っている。例えば系内で
はパルサー、系外ではクェーサーや電波銀河が、銀河や銀河団の RM観測に役立っている。図 6.1
右はVLAのNVSS全天サーベイで得られた 37543個の銀河系外天体の RMを示す (Taylor, Stil, &
Sunstrum, 2009)。これが執筆時最大の RMカタログである。

RMの観測可能範囲 ファラデー回転は短波長ほど RMに対する回転角度が小さい。ゆえに偏波
角の測定精度に波長によらない誤差があると、短波長ほど RMの決定精度は悪くなる。つまり小
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さな RMは短波長では観測しずらい。一方で長波長ほど同じ RMに対して偏波角が半回転以上し
てしまう nπ不定性を伴いやすい。つまり大きな RMは長波長では観測値に不定性がある。SKA
が網羅するセンチ波・メートル波は、ミリ波・サブミリ波やデカメートル波では難しい、多くの
天体の標準的なRM ∼ O(1− 1000) rad m−2を観測できる唯一無二の帯域なのである。

偏波解消

原理 Depolarization(偏波解消あるいは消偏波)とは、放射された偏波よりも弱まった偏波強度を
観測する現象のことである。偏波解消は、放射物質の特性、放射が伝搬する空間物質の特性、そ
して観測の特性に依存する。以下にいくつかの偏波解消の事例を挙げる。

• 波長非依存偏波解消 (Wavelength independent depolarization)
シンクロトロン偏波を起こしている磁場が非一様である場合に起こる。観測するビームの中
で偏波が視線ごとに異なる偏波角を持って放射され観測者に届くために、ビーム内で偏波の
打ち消し合いが起こりうる。

• 差分ファラデー回転偏波解消 (Differential Faraday rotation depolarization)
シンクロトロン偏波を放つ宇宙線電子とファラデー回転を引き起こす熱的電子が混在する場
合に起こる。視線上で奥側の偏波と手前側の偏波が同じ偏波角で放射されたとしても、２つ
が異なるファラデー回転をして観測者に届くために、偏波の打ち消し合いが起こりうる。

• ビーム偏波解消 (Beam depolarization)
観測するビームの中でRMに構造がある場合に起こる。ビーム内の偏波が仮に同じ偏波角で
放射されたとしても、ビーム内の視線ごとに異なるファラデー回転をして観測者に届くため
に、偏波の打ち消し合いが起こりうる。

• バンド幅偏波解消 (Bandwidth depolarization)
観測する周波数帯域幅が広い場合に起こる。基本的に放射時の偏波角は波長によらないが、
波長によって異なるファラデー回転をして観測者に届くために、周波数積分をした場合に偏
波の打ち消し合いが起こりうる。

Burnの法則 Burn (1966)はいくつかの単純な状況下での偏波解消の定式化を試みた。それらは
広く Burnの法則として知られている。まず差分ファラデー回転偏波解消の解析解を紹介する。シ
ンクロトロン放射とファラデー回転を起こす領域があり、それが完全に一様な磁場を持つ場合、観
測される直線偏波率は以下の正弦関数で書ける。

Πl(λ
2) = Πl0(λ

2)
sin
(
RMλ2

)
RMλ2

exp 2i

(
χ0 +

1

2
RMλ2

)
. (6.10)

ここで、Πl,Πl0はそれぞれ観測される直線偏波率と本来の直線偏波率である。このような法則に
従う領域を Burn slabと呼ぶこともある。次にビーム偏波解消の解析解を紹介する。乱流磁場が存
在しているような状況で、ビーム内の RMの分布が正規分布に従い、その分散が σRMと定量化で
きる場合に、観測される直線偏波率は以下の指数関数で書ける。宇宙線電子と混在している場合
(内部ファラデー分散型の偏波解消、internal Faraday dispersion depolarization)は

Πl(λ
2) = Πl0(λ

2)
1− exp

(
−2σ2RMλ

4
)

2σ2RMλ
4

(6.11)
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図 6.2: 左図は差分ファラデー回転偏波解消、右図は内部・外部ファラデー分散偏波解消の様子。
RMの大きさによってスペクトルの折れ曲がる周波数が異なる。(Arshakian & Beck, 2011)。

と書け、放射領域の前景として存在している場合 (外部ファラデー分散型の偏波解消、external Faraday
dispersion depolarization)は

Πl(λ
2) = Πl0(λ

2) exp
(
−2σ2RMλ

4
)

(6.12)

と書ける。図 6.2には Burnの法則を示したものをまとめる (Arshakian & Beck, 2011)。Burnの法
則を用いれば、観測した偏波解消から RMや RMの分散が推定できる。

偏波解消の回避 差分ファラデー回転偏波解消やバンド幅偏波解消は高周波ほど起こりにくい。多
くの天体の標準的な RM O(1− 1000) rad m−2に対しては、SKAの範囲内 (数-10GHz帯)で観測す
ることで偏波解消を克服することができる。ビーム偏波解消や波長非依存偏波解消は、高い空間
分解能による観測で回避することができる。SKAは従来 (たとえば JVLA)よりも一桁近く向上し
た 1′′を下回る空間分解能を有することができるので、従来より偏波解消を克服した観測が実現で
きるだろう。また一般には高周波ほど空間分解能は向上するため、高周波観測はビーム偏波解消
や波長非依存偏波解消の克服にも有効である。

ファラデートモグラフィー

原理 直線偏波磁場断層解析法（ファラデートモグラフィー）は視線上の物質構造を推定する新し
い手法として世界的に注目されている。RMは視線積分量を与えるが、ファラデートモグラフィー
は視線分布を与える。その原理についてここで簡単にまとめる。詳しくは、Brentjens & de Bruyn
(2005)や Ideguchi et al. (2018)を参照されたい。特性直線偏波強度 Pの式に立ち戻ると、ファラ
デー回転まで考えて、それは次のように書ける。

P (λ2) =

∫
ε(r)e2iχ(r,λ

2)dr (6.13)

ここで積分は視線方向 rについて、ε(r)は位置 rでの放射率、

χ(r, λ2) = χ0(r) + ϕ(r)λ2 (6.14)
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は観測者の位置での偏波角、χ0(r)は放射した位置 rでの初期偏波角である。ϕ(r)はRMと同じ物
理量だが、位置 rまでの RMということを明確にするために、ファラデー深度と呼ばれる。さて、
積分変数を rから ϕ(r)へ変換すると、ϕは∞から−∞までの値を取り得るので、

P (λ2) =

∫ ∞

−∞
F (ϕ)e2iϕλ

2
dϕ (6.15)

F (ϕ) ≡ ε(ϕ)e2iχ0(ϕ) (6.16)

と書けるのが分かるだろうか。このF (ϕ)はファラデー分散関数 (Faraday Dispersion Function ; FDF)
またはファラデースペクトルと呼ばれ、ϕ空間での偏波強度分布を表している。さて、変換され
た式を見ると、ϕと λ2を共役変数とするフーリエ変換の形になっていることが分かる。ゆえに逆
変換

F (ϕ) =
1

2π

∫ ∞

−∞
P (λ2)e−2iϕλ2

dλ2 (6.17)

が存在し、つまり、観測量 P (λ2)から F (ϕ)を推定できる。もしファラデー深度の分布が物理距離
に対して単調であれば、これは偏波強度と RMを視線方向に断層解析したことに他ならない。こ
れが Burn (1966)によって提唱されたファラデートモグラフィーの原理である。

ファラデートモグラフィーの実用 逆変換によるファラデースペクトルの推定は、しかしながら、
現実には λ2空間の全ての点を観測することが不可能であるため不完全である。観測可能波長の偏
波強度だけで再構築されるファラデースペクトル F̃ (ϕ)は、窓関数W (λ2)を用いて

F̃ (ϕ) =
1

2π

∫ ∞

−∞
W (λ2)P (λ2)e−2iϕλ2

dλ2 (6.18)

のように書ける。これは一般に dirty FDFと呼ばれる。この式はさらに畳込みの定理を用いて、

F̃ (ϕ) = K−1R(ϕ) ∗ F (ϕ) (6.19)

R(ϕ) = K

∫ ∞

−∞
W (λ2)e−2iϕλ2

dλ2 (6.20)

K =

[∫ ∞

−∞
W (λ2)dλ2

]−1

(6.21)

と書ける。これはつまり、再構築されるファラデースペクトルの品質はR(ϕ)の品質で定まってい
ることを示している。このR(ϕ)は回転測度波及関数 (RMSF)と呼ばれる。R(ϕ)/Kがデルタ関数
δ(ϕ)であれば完全な再構築になるが、現実には起こりえない。図 6.3には RMSFの例を示す。

ファラデートモグラフィーの分解能と範囲 RMSFの半値幅 (FWHM)がファラデートモグラフィー
のRM分解能の目安である。例として窓関数が観測可能な波長帯 (λ2min ≤ λ2 ≤ λ2max)でW (λ2) = 1、
その他で 0の値をとる場合、RMSFの FWHMは

FWHM (rad m−2) =
2
√
3

∆λ2(m2)
, ∆λ2 = λ2max − λ2min (6.22)

と書け、波長２乗空間の範囲が RM分解能を決めていることが分かる。特に長波長側の観測帯域
を増やすと、効果的に積分範囲が拡大し RM分解能が向上する。一方で、長波長にいくと偏波解
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図 6.3: 回転測度波及関数 (RMSF) R(ϕ)の例 (Akahori et al., 2014b)。横軸のスケールが異なること
に注意。SKA以上に長波長まで網羅する LOFARの方がRMSFのメインピークの幅が SKAより狭
く、すなはちファラデースペクトルの分解能は高い。しかし数 10 rad m−2以上に広がったファラ
デースペクトルに感度がない。多くの天体の標準的な RM O(1− 1000) rad m−2を探るには、SKA
の帯域でシームレスに観測するのがもっとも良い。

消が無視できなくなる。偏波解消が強く起こる目安は偏波角が πだけ回転する RMと波長の関係
に他ならないので、観測可能な最大の RM構造は次のように書ける。

Lϕ,max (rad m−2) ≈ π

λ2min(m
2)

(6.23)

効果的にトモグラフィーをするにはこれら２つの制限を同時に改善する必要がある。それが SKA
などの広帯域観測の実現によってトモグラフィーが急速に実用化されつつある理由である。

Faraday tomographyの 2つの課題 ファラデートモグラフィーによって天体の３次元構造を探る
にあたって我々は以下の２つの問題に着目している。１つは観測された偏波強度スペクトル P (λ2)

からどのようにファラデースペクトル F (ϕ)を再現するか。もう１つは得られたファラデースペク
トルの解釈、つまり F (ϕ)からどのように物理的情報（磁場、熱的電子、宇宙線電子の分布）を引
き出すかである。

1.ファラデースペクトルの再構築 P (λ2)と F (ϕ)は数学的にはフーリエ変換の関係にあるので、
単純には逆変換をすることで P (λ2)から F (ϕ)を得ることができることはすでに紹介した。しか
し、偏波強度 P (λ2)の定義域が λ2 > 0であるため λ ≤ 0の領域のデータは原理的に得ることが
できない。また λ2 > 0の領域であっても望遠鏡の観測帯域によって限られてしまう。従って、逆
フーリエ変換を完全に行うことはできないために生じる情報劣化を回復するための様々な方法が
考案されている。

RM CLEAN RM CLEANは、dirty FDFのサイドローブを除去し、メインピークを明瞭にする
手法である (Hogbom 1974; Heald et al. 2009)。原理は電波干渉計における像合成での CLEANと
同じである。まず、dirty FDFの最大値を見つけ (ϕp, F̃ (ϕp))、その場所に RMSFをシフトさせる。
次に、dirty FDFから γF̃ (ϕ)R(ϕ − ϕp)の量を複素数上で引く。ここで γ は gainと呼ばれる量で
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1以下の値を取る。そして、γ|F̃ (ϕp)|の大きさで RMSFの FWHMの幅を持ったガウシアンを新
たに作っていく。これらの操作を規定の回数もしくは残差が thresholdの値になるまで繰り返す。
thresholodは一般に、dirty FDFの中央値に dirty FDFの標準偏差を足したものが用いられる。最後
に、CLEANed FDFに残差を足して完成である。

QU-fitting QU-fittingは、観測量である偏波スペクトルからの不完全なフーリエ変換を行わずに、
モデルフィットによって FDFを構築する手法である。QU-fittingは 1)モデルの仮定、2)モデルパ
ラメーターの推定、3)最適なモデルの選択、の 3つの行程から成る。まず、一つ目のモデルの仮定
では、(一般に計算量削減のために)数学的に完全なフーリエ変換が可能である関数 (デルタ関数、
ガウシアン、トップハットなど)を考える。関数の形や数は単純な逆変換や RM CLEANの結果か
ら推察する。次に、モデルパラメーターの推定はMarkov Chain Monte Carlo (MCMC)法における
メトロポリス-ヘイスティングアルゴリズムを用いて行う。これは、パラメーター空間においてあ
る決められた幅を持ったステップ幅でランダムに遷移させた時に尤度の高いパラメーター値を採
択していき、best-fitパラメーターの値を推定する方法である。また、このアルゴリズムでは尤度
が下がった場合でもある確率でそのパラメーターの値を採用するため、最急降下法などのより単
純な手法と比べて、尤度の局所的な最小値にトラップされにくくなっている。最後に、仮定した
モデルの中からどのモデルを選択するかに関して、我々はAkaike Information Criterion (AIC)また
は Bayesian Information Criterion (BIC)を用いて評価する。これらは、データとモデルの適合度、
および、モデルのシンプルさをバランスよく評価する指標であり、BICの方がモデルのシンプル
さに関する制約が強い。これらの値が最小となるモデルを最適なモデルとして採用する。

スパースモデリング 一般的にスパースモデリングとは、劣決定問題を解く際に解の要素がほぼ
0であることがわかっていれば、一意に解を推定することができる手法である。これを FDFの再
構築に応用する。通常観測される偏波スペクトルのチャンネル数よりも求めたい FDFの要素数が
多いので、我々が抱えている状況は劣決定問題である。そのような時に求めたい FDFの要素がほ
ぼ 0であるとわかっていて、かつ、以下の式

F (ϕ) = min

[
1

2
||P (λ2)−AF (ϕ)||22 + α

]
. (6.24)

で得られる解を最適な F (ϕ)として解く。Aはフーリエ行列、αは制約項と呼ばれ、我々は、L1制
約項と Total Square Variation (TSV)制約項と呼ばれる二つの制約をかける。LI制約とは、FDFの
totalの明るさを小さくせよという制約であり、これは、L1の制約が強ければとにかくスパースな
解を選択することを意味する。TSV制約は、得られる FDFを滑らかにせよという制約であり、こ
れは、TSVの制約が強ければガウシアンのような ϕ空間で広がった FDFを選択することを意味す
る。これら二つの制約は相反する制約であり、交差検証によって制約の度合いを調節する。

2.ファラデースペクトルの解釈 ファラデースペクトルを観測データから再構築することができ
たとして、例えば銀河について我々が知りたい情報は、大局的な磁場の形状と強さ、熱的電子や
宇宙線の密度分布、乱流の特徴的なスケール・強さや空間スペクトルだろう。ところが、一般に
ファラデースペクトルからこれらの物理的な情報をどう引き出せるかは自明ではなく、そして単
純ではない。図 6.4にはいくつかの銀河モデルに対するファラデースペクトルの偏波角と偏波強度
が ϕの関数としてプロットされているが、その形状は非常に複雑であることがわかる。実はこれ
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図 6.4: face-onの渦巻銀河モデルより計算したファラデースペクトル (Ideguchi et al., 2014b)。上段
は偏波角、下段は偏波強度である。垂直磁場の強さや熱的電子・宇宙線分布の scale heightなど銀
河の大局的なパラメータが同じでも、乱流の再現が異なるだけで形状はかなり異なるのが分かる。

らのファラデースペクトルは全て同じ銀河モデル、つまり垂直磁場の強さや熱的電子・宇宙線分
布の scale heightなど銀河の大局的なパラメータが等しい銀河モデルのもので、ただ乱流の再現だ
けが異なるのである。それにも関わらず、ピークの数や幅などに関して驚くほど多様である。こ
れをどう特徴付けし物理的に解釈するかは今後の課題で、Ideguchi et al. (2014b)ではファラデース
ペクトルの形をその広がりや歪度、尖度などで特徴づけて物理的情報を引き出す試みをしている
が、今後さらなる研究が必要である。

6.1.2 星間・天の川銀河磁場の科学的課題

はじめに

天の川銀河と星間ガス 天の川銀河は約 2兆個の恒星の集団である。恒星の大部分は半径約 15-
20 kpc程度の円盤状に分布し、円盤内に渦巻き状に明るく輝く渦状腕を形成しながら、天の川銀
河中心に対して公転運動をしている。太陽は銀河中心から約 8 kpc離れた円盤部に位置する。また
恒星は円盤部を大きく取り囲むハローと呼ばれる空間にも広く分布している。恒星と恒星との間
の星間空間には水素が主成分の星間ガスが存在し、星間ガスの総質量は恒星の総質量の 10分の 1
程度、円盤部での平均数密度は約 1 cm−3である。ガスは主に温度の違いを反映して、水素分子で
構成された分子雲、水素原子で構成されたHIガス、そして電離水素のHIIガスと呼ばれ分類され
ている。分子雲は低温高密度の状態にあり恒星を生み出している。HIガスは円盤部において質量
や体積の大部分を占めている。それぞれのガスの温度や密度は異なるが、圧力はほぼ同じ値に保
たれている。さらに、ハローには X線で観測されるような高温ガスも存在する。
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星間ガスが帯びる磁場 星間ガスには一般に星間磁場が付随する。天の川銀河には平均的には渦状
腕に沿うような大局的に整列した磁場が存在し (Sofue et al., 1986)、その強さは 3 µG程度である。
これと同時に局所的にはランダムな磁場成分も存在し、その強さは 5 µG程度である (Haverkorn,
2014)。ランダムな磁場は主に星間ガスの乱流に起因しており、コルモゴロフ則の乱流のエネルギー
スペクトルが確認されている。その乱流磁場の相関長は渦状腕で 20 pc、渦状腕の間で 100 pc程度
と見積もられている (Haverkorn et al., 2006)。ハローにおいても円盤部と同程度のおよそ 10 µG以
下の大局・局所磁場が存在することが示唆されている (Haverkorn, 2014)。天の川銀河ではさらに、
銀河中心に強い磁場 (∼ 50 µG)が観測されている (Crocker et al., 2010)。

星間磁場と宇宙線の関係 宇宙線の大部分は超新星爆発等によって加速された高エネルギー陽子
と考えられている。単位体積あたりの宇宙線のエネルギーは星間ガスの内部エネルギーや磁場の
エネルギーと同程度である (Ferrière, 2001)。従って、星間ガスの力学には磁場と同様に宇宙線の
圧力も無視できない (Parker, 1966)。荷電宇宙線はジャイロスケールの乱流磁場からの力を受けて
運動する。100pcより大きいスケールでは、受ける力が空間的非等方性を持つことで大局的磁場に
沿った宇宙線のエネルギー輸送効果が現れる (Skilling , 1975)。星間空間における宇宙線の伝播で
は、乱流磁場による散乱過程を考えることが重要である。乱流磁場は、エネルギースペクトル、エ
ネルギー注入スケール、散逸スケール等で特徴づけられる。観測によってこれらを知ることで宇
宙線の伝播を予測することができるし、逆に宇宙線の分布等から乱流磁場の特徴を調べることが
できる。また、このような宇宙線と磁場の相互作用の結果、それらのエネルギーが等分配になっ
ているか否か、またその空間スケールとの関係について観測的・理論的に調べることは重要な課
題である (Seta & Beck, 2019)。

星間磁場の理論

磁場の起源と 2つの不安定性 銀河の磁場を説明するひとつのモデルとして、ダイナモモデルが
提唱されている (Parker, 1971)。これは銀河の回転の運動エネルギーや乱流の運動エネルギーを磁
場のエネルギーに変換するモデルである。また、近年、以下に述べる磁気回転不安定性も星間磁
場の増幅機構として注目されている。ここでは、大スケールの星間ガスにおいて重要と考えられ
る二つの不安定性について紹介する。

磁気回転不安定性 磁気回転不安定とは、差動回転する円盤のプラズマガスにおいて、ガスを貫
く磁場により角運動量が内側から外側に輸送されて生じる。内側のガスは角運動量を失って落下
し、外側のガスは角運動量を得て外向きに移動する。この際磁力線が伸張され、磁場を効率的に
増幅する。しかし小スケールの磁場を生成しやすく、銀河の大局的に整列した磁場を形成できる
のかは未解明である。事実、磁気回転不安定性で成長した小スケールの磁場は様々な方向を向い
ているので、円盤内で相殺してしまう。つまり、磁気回転不安定性は磁気エネルギーを増幅でき
るが、大局磁場となる磁束を増幅できない。円盤内で大局的に磁場が増幅するためには、磁気回
転不安定性が成長するのみではなく、円盤から磁束の一部が逃げていく効果が必要であることが、
銀河ガス円盤の数値実験から示されている (Nishikori et al., 2006)。

パーカー不安定性 パーカー不安定とは、重力場中のプラズマガスが磁気圧によって持ち上げら
れている時の重力エネルギーを開放することによって生じる。ガスが磁気ループに沿って落下す
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ると同時に、磁気ループは浮力を得て上空へと膨張する。前述において円盤から磁束が逃げてい
く物理機構がパーカー不安定である。つまり大局的な磁場の増幅においては磁気回転不安定性だ
けでなくパーカー型の浮力効果 (従って密度の成層構造)も重要である。ここで、銀河の星間ガス
を考える時、パーカー不安定性に大きな影響を与える要素が宇宙線である。宇宙線の影響につい
ては日本のサイエンス (§6.3.2)にて詳しく紹介する。

星間磁場の観測

パルサー観測 天の川銀河の星間磁場を測定する有力な手段の一つは、パルサーのパルス分散と
ファラデー回転を共に観測することである。ここでパルス分散とは、電波がプラズマ中を伝搬す
る際その伝搬速度が波長により異なるため、パルスを観測するとパルス到達時刻が波長で分散す
る現象である。電離ガスの数密度を ne、パルサーまでの距離を Lとすると、パルスが通過した電
離ガスの密度と距離との積 (分散測度, DM)は DM =

∫
nedrと書く事ができる。これと RMの式

(式 6.9)との比をとると、磁場の視線方向の強さの密度重み付き平均値を見積もることができる。
今のところ、パルサーの数が少なく (∼ 103個程度)、またパルサーまでの距離が曖昧なため、天の
川銀河のどの位置の星間磁場を測定しているのかという点に不確かさが残っているが、SKAでパ
ルサーアストロメトリが進めば、大きく改善されると期待されている。

背景の系外偏波源観測 パルサーの代わりに遠方の銀河が発した電波の RMを参照することもで
きる。図 6.1右にはVLAのNVSS全天サーベイで得られた 37543個の系外の天体の RMを示した
が、このカタログの登場によって天の川銀河の磁場研究は大きく進展した。この方法ではパルサー
より数が多いため、天球上においてよりきめ細い RMのマップを得ることができ、細かく磁場分
布を探ることができる。デジタルカメラで言うところのピクセル数が多いのである。しかし、パ
ルサーと異なり電離ガスの密度を直接求める方法がないため、視線方向に存在するガス密度の分
布モデルを仮定しなくてはならない。また、視線方向にあるすべての磁場が積分された値で得ら
れるため、星間磁場の局所的な情報に還元するためには、磁場分布のモデルも必要となる。

課題 星間磁場の構造の全容はよく分かっていない。それは、主に私たちが天の川銀河に属して
いる事に由来する (森の中にいると森の全体像をつかみにくいことに似ている)。全貌がはっきり
しないために、その起源の理論的解明も十分に進んでいない。SKAに期待されることは、特徴的
な磁場構造を見つけること、そしてその観測精度をあげることである。例えば最近、太陽より銀
河中心側の銀河円盤で、大局円盤磁場の向きが反転している (例：時計回りが反時計回りに)とい
う結果が、パルサー・系外偏波源の RMデータから分かった (Haverkorn, 2014)。SKAでこういっ
た観測が進めば、そのような構造を説明する理論に議論を絞り込んでいくことが可能になる。

6.1.3 系外銀河磁場の科学的課題

はじめに

系外銀河と磁場 これまでの観測から、近傍ならびに遠方の系外銀河でも磁場の存在が確認され
ている。ゆえに銀河の磁場は天の川銀河に限ったことではない。系外銀河では、銀河の全体を外
から俯瞰できること、サンプルが１つだけではないことから、銀河磁場の多様性や時間進化、さ
らには星形成や銀河形態との関連など、多岐にわたる研究が可能と期待される。
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系外銀河磁場の理論

系外銀河の磁場の理論的課題は前節の星間・天の川銀河磁場と基本的に共有している。加えて
系外銀河では、早期型や晩期型といった形態、星形成の程度、銀河中心核の活動性、などと磁場
との関係性にも興味が広がる。銀河磁場は星間ガスに付随するゆえに、磁場の歴史と星間ガスの
歴史は不可分であり、物質循環のサイクルをなす星形成史とも不可分だろう。ファラデー回転を
起こすプラズマの密度は、星間ガスが星になるにつれて減少するので、銀河の RMは緩やかな赤
方偏移進化をするかもしれない。また、超新星爆発や星風のフィードバックが断続的に乱流場を
駆動し、プラズマや磁場を円盤からハロー、そして銀河間空間へと輸送しうる。これらフィード
バックも星形成率と関係するはずである。銀河風、ラム圧、AGN活動などを通じて、銀河磁場は
銀河間物質とも結びついていると考えられる。

近傍の系外銀河磁場の観測

大局磁場 系外銀河にも大局的な磁場が存在する。NGC 6946銀河やNGC 2997銀河、M83銀河で
は、渦状腕の間の領域で整列磁場が強い傾向がある。銀河腕の差動回転でおこる回転ずれ (シアー)
の強い領域、ガス圧縮が生じる領域、乱流が小さい領域で、磁場の整列が見られる。一方で、磁
場の整列度合いは星形成と相関しないことが示唆されている。天の川銀河では円盤磁場の渦状腕
に沿った反転 (van Eck et al., 2011; Han et al., 2006)が検出されており、近年、系外銀河でも同じよ
うな反転が検出された (Kurahara, & Nakanishi, 2019; Nakanishi et al., 2019)。

乱流磁場 系外銀河にも乱流磁場が存在する。偏波解消を用いてRMの分散とその空間特性が議論
されており、乱流磁場の相関長は 50 pcと見積もられている (Beck, 2007)。角度分散解析を 5 GHz
高分解能データに適用した研究では、乱流磁場のうち、整列磁場に対して平行な成分の相関長は
100 pc、垂直な成分の相関長は 50 pcと見積もられた (Houde et al., 2013)。1.4 GHz偏波マップの
勾配解析からは、電離ガスは亜音速または臨界点にあると示唆された (Burkhart et al., 2012)。

ハロー磁場 系外銀河ではハローの研究も進んでいる。α-Ωダイナモ理論によると円盤磁場はハ
ローに弱いポロイダル磁場を伴うはずで、実際にX字型の磁場が観測的に見つかっている (Krause
et al., 2014; Soida et al., 2011)。近年、JVLAを用いた近傍銀河のサーベイ観測 (Irwin et al., 2012)の
結果から、複数の天体における、シンンクロトロン放射のスケールハイトやスケールレングスも測
定されている (Krause et al., 2018)。また、ハローにおける X字型の大局磁場の反転なども示唆さ
れている (Mora-Partiarroyo et al., 2019)。NGC 253銀河のスケールハイトと宇宙線電子寿命から、
アウトフロー速度が脱出速度を超える 300 km/sであるという研究も電波観測で行われた (Heesen
et al., 2009)。この宇宙線電子の起源は不明で、電波とガンマ線の比較を行うことによって、宇宙
線電子がハドロン起源かレプトン起源かを切り分けられるだろう。

銀河形態と磁場 AGNを伴わない Sa型銀河、S0型銀河、楕円銀河は星形成がなく、宇宙線電子
が少なく、シンクロトロン放射が見えない。しかし、渦巻銀河に類推されるように、差動回転によ
る磁気回転不安定性やパーカー不安定性、小スケールダイナモにより、大局・局所磁場が存在する
可能性がある。矮小銀河はダイナモによる増幅が起きにくいと考えられるが、IC10銀河などでは
大局磁場が観測されており、銀河形成を解明する上で重要な天体である。大小マゼラン雲も回転速
度が小さいにもかかわらず、ファラデー回転観測によると整列磁場が確認されている。NGC 6946
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の磁場のモード数mB は渦状腕部でmB = 2となっており (Kurahara, & Nakanishi, 2019)、これは
渦状腕のモード数mDの半分mB = mD/2になっている。これはChiba, & Tosa (1990)で示唆され
るような渦状腕構造との共鳴によって説明される。

磁場とガス力学 銀河には速い磁気音波と遅い磁気音波が存在することが、2次元MHD計算など
から分かる。速い磁気音波は棒渦巻き銀河における爆発的星形成リングを形成し、遅い磁気音波は
パーカー不安定を生じさせる。NGC 6946銀河やM51銀河の磁場はこれらで上手く説明される。棒
渦巻き銀河では、磁場形状はガスの動径運動を反映しており、銀河中心では強い磁場 (50-100 µG)
の影響でガスが中心部へ流入し星形成を活発化させているようである (Beck et al., 2005)。また、観
測的に、銀河の大局的な構造と星形成の元となる分子雲の磁場には相互関係がある (Li & Henning,
2011)ことが示唆されている。

電波-遠赤外線の相関 銀河の電波連続波および遠赤外線の放射強度は良く相関する (Bell, 2003)。
強度スケール 4桁にわたってこの相関は成立しており、kpcスケールの分解能でマッピングした観
測データでも渦状腕の間も含めて成立している (Dumas et al., 2011)。この相関関係は z = 3から現
在 z = 0に至るまで進化しない (Murphy et al., 2008)。光学的に厚い場合については、この熱的放
射 (遠赤外線)と非熱的放射 (電波)の相関関係は、ダスト加熱と超新星爆発頻度が大質量星の個数
密度と相関していることにより生じると解釈されている。また光学的に薄い場合では、磁場とガ
スの非線形な関係で相関が生じるためと解釈されている。相関のべきは領域ごとに異なり、宇宙
線電子の拡散距離よりも小スケールでは相関が成立しなくなる。磁場の整列度は宇宙線電子の伝
搬に関係すると考えられるため、磁場は電波-赤外線関係の理解にも重要な要素である。

課題 本質的な課題は、観測サンプルが全く少ない点にある。現在までに主要なサーベイとなっ
ているWSRT-SINGS(Braun et al., 2007; Heald et al., 2009; Braun et al., 2010)でも 34個の近傍銀河
にとどまる。さまざまに分類分けして磁場の普遍性や多様性を探るためには、分類ごとに数 10の
サンプルは必要で、ゆえに数 100の近傍系外銀河サンプルが最低でも求められる。上記の結果の
普遍性を追求するためには、SKAで大集光力を実現し銀河サンプルを桁で増やすしかない。

遠方の系外銀河磁場の観測

観測の現状 電波放射に関しては、感度が全く足りないため、赤方偏移 zが 0.1を超えるような
系外銀河観測はほとんど達成されていない。ファラデー回転と偏波解消を用いた方法では、いわ
ゆる吸収線系として振る舞う介在銀河の調査が最近進みつつある (国際サイエンス §6.2.3を参照)。
近年、z = 0.439における天体の重力レンズ効果を用いた背景偏波源の観測から、z = 0.439での
銀河にも大局的な揃った磁場があることが検出された (Mao et al., 2017)。

課題 小スケールの磁場が乱流によって素早く構築される一方で (Schober et al., 2012)、そろった
大局的磁場は長い時間 (円盤の回転周期程度)をかけて構築されると期待される (Brandenburg &
Subramanian, 2005)。Arshakian et al. (2009)の数値実験によれば、もし z = 3において銀河円盤で
kpcスケールの µG強度の磁場が作られたなら、それが銀河スケールの整列した磁場に成長するに
は z = 0.5程度までかかる。その間、特に星形成が盛んだった赤方偏移 z = 2から現在まで、星
形成の影響も重要だろう。SKAに大集光力を与え、高遠方の銀河までも観測することで、直接観
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測して検証することが重要である。ファラデー回転や偏波解消に関しても、背景の探知できる偏
波源を増やせば、より本格的な議論が可能になる。プラズマの密度は銀河のシンクロトロン偏波、
ファラデー回転と偏波解消、そしてゼーマン効果を通じて探ることができると見込まれる。

6.1.4 AGNジェット・核周円盤磁場の科学的課題

はじめに

活動銀河中心核 (AGN) 銀河の中心には 106 – 109太陽質量の超巨大ブラックホールが存在して、
電波から X線まで幅広い波長で突然増光するフレア現象や激しい時間変動などの活動性が観測さ
れている。天の川銀河の中心領域には Sgr A∗ と名付けられたブラックホールにおいても過去の活
動性の痕跡が見つかっている。加えて、例えばM87銀河では、母銀河の数百倍にも及ぶジェット
と呼ばれる噴出流も観測されている。このような活動性は、銀河中心巨大ブラックホールとその周
りに存在する降着円盤によって引き起こされていると考えられている。AGN核周領域では、半径
数百 pcスケールでガスがブラックホールを中心に回転している CircumNuclear Disk (CND)、そし
てそれよりさらに内側に半径 10pc未満のガストーラスが存在している。AGNの活動エネルギー
はCNDからトーラスを経てブラックホールへガスが質量降着することで供給されると考えられて
いる。CNDおよびトーラス内の回転ガスから角運動量を引き抜きブラックホールへ降着させる機
構として、磁場の役割が大きく注目されている。

AGNの分類 AGNは大まかに Radio-Loud(RL)-AGNと Radio-Quiet(RQ)-AGNに分類される。磁
場研究の視点からは電波で明るい、RL-クェーサー、ブレーザー (Blazar), ファナロフ-ライリィ
(Fanaroff-Riley; FR)電波銀河が主な研究対象である。クエーサーはその 5-10%程度が強い電波を
放ち、そのほとんどの母天体は楕円銀河である。一方、電波の弱いクエーサーの母天体は楕円銀河
と渦巻銀河双方あり特別な傾向は無い。クエーサーは赤方偏移分布に偏りがあり z = 1.7− 2.7に
多い。ブレーザーは様々な観測的示唆から、AGNのうち観測者を指向したジェットをもつケース
と理解されている。FR銀河はコア・ジェット・ローブと呼ばれる電波の強い領域がある銀河であ
る。コアから両側にジェットが形成され、。ジェットは周囲の物質でせき止められローブと呼ばれ
る膨らんだ構造を形成する。FR銀河は I型と II型に分類されている。I型は幅の広い輝線が存在
しローブは外側に向かって暗くなる。一方、II型は幅の狭い輝線が観測され、細く絞られたジェッ
トと、ローブの縁にはホットスポットと呼ばれる明るく輝く点が見られる。Mingo et al. (2019)で
は、LOFAR Two-Metre Sky Surveyによって 5806の RL-AGNの調査が行われて、I型と II型分類
に対するさらなる統計的研究がなされている。近年では、片側に I型、もう反対側に II型を持つ
Hybrid morphoogy radio source (HyMoRS; Gopal-Krishna & Wiita, 2000)の存在や、FR I型と似たコ
アを持つが広がった (< 5kpc)ジェットが観測されない FR0型銀河の新たな分類分けがなされてい
る (Baldi et al., 2015)。0型は、近傍 (z < 0.05)で I型に対して 5倍以上存在し、系外における新た
なガンマ線放射源として期待されている (Baldi et al., 2019)。

宇宙ジェット 宇宙ジェットとは、中心天体から双方向に吹き出すプラズマ流で、細く絞られた構
造が系の数百倍以上の長さ、AGNジェットでは kpc-Mpcスケールに渡って、維持されている現象
である。中心天体は中性子星などのコンパクト星やブラックホールである。ジェットの形成機構
は、天体へ落下するガスの作る降着流からの放射圧による輻射駆動モデルと、降着円盤・中心星
磁場による磁気駆動モデルが考えられている。ジェットを構成するプラズマは、陽子-電子プラズ
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マか、電子-陽電子プラズマかで議論の渦中にある。AGNジェットの電波で明るく光るスポットの
経年移動を調べた所、見かけの速度が光速を超えていた。これは相対論的ビーミング効果による
と考えられている。本稿ではM87のような巨大なジェットを噴出する AGNに焦点をあてる。

AGNジェット磁場の理論

ジェットのメカニズム AGN でジェットを形成する過程の詳細には多くの謎があるのに対して、
ジェットの形成に必要な要素については意見の一致がある。それは回転コンパクト天体の重力ポテ
ンシャル、周辺降着円盤からの物質、そして降着円盤と一緒に回転している磁場である。磁場が
ジェットの形成に重要であることから、AGNの磁場の研究はAGNのジェットの研究と表裏一体で
ある。AGNジェットは磁場の中で作られ、磁場はジェットに部分的に引きずられるので、AGNの
シンクロトロン放射の観測はMHDや放射モデルを精査するのに適している。どのように相対論
的ジェットは実際に形成されるのか。何がジェットの成分なのか (電子・陽子)。どのように粒子加
速が AGNの中で働くか。何がジェットのパワーの違いを産むのか。そして相対論的ジェットを電
磁場のエネルギー優勢状態から噴出物の運動エネルギー優勢状態へと進化させる過程は何か。こ
れらの理論的問題が AGN・ジェット磁場に関して未解決である。

AGNジェットの役割 AGNからの相対論的ジェットは膨大な量のエネルギーを周辺へ放出し、ホ
スト銀河とその周辺の熱的なガスをアウトフローで押し出し、銀河間物質を重元素と磁場で汚染
すると考えられている。その押し出しはジェットを減速させ、星形成を制限し、超巨大ブラック
ホールの成長を調整し、超高エネルギー宇宙線の加速効率を決めると言われている。ゆえにこれ
らの現象の理解は宇宙の構造形成を理解するために欠かせないが、どの程度アウトフローで押し
出せるのかや、どの程度星形成やフィードバックを抑制するのかは謎である。

AGNジェット磁場の観測

これまでの電波観測 質量降着への磁場の影響は近傍宇宙でも高赤方偏移でも認識されてきた
(Beck et al., 1999; Latif et al., 2014)。そのほかのAGN・ジェットの電波観測については国際サイエ
ンス (§6.2.4)にまとめられているので、そちらを参照されたい。

課題 高感度に電波ジェットの全体を観測しかつそれを高い空間分解能で分解すること、すなはち
高感度高分解のイメージングが重要である。加えて広帯域の電波・偏波スペクトルが有益である。
これらを観測で取得し、シミュレーションなどの理論研究と比較していくことが解決の方法であ
る。そしてそれらを多くのサンプルで実現することで、初めて AGN・ジェットの多様性や普遍性
にまで追求が可能となるだろう。以上は SKAのような大望遠鏡なくしては達成できない。

核周円盤の理論と観測

核周円盤の磁場 ガストーラスの幾何学的・光学的に厚い観測結果を説明するために、Lovelace et
al. (1998)はガスの厚さを磁場で解決するモデルを提案した。しかしWada (2012)は、降着円盤か
らの X線の輻射圧がガスに影響を及ぼすことでガスを吹き上げて循環することで幾何学的に厚く
なることを 3次元輻射流体シミュレーションによって示し、最も近傍の典型的なセイファート銀河
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Circinus Galaxy (ESO 097-G013)の観測を説明することに成功している。磁場と輻射圧を考慮した
計算 (e.g. Chan & Krolik , 2017; Dorodnitsyn & Kallman, 2017)も実施されているが、磁場の役割を
明らかにしていないことと低温ガスを考慮していないという問題があった。低温ガスを貫く磁場
がダイナミクスに及ぼす影響はわかっていない。

これまでの電波観測 数百 pcスケールの CNDはこれまでも観測的に確認されており、たとえば
Hubble Space Telescope (HST)の観測により近傍銀河の中心に電離ガスやダストの円盤状の形状が
検出されている (e.g. NGC 4261 for Jaffe et al. 1993; M87 for Ford et al. 1994; NGC 3245 for Barth et
al. 2001)。また、最近のミリ波サブミリ波による干渉計観測でも、近傍銀河中心において分子輝線
にトレースされた 10-100pcスケールの CNDがいくつか検出された (e.g. Centaurus A for Espada et
al. 2009; NGC1068 for Kamenetzky et al. 2011; Circinus galaxy for Izumi et al. 2018)。

6.1.5 銀河団磁場の科学的課題

はじめに

銀河団と銀河団物質 銀河団は数 10から数 100個の銀河が数Mpcの物理スケールに密集した天体
である。熱的X線や高階電離した重元素の輝線が観測されることから、電子密度 10−4−10−2 cm−3、
温度数千万度の銀河間物質 (銀河団物質)も存在している。銀河や銀河団物質の典型的な空間分布
から銀河団はおおむね力学平衡の自己重力系とみられ、銀河の速度分散やガスの温度は銀河団の
重力ポテンシャルに相当するべきなので、銀河の 30倍、銀河団物質の 5倍程度の質量のダークマ
ターが存在すると考えられている。そこから導かれる銀河団の質量は 1013− 1015太陽質量に達し、
紛れもなく宇宙最大の天体である。銀河団物質は 1045 erg/sに達する強力な X線を放射し、観測
に適した明るい光源として宇宙に幅広く存在する。銀河団は乱流や磁場、プラズマ物理を探る理
想的な実験場であり、宇宙の構造形成や化学進化を知るための重要な手がかりである。

銀河団磁場 銀河団物質は銀河団磁場を帯びている。その証拠として、銀河団の背後や内部にある
偏波源で銀河団磁場起源と考えられるファラデー回転が数多く測定されている。また銀河団の大き
さにも広がった電波放射が観測されており、宇宙線からのシンクロトロン放射と解釈されている。
放射は大きく 3種類に分類されている。銀河団のごく中心部 (∼ 100 kpc)に見られるmini-halo (ミ
ニハロー)、銀河団の中心部に見られ銀河団からの X線放射の分布と比較的よく対応する halo (ハ
ロー)、そして銀河団外周部に銀河団の円周方向に伸びて観測される relic (レリック)である。電波
ハロー・電波レリックそれぞれ 50天体以上が調べられている (Ferretti et al., 2012)。銀河団磁場の
起源については宇宙大規模構造の磁場 (§6.1.6)と共有しているのでそちらで紹介する。

銀河団磁場の理論

ファラデー回転と磁場のモデル 銀河団の磁場構造は乱雑であると推測され、視線積分量である
ファラデー回転の観測からベクトル量である磁場の情報を導き出すのは簡単な問題ではない。必
然的に磁場構造について何らかのモデルが必要となる。以前は、ある一定の長さ (反転長)ごとに
一定強度の磁場が確率 1/2でランダムに正負の値を取るような単純なモデルが用いられた。X線観
測から得られる銀河団物質の空間分布と組み合わせて、RMの分散などを再現する反転長や磁場
強度が調べられた (Kim et al., 1990, 1991)。しかし、現在ではそのようなモデルは単純過ぎると思
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われており、より現実的なモデルが提案されている (Enßlin & Vogt, 2003; Murgia et al., 2004)。典
型的なものでは、磁場はランダムガウシアンであるとして最大スケールと最小スケールにカット
オフを入れた冪則型の空間パワースペクトルを仮定し、さらにガス密度と磁場強度とに相関を仮
定する。そのようなモデルと観測された RMの各種統計量を空間分布まで含めて比較することで、
磁場強度などのモデルパラメーターの決定が行われている (Guidetti et al., 2008)。

電波放射の起源 宇宙線電子 (∼ GeV)のシンクロトロン放射や宇宙背景放射との逆コンプトン散
乱による冷却時間は∼ 108 yrであり、銀河団の年齢∼ 1010 yrに比べて大変短い。そのため、冷え
る前に電子は広大な銀河間空間に広がる必要がある。その点を踏まえて、電波放射に関して次のよ
うな理論モデルが提唱されている。まずハローは、銀河団ガスの乱流により宇宙線電子が加速さ
れたことにより生成されたというモデルが有力である (Brunetti et al., 2001; Ohno et al., 2002; Fujita
et al., 2003)。これは、ハローが見られる銀河団の多くが衝突銀河団であり、乱流が存在するのは
自然と思われるからである。また、乱流は銀河団中の広領域にわたって電子を同時に加速できる
ので、電子の冷却時間が短いという問題を回避できる。レリックは、銀河団の形成に伴って発生
した銀河団周囲の衝撃波で電子が加速されたという説がある (Enßlin et al., 1998; Fujita & Sarazin,
2001)。これはレリックでしばしば強い偏波が見られること、そして実際にX線で衝撃波構造が見
られる観測事実 (Akamatsu & Kawahara, 2013)と一致する。ミニハローはハローと異なり、衝突し
ていない銀河団で見られることが多く、ハローと起源が異なることが示唆されている。例えば銀
河団中心部のAGNで加速された陽子が周囲の銀河団ガスと反応すると電子を生成する。それがシ
ンクロトロン放射をしているという説がある (Fujita & Ohira, 2013)。

銀河団磁場の観測

これまでの電波観測 これまでの銀河団の電波観測については Ferretti et al. (2012) の秀逸なレ
ビュー論文があるので、そちらを参照されたい。国際サイエンス (§6.2.5)でも少し紹介する。

課題１：ファラデー回転 より現実的なモデルを考えることによって観測量をうまく説明できる
ようにはなってきたが、パラメータが増えたことから、パラメータの複数の解がありうる縮退問
題が生じている。RMは偏波源が存在する場所でしか得られないため、任意の場所を調べられる
わけではなく、得られる場所が限られていることがパラメータ縮退の一因である。SKAの大集光
力によって観測可能な系外偏波源が飛躍的に増大すれば、この問題は大きく改善するだろう。

課題２：シンクロトロン放射 電波放射の起源に関する諸説は、限られた観測データをもとに、主
に理論の立場から構成されたものである。理論そのものにも不定性が大きく、例えば乱流で十分
電子が効率よく加速できるかどうか議論がある。また、上で挙げたもの以外の説ももちろんある。
現状を打破し、銀河団からの電波放射の起源を明らかにするためには、より高精度な観測を行い、
理論モデルと比較することが求められる。例えば SKAの高感度観測から、より暗い電波放射を検
出することで、電波放射の起源となっている宇宙線と磁場の広がりを制限することができれば、そ
の放射起源に重要な示唆を与えるだろう。宇宙線電子のエネルギースペクトルの決定がビーム幅
による平均化の影響を受けていると電波レリックでは指摘されている。SKAの高分解観測によっ
てこの問題は改善されるだろう。
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課題３：視線上の構造 銀河団の磁場構造はランダムな成分を考えることが多いが、電磁流体シ
ミュレーションの結果を見ると、衝撃波や接触不連続面にそってコヒーレントな磁場構造が現れ
ることも予想されている (Takizawa, 2008; Zuhone et al., 2011)。さらに、偏波源自身や天の川銀河
磁場によるファラデー回転の影響が銀河団磁場の測定結果に系統的な誤差として入っていること
も予想される。この点に関しては SKAによる広帯域観測によって可能になるファラデートモグラ
フィーの手法を適用することが有用であると考えられる。

6.1.6 宇宙大規模構造磁場の科学的課題

はじめに

中高温銀河間物質 宇宙の物質はグレートウォールに代表される蜘蛛の巣状の構造をし、標準宇
宙論に基づけばおおよそ 30:5:1の割合でダークマター、銀河間物質、そして星・銀河が存在する。
銀河間物質はビッグバン元素合成理論に基づけば水素とヘリウムの混合プラズマであり、酸素や
鉄など星由来の重元素も含んでいると期待される。銀河フィラメント内の銀河間物質は電子密度
10−7 − 10−4 cm−3、電子温度 105 − 107 Kと目され、銀河団の高温銀河間物質と区別するために
中高温銀河間物質と呼ばれる (Cen & Ostriker, 1999; Yoshikawa et al., 2003)。銀河フィラメントで
は断続的に銀河・銀河群の衝突・合体が起こり、中高温銀河間物質は衝撃波や乱流が発生するなど
乱される。そのため、無視できない量の非熱的粒子が存在し、希薄なため衝突電離平衡にもおそ
らく達していない。現状、紫外線吸収線の観測や銀河団外縁部分の X線放射の観測から、特別な
視線や領域において中高温銀河間物質の存在は示唆されている。しかし、少ない観測例から普遍
的な性質については全くの謎であり、空間分布の全貌も全く不明である。

銀河間磁場 中高温銀河間物質は銀河間磁場を帯びている可能性が高い (Ryu et al., 2012; Widrow
et al., 2012)。銀河間磁場は衝撃波での粒子加速に本質的であると同時に、シンクロトロン放射の
原因である。銀河フィラメントでの衝撃波のマッハ数 (数から 100)は銀河団でのマッハ数 ( 1から
5弱)よりもずっと大きいため (Ryu et al., 2003)、加速効率が高く、宇宙線が関与する諸現象はより
重要だろう。また銀河間磁場はローレンツ力により宇宙線の飛来に影響を与えるため、系外の超
高エネルギー宇宙線の発生源を特定する際の問題である。ガンマ線エコー・ハローと呼ばれる現
象も、中間荷電粒子の銀河間磁場による偏向が本質と考えられている。さらに銀河間磁場は、宇
宙初期の宇宙背景放射のゆらぎに影響を与え、銀河磁場の起源にもなりうる。このように、銀河
間磁場研究の重要性は論を待たない。

宇宙大規模構造磁場の理論

宇宙論的起源 宇宙論的起源の磁場は標準理論を越えたインフレーション期の生成 (Grasso & Ru-
binstein, 2001)、宇宙の非一様性による宇宙晴れ上がり期の生成 (Takahashi et al., 2005; Ichiki et al.,
2006)、第一世代天体期の生成 (Ando, Doi, & Susa, 2010)、そして宇宙再イオン化期の生成 (Gnedin,
Ferrara, & Zweibel, 2000; Langer, Aghanim, & Puget, 2005)を含む。一般にそれらは 10−15–10−25 G
の極めて小さい磁場を予測する。銀河団で推定されている強度 (∼ 10−6 G)を説明するためには、
何かしらの効率的な増幅過程が必要である。また増幅が期待されるがゆえに、現在の銀河間磁場
が宇宙論的磁場起源の情報を失っているという懸念がある。宇宙論的磁場起源を制限するアイデ
アは、他の起源では予想されない驚くほど大きなスケール (10 Mpcなど)のそろった磁場を探るこ
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と、または構造形成の影響を受けていないと思われるボイドの磁場を γ線エコー現象 (Ichiki et al.,
2007; Takahashi et al., 2008; Neronov & Vovk, 2010)を使って観測することだろう。

構造形成起源 構造形成起源の磁場は宇宙論的衝撃波と乱流が作る磁場である。衝撃波ではビエマ
ンバッテリー機構 (Ryu, Kang, & Biermann, 1998)やワイベル不安定性 (Okabe & Hattori, 2003)、プ
ラズマ不安定性 (Fujita & Kato, 2005)といったプラズマ現象で種磁場が生成される可能性がある。
衝撃波で加速された宇宙線による起電効果 (Miniati & Bell, 2012)もある。衝撃波では渦度も発生
し、渦のカスケードは乱流を励起し磁力線を伸張させあらゆる起源の種磁場を増幅させる。断熱
圧縮も伴って、銀河フィラメント内の銀河間磁場の強度は典型的には 1− 100 nG程度であると予
想されている (Dubois & Teyssier, 2008; Ryu et al., 2008; Stasyszyn et al., 2010)。図 6.5には宇宙論
的なシミュレーションが予測する銀河間磁場強度を物質密度の関数として示す。乱流ダイナモモ
デル (Cho & Ryu, 2009)によれば、磁場の相関長は数 100 kpcと期待される。その一方で、MHD
乱流を正しく扱うには磁場の散逸スケールまでを正しく解かなければならなく、現状では宇宙論
的計算でそれを達成するのは容易ではない。ゆえに結果の不定性が大きい。

天体起源 天体起源の磁場はAGNジェット、銀河風、超新星爆発、ラム圧はぎ取り、銀河同士の
衝突合体などで銀河から磁場が放出され銀河間磁場に転化することなどを含んでいる。銀河団ガ
ス中の重元素の存在が銀河から星間物質が放出されてきたことを裏付けており、その放出に磁場
を伴っていても不思議ではない。銀河形成とAGNフィードバックのモデルを組み込んだ構造形成
の宇宙論的シミュレーションからは、銀河団での銀河間磁場の強度が B ∼ 0.1 − 10 µG程度と見
積もられており (Donnert et al., 2009; Xu et al., 2009)、それに基づく RMやシンクロトロン放射の
推定もされている (Xu et al., 2012; Govoni et al., 2013)。その一方で、銀河形成と磁場放出のメカニ
ズムは不明な点が多く、星形成率や銀河形態、銀河風やジェットの発動条件とその強度、放出され
る磁場の性質などまだまだ不定性が大きい。

宇宙大規模構造磁場の観測

可能な方法 銀河間磁場を検出する方法は限られる。X線 (Nakazawa et al., 2009)やガンマ線 (Taka-
hashi et al., 2012)が考えられるが、ファラデー回転やシンクロトロン放射の電波観測に大きな期待
が寄せられている。

ファラデー回転 電波銀河などの背景偏波のRMを調べることで、通過してきた銀河間磁場の情報
を得ることができる。背景光源の位置は基本的にランダムなので、特定の領域だけを観測するとい
うことがなく、ゆえにファラデー回転の統計的な調査は銀河間磁場の典型的な情報を提供するだろ
う。従来、統計誤差が大きいために、大規模構造の銀河間磁場の存在の確かな証拠を得ることは難
しかった (Xu et al., 2006; Xu & Han, 2014)。全天 RMサーベイ (Taylor, Stil, & Sunstrum, 2009)デー
タで銀緯依存を調べた研究 (Schnitzeler, 2010)では、系外起源の RMの分散が 6 rad m−2と推定さ
れ、高度な情報理論を使った推定でも 6–7 rad m−2と推定された (Oppermann et al., 2014)。赤方偏
移との相関の情報を加えた研究 (Hammond et al., 2012)では、∼ 10 − 15 rad m−2の RM成分が、
偏波源と天の川銀河の間に存在することを示唆している。偏波源の選別を行った研究でも同程度の
RM成分が期待されている (Xu & Han, 2014)。視線上の大規模構造フィラメントの有無に着目した
最近の研究では、例えばO’Sullivan et al. (2019)では 3.4Mpc離れた双極電波ジェットのそれぞれの
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RMの差分から、フィラメントの寄与を 2.5 rad m−2と推定し平均磁場強度を 10-50 nGと推定した。
Vernstrom et al. (2019)では物理的ペアソースと視線上の偶然のペアソースのRMの分散の差分から、
フィラメントの寄与をRM ∼ 0 rad m−2と推定し平均磁場強度を 40 nGと推定した。直線偏波した
FRBの研究では、特にRMが小さい場合に大規模計算構造フィラメントの上限値が決まっている。
Ravi et al. (2016)ではDM = 266.5±0.1 pc cm−3、RM = 12.0±0.7 rad m−2と推定し、平均磁場
強度の上限を 21 nGと推定した。Bannister et al. (2019)でも同様にDM = 361.42± 0.06 pc cm−3、
RM = 14± 1 rad m−2と推定し、平均磁場強度の上限を 30 nGと推定した。これらの示唆から大
規模構造からの RMの寄与は∼ 10 rad m−2以下なのではないかと考えられる。

シンクロトロン放射 銀河フィラメントのシンクロトロン放射の観測は RM観測以上に僅かであ
る。Coma銀河団外縁での観測 (Kim et al., 1989)が先駆的なもので、これがいまだに代表例になっ
ている。この観測では∼ 4 Mpcに渡ってB ∼ 0.1–0.2 µGの磁場の存在が指摘された。銀河団の端
での同様の報告が Abell 2255でもある (Pizzo et al., 2008)。これらの電波放射は降着衝撃波で加速
された相対論的電子のシンクロトロン放射だと理解されている。ファラデートモグラフィーによ
る研究では、降着衝撃波からのシンクロトロン放射が見つかった可能性が指摘されたが (deBruyn
& Brentjens, 2005)、後に天の川銀河起源の可能性が指摘された (Brentjens, 2011)。以上の事例が示
すように、シンクロトロン放射の研究では相対論的電子が存在するエネルギッシュな領域の銀河
間磁場の強度を議論することになる。

課題 RMを用いた研究のためには、できるだけ多くの背景偏波源をできるだけ小さいRMの決定
誤差で観測することが必要である。詳しくは国際サイエンス (§6.2.6)を参照されたい。シンクロト
ロン放射の観測については、おそらく現状の観測感度からさらに 1-2桁以上の改善が必要だろう。
それは既存の装置の延長では困難とみられ、SKAのような巨大望遠鏡が不可欠である。広がった
放射を探るために基線の短い干渉計が必要であるが、SKA1-LOWで 35mの最小基線長なら数度、
SKA1-MIDで 20mの最小基線長なら 1度弱までの広がった放射にまで十分に感度がある。

6.1.7 宇宙論的磁場の科学的課題

はじめに

宇宙最初の磁場：初期宇宙起源 銀河や銀河団には銀河の大きさを超える相関長をもった (整列し
た)マイクロガウス程度の磁場が存在しているが、その起源は未だ解明されていない。例えば渦巻
き銀河に限れば、銀河形成時に 10−20 Gから 10−30 G程度の磁場が λB ≳ 1kpcの相関長をもって
必要だといわれている (Davis et al., 1999)。そういった相関長の長い磁場を含む、宇宙の磁場の起
源の一つの候補として、初期宇宙に生成されたとする初期宇宙起源シナリオがある。

宇宙論的磁場の理論

インフレーション起源 インフレーション期に長い相関長をもって生成された種磁場が、構造形成
とともに増幅し現在のような磁場になったとする考え方がある。ここで、電磁場の理論は共形変
換に対して不変であるため、電磁場の量子ゆらぎが生成されないという基本性質がある。そのた
め標準模型を超えた理論・アイデアが古くから様々に提案されてきた。例えば、ディラトン (Ratra,
1992; Bamba & Yokoyama, 2004)、ヒッグス (Prokopec & Puchwein, 2004)のようなスカラー場との
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図 6.5: 大規模構造の密度と磁場強度の宇宙論的シミュレーション。左から宇宙初期の一様な磁場か
らの進化モデル (Dubois & Teyssier, 2008)、AGNフィードバックで磁場を供給するモデル (Stasyszyn
et al., 2010)、ビエマン効果による生成と乱流ダイナモによる成長のモデル (Ryu et al., 2008)。

Time-delay GRB

CMB anisotropy

図 6.6: 宇宙論的磁場に対する観測と理論からの制限のまとめ。観測的な上限はCMBの温度揺らぎ
から、下限は 2次的 γ線が観測されていないことから得られている (本文参照)。図上で左下から右
上へ伸びている制限は乱流による磁場のカスケードでのスケールの上限をあらわしている。Durrer
& Neronov (2013)より改変。
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結合や、重力との結合 (Turner & Widrow, 1988)などである。インフレーション期による宇宙論的
磁場生成の利点は、その加速的宇宙膨張によって磁場の相関長が十分長くとれることである。

インフレーション起源の問題 最近、特に日本人研究者による大きな貢献により、インフレーショ
ン期に磁場を作るためには次のような矛盾点を解決しなくてはならないことが分かってきた：(i)
電磁場との相互作用が初期宇宙で強結合となってしまい、理論が摂動論的に扱えなくなってしま
う (Demozzi et al., 2009) (ii)磁場を生成しようとすると、電場の方が大きくなってしまい、その反
作用のためインフレーションが続かない (Kanno et al., 2009) (iii)電磁場起源の密度揺らぎを作りす
ぎる (Suyama & Yokoyama, 2012; Fujita & Yokoyama, 2014)。これらを総合すると、磁場は大きな
スケール側で抑制されていることが必要となり、最も単純な f2(ϕ)FµνF

µν 型のモデルでは、Mpc
の相関長でB ≲ 10−30Gと制限されてしまう (Ferreira et al., 2014)。したがって、理論的な立場か
らはインフレーション期による磁場生成は難しい状況であるが、このことを観測的な立場から検
証していくことは重要である。

インフレーション以外の磁場生成起源 インフレーション期以外の磁場生成シナリオとしては、
例えば宇宙再加熱期での磁場生成 (Kobayashi, 2014)や、宇宙の相転移での磁場生成 (Hogan, 1983;
Vachaspati, 1991)などがあり、これらの生成モデルに対しては上述のような制限はない。また、
Kahniashvili et al. (2013)では、量子色力学 (QCD)の相転移で生成された磁場は 50kpcの相関長で
10−9G,量子電磁力学 (QED)の相転移では 0.3kpcの相関長で 10−10G程度の強度が期待できると議
論されている。インフレーション期以外の磁場生成では、宇宙の地平線を越えて磁場を増幅する
ことができないため、小スケール側でエネルギーが卓越するという著しい特徴が挙げられる。

再結合時の磁場生成 他にも相関長が長い種磁場を生成する物理過程として、再結合時でのベク
トル型の揺らぎによる生成がある (Takahashi et al., 2005)。特に密度揺らぎの摂動 2次の効果によ
るものは、その揺らぎの統計的性質が観測より既知であるので、生成される磁場の強度、スペクト
ルも曖昧さなく求めることができる。1次の揺らぎの積による効果は既に Ichiki et al. (2006)で求め
られ、純粋な摂動 2次の効果を取り込んだ計算が Saga, Shiraishi, & Ichiki (2014)で行われている。

今後の理論的課題 上に述べたようにインフレーションでは大スケールの磁場生成が難しいこと
が明らかになりつつある一方で、インフレーション後、ビッグバンが始まる間での磁場生成であ
れば可能性がある (Kobayashi, 2014)。また、他の可能性として、インフレーション時に小スケー
ルでヘリシティを持った磁場を生成するモデルを構築することができれば、逆カスケードによっ
て種磁場として十分な大きさの磁場を大スケールへ輸送することができるかもしれない。いずれ
にせよ、宇宙で天体形成が始まるまでの初期状態において、理論的に存在が許される磁場の強度、
スペクトルを明らかにすることが理論での課題といえる。

宇宙論的磁場の観測

これまでの観測 これまでの観測状況は宇宙大規模構造磁場の観測と共通する。とりわけボイド
領域の銀河間磁場は構造形成の影響を受けていない可能性があり、宇宙初期の情報を残す宇宙論
の貴重な探針となりうる。
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課題 宇宙論的磁場に対する観測的な制限はいくつかあるが、現時点でもっとも強い制限を与えて
いるものは宇宙マイクロ波背景輻射温度揺らぎ (CMB)によるものと、TeVを越えるエネルギーを
もつ γ線を放射する天体からの 2次的 γ線 (TeVγ線が赤外線と反応して電子陽電子対を生成し、こ
れら荷電粒子が CMB光子を逆コンプトン散乱して生成する)の遅延放射によるものである。前者
は磁場が生成するCMB揺らぎが観測されている温度揺らぎを越えないことからB ≲ 4.4× 10−9 G
という磁場に対するおよその上限が Planck衛星により (Yamazaki et al., 2012; Planck Collaboration
et al., 2016)、また後者は blazarからの γ線のカスケード放射がGeV領域で観測されていないこと
からB ≳ 10−16 Gという磁場に対する下限が得られている (Takahashi et al., 2012; Neronov & Vovk,
2010; Taylor et al., 2011)。この γ線を用いた方法はジャイロ半径と inverse Compton冷却距離の比
較から得られる原理的な上限があり、Eeを γ線のエネルギーとして

Bmax ≈ 3× 10−15 G

(
Ee

1TeV

)2

(6.25)

で与えられる (Durrer & Neronov, 2013)。これより強い磁場については高エネルギー宇宙線を用い
る方法 (Lee et al., 1995)があり、 Pierre Auger Observatoryの観測結果 (Pierre Auger Collaboration
et al., 2017; Aab et al., 2018)からは B < 0.7–2.2 × 10−9 Gという制限が与えられている (Bray, &
Scaife, 2018)。これらをまとめた図を図 6.6に示す。観測的にはこの図の空白部分を埋めていくこ
とが課題として挙げられる。

6.1.8 ファラデートモグラフィーの科学的課題

はじめに

ファラデートモグラフィーで何がわかるか？ 偏波強度スペクトル P (λ2)はファラデースペクト
ル F (ϕ)を用いて表すことができる (§6.1.1)。ファラデースペクトルはファラデー深度 ϕにおける
偏波強度であり、ファラデー深度は熱的電子密度や視線方向に沿った磁場の強さによって表され
た。また偏波放射は主にシンクロトロン放射によるものでその強度は宇宙線電子と視線方向に垂
直な磁場の強さで決まる。したがってファラデースペクトルは磁場、熱的電子 (電離ガス)、宇宙
線電子の視線方向分布によって決まることになる。逆に、観測されたファラデースペクトルから
これらの物理量に関する情報を得ることができる。偏波を放射している天体、もしくは放射して
いない領域をもトモグラフィーによって探索することができ、その応用範囲は銀河や銀河団、大
規模構造、超新星残骸、活動銀河核など広範に及ぶと期待される。

ファラデートモグラフィーの理論的課題 1

トモグラフィーのコード開発実績 科学検討班ではファラデートモグラフィーのソフトウェア開
発、特にQU-fittingの開発を進めてきており、ASKAPの偏波サーベイ計画である POSSUMのデー
タパイプラインへ導入された。しかし単純なメトロポリス法では、パラメータ空間における尤度
の構造が複雑であると収束が遅かったり最大尤度のパラメータ値に到達しないなどの問題がある。
SKAにおいてはトモグラフィーを適用する天体数は膨大なので、計算量の問題は深刻である。ま
た、ガウス関数の個数を選ぶための情報量規準は尤度の分布がガウス関数であるとの仮定や、観測
データが無限にあるとした仮定に基づく近似的なものであり、その有効性には注意が必要である。
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比較プロジェクト Sun et al. (2015)では F (ϕ)を仮定して ASKAPの観測シミュレーションを行
い、様々な方法で F (ϕ)の再現性を比較した。その結果は圧倒的にモデルフィット法の優位を示す
ものであったが、これは仮定した F (ϕ)がデルタ関数やトップハット型関数などごく単純なもので
あったことに起因していると考えられる。現実の銀河のファラデースペクトルは複雑な形であり、
どのような形の関数が現実の天体をフィットするのに適しているのかを考慮する必要がある。

False signalの系統的調査 Farnsworth et al. (2011)により、Faraday depth空間で接近した 2つの
偏波源 (FDF上の 2つのピーク)の間に偽の signal(第 3のピーク)が出ることが報告された。偽の
signalの強度が強い場合、FDFの 2つのピークが 1つに見えてしまうため、sourceの数を見誤る可
能性がある。そこで、Kumazaki et al. (2014)では FDF上に接近した二つの偏波源を用意し、二つ
の偏波源の距離や偏光角を系統的に変化させてどのような状況で偽の signalが出るか系統的に調
べた。特に source間距離が 1～1.2 [FWHM],偏光角差が-20～-80 [deg]で強い偽の signalが出現す
ることがわかっている。

トモグラフィーコードの定量的な性能評価 Sun et al. (2015)によって FDFの再構築に関するベン
チマークテストが行われ、QU-fittingが数ある手法の中で好成績を残した。しかし、個々の手法に
関する挙動に関してはきちんと調べられていない。それぞれの手法において得意不得意な状況が
あるので、それらの手法をうまく組み合わせてより精度の良い FDFを再構築していくべきである。
そこで我々は、RM CLEAN(Miyashita et al. , 2016)、QU-fitting (Miyashita et al. , 2019)、スパース
モデリング (Akiyama et al., 2018)がそれぞれどのような状況で力を発揮するか性能を定量的に評
価した。

ファラデートモグラフィーの理論的課題 2

銀河磁場研究への適用 銀河をターゲットにした場合、２次元的なイメージングとファラデート
モグラフィーを組み合わせることによって銀河の３次元構造を探ることができる。上述の物理量
の分布には大局的な特徴と乱流による小スケールの特徴があり、銀河のダイナミクスに密接に関
連している。特に銀河ダイナモや銀河磁場の起源の謎に迫ることができるだろう。銀河のファラ
デースペクトルの例を図 6.7に挙げる (Ideguchi et al., 2014b)。これは渦巻銀河の磁場、熱的電子、
宇宙線電子の分布モデルに基づき、地球に円盤面を向けた (face-on)銀河の観測を想定した場合の
ファラデースペクトルである。まず左上図の視線方向磁場と電子密度から左下図のファラデー深
度が計算され、これと偏波強度分布を合わせることによってファラデースペクトルが計算される。
ファラデースペクトルの偏波角（右上）と偏波強度（右下）が ϕの関数として示されている。

銀河間磁場研究への適用 近傍の銀河を通して遠方の偏波源を観測してトモグラフィーを行なえ
ば、２つの偏波源を ϕ空間で分離して、実空間で２つの偏波源の間に存在する銀河間磁場をファラ
デースペクトルの中に同定できる可能性がある (Akahori et al., 2014b)。従来の単純なファラデー回
転を用いた方法では、磁場は偏波源から観測者まで積分したものしか得られないので、天体その
ものや銀河系に付随する磁場を精度よく差し引くことが難しく、せいぜいO(1) rad m−2程度であ
る銀河間磁場を検出することは非常に困難であったので、銀河間磁場の観測的研究はファラデー
トモグラフィによって大きく進展すると期待される。
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図 6.7: Face-onの渦巻銀河モデルより計算したファラデースペクトル (Ideguchi et al., 2014b)。（左
上）視線方向磁場と熱的電子の分布。（左下）偏波強度の分布と左上図に基づいて計算したファラ
デー深度。（右上）ファラデースペクトルの偏波角。（右下）ファラデースペクトルの絶対値。

渦巻銀河のトイモデルを用いたファラデースペクトル研究 図 6.4で見たように、現実的な銀河
モデルを用いて計算されたファラデースペクトルは非常に複雑であり、かつ乱流の再現の違いで
大きく形が異なる。そこで Ideguchi et al. (2017)では、非常に単純な銀河のトイモデルを用意し、
銀河のファラデースペクトルのより深い理解を目指した。まず、乱流の特徴的なスケールより 100
倍以上大きな領域を一度に観測することで、ファラデースペクトルが乱流の再現の違いにほぼ依
存せず、その形が収束することが判明した。またこの時、中心極限定理により、ファラデースペク
トルは複数のガウス関数の和で表せることがわかった。

斜めから見た渦巻銀河のファラデースペクトル ファラデースペクトルの解釈の手助けとして、磁
場や熱的電子等の情報をあらかじめ仮定した状況を考える。簡易的な渦巻銀河を作り、斜めから
の観測を想定した場合、偏波源があたかも複数あるようなファラデースペクトルが得られること
が分かっている (Eguchi et al. , 2019)。

渦巻銀河モデルにおけるファラデースペクトル再構築シミュレーション Eguchi et al. (2019)で
得られたファラデースペクトル F (ϕ)を用いて、望遠鏡の観測帯域に則した F̃ (ϕ)の再構築も行っ
ている。得られた F̃ (ϕ)に対して RM CLEAN法やスパースモデリングを用いてシミュレーション
を行い、実際にどのようなファラデースペクトルが得られるのか計算を行うことでファラデース
ペクトルの解釈に繋げようとしている (Suzuki et al. in prep.)。

3次元 FDF (Faraday cube)シミュレーション これまではある領域の平均の FDF(1次元)をシミュ
レーションし、銀河の物理量がどのように FDFに反映されているか調べてきたが、Miyashita et
al. in prep.では通常の imaging + Faraday depthの 3次元の Faraday cubeを作成する。Eguchi et al.
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(2019)や Suzuki et al. in prep.と同じような settingで、シンプルなリング磁場や ASS磁場モデ
ルを仮定し、銀河の inclination angleや pitch angle、乱流磁場の強さを系統的に変化させた時に、
Faraday cubeにどのような特徴が見られるか調べた。また、FDFの形を特徴付けるモーメント (平
均、分散、歪度、尖度)を計算し、FDFの歪度と inclination angleに相関があることがわかった。
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6.2 国際 SKAの科学的課題
この節では、国際 SKAサイエンスブックに掲載の宇宙磁場研究についてまとめる。

6.2.1 国際 SKAサイエンスの概要

科学的課題

論文リスト 国際 SKA科学検討班が取りまとめた中で、本節では以下の論文を解説する。

• 全天RMグリッド： SKAによる宇宙磁場研究の中核である。全天の電波源を捜査し、多数
の RM観測点を得る。そのカタログを様々な宇宙磁場研究に役立てる。

• 深探査：広視野を確保しながら従来より一桁以上向上した 75 nJyのRMSの観測を SKA1で
達成する。銀河や AGNの宇宙論的進化と、銀河間磁場の発見を狙う。

• 広帯域観測：RMグリッドと相補的でありながら、さらに数万の偏波銀河を非常に広帯域で
観測する。広帯域の偏波特性を見ることで、空間分解に頼らずに偏波源周囲のプラズマ構造
の特性と宇宙論的進化を理解する。

• 天の川銀河：系外ソースの RMグリッド、パルサーの信頼できる距離と RM、そして広がっ
たシンクロトロン放射の分光観測から、個別の前景天体を定め、円盤磁場モデルを精密化し、
銀河中心の磁場を調査し、そして星間磁気乱流を特徴づける。

• 系外銀河：星間磁場の小構造をマッピングして冷たいガスと磁場の結合やどのようにガス運
動が影響されるか理解する。パワースペクトルから乱流磁場の起源と役割を知る。ハロー場
の観測から宇宙線の輸送を検証し銀河流出の起動・放出・調整機構を探る。磁場構造を平均
場ダイナモ理論と比較し、銀河ダイナモの増幅と飽和過程を特定する。

• 近傍銀河のファラデートモグラフィ：分解能内の磁場やガス構造は繊細に波長に依存しなが
ら偏波特性を変える。優れた感度と分解能に加え広帯域により RM Synthesisなどの新しい
手法を用いて、詳細なモデルとの比較から ISMの物理構造を探る。

• AGNジェット・核周円盤：広視野・高感度に SKA-VLBIの高分解能によって相対論的ジェッ
トと星形成銀河を区別しながら円偏波もとらえて大量の近傍ジェットカタログを得る。再電
離期まで遡る宇宙論的なジェット進化、ジェット構成物、radio loud/quietの二分、ジェット
の 3次元構造の特徴、ジェット周辺物質、ジェットと周辺物質と相互作用を解明する。また、
Zeeman効果によるメーザーや吸収線の偏波観測から核周円盤の磁場構造を理解する。吸収
線全強度からはダイナミクスの情報も抽出できる。

• RMで探る銀河団：背景偏波源のRM観測データを使って、磁場の強度や構造、質量による
違い、進化の異なるステージによる違い、宇宙論的進化を示す。衝突銀河団の衝撃波での磁
場強度に制限をつける。

• 電波ハローで探る銀河団：シンクロトロン電波ハローから銀河団の磁場の性質を制限し、相
対論的粒子の加速や輸送の物理に基礎的な制限を導く。
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図 6.8: 左図：1.4 GHzでの様々な観測による 15µJyまでの積分偏波源数のまとめ (Rudnick, 2014)。
赤と青線は、VLAのGOODS-N視野 (約 0.2平方度)の深観測から見つかった偏波源を元にした推
定 (Rudnick & Owen, 2014)で、紫は ATCAの ATLAS視野 (約 6平方度)の深観測から見つかった
偏波源を元にした推定 (Hales et al., 2014)。緑は VLA-NVSSの浅い全天観測をスタックした推定
(Stil et al., 2014)。右図：JVLA 5 GHzでの 5µJyまでの微分偏波源カウント (点)と AGNならびに
銀河のモデル (線)との比較 (Taylor et al., 2014)。緑、オレンジ、青の点線はそれぞれ FR-II電波銀
河, FR-I電波銀河,星形成銀河の寄与。

• RMのスタック解析：スタックした偏波を適用して、宇宙論的時間の関数での偏波解消、低
光度ソースの磁場特性、平均的な磁場の向きと観測量との潜在的な相関を探る。

これら以外にも、「分子雲があるところのシンクロトロン放射」「ゼーマン効果で探る磁場」「電波
銀河の kpcスケールジェットの運動学とダイナミクス」「環境探針としての広がった電波銀河」「低
密度領域の大スケール磁場」「銀河フィラメント (電波放射)」「銀河フィラメント (RM)研究の統計
的手法」「暗黒物質の研究」が提案されている。

観測の見通し

観測されたRMグリッド数 図 6.8左には 1.4 GHzにおける 15µJyまでの偏波源数曲線を示す。結果
にばらつきがあるが、2004年の推定に比べて数の伸びがゆるやかである。例えばASKAP POSSUM
は、当初 100 µJy以上の偏波源が平方度あたり 100体と想定していたが、それよりも現実はやや少な
いかもしれない。ASKAP POSSUMが行ったSN1006領域のパイロットサーベイでは、100µJy/beam
クラスのイメージノイズレベルにて 1040の偏波源が見つかり、1平方度あたり 35個の偏波源が検
出されている (未出版、ただし SKA Shanghai Meeting 2019にて Aidan Hotan氏より報告あり)。

予想される RMグリッド数 図 6.8左から悲観的に見積もると、10 µJy以上の偏波源で平方度あ
たり 100体、100 nJy以上の偏波源まで考えて平方度あたり 1000体に達する。これらの数の偏波
源を 10σで得るには、ポインティングあたり、前者は SKA1-MID(0.5平方度)で 1時間、後者は
SKA1の 10倍感度と仮定した SKA2-MIDで 50時間の観測が必要である。もう少し現実的には、1
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µJy以上の偏波源は 1′′-10′′の分解能の観測 (Rudnick & Owen, 2014; Hales et al., 2014)に基づくと
平方度あたり 300体程度、1′の分解能の観測 Stil et al. (2014)に基づくと平方度あたり 1300体程
度と見積もられている (Govoni et al., 2014)。実に因子４も不定性がある。図 6.8右には 5GHzでの
5µJyまでの偏波源数を示し、どの天体の寄与がどの程度あるかの予想も示す。これをみると、星
形成銀河の集団がまさにこれからの観測の時代 (10µJy以下)に新たに加わってくることが見て取
れる。100 µJy以下の淡い電波源は星形成銀河の他に、ULIRGsや衝突銀河、またおとなしい円盤
銀河も期待される。これらの増分を考えると、上記の想定よりは多い偏波源が観測されるのかも
しれない。結局のところは観測してみなければわからないわけで、この強度関数自体の調査も宇
宙の天体形成を知る興味深いテーマである。

6.2.2 星間・天の川銀河磁場

科学的課題

大局磁場 ダイナモ理論によると、銀河円盤では軸対称で銀河面に対して偶パリティ(銀河面に平
行な磁場の成分は銀河面に対して同じ向きで、銀河面に垂直な磁場の成分は向きを変化させる)の
モードが成長しやすい (Ruzmaikin et al., 1988)。磁場は回転方向の成分が支配的で、それに動径成
分が加わり、軸対称な渦構造を形成する。この形状、例えば左右相称 (Bisymmetric)の磁場構造な
ど、からのずれは他の銀河や棒状構造からの擾乱によるものかもしれない。一方、銀河ハローの
ような球形の構造を持った天体では軸対称で奇パリティ(偶パリティの逆)のモードが成長しやす
く、円盤とハローが共存する系では偶パリティと奇パリティが混ざった結果が得られる可能性があ
る。実際にはどちらかのパリティが顕在化するという研究があるが (Moss & Sokoloff, 2008)、銀河
風が存在するため事情は複雑である。現在の観測は銀河磁場のダイナモモデルと矛盾はない。し
かし、実際に銀河磁場がどのように維持されているのかを決めるのは困難である。

円盤磁場 円盤内にある大局磁場は、渦状腕に沿った構造で、その強さはおよそ 3 µGである。最
近のモデルでは、太陽より銀河中心側で一回だけ磁場が反転しているとされている (Brown et al.,
2007; Sun et al., 2008; van Eck et al., 2011; Jansson & Farrar, 2012)。しかし、複数回の反転を結論づ
けている研究もある (Han et al., 2006; Nota & Katgert, 2010)。これまで存在しないと考えられてき
た系外銀河の磁場の反転構造は日本のサイエンスで明らかになりつつある (§6.3.3)。

乱流磁場 銀河の星間ガスは電離ガスも中性ガスも乱流的であり、普通は密度に対してコルモゴ
ロフのようなベキ乗型のパワースペクトルを示している (Elmegreen & Scalo, 2004; Armstrong et
al., 1995)。しかし、磁場は間接的な観測しかないため、磁場のパワースペクトルを測定するのは
難しい。この星間乱流の平均的なマッハ数M は、M <∼ 2程度と見積もられている (Iacobelli et al.,
2014)。また、乱流のエネルギー注入のスケールは、渦状腕では 1 pcのオーダー、渦状腕と渦状腕
の間では 100 pcのオーダーであると見積もられている (Haverkorn et al., 2008)。さらに、密度の高
いガスの星間乱流が間欠性を示すという複数の観測事実がある (Elmegreen & Scalo, 2004)。すなわ
ち、強い乱流を示す領域と乱流を示さない領域がある。最近、シンクロトロン放射強度の空間変
動 (Herron et al., 2016)や偏波強度の空間勾配 (Herron et al. (2017); Herron et al. (2018a); Herron et
al. (2018b))を用いて乱流磁場の性質を探る研究手法の開発が進んでいる。
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ハロー磁場 ハローに関しては偶と奇が混ざったパリティの構造を持つモデルが最もよさそうで
ある (Frick et al., 2001; Sun et al., 2008; Jansson & Farrar, 2012)。しかし、銀河ハローの磁場は銀河
内の局所的な前景の影響を受けるため、現在の観測では困難である。

銀河中心磁場 銀河中心の磁場はガスや相対論的粒子との相互作用により複雑である。そのため
強さや構造には大きな不定性がある。最小エネルギーの見積もりからは∼ (6− 22) µG、シンクロ
トロン放射スペクトルからは ∼ (50 − 120) µG、磁場とガスの圧力バランスからは ∼ 1 mGであ
る。マグネター (J1745-2900)の RMとDMを使った見積もりでは、Sgr A*から∼ 0.1 pc離れたと
ころで ∼ 5 − 6 mGである (Eatough et al. , 2013)。高密度ガスのゼーマン効果 (Plante et al., 1995)
やサブミリ波の偏波観測 (Hsieh et al., 2018)からは、0.1 mGから数 mGであった。構造について
は、銀河の力学中心から∼ 50 pc離れたところを中心にポロイダル磁場が∼ 300 pcにわたって存
在しているという報告がある (Novak et al., 2003; Law et al., 2011)が、相反する研究結果もある。

星形成領域の磁場 原始星ジェットの密度や温度や電離度は輝線放射の観測からよい制限がつい
ているが、磁場の観測は間接的でモデルに依存している。原始星ジェットの非熱的放射は磁場に関
する直接的な証拠を与えるが、非熱的放射は微弱でその観測はまれである。観測的には直接的な
証拠はないが、ジェット形成における磁場の役割は、ガス円盤から中心星への活動的な降着流やそ
の周囲にある分子雲と密接に関係し、磁気遠心力を介したジェットのMHD加速メカニズムは原始
星ジェットの加速メカニズムとして広く受け入れられている。近年では、干渉計の感度の向上、同
時観測帯域の拡大、そして LOFARなど干渉計を用いた低周波帯域研究の幕開けに伴い、非熱的放
射の直接検出への期待が高まっている (Schnitzeler, Banfield, & Lee, 2015)。

超新星残骸の磁場 超新星残骸の磁場はミリガウスにまで増幅されうる。若い超新星残骸の磁場
は一般に動径方向を向いているが、古い超新星残骸の磁場は接線方向を向いていることが知られ
ている。超新星残骸の磁場の重要性とは別に、超新星残骸は宇宙線の加速にとって欠く事ができ
ない物である。また超新星残骸は銀河の大局磁場からも影響を受けている。超新星残骸の磁場が、
銀河磁場やまたは元の星や星風の磁場をどのように反映しているのかはまだよくわかっていない。
その問題を解決するためには、より多くのサンプルを分解して観測する必要がある。

HII領域の磁場 HII領域の典型的な磁場の強さは数 µ Gから 12 µ Gで (Sun et al., 2007; Gao et
al., 2010; Harvey-Smith et al., 2011)、背景偏波源のファラデー回転の観測から得られている。HII領
域の磁場の測定を大きく異なる密度において行う事は磁場が力学的な役割を理解する上で必要で
あり、これは、より高密の RMグリッドによって調べる事が可能になる。

星雲の磁場 パルサー風星雲とは、磁化された粒子がパルサーから供給されることによって生じ
た膨張する星雲であるが、その進化についてはよくわかっていない。理論モデルはあるが、理論
モデルをテストするための観測例は少ない。惑星状星雲では、最近になって偏波が発見され、こ
れは周囲の磁場が圧縮されたためと考えられている。ゆえに、惑星状星雲の偏波のマップは銀河
の大局磁場を探査するのに役立つだろう。一方で、1000年以内の比較的若い惑星状星雲には、OH
メーザーが観測されているものがある。惑星状星雲には、球対称ではなく bipolarやmultipolarの
形状を持つものがあるが、これは惑星状星雲となった初期の段階で噴出したジェットにより形成さ
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れた形状と考えられている。このジェットの駆動に磁場が関係する可能性があるため、メーザーの
ゼーマン効果に基づく磁場情報の取得は、惑星状星雲の進化初期段階の理解を深めるのに役立つ。

ファラデースクリーン 最後に、偏波観測から得られる構造で対応天体を同定することが困難な
ファラデースクリーンと呼ばれるものもある。それらの多くは連続光ではとても暗いが、偏波観
測や RMでは明るく見える。ある物はパルサー風星雲か、または膨張する磁気バブルから離れて
いる古いHII領域に関係しているかもしれないが、一般にその性質や起源はいまだに謎である。近
年はファラデースクリーンとなりうる局所的で diffuseな星間ガスを低周波数帯域で観測すること
により、遠方からの偏波情報とは独立にファラデースクリーンの偏波を検出する試みが、MWA等
の干渉計で行われている (Lenc et al., 2016)。

観測の見通し

SKA1の見通し SKA1の高分解能の観測で星形成領域の非熱的な電波放射を解明することができ
る。原始星の降着円盤とジェット、星形成のMHDモデルと銀河磁場との関係などを探ることがで
きる。現段階でどのくらい観測可能な天体があるのかを見積もる事はできないが、わずかな観測例
でも観測されれば大きなインパクトを与える事になる。特に、ジェット噴出領域近くを SKA-Low
を用いて高空間分解・高感度で観測することにより、非熱的放射を検出できる可能性が高まり、磁
場構造を直接的に解明することができるようになると予想される。SKA1の高感度・広帯域・広視
野の観測では、超新星残骸、HII領域、パルサー風、惑星状星雲、ファラデースクリーンの磁場に
関する統計的な研究が可能になるだろう。銀河ハローにおける星間磁場など、磁場の弱い領域での
観測もファラデートモグラフィーによって可能となる。新しく発見される約 1.5万個のパルサーの
観測は銀河中心の磁場がトロイダルかポロイダルかなどの全体構造を明らかにする。高分解の観
測ならびに高密度な RMグリッドは乱流の研究に有効であり、星間乱流の間欠性や乱流のスケー
ルが調べられる。星形成やガスの力学にどのように影響を与えているかなどを調べることができ
るだろう。

SKA2の見通し SKA2では SKA1に比べて 1桁近く感度があがる。これによりファラデートモグ
ラフィーによる磁気乱流の全天マップの作成が可能になる。これは銀河磁場だけでなく、宇宙論
的な宇宙再電離の研究にも重要である。原始星の研究も統計的研究が可能になる。超新星残骸に
いたっては天の川銀河全域にわたってファラデートモグラフィが可能となる。また、SKA2によっ
てパルサーの距離の測定が正確に行われ、天の川銀河の磁場の反転構造の数や位置が正確に求ま
るだろう。また 100 pcのスケールで天の川銀河の磁場の構造を議論することが可能になるだろう
(100 pcは乱流のエネルギー注入スケールと同程度である)。また、銀河中心の電波アークのような
非熱的なフィラメント構造の高分解観測を可能になり、そのモデル化や起源にせまることができ
るだろう。

6.2.3 系外銀河磁場

科学的課題

近傍銀河 銀河磁場は (i)回転曲線: シアーの強さの指標、(ii)星形成率: 超新星爆発の発生頻度に
関連し α効果の指標、(iii)ガス密度および乱流速度: 磁場のエネルギー密度の上限、(iv)銀河サイ



6.2. 国際 SKAの科学的課題 227

ズ: 大きい銀河ほど磁場の整列に時間がかかるため磁場の整列度合いの指標、などの銀河パラメー
タによって決定づけられていると考えられる。そこでこれらと磁場の関係について調査する。銀
河形成時から 108 yrは乱流ダイナモ (小スケールダイナモ)によって増幅され、その後 α-Ωダイナ
モにより大局的磁場が形成されると考えられているので、銀河形成時における乱流ダイナモの存
在を検証するため、磁場反転を探査する。さらにフーリエスペクトルを調べることにより、ダイ
ナモや反転、密度波、棒状構造、銀河衝突の名残の検出を試みる。

遠方銀河 (深探査) 深探査では、円盤銀河ではおそらく z > 2.5、AGNや星形成銀河に至っては
z > 7の再電離時期までも含んだ高赤方偏移を対象に宇宙磁場の進化を調べることが狙いである。
ファラデー回転は (1 + z)2の波長赤方偏移効果で回転量が小さくなってしまうが、偏波解消は逆
に少なくなるので、背景ソースの探知率は高まるだろう。

遠方銀河 (広帯域観測 1) 高赤方偏移を探査するほどより明るいソースのみを見るバイアスがかか
る。これは低・中光度銀河の性質の宇宙論的進化を理解することを難しくしている。この問題は
明るい背景光源に対して投影された吸収線系銀河を研究することで乗り越えることができる。膨
大な赤方偏移に渡って、感度以下の通常銀河の進化の無バイアス研究を可能にするだろう。先行
研究 (Bernet, Miniati, & Lilly, 2012, 2013)などで議論されてきたように、通常銀河の詳細なプラズ
マ特性が、RMと偏波率さらにMgII分光と深い可視光イメージングを合わせることで、赤方偏移
の関数として調べられる。この方法を通じて、潜在的には銀河円盤やハローの乱流の強度、銀河
ダイナモの増幅時間や相関長、そして介在体のビームカバー率や空間的広がりを赤方偏移の関数
として測ることができる (Kronberg et al., 2008; Bernet, Miniati, & Lilly, 2012, 2013)。

遠方銀河 (広帯域観測 2) 異なる赤方偏移の偏波源を比較したり、観測データを密度や磁場強度な
どの物理情報に変換する計算では、観測された特性を放射とファラデー回転が起きた系に修正する
必要がある (K補正)。電波強度の場合 K補正は単に電波源の赤方偏移とスペクトル指数を使った
リスケーリングであるが、偏波分光では状況は複雑である。例えばAGNからの偏波は単純な波長
の関数で特徴付けできない。図 6.9は 400 MHzから 100 GHzの波長に渡る複数の偏波測定を含ん
だ 951の偏波源で構成された偏波スペクトルエネルギー分布 (SED)カタログの一部である (Farnes
et al., 2014)。図に示すように、いくつかの偏波源は偏波解消され、また再偏波されるもの、振動す
るものなど様々である。ここで単一波長の偏波の測定はあまり情報に富んでおらず、広帯域デー
タにより初めて意味のある物理がもたらされる。

観測の見通し

近傍銀河 SKA1を使用して、高い空間分解能を達成するために十分に近くにある星形成銀河の十
分に大きいサンプルの観測を行う。候補となるサンプルは 20Mpc以内、Dec< 15◦にある銀河とし
て (i) Face-onに近い：M33, NGC300, 628, 1566, 1808, 2997, Circinus、(ii) Edge-on：M104, NGC55,
253, 3628, 4666, 4945、(iii)棒渦巻き銀河：M83, NGC107, 1313, 1365, 1502, 1672, 2442、(iv)不規
則銀河：LMC, SMC、(v)矮小銀河：NGC1140, 1705, 5253, IC4662、(vi)楕円銀河 (活動的でない)：
NGC1404, 4697を挙げる。銀河の円盤、渦状腕および内部ハローでは、|RM | = 50− 200rad/m2

およびRMの分散 σRM = 30− 200rad/m2程度が予想されている (Arshakian & Beck, 2011)。その
ようなRM成分で偏波強度は、3～7 GHzの範囲で最も強いと予想され、4 GHzで最大±60◦程度の
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図 6.9: 左図：偏波率と波長の関係 (Farnes et al., 2014)。破線は４つの偏波解消モデルから選ば
れたベストな偏波スペクトルエネルギー分布 (SED)のフィット。上段からガウス則 (Burn, 1966)、
冪則 (Trrible, 1991)、部分ガウス則 (Rossetti et al., 2008)、再偏波 (逆偏波解消)冪則 (Homan, 2012;
Hovatta et al., 2012)。点線は偏波スペクトル指数を求めるのに使ったベストフィットの冪則。データ
の質はモデルフィットのχ2やKS-testの p-valueで分類され、左から右にかけて “accept”, “caution”,
“poor”である。右図：951偏波源の電波強度スペクトル指数 I ∝ να と偏波強度スペクトル指数
P ∝ λβ の関係。

回転角である。SKA1-MID band4 (2.8–5.18GHz)では、|RM | < 500rad/m2程度の領域は観測可能
であり、強い大局磁場や宇宙線電子が多い領域において、intrinsicな偏波角を求めることができる。
また、SKA1-MID band3 (1.65–3.05GHz)では、偏波解消が起こるため適していない。SKA1-MID
Band 5 (4.6–13.8 GHz)は、銀河中心領域や星形成領域などの磁場が強い領域では偏波強度は強く
なるが、一般的な ISMやハローの観測では、シンクロトロン放射が弱く適していない。最も適し
ている SKA1-MID band4 (2.8–5.18GHz)では、(i)周波数：SKA1-MID band4 (2.8–5.18GHz)、(ii)分
解能：5′′、(iii)感度：rmsノイズは 0.2µ Jy/beam (12hr)、の諸元で高分解能の偏波観測を行うこと
を計画しており、広がった放射を高感度で観測したいため、uv coverageは < 5kmの基線を要求
する。

遠方銀河 (深探査) 図 6.10は SKA1-MIDでポインティングあたり約 100時間観測し 75nJy RMS
を達成した際に、10 σ以上の偏波強度を持つ銀河の赤方偏移分布である。計算は近傍渦巻銀河を考
えたモデル (Stil et al., 2009)に基づき、近傍渦巻銀河として SKADS S3シミュレーション (Wilman
et al., 2008)の通常星形成銀河を適用した。ここで、高赤方偏移で偏波で受かる銀河は近傍の銀河
よりかなり明るい銀河の性質を教える。なぜなら探知している銀河は電波光度関数の明るい側の
端に位置するからである。なお、天体を分類するためやプラズマ密度を測るための他の波長での
深探査が必要で、光赤外で選ばれた高赤方偏移銀河の偏波を探ることを前提としている。
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図 6.10: 左図：75 nJy以上の偏波強度を持った近傍円盤銀河の偏波特性を持つ通常星形成銀河の
赤方偏移分布。右図：同じ銀河分布の赤方偏移と電波強度の関係。
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遠方銀河 (広帯域観測 1) 達成に必要なのは (i)視線上の異なるタイプのファラデー回転と偏波解
消の間の縮退を解くための広帯域、(ii)偏波と可視光分光データの両方が手に入る意味のあるサン
プルを累積するための高感度と高速サーベイ、(iii) 可視光スペクトルの位置に対応する背景偏波
の部分を切り出すための高い角度分解能、である。すべての条件を満たすためには SKAを建設す
る以外にない。おそらく一緒に実行できる HI吸収線サーベイや次世代の可視光・赤外観測装置
(4MOST, WFIRST, LSST, Euclid)と組み合わせると、幅広い赤方偏移に渡って通常銀河のガス、乱
流、磁化、そして空間的広がりの全貌をつかめるだろう。

遠方銀河 (広帯域観測 2) 偏波源の静止系での偏波特性を決めるためには、幅広い波長に渡る連
続的な偏波データで較正された完全な偏波 SEDが要求される。従来の研究は周波数範囲が荒く、
個々のデータ点は異なる時期・望遠鏡・角度分解能の別のサーベイに由来するたけ一貫性がない。
数も十分とはいえない。SKAの広帯域偏波観測は様々なタイプのK補正を間違いなく正確に行う
のに適し、偏波とファラデー回転を両方特徴づけそして幅広い赤方偏移に渡って偏波源を比べる
ために役立つ多数の偏波 SEDサンプルをもたらすだろう。スペクトル指数やスペクトルの曲率・
折れ曲がりなどの詳細な研究も容易になるだろう。一例を図 6.9に示す。この 951の偏波源カタロ
グは電波強度スペクトル指数 α ∼ 0の光学的に厚いコアタイプと α ∼ −0.7の光学的に薄いローブ
タイプがあることを示した。そしてその偏波源情報である αに対して偏波強度スペクトル指数 β

が依存しているため、偏波解消も主に偏波源周辺で起こっている可能性を示唆している。

6.2.4 AGNジェット・核周円盤磁場

AGNジェットの科学的課題

RL-AGN、RQ-AGNと放射 RL-AGNからの放射は、大部分が相対論的ジェットからの非熱的放
射で説明できる。低光度のRL-AGNは線幅の広い輝線が弱い傾向にあり、RIAFとの関連を指摘す
る研究がある。一方、RQ-AGNからの放射は、電波以外の波長帯は熱的放射が優勢で降着円盤と
考えられているが、電波帯の起源は議論が分かれる。最近の観測からは、z ∼ 1.5− 2の RQ-AGN
は電波放射の全てが星形成によると仮定して矛盾しない。RQ-AGNと星形成銀河の星形成率は推
定されているが、RL-AGNはジェットの寄与が大きいため星形成率を見積もる事が難しい。

ブレーザーと放射 ブレーザーのエネルギー散逸の多くは逆コンプトン散乱によってGeV光子と
して放出されるが、その散逸がブラックホール近傍の sub-pcスケールなのかもっと遠いのか不明
である。1990年代に EGRET観測は、GeV光子は sub-pcスケールの broad line regionで生じてい
ることを示した。しかし、近年の電波からGeV帯までの他波長モニタリングでは、いつくかの場
合においては数 pc領域で生じていることを示唆している。VLBI観測からは、ガンマ線フレアが
生じると同時に電波コアから超光速成分の放出が起きている事が示唆されている。

RL-クエーサーと放射 クエーサージェットの強い X線放射領域 (ノット)は、電波や赤外、光学
でも光っていることが知られている。X線は逆コンプトン散乱によって放射していると考えられ
ている。これは、電子はローレンツ因子 γ ∼ 10− 100を持ち、ジェットは kpcスケールでも相対
論的な運動をしている事を示唆する (群ローレンツ因子 Γ ∼ 10− 20に相当)。X線放射が 2次加速
電子からのシンクロトロン放射と考えると超相対論的な速度である必要はないが、電子のエネル
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ギーは少なくとも 30 TeVになる必要がある。Fermi衛星の観測によって 3C273に関しては逆コン
プトン散乱によるモデルが否定された。

AGNジェットにおける電波観測とX線観測 ジェットパワー Pcavは、銀河団や孤立巨大楕円銀河
で見られるX線空洞を用いて、Pcav ∼ pextV として見積もられる。ここで、pextはX線空洞周辺
ガスの圧力、V はX線空洞の体積である。ジェットパワーとシンクロトロン放射に起因する電波放
射の総エネルギーには、Pcav ∼ Lβ

radio(0.35 < β < 0.70)の相関があることが知られている (Bı̂rzan
et al., 2008)。ローブ内の電子は、シンクロトロン放射で冷えてエネルギーを失うため、より正確
なエネルギー同定には電波多波長、特に低周波数側での観測が必要不可欠である。
シンクロトロン放射からの電波観測では、電子と磁場のエネルギーの積しかわからない。しか

し、ホットスポットにおけるX放射がシンクロトロン自己コンプトン過程で説明できることから、
電子のエネルギーを制限することによって、磁気エネルギーは等分配を仮定するよりも正確に見
積もることができる。また、シンクロトロン自己コンプトンで同定したローブ内の電子エネルギー
とX線熱放射から見積もった ICMの圧力とを比較することで、陽子の必要性についての議論も盛
んに行われはじめている (e.g., Inason et al., 2017)。

ジェットの形成と変動 AGNジェットの引き金として、ブラックホール回りの星間ガスや潮汐破
壊された星の物質降着が指摘されており、その降着に磁場は重要な役割を担うだろう。ジェットの
エネルギーは Blandford & Znajek (1977)過程による回転ブラックホールからの引き抜きで説明で
きるが、Blandford & Znajek過程のみではジェットを収束できないため、何か他の収束機構が必要
である。Blandford & Payne (1982)は幾何学的に薄い降着円盤からの非相対論的な磁化風の自己相
似解を求め、その後相対論的なモデルに拡張されている。磁気回転不安定性 (動的ダイナモ理論)
のモデル (Balbus & Hawley, 1991)では、降着円盤を貫くポロイダル磁場からトロイダル磁場が作
られ、ポロイダル方向のポインティングフラックスが生じ、ポロイダル磁場に沿ったプラズマ加速
で電流が生成され、ポインティングフラックスが運動エネルギーに変換される。観測から、事象
の地平面の近傍での磁場強度は数千ガウスと示唆されており、降着円盤磁場からそのような磁場
をどのようにブラックホールを貫いて作るかが課題である。また、中心エンジンからどのくらい
の距離で、ジェットがポインティングフラックス優勢から運動エネルギー優勢に変化するべきか、
粒子加速が研究途上のため理解できていない。AGNジェットから年単位の激しい時間変動が観測
されている。ブラックホール質量やスピンは短時間では変化しない事から、磁場が変動している
のだろう。この変動も上手く説明できなければならない。

ジェットの速度場と粒子加速 低光度の FRIジェットは kpcスケールで減衰し外層境界で速度勾配
が大きくなるが、パワフルで細い kpcスケールのジェットの速度勾配はあまり観測されていない。
弱磁場プラズマの場合、強い流体力学的衝撃波が粒子加速の主因で、それはべき乗のエネルギー
スペクトルを作りうる。最近の PIC計算などによる研究から、相対論的衝撃波による粒子加速で
べき乗分布は再現されるが、その冪は上流のプラズマ速度や磁場強度、磁場形状などに強く依存
する事がわかってきている。現実でも、FR I、FR II、そして両方の特徴を兼ね備えたAGNの存在
は、周辺環境がジェット光度に影響を与えていることを示唆している。一方、強磁場プラズマの場
合は磁気リコネクションや磁気乱流による相互作用が粒子加速の主因となるだろう。X線や γ線
観測は宇宙線電子のスペクトルを与え、最も優勢となる放射領域とその環境に制限を与える。し
かし、X線領域に対応する宇宙線電子は放射冷却などによりその分布が変化し、また γ線は γγ吸
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収やペア生成によってスペクトル形状が変化する。その点 SKAは、電波領域で放射が優勢な、比
較的低エネルギーの、加速されたばかりの若い宇宙線電子を探ることができる。

LOFARによる低周波側高解像度観測の発展によって、多波長帯でのノットやホットスポットの観
測が行われ初めている。McKean et al. (2016)は、LOFAR(109MHz-183MHz)から CygnusAのホッ
トスポットに現れる低周波側のスペクトル折れ曲がりについて考察している。先行研究 (Carilli et
al., 1991)で示唆されていた低エネルギーカットオフモデルでは観測結果を説明できず、むしろ先
行研究で棄却された自由自由吸収かシンクロトロン自己吸収による吸収過程が必要であることが
示された。シンクロトロン自己吸収過程からホットスポットの磁場強度を同定するためには分解
能の 4乗に比例して大きくなることが知られており、自己吸収の起こる低周波帯においてホット
スポットを解像できるまでの高解像度観測が求められる。
シンクロトロン放射によるエネルギー損失時間は、高周波数ほど短いことが知られている。Har-

wood et al. (2016)では、低周波帯 (LOFAR:117 and 456MHz)と高周波帯 (VLA:5GHz)とを組み合
わせることで、FR IIジェット電波ローブ (3C452, 3C223)における電子エネルギー空間分布を調査
した。その結果、電波ローブにおける低エネルギー電子分布は、ホットスポットにおいての均一
なエネルギー注入では説明することができず、吸収プロセスもしくは、均一ではない別の加速メ
カニズムが必要であることが明らかとなった。

ジェット磁場のトポロジー 理論研究からはトロイダルないしヘリカルな磁場構造が示唆されて
いる。観測的には 3C273ではヘリカル磁場構造が示唆されているが、検証には高感度と高分解能
の両立が必要なため、確認例は乏しい。ヘリカル磁場は横方向の強度に非対称性があるため、系
統的な横方向のファラデー回転勾配が期待される。3C120や 3C273では最も良い pcスケールの観
測結果が得られており、前景は少なく、ジェット自身のファラデー回転を見ている事が示唆されて
いる。なお、もしヘリカルな磁場構造があるとして、それがジェット形成時の磁場を反映している
のか否かは不明である。もし観測されたトロイダル磁場がジェット形成時の磁場であるならば、系
統的で対称なファラデー回転の勾配が期待される。

フィードバック 銀河団ガスの放射冷却時間は宇宙年齢より短い。そのためエネルギーを失った
ガスは銀河団のポテンシャル中心に落下しうる。クーリングフローとも呼ばれるそのガスの流れ
は 10− 100 M⊙/yrと推定されたが、X線観測によって、銀河団中心には期待される冷たいガスは
無いことが示された。強いクーリングフローに対抗する加熱機構は、銀河の活動性や銀河団衝突
の衝撃波などが考えられる。AGNの相対論的ジェットは中心ブラックホールからMpcスケールの
銀河団ガスにまで大量の運動エネルギーを放出しうる。近年の観測によって、銀河団中心部に見
られる電波ローブと呼ばれる広がった放射は、マッハ数 1–2程度の衝撃波に囲まれていることが
わかってきた。銀河団中心の cD銀河ジェットアウトフローとの関係が示唆される。

AGNジェットの観測の見通し

SKA1の見通し SKA1では (i)AGNジェットの宇宙論的研究、(ii)円偏波を用いた大まかなジェッ
ト組成、(iii) 電波の弱い AGNの何千個に及ぶ撮像から AGNのジェットパワーの本質的な違い、
(iv)速度・放射率・磁場構造から検討したジェットの 3次元的な物理量、(v)ストークスパラメータ
の観測からジェットの周辺環境の予測、(vi)銀河団の偏波観測と合わせたジェットと周辺環境の相
関の理解、などの理解が進むと期待される。SKA1-MIDの Band3を用いて多数の RQ,RL AGNを
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図 6.11: 系外偏波源の電波強度と偏波率の関係。左図は NVSSのスタッキング結果 (Stil et al.,
2014)。右図は NVSSデータに赤外線対応 (赤：近傍早期型銀河、黒：遠方 AGN)のあるものを取
り出した結果 (Banfield et al., 2014)。近傍星形成銀河の偏波率は遠方 AGN偏波源よりも高い。

観測し、明るい天体を SKA1-VLBIの Band3と 5で追観測しジェットと星形成を区別することで、
星形成率を議論できる。また SKA1-VLBIの Band5で多数の pcスケールの直線に伸びたジェット
を観測・分解する事で、(a)ファラデー回転の勾配はジェット軸に直交するか (b) RM synthesisに
よって放射プラズマと熱的成分の混合の証拠は見つかるか (c)視線方向に進むジェットと反対向き
のジェットとの間で勾配に異なる傾向はあるか、などの疑問に答えられる。AGNがどこで光りエ
ネルギーを散逸しているかは、ジェットの形成や収束モデルに多大な影響を与えるため重要な研究
課題である。高感度・高分解能の観測でしか解決できず、SKAのような大望遠鏡が必要である。

円偏波の観測 円偏波 (ストークス V)の観測から磁場強度の直接観測が可能となり、ジェットに
よって伝搬する実際の磁気フラックスを測定できる。この他、陽電子-陽子比などの組成比、低エ
ネルギーカットオフに関する情報も得られる。円偏波は非常に弱く (ストークス Iの 0.1-1%)変動
が激しいため、他の 3つのパラメータ (ストークス I, Q, U、直線偏波 P)と比べ観測が非常に難し
い。その点 SKA1の高感度、広帯域の観測は円偏波測定に理想的な装置である。現在、円偏波が
測定される AGNは少ない (< 100)ので、SKA1では 1–20 GHzのサーベイ観測を行う。円偏波で
明るい天体を発見したら、SKA1-VLBIの追加観測によって放射領域を特定し、理論との比較から
ジェットの物理パラメータ (強度、組成、磁束)を決定できるだろう。

深探査 1 異なる赤方偏移で大量のソースの偏波率を測ることは磁場の構築を時間の関数として確
かめることを可能にし、そのばらつきを起こしうるブラックホールへの物質降着の変動の情報も
与えるだろう。深い観測で z ∼ 5− 10のAGNジェットからの電波放射のスペクトルを研究できる
可能性がある。究極的には、宇宙最初のAGNとその超巨大ブラックホールは何かを極高赤方偏移
にさかのぼり調べることが重要であり、SKAの大集光力ではじめて可能となる。ここで、近傍か
ら赤方偏移 10にかけて宇宙論的平均密度は 1000倍になるため、ジェットは母銀河を打ち破るの
がどんどん難しくなる。そのような系はGPS(GHz Peaked Spectrum)ソースとして近傍宇宙で知ら
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図 6.12: クェーサー PKS B1610-771の 1.1 GHzから 3.1 GHzまでの偏波データ (O’Sullivan et al.,
2012). 上図：波長の２乗に対するストークス q(=Q/I,白丸)と u(=U/I,黒丸)。左側の破線は 1.4 GHz
を中心とする 350 MHz帯域の観測で得られるレンジ。右側で全バンド幅のデータは２つの RMを
持つモデルでフィットされる。下図：波長の２乗に対する偏波角。

れ、高密度ないし若いジェットの環境に対応する (O’Dea, 1998)。母銀河内のジェットの閉じ込めは
銀河と中心ブラックホールの共進化、ジェット物質を通じたその磁化、AGNと銀河間物質の相互
作用に強い示唆を持つだろう。SKAで 100 nJy RMSの観測を果たせば、エディントン光度で光っ
ている z ∼ 8までの通常銀河の中のブラックホール環境を観測しうる。

深探査 2 NVSSの 180万の系外電波源のうち 14 %は有意に (3σ以上で)偏波シグナルを示してい
た (Condon et al., 1998; Hopkins et al., 2003)。偏波の特性は z ∼ 3まで赤方偏移にあまり依存して
いない一方で、偏波率と電波強度には逆相関関係がみられる (Mesa et al., 2002; Taylor et al., 2007)。
図 6.11には最新の結果を示す。逆相関関係は、高偏波率電波源については、可視光形態・赤方偏
移・サイズ・電波強度に対して強い依存性を持たない (Shi et al., 2010)が、低光度偏波源に向かっ
て緩やかになる (Stil et al., 2014)。逆相関関係は偏波源の磁場構造の変化を示唆する。逆相関関係
を説明する解、radio-quiet AGNの割合ないし FR II–FR I遷移の変化が指摘されている。

広帯域観測 1 近傍に限る僅かなサンプル数ではあるが、AGNの電波ローブの周辺環境との相互
作用の様子が明らかになってきた。しかしながら、電波ローブの中の熱的ガスの存在については
ほとんどが上限値しか求められていない (Spangler & Sakurai, 1985; Laing & Bridle, 1987; Kronberg
et al., 2004)。最近、空間的に分解された分光偏波と RMグリッドを組み合わる新しいアプローチ
が提案され (O’Sullivan et al., 2013)、近傍電波銀河 Centaurus Aの電波ローブの内側に熱的電子密
度∼ 10−4 cm−3の存在を示した。これはAGNジェットとローブで年 200太陽質量のガスを牽引し
たことになり、銀河間物質との相互作用よりもホスト銀河自身に由来するガスと支持される。こ
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の結果は、新しい Centaurus AのX線観測にも支持されて、AGNアウトフローとフィードバック
を研究する新しい方法を示した。

広帯域観測 2 図 6.12には明るい遠方クェーサー PKS B1610-771の観測結果を示す (O’Sullivan et
al., 2012)。偏波角と波長の２乗のプロットは線形依存性からずれていること、ストークスパラメー
タと波長の２乗のプロットが強度一定の正弦波パターンを示さず偏波率は波長の２乗について定数
でないこと、そして上記の振る舞いは狭帯域で観測しても分からないことが分かる。例えば、1.4
GHzを中心とする 350 MHz帯域の観測 (Gaensler, Beck, & Feretti, 2004; Beck & Gaensler, 2004)で
は、0.036 ≥ λ2 (m2) ≥ 0.060をカバーするが (赤点線)、これでは+135 rad m−2の RMをもつ単一
の前景と解釈され、偏波源が持つだろう興味深い性質を認識し理解する可能性はない。それに対
して、右図では２つの空間的に離れて異なるRMをもつ成分モデルでデータをフィットした。この
シンプルなモデルは観測とよい一致を示し、+107 rad m−2と+79 rad m−2の RMをもつ２つの偏
波したノットがあるという結論を導く。この例のように、SKAの広帯域によって、AGNからの電
波ローブの中や周辺の熱的ガスの分布を包括的に探査することが可能になる。

核周円盤の科学的課題と観測の見通し

核周円盤の科学的課題 核周円盤の強い磁場が高密度低温ガスに及ぼす影響を理解する必要があ
る。円盤内部のダイナミクスでは低温 (≲ 100 K)のガスを磁気乱流を維持しながら中心部へ輸送
させる必要がある。磁場とガスの凍結している理想 MHD近似が取り扱えるかは磁場強度と数密
度、電離度によって決まる。質量比の大多数を占める中性粒子がイオンと衝突することで凍結を
妨げる両極性拡散効果が重要になるが、降着円盤からの X線によって高密度低温ガスが高い電離
度を維持できるかを明らかにする必要がある。もし理想MHD近似が成り立つ場合、低温ガス円
盤の乱流駆動である磁気回転不安定性の性質を調べることによってガスの降着量が決まるとする
と降着円盤の状態、つまり AGNの活動性に寄与する可能性がある。さらに、強い X線はダスト
を介してガスに輻射圧として影響を及ぼすことを考慮すると磁場との相互作用を明らかにするこ
とでアウトフローを明らかにする必要がある。これは狭い輝線領域 (NLR) の形成に寄与したり、
Radio-Loud(RL)-AGNで見られる高密度分子雲の流出を説明できるだろう。

AGN核周領域磁場の観測 これまで AGNの CNDやトーラスの磁場測定はほとんど未開拓と言っ
てよく、AGNトーラスの回転向きと磁場の向きの関係も現在ほぼ未解明である。電波観測による
近傍銀河の CNDやトーラスの磁場としては、近傍銀河の中心部における 21cm HI吸収線および
OHメガメーザー放射に対する磁場測定が有効である。少例ながら挙げると、近傍銀河 NGC1275
の中心部に付随する HI吸収線に対しゼーマン分裂が検出され、視線方向の磁場の強さが 21.5 mG
と見積もられた (Sarma et al., 2005)。この観測は Very Large Array (VLA) で実施され、円偏波率
1%程度の HI吸収線を検出した。達成された分解能は NGC1275で 700 pcに相当し、CNDより大
きいスケールでの測定だった。他に近傍高光度赤外線銀河 Arp 220の中心のスターバースト領域
からの OHメガメーザー放射について VLBI観測によって初の pcスケールのゼーマン測定が実施
されている (McBride et al., 2015)。他の観測例として、NGC 4258半径 0.2 pcからの水 (蒸気)メー
ザーのゼーマン測定は、偏波が検出できなかったため上限値 130 mGが与えられた (Modjaz et al.,
2005)。また、ダストからの赤外偏波観測を NGC1068に対して行った結果、約 10 pcスケールで
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は回転面に沿った磁場が強度にして数 10 mG,ガス圧と磁気圧の比が 0.15程度であると見積もら
れた (LopezRodriguez et al., 2015)。

AGN核周領域磁場の観測の見通し SKAのターゲット観測帯域であるセンチ波帯観測では、中
性水素原子 21cm線 (HI)の吸収線の VLBI観測により 100pcスケールの CNDが検出されており、
2010年時点で VLBI観測による撮像は 37天体におよぶ (Araya et al., 2010)。さらに、一部の高光
度赤外線銀河の中心部で見られる 18cm線 OHメガメーザー放射も中心の AGNかスターバースト
領域に付随すると考えられている (e.g. Pihlströem et al. 2005; Parra et al. 2005; Migenes et al. 2011)。
SKA1-midのVLBI観測では既存のVLBI観測装置よりはるかに高い感度と分解能を達成すること
から、AGN核周領域磁場の観測対象天体数がこれより大きく増えると期待できる。

6.2.5 銀河団磁場

科学的課題

起源と進化 近年のファラデー回転の観測、ならびにそれぞれ 50例を超えている電波ハロー・レ
リックの観測により、磁場のモデル化が進んでいる。その一方で、銀河団磁場の起源や増幅機構に
ついては、例えば原始磁場と構造形成ダイナモの組み合わせ (Ryu et al., 2008)やAGNおよび銀河
風 (Völk & Atoyan, 2000)によるものなど諸説あるが (§6.1.6参照)、その詳細は不明である (Donnert
et al., 2009)。理論と観測との比較が効果的な解決手段であり、双方のさらなる精密化が不可欠で
ある。

磁場の構造 基本的には、銀河団磁場は銀河団ガスの乱流の影響をうけてできた乱流磁場と考え
られるが、AGNからのアウトフローや電波レリックなどでは整列した磁場もあるだろう。RMや
電波ハローの偏波観測は磁場の空間パワースペクトルを知るのに重要である。大スケールと小ス
ケールのどちらかに磁場エネルギーがあるかにより、観測される偏波の空間的なパターンが違う
と予想されるからである。実際、いくつかの銀河団について、偏波観測から磁場のパワースペク
トルが議論されている (Govoni et al., 2017)。RMについては乱流はコルモゴロフ的ではないかとい
う示唆がある (Guidetti et al., 2008)。電波ハローについては、一般的に観測される偏波は弱いので、
偏波が観測されにくい小スケールに磁場のエネルギーがあると考えられる。しかし、偏波観測か
ら磁場や宇宙線を議論する場合、ビーム内での平均化や偏波解消の影響も考慮する必要がある。

モデルの構築 近年ファラデー回転の観測の結果を利用した銀河団のモデル化が進んでいる。例
えばガス分布については球対称ベータモデルか宇宙論的シミュレーションのデータを用いる。磁
場モデルについては、パワースペクトルがコルモゴロフ則に従うランダムガウシアンとし、また
局所的な磁場強度はガス密度のべき乗に比例すると仮定する。また最近では、銀河団形成の宇宙
論的なMHDシミュレーションの試み始められている。観測結果を宇宙論的な MHDシミュレー
ションと比較することは有用である。さまざまな磁場の初期条件で計算をし、得られた銀河団中
の磁場と実際の観測データを比較することで、銀河団磁場の起源について迫ることができるであ
ろう。このように銀河団のガス分布および磁場、それに加えて偏波源のモデルを考えて、模擬RM
観測データを作ることは有用である。SKAによる観測が始まる前でも、シミュレーションデータ
を利用した模擬観測を行うことで、観測プランを立てることができる。例えば、X線では見分け
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にくいマッハ数∼1–2の弱い衝撃波で、磁場の圧縮に伴う偏波が観測できるかどうか議論すること
ができる。

RM構造 ここでは,模擬観測の一例を紹介する。1.4 GHzで 1 µJyの感度、角分解能 1.6′′を仮定
すると、1平方角あたり 315個の偏波源が検出されると予想される (図 6.8)。典型的銀河団とされる
かみのけ座銀河団によく似たモデル銀河団を観測すると、背後に 50個の偏波源を検出するだろう。
VLAによるかみのけ座銀河団の結果が 7個だったので大幅な増加である (Bonafede et al., 2010)。
その結果、RMの半径方向の構造を再現できるようになり、また磁場のモデルパラメーターに存在
する縮退（具体的に??）も解けるようになると予測される。また、現実的な銀河団の密度分布とし
て宇宙論的シミュレーション (Vazza et al., 2010)で得られた銀河団を用いた結果、RMプロファイ
ルに銀河団の力学状態に応じた違いが見られることが分かった。銀河団ガス中の衝撃波を RMで
検出できるかについても調べてみた。宇宙論的シミュレーションデータ中の銀河団で、衝撃波面
を通る方向とそうでない方向とで RMプロファイルを比較した。その結果、衝撃波付近での RM
増加の兆候を見ることができた。なお、このシミュレーションでは磁場の進化は取り入れていな
い。また衝撃波付近での密度上昇にともなう磁場上昇しか入っていない。実際にはそれ以外の効
果でもっと磁場増幅が起きている可能性が高く、今回よりは衝撃波を見つけやすくなっている可
能性が高い。

電波ハロー 電波ハローの大きさはMpcにもなるが、表面輝度は小さく (1.4 GHzで∼ µJy arcsec−2)、
スペクトルは急 (α > 1)である (Ferretti et al., 2012)。磁場の大きさは∼ 0.1–1 µGと見積もられて
いる。ハローの表面輝度のゆらぎは磁場の構造を反映していると考えられる。各銀河団での電波
ハローのシンクロトロン放射の分布と銀河団ガスからのX線放射の分布との比較が行われている。
巨大で形が整った電波ハローについてはシンクロトロン放射の分布と X線放射の分布が一致して
いることが多い。一方、不規則な形をした電波ハローについては、シンクロトロン放射の分布と
X線放射の分布が大きくずれていることが多く、その場合ハローの大きさは小さいことが多いよ
うである (Ferretti et al., 2012)。この違いは銀河団衝突と関係している可能性がある。例えば、ハ
ローの大きさが小さい銀河団は銀河団衝突の初期段階にあり、磁場がまだ乱流などにより平均化
されておらず、結果として初期に持っていた大きいスケールでの不規則な形を保存しており、シ
ンクロトロン放射の分布もそれを反映しているのかもしれない。

観測の見通し

SKA1の見通し SKA1で定義されている性能は、現在の観測装置の全ての性能指標を基本的に上
回る。感度の向上により、偏波源の個数が限られ比較対象するためのサンプルが足りなかった問
題は大幅に改善される。RMグリッドで現状の観測装置では判別不可能な銀河団磁場構造の詳細に
迫ることができる。現状では困難な 1013−14太陽質量の小規模銀河団でも中心磁場強度や RM構
造の解析を可能にするだろう。SKA1の初期科学運用 (感度約 50%)で得られる結果は偏波源の個
数に依存する。小規模銀河団や衝撃波についてはサンプル数の問題から厳しそうであるが、大規
模銀河団については十分に有望だろう。高分解と広視野という両立の難しい要求は、SKA1では 1
秒以下の分解能 (X線望遠鏡 Chandraと同程度)で度スケールの視野 (銀河団を網羅するサイズ)を
与えるので、銀河団の研究に非常に適している。同時観測帯域も向上するため、不足していた宇
宙線スペクトルを精密に決定するための電波・偏波のスペクトル情報も得られるだろう。
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図 6.13: 左：深さ 100 h−1Mpcの近傍宇宙の RMマップ (Akahori & Ryu, 2010)。中：赤方偏移最大
5まで積分した RMの rms値 (Akahori & Ryu, 2011)。異なる銀河団の除去モデルが異なる色で示
されている。右：RMの 2次構造関数。黒丸 (Mao et al., 2010)と線 (Stil, Taylor, & Sunstrum, 2011)
は∼ 900平方度の北 (filled, thick)と南 (open, thin)銀極の観測値. 紫の領域は極方向の天の川銀河
の RMのあり得る強度を示している (Akahori et al., 2013)。

SKA2の見通し SKA2では感度で 10倍、視野で 20倍良くなる予定である。最悪の場合 (SKA1
と偏波源の検出数は変わらない)でも SKA1と同じことを短時間でできるはずである。分解能も向
上する分だけ、より小スケールの磁場構造を探ることができる。

6.2.6 宇宙大規模構造磁場

科学的課題

銀河間磁場の理論予測 ΛCDM宇宙は銀河団やフィラメントなどの蜘蛛の巣構造を予言する。銀
河団は T > 107 Kの熱いプラズマを含んでいる一方で、フィラメントは中高温銀河間物質と参照
される 105 K < T < 107 Kのプラズマで満ちている。プラズマは磁化していると期待される。種
磁場の多様な過程が指摘されており、またその種磁場はさらに圧縮や乱流ダイナモ、銀河物質の
流出などで、階層的宇宙構造形成の中で増幅されうる (Ryu et al., 2012; Widrow et al., 2012)。RM
は蜘蛛の巣構造の銀河間物質を研究するための主要なツールである。銀河団では B ∼ 1 − 10 µG
が明らかにされてきている。それと比べて、フィラメントの磁場の RM研究はわずかであり、主
に RMが小さいことが原因である。フィラメントでの銀河間磁場は宇宙論的シミュレーションに
基づけば (Ryu et al., 2008)おそらくB ∼ 1− 100 nGくらいだろう。

銀河間磁場のRMの理論予測 図 6.13には銀河間磁場のモデルに基づいた RMのシミュレーショ
ン結果を示す。RMの rms値は一つのフィラメントあたり∼ 1 rad m−2であり (図 6.13左)、赤方偏
移で数までの複数のフィラメントを通過した RMの rms値は数 rad m−2に達する (図 6.13中)。興
味深いことに、そのような RMは観測された RMの系外からの寄与の見積もり∼ 6− 15 rad m−2

(Schnitzeler, 2010; Hammond et al., 2012; Vernstrom et al., 2019)と同程度になる。ここで 2次構造
関数を定義する。

Sn(r) = ⟨|RM(x⃗+ r⃗)−RM(x⃗)|2⟩x⃗ (6.26)
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r = |r⃗|は角距離でデータ xに対して平均値を求める。2次構造関数はパワースペクトルと同様に
空間相関の様子を定量化し、離散的に分布する観測データでも容易に計算できるので、観測的研
究ではよく用いられる指標である。シミュレーションはフィラメントの銀河間磁場は角度スケー
ル∼ 0.1◦以上で∼ 100 rad2 m−4の強度を持ったフラットな RM2次構造関数を示す (図 6.13右)。
天の川銀河の寄与が最小な銀緯の高い方向で、銀河磁場はずっと小さくかつ冪を持つ構造関数を
その角度スケールでは作るべきである (Akahori et al., 2013)。高銀緯方向の観測された構造関数は
観測されたフィラメントの銀河間磁場起因のそれと一致しており (Mao et al., 2010; Stil, Taylor, &
Sunstrum, 2011)、フィラメントの銀河間磁場が重大な寄与をしていることを指摘している。

観測の見通し

SKA1の深探査 高銀緯方向で銀河団の外側の方向というのがフィラメントの銀河間磁場を深RM
探査で探るために選ばれるべきである。さらに他の RM寄与を取り除く必要もある。天の川銀河
の RMはハイパス・フィルターで十分に取り除けるだろう (Akahori et al., 2014a)。偏波源と介在系
の RMは強く偏波解消したソースを取り除くことで避ける事が可能であろう。というのも、それ
らの RMは深探査の ∼ 1′′ビーム (赤方偏移 0.5で 6.1 kpc)内で強いビーム偏波解消を示すべきで
あり、一方で銀河間磁場の RMはそのスケールでは小さな RMの勾配しかなくあまり偏波解消を
示さないだろう。

統計的なアプローチ 100nJy以下の感度の深探査は、偏波源を選別しても 1平方度あたり 100個
程度の偏波源を提供するだろう。そのようなデータは r >∼ 0.1◦の構造関数を十分な精度で解き
明かすことができ (Akahori et al., 2014a)、銀河間磁場の RMを抽出することを可能にする。

ファラデートモグラフィー 銀河間磁場の RMはファラデースペクトルにおいて背景と前景の間
のファラデー深度のギャップとして見つかりうる (Akahori et al., 2014b)。数 rad m−2のギャップで
あれば、深探査の SKA1-MID band2, band3のデータで∼ 3σ程度の優位性で探知できる (Ideguchi
et al., 2014a)。

6.2.7 宇宙論的磁場

科学的課題

スタック解析 個々の天体からは強度が弱すぎて検出不可能であるような偏波を統計的に検出す
る手段として、偏波のスタック解析がある。スタック解析は主に系外銀河磁場や AGN・ジェット
磁場の研究に役立つと期待されるが、銀河間磁場の探査にも活用しうるので、この小節で紹介す
ることにする。スタック解析とは、別のサーベイ（例えばストークス Iパラメタによるカタログや
可視光サーベイなど）によって位置が分かっている天体について、その位置を基準にシグナルを
足していくという手法である。スタック解析により (i)偏波解消の宇宙年齢に渡る進化、(ii)矮小
銀河など暗い天体の磁場の検出、(iii)磁場の向きと他の観測量（傾斜角や銀河形態、スペクトル指
数など）との関係、(iv)周波数分解能を上げた観測、の研究が可能になると期待されている。



240 第 6章 宇宙磁場

スタック解析の結果 NVSSサンプルにおける天体一つに対しての偏波度検出限界は S1.4 ≳ 80

mJy程度であるが、スタック解析によってこの限界を越えることができ、暗い天体ほど偏波度が大
きいという傾向が明らかに現れている (図 6.11左)。この傾向の原因の一つとして、暗い天体ほど
高赤方偏移にあり、ファラデー偏波解消の効果が小さくなるため見かけの相関として見えているの
ではないか、という考え方がある (Mesa et al., 2002)。したがって、将来 SKAの観測によって赤方
偏移毎に相関をとることは重要であろう。周波数ターゲットや感度を考えると、SKA-SUR band3
(1.5-4.0 GHz),および SKA-MID Band2 (0.95-1.76 GHz)がこの研究に適していると考えられる。た
だし、HIや可視光のサーベイにより赤方偏移を特定しておく必要がある。また、偏波のスタック
解析では confusion limitには特に気をつける必要がある。

観測の見通し

SKA1の見通し 他に光度の小さい銀河をスタックすることにより、星生成率と磁場の間の関係
を大小様々な銀河に渡って探ることできる。特に矮小銀河、星形成銀河、銀河系のような銀河で磁
場の状態が異なるのかどうか、は興味があるところである。ダイナモ理論によれば、星形成から
のエネルギーフィードバックによる乱流生成が磁場増幅に寄与しているはずであり、これを観測
的に確かめることは重要である。特に SKAによるHIサーベイカタログは、HIと星の質量比やHI
の輝線からダイナミクスやガスの状態などが同時に分かるので、この研究にとって好都合である。

6.2.8 ファラデートモグラフィー

科学的課題

6.2.7節で見たように、広帯域の偏波観測が可能になるとファラデートモグラフィーによって磁
場、熱的電子、宇宙線電子などの視線方向分布を探ることが可能になり、イメージングも組み合わ
せることによって天体の３次元構造の情報を得ることができる。国際 SKAにおいてはこれを用い
た近傍銀河の磁場の研究が議論されているが、特に次が注目されている。(i)ファラデー回転測度
と偏波度の方位角依存性など、円盤に沿った磁場の大域的構造。ダイナモ機構による予言と合う
か (i)円盤に沿った磁場が円盤に垂直な方向に関してどのように変化するか。特に銀河面に関して
磁場は対称か、反対称か (ii)ハローと円盤では大域的磁場が同じ構造を持っているか、異なる構造
を持っているか (iii)ハローと円盤の境界で磁場はどうなっているか。円盤からハローに乱流磁場
や大域的磁場が輸送されているのか (iv)銀河磁場は銀河風によって銀河外に輸送されているのか。
また SKAでは 21cm線によって中性水素の分布も観測できるため、ファラデートモグラフィーと
の大きなシナジーが期待できる。
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6.3 日本が狙う科学的課題

この節では日本が狙う宇宙磁場研究をまとめる。まず日本の戦略の方針を決めるために検討し
た日本の独自性と優位性をまとめる。続いて日本のサイエンス事例を紹介していく。

6.3.1 はじめに

宇宙磁場研究の本質：多様性と普遍性 ここまでの紹介で、磁場は宇宙の豊かな構造を形作って
いることが分かっただろう。そのような多様性が宇宙磁場研究の魅力の一つである。一方で、磁場
はどこへいっても磁場である。磁場の整列、乱流、宇宙線など、磁場の関わる問題には天体によ
らない普遍性がある。そのような普遍性もまた宇宙磁場研究の魅力である。これらの多様性と普
遍性を持つ磁場を探求するのに、特定の天体だけに注目するのはあまり適切ではない。また、宇
宙磁場のどれかを観測的に調べるときに、前景・背景の磁場を理解していないとデータの解釈を
誤る恐れがあることも注意しなければならない。前景・背景を幅広く注視することは、宇宙再電
離 21cm線の観測、宇宙背景放射偏光の観測、そして最高エネルギー宇宙線の観測など、磁場その
ものではないが現代の挑戦的な科学的課題においても重要なことである。

国際 SKA宇宙磁場科学検討班の戦略 事実、国際 SKA宇宙磁場科学検討班は、特定の天体の磁
場研究に特化することを目指していない。代わりに、高密度な RMグリッドを用いた磁場研究と
いう方法論を、最も優先度の高いサイエンスに選んだ。RM観測点が平方度あたり現在の 1個から
数 100個へと増えれば (図 6.8)、磁場の空間構造の革新的な研究が可能となる。数の増加は赤方偏
移空間にも十分な数の偏波源を与え、時間軸方向の変化もかつてないほど詳細に探ることを可能
にする。ゆえに偏波源数を増やすため、広視野で高感度かつ高分解能の観測が求められる。既存
の観測施設の延長では達成不可能であり、SKAのような大望遠鏡が不可欠である。

日本 SKA宇宙磁場科学検討班の戦略 国際的な戦略を考慮したうえで、日本も特定の天体の磁場
研究に特化しない。代わりに日本の独自性として、偏波解消とファラデートモグラフィーに注目
する。偏波解消やファラデートモグラフィーは、多くの観測対象でこれまでに知り得なかった奥
行きの磁場分布の知見をもたらすので、前景・背景の磁場を包括的に理解していくという方針に
合致する。その達成のためには、高分解能で高感度かつ超広帯域の観測が求められる。これらの
達成も既存の観測施設の延長では不可能であり、SKAのような大望遠鏡が不可欠である。

日本の優位性 日本は、特定の天体の磁場研究だけに特化しないという方針に見合うだけの、様々
な天体の磁場研究者がいるという強みがある。その研究者らの意見交換は磁場の多様性と普遍性
を見誤らないために特に役立っている。日本 SKA宇宙磁場科学検討班でも、その科学検討におい
て特定の天体の磁場に狙いを絞ることはせず、同班が主催している日本 SKAサイエンス会議「宇
宙磁場」においても、太陽から宇宙論までの磁場を幅広く討論する研究会とし多くの成果を得て
きた。この研究会は若手研究者が最先端の宇宙磁場研究を俯瞰するのにも役立っている。

日本が狙う科学的課題 科学要求を満たす大望遠鏡として SKAを建設し、そして解釈の鍵となる
様々な天体の磁場の知見を持って臨めば、従来の 2次元的な磁場研究は一挙に 4次元的な磁場研
究へと飛躍するだろう。これこそが宇宙磁場研究の次の時代のブレイクスルーである。そこで
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「偏波解消とトモグラフィーで紐解く４次元宇宙磁場」

と題し、日本が狙う 11の科学的課題を紹介する。各小節は基本的に独立して読み進めることがで
きるように編集したが、偏波解消とトモグラフィーをキーワードに、前景や背景のことまで念頭
に入れながら読み進めて頂くことを勧める。

日本が参画すべき開発 上記のブレイクスルー達成のために必要な開発課題の一つは、広帯域な電
波・偏波強度スペクトルデータをどのように処理するかである。SKA時代の偏波解消とトモグラ
フィーのためのデータ処理の方法論は、基礎理論的にも技術的にもまだ成熟しているとはいえず、
日本の科学的課題を達成する水準に達しているとは言えない。ゆえに日本の科学的課題を達成す
るためには、大規模に組織的に日本がデータ処理のソフトウェア (あるいは専用ハードウェア)開
発に責任を負うことが重要である。実際、宇宙磁場検討班のメンバーはASKAPの全天偏波サーベ
イ計画 POSSUMのファラデートモグラフィーの品質検査で貢献をしている。そこで日本ですでに
進めているトモグラフィーの諸問題の改善を、日本が狙う 11個目の科学的課題としてまとめた。

日本の様々な観測計画との強力 加えて、日本では様々な波長と方法を用いた多岐にわたる分野
の研究プロジェクトがある。それらの中には、SKA宇宙磁場研究と潜在的に協力が見込まれるも
のもある。そこで、さらなるシナジーを求めてと題して、多分野の関連する研究との協力も日本
が狙う科学的課題の 1つとしてまとめた。

日本の宇宙磁場研究の科学・技術要求の要約 サイエンスで前提としている科学・技術要求は共
通する所が多いので、ここでまとめる。特記のない限り、以下のような科学・技術要求となる。

• 核となる周波数帯域は 300 MHz – 3 GHz
偏波解消とファラデートモグラフィーに注目するために最低限必要な帯域である。サーベイ
の効率化のために、広帯域フィード 1台、または視野の広い密開口アンテナやフェイズドア
レイフィードで実施するのが理想である。これ以上の高周波データも偏波解消や宇宙線スペ
クトルの研究のためにぜひ取得したいが、視野が著しく狭くなるためサーベイはより難しい。
周波数非等分サンプラーを使って波長 2乗空間でデータを均等収集するのがファラデートモ
グラフィーには有効と考えられる。ただしその場合、他の観測の相乗り観測が難しくなる。

• 5年間の主要科学計画 (KSP)、全天 1 µJy観測や 400平方度 0.1 µJy観測
SKA1の KSPはまずは 5年間 (43800時間)を想定する。KSPには全観測時間の 70%が割り
当て予定であり、仮に科学観測に可用な時間が 90%、バンド 1、2、5に均等配分されるとす
るならば、約 9200時間をバンド 2の観測に割り当てが可能である3。一例として、南北銀極
の計 400平方度を 0.1 µJyにて観測する場合 (たとえば図 6.10)、標準フィードの視野 0.5平
方度あたり SKA2で必要な予想積分時間は 1時間弱なので、計 800時間程度で達成する。こ
れに較正やオーバーヘッドを加えても、割り当ての時間内で十分達成可能だろう。同様の時
間で全天 40000平方度を 1 µJy感度にて走査もできるだろう。いずれにせよ、このような長
時間観測は KSPでなければ認められない。KSPで論文筆頭著者となるためには、メンバー
国参加が必須である。

3それぞれが 200MHz の帯域幅を持つ 26 の Frequency Slice Processor (FSP) のうち 4 つだけ用いれば良く、残りの
FSPで輝線観測やパルサーサーチ、VLBIも実施できる。
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• 分解能は 1 GHzで 0.1′′、対応する最大基線長は 1000 kmクラス
SKA1では 100 kmクラスの最大基線長により 1 GHzで 1′′を切る分解能がある。SKA2でも
バンド 1での感度の紛れ込み限界 (confusion limit)を避けるため、そして狙うサイエンスの
ため、さらなる高分解能は不可欠であり、ゆえにこのような巨大な望遠鏡の建設を求める。

• 最大検出角度スケールは 3 GHzで 1◦程度
MIDアンテナ群の最小基線長が計画通り 20 m程度であるならば、最大検出角度スケールは
1.5 GHzで 0.5′程度である。星間や銀河団の一部サイエンスを除けば、十分な最大検出角度
スケールだろう。しかし、星間や銀河団の広がった放射のスペクトルの研究では、3 GHzで
1◦程度の最大検出角度スケールを確保し、ミッシングフラックスの影響を極力減らしたいと
ころである。そのためにはフェイズ・アップした単一鏡としての運用、あるいは別途大型単
一鏡ないし基線長が数 mの小型干渉計が必要となるだろう。

• トモグラフィーの科学データ処理
SKA2ではおそらく 1億以上の背景偏波源を探知する。これは人の手で処理できる数ではな
い。そこでデータパイプライン自動処理が不可欠である。ゆえにどのように自動化するかと
いう検討とそれを実現するソフトウェアの開発が必要であり、まさに SKA先行機を使った
偏波サーベイでその研究が進められているところである。ファラデートモグラフィー解析は
SRCのリソースを用いる見通しであるため、SRCに日本がどのように参画するのかにも関
連する。

6.3.2 銀河磁場の起源と進化

銀河磁場の物理 天の川銀河に現存する大局磁場の維持生成機構を明らかにすることは、銀河磁
場の起源と進化を理解する試金石であろう。日本の銀河磁場研究の優位性として、銀河磁場の数
値シミュレーションが多くなされている点がある。そのシミュレーションを活かしながら、特に
日本は宇宙線に注視する。星間ガスには超新星などから供給された宇宙線が存在し、パーカー不
安定性において無視できないだけの量がある。宇宙線は磁力線にそって閉じ込められやすいため、
磁力線と垂直な方向の圧力勾配となり浮力を高める (Parker, 1966)。特に、宇宙線は磁場と異なり
張力が働かないため、純粋に浮力を高めパーカー不安定性を増進させる。そのうえ磁場が弱い時
でも宇宙線による浮力効果は働くため、十分な宇宙線があれば、磁場が増幅する過程において微
弱な磁場の段階から大きな浮力が働く。よって、宇宙線は前節までに述べた星間ガスの磁場増幅
に大きな影響を与えるはずである。

宇宙線の影響と星形成 宇宙線を含めたパーカー不安定性の数値シミュレーションによる研究は、
Kuwabara et al. (2004)によって初めて行われ、その後、Kudoh et al. (2014)などで銀河により近い
状況で研究された。今後は、Nishikori et al. (2006)と同様な数値シミュレーションに宇宙線の効果
を取り入れ、銀河磁場の増幅に宇宙線がどのような影響を与えているのかを明らかにするべきで
ある。宇宙線を取り入れた銀河ダイナモの数値シミュレーションは Hanasz et al. (2009)などで行
われているが、磁気回転不安定性との関係は明らかでなく、ダイナモの物理機構も明確には示さ
れていない。そこで、計算結果の解析を線形のダイナモ理論などと比較しながら銀河ダイナモの
物理機構を明らかにすることが必要だろう。そして、現存する銀河の磁場がこのような増幅モデ
ルで説明可能かどうかを検証するべきである。一方、宇宙線の多くは超新星によって供給される。
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超新星の頻度は星生成率と関係があり、星生成率は磁場の影響を強く受けている。よって、磁場
の増幅に対して宇宙線からの影響があれば、これらの現象は循環的に (非線形に)影響し合ってい
ることになる。そのような調査も銀河磁場の研究には欠かせない。最終的には、上記の循環的な
相互作用を自己無矛盾に取り入れた数値シミュレーションにつなげていくことが望まれる。
超新星やパルサー星雲等の加速源を出た宇宙線の伝播過程においても乱流磁場との相互作用が

重要である。例えば、観測されている宇宙線の非等方性について、乱流磁場中の拡散過程を用い
て説明されている (Malkov et al. (2010); Giacinti & Kirk (2017))。これらにおいて拡散係数は乱流磁
場が弱い場合の近似である準線形理論で評価されているが、乱流磁場の振幅が大きくなってきた
場合の拡散過程について調べることも重要な課題と思われる (Ohno, 2009)。

銀極・ハロー磁場構造の観測 このような状況をふまえて、SKAでは高銀緯方向の調査を提案す
る。Akahori et al. (2013)はMHD乱流の数値計算データを用いた新しい手法により、銀極方向の磁
場構造を精密に再現した。そして銀極方向におけるRMの分布を計算した。計算の結果、北銀極方
向が+0.00± 0.02 µG、南銀極方向が+0.31± 0.02 µGの異なる平均磁場を持つ (Mao et al., 2010)
アノマリーは、天の川銀河の乱流磁場による偶然性では単純に説明できないことが分かった。考え
られる有力な起源として、上述の研究やMachida et al. (2013)が示した磁場の浮上が挙げられる。
Machida et al. (2013)は銀河ガス円盤の数値シミュレーションを行い、ハロー磁場や垂直磁場の南北
不一致な周期的変動を示した。そして上記の通り、その磁場浮上には宇宙線が重要である (Kudoh
et al., 2014)。もしこの起源説が正しいとすると、高銀緯方向に特徴的な RMの縞模様を作り出す。
その構造が実際に見られるかどうか SKAで検証することで、仮説の検証をすることができるだろ
う。この縞模様は全天の何割かを覆う非常に淡い構造である。SKAでなければ達成できない。

偏波解消とトモグラフィーへの期待 Akahori et al. (2013)によれば、天の川銀河だけの RMの平
均 2乗偏差は観測値より小さく、２次構造関数も天の川銀河の RMだけでは観測値を説明できな
い。これは系外の RMが銀極方向で観測値に大きく寄与していることを意味する。その切り分け
に、偏波解消の特性やファラデースペクトルが確実に役立つ。銀極方向は天の川銀河のRMが最も
小さい方角のため (Schnitzeler, 2010)、系外の宇宙磁場探査にとっても重要な視野である。酒見ら
(Sakemi et al., 2018a)(Sakemi et al., 2018b)は、電波星雲W50に対してファラデートモグラフィー
を実行し、ファラデースペクトルから前景の偏波放射成分を同定した。天の川銀河系内の偏波観
測において前景は複雑な構造を持つため、その情報の切り分けは重要である。ファラデートモグ
ラフィーはこのような状況においてもその威力を発揮することが期待される。

6.3.3 近傍銀河の 4次元磁場構造

銀河の円盤磁場 日本の近傍銀河磁場研究の優位性として、天の川銀河や渦巻き銀河の電波観測
ならびに大型計算機を用いた銀河シミュレーションの蓄積がある。そこでそれらを活かし、日本は
近傍銀河の大局的磁場構造とその進化の解明を狙う。銀河円盤の渦状腕に沿う大局磁場構造の起源
として、宇宙初期の原始磁場を取り込んだとするシナリオ (Sofue et al., 2010)や銀河ダイナモによ
る増幅機構 (Sofue et al., 1986)が提案されてきた。また構造として軸対称な ASS (Axis Symmetric
Spiral)型と BSS (Bisymmetric Spiral)型の分類がある (Sofue et al., 1986)。しかしながら、星間物
質からのシンクロトロン偏波は明るくないため、これまでに観測・分類された銀河の数は未だ近
傍の 10天体程度である。ASSか BSSかの判断が難しい銀河もある。近年の観測および解析によ
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ると、ASSと BSSに単純に分類できず、M51のようにディスク部分は ASS、ハロー部分は BSS
であるとする見方もある (Fletcher et al., 2011)。そもそも NGC6946銀河では、星やガスの渦状腕
と一致せず渦状腕の間を埋めるような形で磁場渦状腕が存在する (Beck, 2007)。日本のグループで
は、系外銀河でも磁場ベクトルの情報を獲得する手法を開発し (Nakanishi et al., 2019)、フェイス
オン銀河に適用することで、渦状腕に沿った大局的な磁場構造の反転に関する研究を行ってきた
(Kurahara, & Nakanishi, 2019)。同様の手法をより多くの銀河に適用し、磁場ベクトル構造の z依
存性や渦状腕との関係を調査することで先に述べた目標を達成することを目指す。

銀河の垂直磁場 ディスク面に垂直な磁場構造も存在することが知られている。近年の高感度観
測によると、ハローに向かった X字型の磁場構造が示されている (Mora & Krause, 2013)。MHD
シミュレーションによるとハローへのガスのアウトフローに関連した構造であることが示唆され
ている (Pakmor & Springel, 2013)。または原始磁場の名残との解釈もある (Sofue et al., 2010)。ハ
ローにおける X字型の磁場構造に関する研究として、我々が開発した磁場ベクトルの情報を獲得
する手法 (Nakanishi et al., 2019)をエッジオン銀河に適用することで、ハロー磁場の大局磁場ベク
トル構造を検出することも可能である。すでにNGC4631に適用した研究があり (松永修論 2016)、
より多くの銀河に適用することでフェイスオン銀河と同様に z依存性や銀河形態との関係を調査
することが重要である。

近傍系外銀河のシンクロトロン放射の観測 このような状況をふまえて、SKAでは近傍銀河のサー
ベイ的な多周波偏波観測を提案する。データを取得し、銀河の円盤磁場および垂直磁場の形態分
類を大規模に行う。シンクロトロン偏波の観測を行うことによって偏波ベクトルマップから磁場
ベクトルマップを作成し、銀河の大局的磁場構造を探る。多周波数観測で RMを測定し、視線方
向の磁場の向きを調べる。国内では既に科学検討班が偏波観測アーカイブデータを解析し、銀河
磁場構造の形態分類を行っている。またMHDシミュレーションによる検証も可能な研究体制が
整えられている。磁場構造の普遍性と多様性を検証するため、膨大な数のサンプルを取得しなけ
ればならない。それは SKAでなければ達成できない。
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偏波解消とトモグラフィーへの期待 偏波解消とファラデートモグラフィーは、上述の３次元磁
場構造の調査をさらに補強するだろう。理想的な face-on、edge-onではない場合についても、磁
場の円盤やハローの成分、円盤垂直成分を切り分けることができるかもしれない。ただし、図 6.4
で紹介した通り、偏波解消とトモグラフィーはビームサイズにより状況が異なってくるので、大
局構造を調べるのに最適な分解能を選ばなければ意味がない。これを理論家と観測家が協力して
精査できるのも日本の強みである。さらに、近傍での調査の次のステップは、近傍で得られた知
見を遠方の銀河と見比べ、その宇宙論的な進化を探ることだろう。図 6.10で示された通り、SKA
はこれまで全く不可能であった高赤方偏移 (z > 0.1)の銀河の広がった放射を検出する感度を提供
する。ゆえに円盤磁場やハロー磁場がどのように時間進化してきたかについて直接的な観測情報
をもたらす。銀河の磁場が作られている進化史が解明されるだろう。

他観測とのシナジー効果 日本においてはALMAや野辺山 45m電波望遠鏡を用いた近傍銀河の分
子雲観測などで、星形成分野の先駆的な研究が進められてきた。例えばM33の分子雲の偏波観測
によると、大局的な磁場構造と分子雲の磁場構造が揃っていることが示されている (Li & Henning,
2011)。また乱流磁場の強度と星形成率の間には相関があるものの、整列した磁場とは相関が無い
との報告もある (Tabatabaei et al., 2013)。大局的な銀河磁場が小スケールの星形成に与える影響の
解明が重要である。SKAではHI観測とのシナジーも大きく期待されるので、日本 SKA銀河進化
科学検討班や星間物質科学検討班との協力もありうる。もしかしたら、磁場観測量と、磁場と直
接関係のない他の観測量とに、まだ知られざれる決定的な相関が存在しているかもしれない。

6.3.4 遠方銀河の偏波特性

介在銀河による偏波解消 日本の遠方銀河磁場研究の優位性として、銀河磁場のモデル化が進ん
でいる点がある。そのモデルを活用して、日本は遠方銀河の偏波解消に注視する。最近のMgII吸
収線の観測 (Zhu & Merard, 2013)によって、SDSS銀河のおおよそ 2つに 1つの視線上に吸収線系
が存在することがわかった。このような吸収線系 (介在銀河)は、少なからず偏波源の視線上にも
存在するだろう。そして偏波源の見かけの偏波特性に影響を与えているという指摘がある (Bernet,
Miniati, & Lilly, 2012; Farnes et al., 2014)。もしそうであれば、系外の様々な天体、とくに宇宙論
的進化の解明に重要な高赤方偏移天体の磁場を偏波で調べる場合に、問題となる。逆説的に言え
ば、もし介在銀河が起こす偏波特性を正しく理解できれば、介在銀河が存在していない視線を選
別することも可能だろう。この選別は特に銀河間磁場の探査では決定的である。そこで介在銀河
の偏波解消やファラデースペクトル特性を観測的・理論的に研究することが重要である。

偏波解消の観測 このような状況を踏まえて、SKAでは背景偏波源の偏波スペクトルの系統的な
調査を提案する。図 6.9の研究 (Farnes et al., 2014)を偏波源を大幅に増やして大規模に行う。偏波
解消やファラデースペクトルの特性が実際の天体においてどのような普遍性と多様性があるのか
を明らかにする。偏波解消やファラデースペクトルの特性で偏波源を分類し、それぞれの分類に
ついてその典型的な (平均的な)特性を明らかにする。そのためには膨大な数のサンプルを取得し
なければならない。それは SKAでなければ達成できない。

偏波解消とトモグラフィーへの期待 偏波解消の研究が始まっている。この研究では天の川銀河
モデルを介在銀河の典型とみなした。計算の結果、銀河の大局的構造と乱流局所構造によって観
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測しうる偏波解消が起こることや、偏波解消の特性が RMの確率分布がガウシアンに従わないた
めに RMの分散に対応する Burn則には従わないこと、そして介在銀河の観測される RMへの影響
は介在銀河の赤方偏移が大きくなるほど急激に小さくなることが分かりつつある。今後は、吸収
線観測から推定される銀河風などの広がった構造の成分までを取り込んだり、介在銀河の宇宙論
的な進化、質量関数、形態なども取り込み、より現実的な状況を考えていくことが望ましい。そ
してモデルの改善と並行して、ファラデートモグラフィーも実行して、どのようなファラデース
ペクトルになるのかを理解することも極めて重要であろう。SKAで複雑なファラデースペクトル
を正しく解釈する手段を構築することが、SKAの建設・運用に先立って重要な課題である。

6.3.5 AGNジェット・核周円盤の磁場構造

ジェット構造の初期磁場依存性 日本の AGNジェット磁場研究の優位性としても、大型計算機を
用いた降着円盤からのジェット生成を調べる数値計算や、ジェットの伝搬を調べる数値計算の蓄積
があるだろう。そこでそれらを活かし、日本はジェット構造と降着円盤磁場との関係を探る。これ
までの数値計算では様々な初期磁場構造を仮定してきた。基本的にはジェットの中心軸付近は鉛直
方向磁場が卓越し、その周りを方位角方向磁場が取り囲む形状となるが、その初期形状によって
ジェット周辺の磁場構造に多少の違いがある。これはつまり、現在のジェットの形状を精密に調査
すれば、過去の初期形状についての示唆を与えうることを意味する。そこで数値計算から得られ
る物理量を用いて RMを求め、観測値と比較を行うことが重要である。それにより、最も観測に
適合する初期形状の仮定はどれかについて、制限ないし示唆を与えることができるだろう。それ
により観測されているジェットの RM分布の起源となる、降着円盤近傍の磁場構造を探る事が可
能となるだろう。

AGNジェットの観測 このような状況を踏まえて、SKAでは FR電波銀河のジェット構造の観測
を提案する。降着円盤の磁場構造を空間分解するのは難しいので、X線などの観測データと数値
実験データなどを照らしあわせながら降着円盤の状況を特定する。一方で、これまでに知られて
いるジェットの電波放射を従来よりも 1-2桁近く改善された 0.1′′を下回るような驚異的な空間分
解能で撮像する。そのためには高分解でかつ高感度の観測データを取得しなければならない。そ
れは SKAでなければ達成できない。

The East Asian VLBI Network (EAVN) は、FASTと組み合わせることで SKA1よりも視野は狭
いものの SKA1に肉薄する感度でありながら、３０倍の高分解能を得ることができる。そこで、
SKA1と EAVNとのシナジーとして、宇宙最初の大質量ブラックホールからの電波放射観測が期待
される。赤方偏移 z ∼ 10のMBH ∼ 107−9M⊙ブラックホールからの電波フラックスは、1-10GHz
帯にスペクトルピークが位置し、∼ 1µJy感度を持つ SKA1によって十分に観測できる可能性が高
い (Falcke et al., 2004)。そのため、SKA1サーベイによる検出と EAVNによるフォローアップを行
うことで、宇宙初期の電波ジェットを観測することが可能となる。

偏波解消とトモグラフィーへの期待 SKAでは SKA試験機のさらに一桁近い分解能の改善が期
待されるため、ジェットの詳細な構造を調べることができるようになる。それだけでなく、高分
解化は偏波解消とファラデートモグラフィーにとっても極めて重要である。特に比較的若いジェッ
トやローブでは非常に大きな RM値が予想されるため、分解能が悪いと深刻なビーム偏波解消に
より意味のある (解釈のはっきりする)観測ができなくなる。偏波解消は偏波の冪を変えうるので、
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ファラデースペクトルも複雑になる。ゆえにファラデートモグラフィーにとっても曖昧さの原因
となりうる。前述の数値計算から RMを調べる研究では、分解能によるビーム偏波解消の影響を
きちんと評価し、いったいどういった条件で観測をすると、どのような観測量を得るかを包括的
に議論していくことが理解の鍵となるだろう。幸い、感度が改善され観測可能な天体数が激増す
ることで、個々の天体のバラ付きを排し統計的に議論することができると期待される。

FRI型銀河では、ローブに沿うような磁場構造が観測される (Laing et al., 2011)。一方で、いく
つかの FRII型銀河は、LOFARによる低周波観測においても電波ローブ先端に形成されるホット
スポットにおいて強い偏波放射が観測される (O’Sullivan et al., 2018)。これは、先端衝撃波で圧縮
された揃った磁場からの完全偏波放射に起因すると考えられている。LOFAR運用に伴い低周波帯
における数値シミュレーションと疑似観測を組み合わせた研究の需要が高まりつつある。しかし、
低周波帯では、内部・外部消偏波効果やホットスポットではシンクロトロン放射が光学的に厚く
なり自己吸収を考慮する必要性が高いため、これまでに吸収や偏波解消の効果を取り入れた数値
シミュレーションによる AGNジェットの偏波疑似観測は、行われていない。そこで、Machida et
al. (2018)の手法を参考に、MHDによるジェット伝搬数値シミュレーションの結果からシンクロト
ロン吸収と偏波解消の効果と取り入れた低周波帯偏波疑似観測を行い偏波放射の成因を明らかに
していく (Ohmura in prep.)。既に、高解像度３次元MHDジェット伝搬シミュレーション結果を高
周波数帯疑似観測を行い、電波ローブ内は乱流構造を持つため周波数非依存型消偏波の影響を大
きく受けることを明らかにした。

AGNジェットの加速領域観測 日本の AGNジェット観測的研究の優位性として、AGNジェット
の特に加速領域における豊富な知識と実績を有している点である。特に、M87における sub-pcス
ケールでの観測は、日本チームの主導でM87ジェットの速度構造の空間プロファイルの観測が盛ん
に行わており、EAVNのラージプロブレムの一環として成果を上げている (Hada et al., 2017; Park et
al., 2019)。本観測では、ジェット加速領域を高頻度なVLBIモニタにすることで、ジェットの速度が
非相対論から相対論的に次第に遷移するプロファイルを捉えることに成功した。他方で、ジェット
の空間的構造の変化についても日本主導で盛んに研究が行われている。Nakamura & Asada (2013)
では、M87における電波放射から 10− 107rgに渡るジェットの構造解析を行い、ボンディ半径を境
に形状が放物線状から円錐形へと変形することを示した。これらの結果は、ジェットの形状は伝搬
する星間空間の圧力分布に大きく依存することを観測的に明らかにしたものである。また、このボ
ンディ半径外側近傍にはHST-１と呼ばれる定在ノットが位置していることも非常に興味深い。そ
の後、Cygnus AやNGC4261ジェットにおいても同様な電波観測によるジェットの構造解析が行わ
れている (Nakahara et al., 2018, 2019)。今後、SKA2を筆頭にする高解像観測によって、M87以外
の AGNジェットにおいても加速領域におけるさらなる観測データが得られることが期待される。

2019年 4月、日本もプロジェクトの一員である、Event Horizon Telescope(EHT)によってM87
のブラックホールシャドウの直接撮像に成功した。日本の観測における貢献もさることながら、ブ
ラックホール近傍物理の理論研究においても大型計算機による数値的研究を筆頭に世界高水準に
ある。特に、GRMHDシミュレーションと一般相対性理論輻射輸送コード (RAIKOU)を組み合わ
せた計算によって、観測された非対称リング構造再現に成功した (Kawashima et al., 2019)。また、
将来の偏波観測を見越したブラックホール近傍の偏波放射疑似観測も既に行われ始めている。今
後は、EHTによるブラックホールの回転のジェットの駆動の関係性の観測的検出や、ブラックホー
ル近傍からジェットの加速領域にまで及ぶ大規模な数値実験と疑似観測を組み合わせた理論モデル
の構築においても、日本の精力的な活躍が期待される。
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AGNジェットの X線と電波観測 前節 6.2.4で指摘されている通り、X線と電波観測を組み合わ
せることでジェットのプラズマ組成に対する議論が盛んに行われている。しかし、高温かつ希薄な
プラズマと考えられるジェットでは、クーロン相互作用が弱く電子とイオンがそれぞれ別の温度
を持つ 2温度プラズマを持つ可能性が高いが、衝撃波を有するジェット伝搬では電子とイオンの
独立したエネルギー進化を追うことが難しく、これまでほとんど研究されてこなかった。そこで、
Ohmura et al. (2019)では、手始めに衝撃波においても電子のエントロピー保存を仮定した 2温度
磁気流体方程式を解くジェット伝搬数値数値シミュレーションを行い、電子とイオンそれぞれ独立
した熱進化を追った。その結果、ジェット先端領域ではイオンは電子の 10倍高い温度を持つこと、
及び、ジェットはガス密度が低いためクーロン衝突頻度が少なく長時間に渡って２温度状態を保つ
ことを明らかにした。その後の、Ohmura et al. (submitted)では、衝撃波における理論計算や地球
磁気圏の衝撃波における電子とイオン温度の in-situ観測の結果から示唆される衝撃波における電
子加熱を考慮したAGNジェット伝搬数値シミュレーションを行い、電子が衝撃波加熱を受ける場
合においても電波ローブでは 100Myr以上に渡って２温度状態が維持されることを示した。2温度
磁気流体のジェット伝搬数値的研究は、電波ローブにおける X線と電波観測の非相関関係の解明
に期待される。

AGN核周領域のゼーマン観測 SKA1-midをひとつのVLBI観測局とした場合の VLBI観測では、
南半球の VLBI観測局間との最長基線長が 9000kmに及ぶため、L帯で 4ミリ秒角の角分解能を
達成する。この分解能は距離 200 Mpc 以内の近傍銀河では 4pc以内に相当し、半径 10pc未満の
AGNトーラスを直接撮像することができる。SKAのこれまでにない高い感度は 0.1%未満の高い
円偏波精度を達成すると考えられ、AGN核周領域の磁場測定を量産すると期待される。

6.3.6 銀河団乱流の形成と進化の解明

ファラデー回転の観測と乱流磁場 日本の銀河団磁場研究の優位性として、銀河団の衝突や乱流
の成長などに豊富な知識と実績を有している研究者が多い点がある。そこでその知見を活かして、
ファラデー回転を用いた銀河団ガスの乱流磁場の調査を狙う。銀河団の磁場の形成進化は未だに
よく分かっていないが、銀河団衝突や銀河団銀河の運動、AGN活動などが乱流を励起すると期待
されるため、乱流ダイナモが磁場の性質に影響を与えている可能性がある (Ryu et al., 2008)。銀河
団の偏波観測による RMの調査は、この乱流磁場の性質を探るユニークな手法と期待される。事
実、銀河団の偏波観測と、銀河団の磁場や電子分布を 3次元的に仮定し RMをシミュレートする
FARADAYというプログラムを組み合わせて、磁場の強度、相関長、動径方向変化、パワースペ
クトルなどの研究がなされ、成果が上げられている (Guidetti et al., 2008)。ただし、パラメータの
定量化に用いる理論モデルもまだ多くの仮定を含むので、その改善をしていくことも重要だろう。
観測データによるモデルの更新や、数値シミュレーションの実施が望まれる。

X線形態分類 それぞれの銀河団について乱流磁場の情報を得ていくだけでは、進化史という時
間軸の解明には不十分である。そこで日本チームは一つの仮説を立て、SKAを用いてそれを検証
する観測を提案する。それは X線の形態と乱流磁場の性質に相関があるという仮説である。銀河
団は X線表面輝度と温度の特徴から、不規則型、規則型、クールコア型と分類でき、それぞれが
異なる進化の局面にあると考えられる。もし乱流が駆動期、成長・飽和期、そして減衰期とそれ
ぞれ対応するならば、X線の形態の違いによって乱流の進化の局面が異なり、磁場の強度や相関長



250 第 6章 宇宙磁場

が異なってくるだろう。この真偽を確かめることができれば、銀河団のガスと磁場の共進化、そし
て銀河団磁場の起源に重要な示唆を与える。国内では既に科学検討班が X線の形態が既知でかつ
偏波観測のデータが不足していた６天体について 2013年 9月に JVLAで偏波観測を行った。今後
はその解析を進める。しかし 6天体では比較対象を行うには少なすぎる。X線形態の既知な銀河
団は 100天体以上あるので、少なくともその程度は偏波観測を進めていかなければならない。そ
のためには広視野でかつ高感度の観測データを取得しなければならない。それは SKAでなければ
達成できない。

偏波解消とトモグラフィーへの期待 乱流磁場は期待される RMの分散が数 10 rad m−2に及ぶだ
ろうことから、偏波解消にも十分寄与してくると予想される (図 6.3)。ゆえにきちんとその特性を
理解して望まなければ解釈を誤る。SKA時代に広帯域に観測をして偏波解消の影響を精査してい
くことが重要だろう。観測・理論データにファラデートモグラフィーを実行し、どのような特徴
的なファラデースペクトルが得られ、そこから乱流磁場の進化にどのようなことが言えるかを検
討していくことも重要だろう。ファラデートモグラフィーは RMグリッドを用いた研究において、
前景と背景の RMを取り除くために役立つ。

6.3.7 銀河団電波ハローの多波長観測

銀河団の多波長観測 日本の銀河団磁場研究の優位性として、多波長での銀河団研究が進みつつ
ある点がある。そこで日本は銀河団電波ハローの多波長研究を推進する。SKAによる銀河団観測
により、銀河団ガス中の磁場に対する理解や、関連するテーマ (宇宙線、銀河団ガスの物理状態)
に対する理解が飛躍的に深まると予想される。これに加えて、2021年度に打ち上げ予定のXRISM
衛星によって得られるであろう豊富なＸ線データ (乱流の直接測定情報,密度や温度、重元素量の
空間構造の情報)との比較、すばる望遠鏡による重力レンズ観測で得られる銀河団の力学的構造の
情報との比較が容易であることがあげられる。また、CTA (Cherenkov Telescope Array)による観
測との比較により、銀河団中の高エネルギー宇宙線についての情報も得られるであろう。ALMA
による Sunyaev-Zel’dovich観測から、衝撃波の探針となる超高温ガスの存在についての情報も得
られるであろう。

他波長から得られる情報 ひとみ衛星がペルセウス座銀河団の観測で示したように (Hitomi Col-
laboration et al., 2016, 2018), XRISM衛星でドップラーシフト効果、乱流速度を測定することによ
り、銀河団ガスの運動を直接明らかにすることができる。これと電波観測から探る乱流の性質な
らびに電波ハローの情報を組み合わせることにより、乱流と電波ハローに関するより深い理解が
得られるはずである。具体的には、もし電波ハローが観測されている場所で銀河団ガスの乱流が
XRISMにより定量化されれば、乱流加速された 1次宇宙線電子がシンクロトロン放射をしている
ことになる。こういったシナジー研究は日本に間違いなく優位性がある。次世代硬 X線天文衛星
FORCE(Mori et al., 2016)であれば，銀河団に付随する相対論的電子による宇宙背景放射光子の逆
コンプトン散乱で発生する非熱的硬 X線放射を捉えることが可能になると期待される. その際に
は，実効的な磁場の値を求める事が可能となる. さらに、すばる望遠鏡による重力レンズの観測は、
銀河団内部の物質分布を明らかにすることができる (e.g Okabe et al. (2019))。この観測により、不
規則な物質分布が観測されれば、その銀河団はほかの銀河団との衝突中であり、宇宙線加速につ
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ながる乱流が発生しやすい環境にあることがわかる。一方、銀河団中の宇宙線電子がもし 2次電
子であれば、それらと同時に生成されるガンマ線を CTAで観測できるかもしれない。

電波ハローの観測 このような状況を踏まえて、SKAでは圧倒的な感度の広視野かつ広帯域観測
を提案する。電波ハローが観測される銀河団は銀河団の数割であり (Ferretti et al., 2012)、電波ハ
ローがない銀河団が、電波ハローが存在しないのか、淡すぎて観測されていないのか不明である。
このどちらかを明らかにすることは、電波ハローの起源を明らかにするときに大きな手掛かりと
なる。例えば、もし前者ならば、電波ハローがごく短時間に発生する現象であり、銀河団ガス中
の乱流などで直接加速された、冷却時間が短い 1次電子宇宙線が起源の可能性がある (Fujita et al.,
2003)。もし後者で、すべての銀河団に電波ハローが存在するのならば、冷却時間が長く、銀河団
ガス中に普遍に存在する陽子宇宙線が銀河団ガス中の陽子と反応して生成される 2次電子宇宙線
がハローの起源の可能性がある (Fujita & Ohira, 2012)。この宇宙線の区別を可能にするためには、
広視野でかつ圧倒的な感度で広帯域なスペクトルデータを取得しなければならない。それは SKA
でなければ達成できない。

偏波解消とトモグラフィーへの期待 SKAによる広帯域の電波観測はファラデートモグラフィー
を可能とし、銀河団内部の磁場構造や磁場分布を明らかにすることができるであろう。トモグラ
フィー観測で必要な背景電波天体は、遠方のAGNとともに、観測対象の銀河団内部のAGNや付
随する電波ジェット、電波ローブが考えられる。さらに関連した偏波解消の観測からも磁場構造を
知ることができ、それを XRISMの観測から得られる銀河団内部の乱流構造と比較することで、乱
流による磁場増幅の手がかりを得ることが可能となることであろう。ここで、方法論としては原
理的に可能であるが、実際の適用には様々な課題がある。例えば視線上での重なりの順番や、イ
メージングの品質に起因する人工的な構造をどのように見分けていくかは経験と勘による所があ
る (Brentjens, 2011)。SKA時代に向け、理想的な理論研究に加え、既存のデータを用いた実際的な
研究も進めていくことが、トモグラフィーを日本の強みとしていくために必要なことだろう。

6.3.8 銀河団電波レリックの起源の解明

電波レリックの物理 衝撃波による粒子加速の有力な機構として、diffusive shock acceleration (DSA)
とよばれる衝撃波統計加速 (Blandford, & Ostriker, 1978; Blandford & Eichler, 1987)がある。DSA
ではエネルギーの注入や磁場の構成を定めれば、衝撃波の特性によって電波の放射冪指数が定ま
る。ゆえに冪指数を観測することは衝撃波の特性を知るプローブとなりうる。しかしながら、6.1.5
節で紹介した通り、宇宙線電子は比較的短時間でエネルギーを失う。シンクロトロン放射や逆コン
プトン散乱による冷却時間は宇宙線電子のエネルギーに依存するため、宇宙線のエネルギースペ
クトル形状が衝撃波通過後の領域で時間的 (空間的)に変化する。その結果シンクロトロン放射の
放射冪指数も変化してしまう。その冪指数変化はビーム内の物理サイズ以下で起こりうるため、平
均化効果も無視できない。これらが原因とみられる 2つの問題が知られている (i)電波観測とX線
観測から求めた衝撃波の特性が異なる (e.g., Akamatsu & Kawahara (2013); Akamatsu et al. (2017))
(ii)電波やX線観測が推定する弱い衝撃波 (衝撃波マッハ数M < 5)では観測された電波強度を説明
出来ない (Kang et al., 2012; Vink & Yamazaki, 2014)。このように宇宙最大の粒子加速源とされる銀
河団においても，その加速過程において不明な点が多く残されているのが現状である (van Weeren
et al., 2019)。
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電波レリックの観測 1 このような状況を踏まえて、SKAでは非常に広帯域でかつ高い角分解能
を持った電波・偏波観測を提案する。上記の問題を解決し放射の冪指数から衝撃波の特性を探るた
めには、スペクトル形状の変化が比較的遅く冷却前のスペクトル情報を持つと期待される長波長
側の観測が重要である。長波長側は一般的に放射強度が高いので観測に有利である。同時に、こ
れまで通り数GHz帯も網羅することで、衝撃波通過後からの経過時間と関係する冪の変化と、注
入されたエネルギーと関係するカットオフ周波数の同定を狙う。ここで、特に長波長側は分解能
が悪くなるため、ビーム内の平均化が一層深刻化するだろう。ゆえに高分解の観測が不可欠とな
る。本科学目標では,超広帯域で高分解な観測データを取得しなければならない。それは SKAで
なければ達成できない。電波レリックは大きいので広視野 X線天文衛星 (eROSITAや Athena)と
のシナジーも強く期待できる。

電波レリックの観測 2 更に、SKAの大きな視野と集光力をもってすれば、電波レリックの赤方
偏移依存性を明らかにすることが可能だろう。つまり、電波レリックをプローブとして宇宙論的枠
組みの中で銀河団磁場がどのように発達して来たかを統計的に明らかにすることが出来る。SKA
試験機の時代にすでに赤方偏移 0.5程度までに 2000個程度のレリックが観測されるという理論予
測もある (Nuza et al., 2012)。X線観測とも組み合わせれば、銀河団衝突に伴うエネルギー分配が
どのように行われてきたかを各々の時代で見積もることが可能となり、現在の構造形成史を理解
する上で重要である。同様の時間発展の議論は、電波ハローでも期待される。

偏波解消とトモグラフィーへの期待 ビーム偏波解消の少ない高空間分解のデータにファラデー
トモグラフィーを用いることで、電波レリックを形成する衝撃波の磁場を 3次元的に明らかにで
きる。いくつかの電波レリックでは強い偏波 (50-60 %)が確認されている。観測された偏波は前景
磁場などによってある程度乱されていると考えられるため、本来の偏波率はさらに高いと予想さ
れる。これはMpcスケールでの整列した磁場の存在を示唆するものである。その形成の理解は銀
河団や大規模構造の磁場の進化史を理解する上で重要である。偏波解消を用いることで、前景磁
場の影響を完全に取り除き真の偏波率を明らかにすることが期待される。更にファラデートモグ
ラフィーであらわになる磁場の 3次元構造と組み合わせることで、整列した磁場構造を詳しく調
べ、その起源を追求することが可能である。

6.3.9 宇宙大規模構造の探査

統計的な推定 日本の大規模構造磁場研究の優位性として、大規模構造磁場の理論モデルに加え
て、前節までに紹介してきた前景・背景の知識を豊富に有する点がある。そこで日本は、宇宙大
規模構造磁場を探査する方法論の構築で世界に先駆ける。個々の視線では系外偏波源や天の川銀
河の個性が強いため、銀河間磁場の RMだけを推定するのは容易ではない。そういった個性の影
響を排除するのに、たくさんのデータを集めて統計的に議論することが有効である。視線上の主
要な成分には平均・分散・２次構造関数などの統計に特徴があると考えられるので、その特徴か
ら銀河間磁場の RMだけを抽出することができるかもしれない。

背景偏波源の観測 前節 (§6.2.6)で紹介したとおり、膨大な数の背景偏波源から理想的なものを取
り出して、銀河間磁場の寄与を推定する。SKAではそのための全天偏波源観測を提案する。それ
ぞれの成分を考慮した RMマップのモデルを構築し、銀河間磁場の RMを推定する模擬実験が始
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図 6.14: 南銀極方向 900平方度の模擬観測実験 (Akahori et al., 2014a)。採用された背景偏波源の 1
平方度あたりの数を D’として示してある。選ばれた偏波源について、上段はその確率密度分布、
下段は 2次構造関数を示す。左からランダムノイズに従う観測誤差として 1, 3, 5 rad m−2の RM
の分散が考慮されている。細線は銀河間磁場の RMのみ、灰色線は偏波源、銀河間磁場、天の川
銀河、そして観測エラーが加わった観測値、そして太線は 2度のハイパスフィルターを適用した
結果。介在銀河の影響のない、高赤方偏移で、そして観測誤差が小さい偏波源を選び出しハイパ
スフィルターをかけると、得られる結果は銀河間磁場の RMの性質をよく引き出すことができる。
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まっている。例えば Akahori et al. (2014a)では観測されている偏波源の赤方偏移分布に従いなが
ら、1平方度あたり 100偏波源をランダムに配置し、そのうち半数が介在銀河がないものとして
選び出した。そこからさらに視線に銀河団を含む偏波源ならびに赤方偏移が 2以下の偏波源を除
いた。そして観測誤差が小さい偏波源を選び出しハイパスフィルターをかけた。計算の結果では、
ASKAP POSSUMで得られる統計 (数 µJy/beamの感度で 1平方度当たり 100偏波源)があれば銀河
間磁場 RMの分散については十分な精度で推定できることがわかった（図 6.14）。SKA時代には
さらに、構造の典型的なスケールにまで示唆を得るだろう。そのためには広視野で高感度、かつ
高い偏波精度の観測データを取得しなければならない。それは SKAでなければ達成できない。

偏波解消とトモグラフィーへの期待 ファラデートモグラフィーは視線上の前景や背景を区別し、
銀河間磁場の RMだけを抽出することができる潜在能力がある。しかし前節 (§6.1.8)で紹介した
とおり、どういった観測をすれば最善かという方法論の構築が不可欠で、また合成されたファラ
デースペクトルを正しく解釈する経験が必要である。そこで Akahori et al. (2014b)では、ファラ
デートモグラフィーを使って銀河間磁場の RMを推定するための可能な方法論について詳しく議
論し、実際にシンプルなモデルを使って実証を試みた。その結果、銀河系放射越しに遠方の偏波
源を観測し、FDFの溝として銀河間磁場の RMを測定する方法を考案した。図 6.15にはその概要
を示す。次にシンプルなモデルを用いて実際にトモグラフィーの実証実験を行った結果、ASKAP
などの試験機世代では不定性が残るが、SKA時代には銀河間磁場の RMが 10 rad m−2程度以上
であれば、因子２程度で FDFから直接推定できることを示した。さらに、モデルをあらかじめ仮
定した観測フィット (ストークスQUデータでフィットを行うので、QU-fitと呼ばれる)では、試験
機世代でも 5 rad m−2程度以上であれば推定できることを示した (Ideguchi et al., 2014a)。ASKAP
初期科学運用の評価や SKA1のデザイン評価のために、具体的な数値を提供している。

観測に最適な周波数 ファラデートモグラフィーの性能はデータの周波数範囲に強く依存する。
Akahori et al. (2018)はAkahori et al. (2014b)で議論された大規模構造の磁場のファラデートモグラ
フィーを最適化する周波数について調べた。その結果、広帯域であることは不可欠ではあるがシー
ムレスである必要はなく、20MHzから 100MHzの帯域幅で、700 MHz、1400 MHz、1600MHz、そ
して 2300MHzのUHF帯域のデータがあれば、例えば 9 rad m−2の大規模構造の RMなら 10%の
誤差で 3σの優位性で検出することができる。
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6.3.10 宇宙論的磁場生成

宇宙論的磁場生成を研究する研究者は世界的にも少ないため、それ自身が日本の優位性といえ
るだろう。日本における宇宙論的磁場に関する研究は、前節までの議論にあったように、初期宇
宙、特に晴れ上がり期や初代星形成期での磁場生成に関して世界をリードしている。従って日本
の宇宙磁場科学検討班では、引き続きこの研究分野で世界に先駆けた成果をあげていくことを目
指す。以下ではその例として、班内で研究が進展している密度揺らぎおよび topological defectに
よる磁場生成などを議論する。

晴れ上がり期の 2次オーダーの密度揺らぎ 晴れ上がり期以前のプラズマ宇宙では、光子とバリ
オン流体の速度差および光子の非等方圧力が磁場の源になることが明らかになっている (Ichiki et
al., 2006)。宇宙大規模構造の種になる密度揺らぎからは、線形理論の範囲では磁場は生成されな
いが、高次の効果で磁場が生成される。Saga et al. (2015)はこれまでの計算を拡張し、高次の効果
をすべて取り入れた計算に成功した。密度揺らぎの統計的性質（強度や相関など）は、CMBの精
密観測により既知であるので、ここで計算された磁場は宇宙に必ず存在する磁場の初期条件を与
えるものとして重要である。準備中の結果を図 6.16左に示す。スペクトルからは小スケールほど
磁場が大きく生成されることが分かる。これは磁場の観測を通じて、CMBの観測では到達できな
い小スケールの密度揺らぎへの制限が可能であることを示唆している。

晴れ上がり期の位相欠陥 大統一理論 (GUT)などの力の統一理論では多くのスカラー場の存在が
示唆されている。これらが宇宙の温度の低下とともに相転移を起こすことで、様々な種類の位相
欠陥 (topological defect)が宇宙に存在する可能性がある。これら位相欠陥は密度揺らぎ、重力波と
ともに宇宙に回転型の揺らぎを励起するため、磁場の源となり得る。Horiguchi et al. (2015)は位相
欠陥の一つの型であるテクスチャーについて、上記の機構によって生成される磁場の大きさを計
算している。準備中の結果を図 6.16右に示す。位相欠陥の存在を示す観測的な証拠は未だないが、
この結果は 10 kpcというスケール、赤方偏移 z ∼ 10で ∼ 10−18 Gという大きさの磁場が生成さ
れうる可能性を示しており、これはのちに議論するように将来の観測によって検証可能かもしれ
ない。宇宙論的磁場の観測が初期宇宙の新しいプローブとして用いられるように、テクスチャー
以外にも、宇宙ひもやモノポール等に関しても検討を進める必要がある。

天体形成時での磁場生成 通常、初代天体形成時にはダイナミクスに影響を与えるほど強い磁場
が存在することはないと考えられることが多い。ところが、最近になってダークマターが重力崩
壊しミニハローが形成された際に自然に磁場が生成され、その後乱流によってダイナミクスに影
響を与える強さにまで磁場が増幅されているのではないかということが指摘されている (Xu et al.,
2008; Sur et al., 2010)。天体形成は、重力崩壊したミニハローの中のガスがさらに収縮して起こる
と考えられているため、宇宙最初の天体形成時においても磁場の存在を無視できないかもしれな
い。例えば初代天体の初期質量関数は、宇宙再電離の歴史を決める重要な要素であるため、磁場
の存在がどれほどの影響を初代天体形成へ与えるかを調べることは重要であろう。

偏波解消とトモグラフィーへの期待 上記の磁場生成研究において明らかになっていることは、生
成される磁場の強度がとても小さいことである。従って、現在の宇宙においてこれらの宇宙論的な
磁場を観測するためには、少なくともその後の天体形成による磁場の “汚染”が比較的進んでいな
い銀河間及びボイド領域で観測する必要がある。ファラデートモグラフィーでは、放射の少ない
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仮定した偏波源の RMの分散の期待値。赤と緑は銀河間磁場 (Akahori & Ryu, 2011)と天の川銀河
(Schnitzeler, 2010)の RMの分散の期待値。紫は観測値から緑・青・赤を差し引いた残差として予
想される介在銀河の RM(観測誤差は 12.5 rad m−2を仮定)。
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銀河間およびボイド領域での磁場のシグナルはファラデースペクトルでのギャップとして現れる。
今後は宇宙論的体積の大規模シミュレーションなどを行い、SKA時代での銀河間、ボイド磁場の
検出限界などを調べる予備研究が重要であろう。一方、再電離期以前の高赤方偏移時代は天体形
成による磁場の汚染が比較的少なく、宇宙論的磁場の観測ターゲットと考えられる。最近、ファ
ラデートモグラフィーとは別に、SKA時代での磁場の検出法について興味深い手法が提案された
(Venumadhav et al., 2014)。それによると、再電離期での宇宙論的磁場の存在が、宇宙論的 21cm線
シグナルの統計的等方性を破り、その観測によって赤方偏移 z ≳ 10程度で 10−19Gの磁場の検出
が可能となると主張している。この方法による磁場の観測可能性については宇宙再電離について
の専門家と協力して研究を進めて行くのが重要だろう。

6.3.11 宇宙磁場の宇宙論的進化

RMと赤方偏移 日本のサイエンスの最後のひとつとして、RMと赤方偏移の関係を取り上げる。
HI観測や可視光観測とのクロス IDによって系外偏波源の赤方偏移が分かれば、その赤方偏移と
系外偏波源の RMとの関係をプロットすることができる。それは磁場の宇宙論的進化を理解する
ための最も分かりやすい手段といえるだろう。これまでにも RMのサーベイデータが得られるた
びに、その関係を発見しようとする試みがなされてきた。しかし、前節で最新の結果を紹介して
いる通り (Hammond et al., 2012; Xu & Han, 2014)、観測の誤差の不定性が大きく、データの選択に
よる恣意的な結果も排除しきれていない。国内でも科学検討班が結成当初から継続して調査を進
めているが、不定性に悩まされている。

成分ごとの進化史 系外偏波源の RMと赤方偏移との関係をプロットした図には、系外偏波源の
磁場、銀河間の磁場、介在銀河の磁場、天の川銀河の磁場、そして観測誤差などの影響が混在しう
る。一つ例を示す。図 6.17には、高銀緯方向に位置する系外偏波源のRMを赤方偏移の関数として
プロットした (Akahori et al., 2014a)。まず、天の川銀河の寄与だけが銀緯と相関する性質から、高
銀緯方向の天の川銀河 RMの分散の期待値は 8.4 rad m−2と見積もられている (Schnitzeler, 2010)。
近傍 (z = 0− 0.2)の系外偏波源の RMの分散はその値を上回っており、系外からの寄与が期待さ
れる。ここで、近傍の場合視線距離が比較的短いため、介在銀河や銀河間磁場の寄与は小さい。故
にこの系外からの寄与の大半は偏波源と考えられるので、その統計的な寄与は 10 rad m−2程度で
ある。次に高赤方偏移に向かうと、偏波源の RMは (1 + z)2の赤方偏移の影響を受ける。もし偏
波源の密度や磁場が赤方偏移の関数として変化しなければ、図の青線のように偏波源の RMの観
測値への寄与は減少していく。一方で銀河間磁場の寄与は視線距離が伸びることで赤線のように
増加していくだろう (Akahori & Ryu, 2011)。これらに加えて、一部の偏波源の前景には介在銀河
が存在し、RMに少なからず寄与しているかもしれない。

背景偏波源の観測 これまでに説明されてきた通り、この研究でも膨大な数の背景偏波源を得る
ため、全天あるいは銀極方向の深い偏波源観測を提案する。それは SKAでなければ達成できない。

偏波解消とトモグラフィーへの期待 偏波解消とファラデートモグラフィーを用いて、初めて上
記の方法論の適用を本格化できる。それぞれの成分の進化史を分けて議論することが可能になる
Akahori (2018)。
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高赤方偏移の宇宙磁場の制限 前節 6.3.10で与えられているように、これまでに宇宙論的現象を
用いて磁場を生成する方法が数多く提唱されている。これらの磁場生成理論を検証していくため
には、天体物理的な影響の小さい、高赤方偏移での宇宙磁場を探ることが有効である。以下では、
宇宙論スケールの磁場の制限について解説する。

宇宙の晴れ上がり以前 宇宙の晴れ上がり以前から存在する比較的大スケールの磁場は, primordial
magnetic field (PMF,原初磁場)と呼ばれる. PMFを起源とする背景重力波があれば、そのエネル
ギー密度分の相対論的エネルギー密度が追加され、ビッグバン元素合成に影響し、元素組成を変
える. Caprini & Durrer (2001)は, この効果を考慮した研究において, power lawで強度分布を与え
られた PMFを制限し. power law index nB が十分小さいところでは nG オーダーの磁場が許され
るが,そうでない場合,許容される PMF強度が極端に小さくなることを示した. リチウムの同位体
リチウム 7(7Li) は, 観測推定量が標準ビッグバン元素合成の理論値の 1/3程度しかなく,『リチウ
ム問題』と呼ばれている. この問題の解決策の有力候補の一つが, X粒子,光子冷却,光子以外の相
対論的エネルギー密度を考慮した複合ビッグバン元素合成モデルである (Kawasaki & Kusakabe ,
2012; Yamazaki & Kusakabe , 2012; Kusakabe & Kawasaki , 2015). さらに, この複合ビッグバン元
素合成モデルを考慮して,磁場のエネルギー密度に数値的かつ統計的な上限を得る手法が示された
(Yamazaki et al., 2014).

PMFが宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)のスカラー、ベクター、テンソルモードの揺らぎを作
ることは, 多くの研究グループによって示されており (Durrer et al., 2000; Mack et al., 2002; Lewis
, 2004; Kosowsky et al., 2005; Yamazaki et al., 2008a; Giovannini , 2009; Shaw and Lewis , 2010),
CMBからの PMFの制限も活発に行われた (Yamazaki et al., 2005, 2006a, 2010a; Paoletti et al., 2009;
Shaw and Lewis , 2012; Planck Collaboration et al., 2016).PMFは物質密度場の進化に影響し, Matter
spectrum spectrumを変化させる. この性質を利用し, Matter spectrum spectrumから PMFの制限が
行われている (Yamazaki et al., 2006b, 2008b).　加えて,有質量ニュートリノが比較的小さいスケー
ルの物質密度場を減衰させることを同時に考慮することで,ニュートリノ質量と PMFを同時制限
する研究も行われおり (Yamazaki et al., 2010b),多角的な PMFの制限も試みられている.それらの
結果はいずれも, nG – 0.1nG程度のオーダーが PMF強度の上限であることを示しているが, 統計
的に nB は制限できていない.
一方,近年では, nB が十分大きい範囲で,磁場のエネルギー密度が CMBに対して無視できない

効果があることが示され, nB の上限がより小さく制限できる可能が示唆された (Yamazaki, 2014,
2016, 2018).

宇宙の晴れ上がり以後 Minoda et al. (2017)は、宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)の温度揺らぎに現
れる宇宙磁場の後天的な影響を利用してその制限を試みた。晴れ上がり以降に磁場が存在すると、宇
宙磁場のローレンツ力によってバリオンガスの密度分布と温度分布に揺らぎを生成する (Wasserman,
1978; Sethi, & Subramanian, 2005)。Minoda et al. (2017)はこの効果を非線形性を取り入れた数値計
算を用いて調べることで、密度・温度の揺らぎの時間進化を明らかにした。また、宇宙磁場によっ
て作られる高温領域の自由電子がCMB光子と逆コンプトン散乱をすることで、きわめて等方性の
高い CMB光子の温度分布に非等方性が生じると考え、宇宙磁場が作る CMBの温度揺らぎを計算
した。その結果、およそ 1秒角程度の小スケールにおいて原始磁場がDℓ ∼ 10− 100 µK2 程度の
CMB温度揺らぎをつくることがわかった。
また Minoda et al. (2019)は、21cm線グローバルシグナルによって宇宙磁場の制限を行った。
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21cm線の強度はHIのスピン温度と背景の波長 21cmの光子の色温度との温度差で決定される。赤
方偏移 z ≳ 15の暗黒時代では、強い電波を発する天体がほとんど存在しないため、光子の色温度
は CMBの温度と考えてよい。したがって、21cm線グローバルシグナルの観測によってバリオン
ガスの熱源に対して制限を与えることができる。上記の CMB温度揺らぎの計算と同様に、宇宙
磁場の存在を考慮したバリオンガスの温度進化を計算し、EDGES (Experiment to Detect the Global
EoR Signature) lowによって検出された 21cm線グローバルシグナルの吸収線の観測データを用い
て、赤方偏移 z ∼ 17においてMpcスケールの宇宙磁場の強度にB1Mpc ≲ 0.1 nGという制限を与
えた。

6.3.12 トモグラフィーの諸問題の改善

レプリカ交換モンテカルロ法 QU-fittingにおける別のアルゴリズムとして、我々はレプリカ交換
モンテカルロ法という手法を導入することを目指している。これはパラメータ空間における尤度
の構造を滑らかにするための「温度」を導入し、複数の温度で観測データのフィットを行うことに
よって最大尤度となるパラメータ値への収束を高速化するものである。また計算過程で得られる
自由エネルギーはAICや BICよりも適用範囲の広い情報量規準になり、ガウス関数の個数の決定
もより正確に行うことができると期待される。この方法によって１天体あたり１分程度の時間で
モデルフィットを行うソフトウェアを構築することを目指す。

使用するモデルの関数形 また、使用するモデルの関数形をどう決めるかというモデルフィット
法の原理的な問題にも取り組む。銀河や銀河団などのモデルからファラデースペクトルを計算し、
現実にはファラデースペクトルがどういう形をしているのか、どういう特徴を引き出すことが重
要なのかを検討することによってモデルフィットに用いる関数形を決める。

RM CLEANの応用 最後に、マルコフ連鎖の初期条件として RM CLEANの結果を使うオプショ
ンを検討する。RM CLEANによって偏波源の数を推定し、その幅やファラデー深度などの推測値
を連鎖の初期条件に使うことによってより収束が速くなることが期待される。しかしこれはそも
そも RM CLEANが正しい推定値を与えなければ意味がない。いくつかの研究 (Farnsworth et al.,
2011; Kumazaki et al., 2014; Miyashita et al. , 2016)で明らかにされたように単純な RM CLEANに
はファラデー深度が近い２つの源があると偽の源が出現してしまうという欠陥がある。圧縮サン
プリングの手法などを応用してより信頼できるRM CLEANアルゴリズムを開発し、マルコフ連鎖
の初期条件としての応用を目指す。

制約項の振る舞い スパースモデリングによって現実的な状況に即した銀河モデル (Akahori et
al., 2013)から解析的に計算される FDF(Ideguchi et al., 2014b)をかなり再現できることがわかった
(Akiyama et al., 2018)。しかし、L1項と TSV項の制約項の大きさを決める方法であるクロスバリ
デーションは必ずしも正しい答えを返すわけではない。我々はクロスバリデーションがどのよう
な状況できちんと機能するか調べる必要がある。

機械学習の応用 FDFから実空間の情報を引き出すための方法として機械学習を導入する。解析
的に計算した Faraday cubeの画像をインプットデータとして学習させ、inclination angleや pitch
angle、乱流磁場の強さなどの物理量を推定することを試みる。
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スパースモデリング手法の拡張 これまでは一つの視線に対するトモグラフィーが主に考えられ
てきたが、空間方向にも制限を設けることでより正確にファラデースペクトルを再現できる可能
性がある。例えば、空間方向の滑らかさの情報を TSV制約によって取りいれることが可能である
と考えられる。我々は拡張性の高いスパースモデリングコードを使用しているため、上記の拡張
を今後行っていく。

SKA先行機への貢献から 日本のトモグラフィーチームは、SKA先行機のASKAPの全天サーベ
イ計画 POSSUMの偏波データならびにRMカタログデータの品質の確認と検証に直接貢献してい
る。その経験を活かして、トモグラフィーの性能向上や機能拡張などを進め、そしてこの分野で世
界的に日本のプレゼンスを示しているところである。また、こちらも SKA中継機である LOFAR
のサーベイ計画 LOFAR Two-Metre Sky Survey(LoTSS)の観測データを用いて、6.3.9節で紹介され
た Akahori et al. (2014b)の手法により、FDFの溝として銀河間磁場の検出を試みている。

6.3.13 さらなるシナジーを求めて

太陽・恒星の偏波解析による磁場の導出 日本のサイエンスの優位性として、日本における太陽
研究からの知見を欠かすことはできない。太陽から放出される電波は、放射源の磁場の影響で円
偏波成分を持つことが知られている。近年、センチ波の電波干渉計である野辺山電波ヘリオグラ
フを用いた偏波観測から、熱制動放射による円偏波、磁気共鳴放射による円偏波、モードカップ
リングによる円偏波の反転現象などを利用して、太陽大気の磁場を導出する試みがなされてきた
(Iwai & Shibasaki, 2013)。太陽において電波の発生周波数は発生領域の高度におおよそ対応する。
よって広帯域に偏波の撮像観測ができれば、太陽コロナの 3次元的な磁場構造及びその時間変動が
導出でき、太陽コロナの様々な電磁流体現象 (フレアやコロナ質量放出現象など)と磁場の関係が
観測的に明らかにできる。更に、高分解能かつ高感度な性能があれば、太陽以外の恒星で磁場を
導出できる可能性がある。日本には、メートル波からセンチ波にかけての単面鏡の太陽電波望遠
鏡も複数存在する。これらの太陽電波望遠鏡群から得られるデータを組み合わせると、SKAの全
観測周波数において偏波スペクトルデータが得られる。単面鏡によるスペクトル観測では、ビー
ムサイズが太陽の視直径より大きくなるよう設定し、太陽全面から来る電波放射を受信できるよ
うにする。これは空間分解能が無いことを意味するが、一方で、デジタルバックエンドを工夫す
ることで、10ms以下の高時間、60kHz以下の高周波数分解観測を達成し、ユニークな科学成果を
出せる。これは SKAと同じ周波数帯域で相補的な観測方式と言え、今後 SKAと協力することで、
日本独自のサイエンスを提案できると期待される。

最高エネルギー宇宙線の磁場による偏向の解明 日本のサイエンスの優位性として、日本のグルー
プが参画するテレスコープアレイ実験 (TA実験)との協力も重要である。TA実験は、米国ユタ州
に約 700 km2の面積を覆う 1.2 km間隔に配置された 507台の地表粒子検出器 (SD)アレイと、それ
を囲む 3つの大気蛍光望遠鏡 (FD)ステーションの 2種類の検出器の両方を用いて、2008年 5月か
ら超高エネルギー宇宙線の観測を行っている。宇宙線は宇宙を飛び交う高エネルギーの陽子や原子
核であり、地球への宇宙線の到達頻度は 1010電子ボルト (eV)から 1020 eVまで 10桁以上にわたっ
てエネルギーのほぼ 3乗のべき関数で減少している。1019 eVくらいまでは一様等方に地球に飛来
しており、確認されている異方性は 0.1%に過ぎない。TA実験では、5年間の SD観測から得られ
た 5.7×1019 eV以上の 72イベントを解析した結果、到来する方向が特定の領域に集中 (約 400%の
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図 6.18: TA実験 5年間の観測から得られた 5.7×1019 eV以上の最高エネルギー宇宙線 72イベント
の有意度マップを赤道座標で示した。有意度は、それぞれの宇宙線の到来方向から半径 20度の領
域を重複して数えたイベント数の分布の、等方分布からのずれを評価している。一番濃い赤い色
(赤軽 146.7◦、赤緯 43.2◦)を中心とした半径 20度の円の中に、19イベントが観測され、一様な到
来分布の場合の期待数は 4.5イベントである。

異方性に相当)するホットスポットの兆候を約 3.4σ (99.963 %)の有意度で検出した (Abu-Zayyad,
et al., 2014)。図 6.18は 72イベントの宇宙線の到来方向から得られた有意度のマップである。FD
の観測結果によると、1018.2 eV以上のエネルギーの宇宙線は軽元素で、陽子が主と考えられる。
異方性の検出された 5.7×1019 eV以上の宇宙線を放出する宇宙線源は、GZK効果などで知られる
宇宙背景放射の光子との相互作用によるエネルギー損失のため、約 250 Mpc以内の近傍に限られ
る。このような近傍の宇宙の質量の分布は超銀河面やおとめ座銀河団に集中しているが、最も有意
度の高い方向は超銀河面からは 19度離れており、おとめ座銀河団からは更に離れている。また、
その方向には際立った天体はこれまで見つかっていない。このことは約 250 Mpc以内の磁場 (天の
川銀河や大規模構造)による宇宙線の偏向を示唆する。SKAでファラデートモグラフィーの方法
を用いれば、それぞれ磁場の成分を分離して観測できる可能性があるので、磁場による偏向、更
には最高エネルギー宇宙線の起源解明への手がかりを与えると期待される。

再電離 21cm線前景放射の除去 ファラデートモグラフィーの新たな応用例として、宇宙再電離
期の中性水素からの 21cm線放射の観測における前景除去についても検討していく。再電離期の
21cm線シグナルのパワースペクトルは銀河系放射や系外電波天体などの前景放射に比べて 10−6

ほどの大きさであり、前景放射の除去が大きな課題になっている。最近、LOFARグループによっ
て偏波に関する前景放射の除去も重要であることがわかってきており、銀河系のシンクロトロン
放射による偏波強度を高精度に較正する必要が指摘されている。我々は再電離グループとの協働
のもと、上記のソフトウェアを応用してこの問題に取り組む予定である。

宇宙マイクロ波背景放射 宇宙マイクロ波背景放射 (CMB)の研究は、紛れもなく宇宙磁場研究の
ひとつである。天の川銀河や大規模構造の磁場・放射が CMB研究に与える影響は重要な研究課題
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である。また、CMBを偏波源として使うアイデアが日本から提案されている (Ohno et al., 2003)。
現状では技術的に困難ではあるが、実現すれば強力なツールとなるだろう。
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第7章 近傍宇宙時空計測

この章では、SKAで実現されるべき 2020年現在と比べて２桁以上 (SKA1では１桁以上）の数
の、そしてより多様な種類の電波源に対するミリ秒角 (mas)からマイクロ秒角 ( µas)レベルでの高
精度位置計測（astrometry）を通して迫る科学的課題についてまとめる。その関連分野は多岐に渡
るが、日本で進められてきたVERA (VLBI Exploation of Radio Astrometry)及び計画中の JASMINE
(Japan Astrometry Satellite Mission for INfrared Exploration)という位置天文ミッションからの発展・
協力の観点を重要視するという意味で、天の川銀河を中心とした近傍宇宙 (D ≤1 Mpc)を主対象
とした時空計測に基づいたサイエンスを SKAで実施することについて論じる。この章の主題は電
波源位置計測であるが、一般相対性理論に関連した現象を捉えるべく行われる非常に正確な時刻
の計測とも密接に関連しているので、それを強調する場合は「時空計測」と呼ぶことにする。

7.1節では、電波源高精度位置計測とはどんなものかを紹介し、2020年現在におけるその状況
と今後の展望を俯瞰する。7.2節では、SKAで期待する長波長帯での電波源位置計測における技
術的課題について述べる。7.3節では、国際 SKAサイエンス課題に見られる科学的目標について
まとめている。最後の §7.4において、我々日本の研究者が注目し探求すべきと検討している科学
的課題について述べる。

7.1 次世代高精度位置計測が切り開く天文学研究

7.1.1 時代が経っても揺るがない天体位置計測継続の重要性

どんなに天文学が発展しようとも、天体までの距離決定につながる天体位置計測の分野は、根
本的に重要であり続けるだろう。天体の見かけの観測量に正確な天体距離の情報を加えることに
よって、推定信頼性の高い天体物理量が与えられ、天体の種類・種族・進化段階・周辺環境への影
響の度合いを高い確度で特定することができる。また、天の川銀河や代表的な天体の大きさや距
離、運動についての尺度を正確に与えられれば、宇宙全体の空間・時間的尺度を正しく捉え、宇
宙の成り立ち（世界観）を正しく理解することに資する。また、未知のものも含む天体による重
力作用の大きさを把握することにもつながる。
天体距離推定の中では、年周視差法が最も直接的な手法だとされている。地球が太陽の周り

を極めて高精度で測定された軌道（半径約 1AU）上を周回する運動によって、天体が１恒星年
丁度の周期で見かけの年周運動を引き起こすことを利用して、星の距離を導出するからである。
HIPPARCOS(HIgh Precision PARallax COllecting Satellite)は、100 pc以内の約 105個の恒星系につ
いて年周視差を計測し、そのカタログを公開している (Perryman et al., 1997)。今日、これら年周
視差計測–測量–による天体距離は、より遠方にある天体までの距離を推定するための手法、いわ
ゆる「距離梯子」の基盤となる情報となっている。距離梯子の階段を踏めば踏むほど各階段で生
じる距離の推定誤差が蓄積されていくので、より高精度な年周視差法がより遠方にあってより多
数の天体に対して実施されることが望まれる。
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そして年周視差法が、HIPPARCOSなどの可視光線によるものだけでなく、電波も含めて様々
な波長帯で独立した装置を用いて行われることが望まれる。例えば、星団データから作成される
Hertzsprung–Russel (HR)図は恒星物理学上で最も基本的なものであり、測量から導出される恒星
集団の絶対光度から、主系列星の構造を説明する理論モデル（対流に関する仮定、金属量、有効
温度–輻射温度間の変換、等の問題も含む）に制限を与えていく。実際には、観測で得られる HR
図と理論モデルから予想される等時曲線 (isochrone)とを比較してその理論モデルを検証していく。
現在比較結果の不定性は 0.06等級程度ある。等級方向は直接距離に、色方向はダストによる減光
に依存するので、主系列星が並ぶ線に沿った方向の不定性が残る。従って、等時曲線の折れ曲がり
(turn off)の場所を決めることは容易ではない。測量によって恒星距離の誤差および誤差分布が分
かっているデータが得られるため、等時曲線との比較をより正確に行うことができる (Perryman,
2009)。ところが、最も身近で親しみのある天体の１つであるプレアデス星団 (D ≈136 pc)でさえ、
その距離について最近まで不確定性が大きかった。HIPPARCOSとは独立なVLBI（超長基線電波
干渉法）による電波源測量によって、この星団までの距離が確定した（図 7.1)。太陽近傍の主系列
星は、今や、可視光だけでなく電波による測量対象でもある。

Gaia DR2
(136.2 +/- 5.0 pc)

図 7.1: プレアデス星団の距離計測。
図は Melis et al. (2014)のものを改
変。様々な手法で計測された星団距
離とその誤差のまとめ。VLBI（電
波）Melis et al. (2014) と Gaia（可
視光線）(Abramson, 2018)による全
く独立に行われた確度の高い年周視
差計測によって、この星団までの距
離がほぼ一意に確定したと言える。
これにより、恒星の内部構造や進化
のモデルの精密化がさらに進んだ。
Gaia DR1/DR2における誤差は、星
団メンバー星の距離のばらつき (=
星団の奥行き)による。SKA1-VLBI
では、星間分子雲に深く埋もれた、
若い星団における測量と内部恒星運
動の解明に期待が寄せられる。

位置天文学の分野には最近、再び大きな転機が訪れている。2014年に ESA（欧州宇宙機構）の
光学位置天文衛星Gaiaが打ち上げられ、約 10億個の星々や可視光天体の位置を 10マイクロ秒角
(µas)の精度で計測する大規模観測行われ、データ公開が着々となされている。上記プレアデス星
団までの距離については、Gaiaと VLBIによる測量結果にとうとう一致を見るに至った。Gaiaの
データは様々な分野に活用され、その威力をまざまざと見せつけられている状況にある。
一方、電波源に対する高精度天体位置計測については、天空に広く横たわる天の川銀河の内部

やその向こう側など、大きな星間減光を受ける方向にある天体に対する測量に特化するものとな
るだろう。しかし、現在の VLBI観測装置で期待されるその対象天体数は、2020年になった今日
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で 500未満に留まっている。この状況から飛躍し、Gaiaや JASMINEと相補的な天体位置計測に
基づいて研究を発展させるには、桁違いの感度をもたらす SKAを組み込んだ測量を実現させる必
要がある（図 7.2)。
それにより、従来そのような測量の対象とならなかった遠距離天体や異種の天体が新たに測量

対象とすることが肝要となる。電波における未同定天体や、従来測量の対象と考えられていなかっ
た星間ガス雲についても、その対象視野に入れるべく、電波測量手法を磨く必要があるだろう。
ところで、このような測量において、不動点とみなせる遠方クェーサーを利用した高精度天球

座標系の構築は、極めて重要な課題である。µasの位置精度を目指す世界では、一般相対性理論が
予測する時空の歪みに起因する現象（マイクロレンズ等）や測量対象及び位置基準天体の構造と
その時間変化の影響に直面することになる。そこで、これら影響を誤差要因として片付けるだけ
なく、それら情報を分析することによって、恒星だけでなく活動銀河中心核 (AGN)や薄く広がっ
た星間ガス、さらに惑星探査など、広範な天体物理分野における位置天文学の手法による研究の
進展が大いに期待される。
日本の研究者集団によって近年この天体測量分野での研究が進展してきた。VERAでは、2020

年頃までに 500個のメーザー天体に対する測量の完了を目標としている。VERAをはじめ電波測
量プログラムにおける現在の主要研究課題の多くは、太陽系近傍の星や星形成領域に付随するガ
スの分布と、「現在の」天の川銀河の動力学構造に関するものである。このような測量を拡張しつ
つ、将来新たな天の川銀河、恒星・星間物理学の研究課題を創出することにつながって行けるのだ
ろうか？日本で同時期に運用される他のミッション (ALMA、KAGRA、TMT、JASMINE、等）と
の共同観測を見据えたより広い視点に立ったものを検討する必要がある。そうなると、次世代装
置として登場する SKAで目指すべきは、天の川銀河の形成史をひも解く手掛かりをつかむため、
また、惑星形成や宇宙論などにも深く関わる新しい課題の探求につながる宇宙測量の推進だと考
えられる。そもそも冒頭に述べた通り、高精度天体位置計測は天文学研究の進展の下支えであり、
それに必要な高精度電波座標系の構築への継続的な寄与、必要であれば「業務化」も考えなけれ
ばならない。さらに、全く新しい天文学の分野を切り開くための取り組みとしても、これは極め
て重要である。未知の信号を検出した場合、最初に行うべきことは、それがどこからやって来たの
かを正確に把握することである。一瞬 (∆t <1 sのものも想定)で消えてしまう現象の場合は、そ
の現象そのものの信号だけを利用して位置特定をしなければならない。

7.1.2 高精度位置計測対象電波源の個数増大と多様化

一般に、熱雑音で決まる天体位置計測の精度 σθは、下記の式で表される (Moran et al., 1993)。

σθ ≈ 0.5
θbeam
RSN

≈ 1000
(λ/[10 cm]

[Bmax/1000 km][RSN/10]
[µas] (7.1)

ここで λは観測波長、Bmaxは最大望遠鏡間基線長、RSNは電波像上での信号/雑音比である。こ
の章で論ずる SKAによる天体位置計測では、λ =1–100 cm (ν = 300 MHz–30 GHz)の電波を想
定する1。高精度位置計測の実現には、観測装置がカバーする波長域において観測対象が明るくコ
ンパクトでなければならない。非常に明るくかつコンパクトな天体としては通常非熱的放射源が
考えられ、それらの輝度温度は 106 Kを遥かに超える。このような電波源としては、クェーサー
(QSO)や電波銀河などの活動銀河中心核や星形成領域や終末星に付随する水酸基 (OH)、メタノー

1SKA-midでは上限 15 GHz程度だが、SKA-highでは上限 30 GHz程度が想定されている。
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Transparency
towards the 
Galactic Disk

可視光線
(0.5 μm)

近赤外線
(2 μm)

電波
(2 cm)

電波
(20 cm)

      1 kpc                   8 kpc                 50 kpc               800 kpc

太陽系近傍　     天の川銀河中心      マゼラン雲　アンドロメダ銀河

星の年周視差 (105個 )
(HIPPARCOS) 星の年周視差 (109個 )(GAIA)(( (( )(( )()))))

星・星団の固有運動
(GAIA)

動動動動動動動

バルジ星の年周視差 (107個 )
(JASMINE)

パルサー /ブラックホール /電波星 
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図 7.2: 近未来に展開される天体測量の概念図。可視光線で測量を進めるGaiaでは、圧倒的な測量
天体数を目指すものの、銀河面は見られない。それを補うように、JASMINEでは星間減光のより
少ない近赤外線での測量を目指す（節 7.4.3参照）。しかし、天の川銀河中心部を深く測量できる
のは SKA等電波でのみである。それらに加えて、測量対象天体も格段と多様化し、天球基準座標
系も不動点とみなせるクェーサーによって構築されるものが利用されるようになる。

ル (CH3OH)、水 (H2O)メーザー源、そしてパルサーが代表的なものとして挙げられる。さらに、
天の川銀河内では恒星質量ブラックホールや太陽近傍の gyro-synchrotron放射を伴う若い星も考え
られる。観測装置の感度が向上すれは、今では少数部類にある後者グループについても前者に匹
敵する数が天体計測の対象になり得るはずである。このように、非熱的電波源に限っても天体計
測対象の種族は多岐にわたる。
一方、輝度温度が低い熱的放射源も高精度天体位置計測の対象として考慮すべきである。Bmax ≤100

kmでしか検出できない広がった天体においても、短波長側で非常に高い信号雑音比が得られる事
例が増加しているからである。例えば、太陽系から 1 kpc以内の明るい gyro synchrotron放射を伴
う数 100個の young stellar stellar objects (YSOs)の測量を行い、従来天球面に投影されたものとし
てしか扱う事ができなかった各星形成領域についてその立体構造を把握しようとする測量計画が、
現在進んでいる (Loinard, 2013)。このような測量対象が SKAによって通常の熱的放射源にまで拡
張されれば、各星形成領域やそれらが連結して構成される天の川銀河の渦状腕を立体的に捉える
ことが可能になる（7.3.2節参照）。ただし、多くの熱的放射源の輝度は短波長側で著しく上昇す
るので短波長側で高精度計測が実現し易くなると思われるが、視野が逆に急速に狭くなることや、
位置基準となるQSOが装置のシステム雑音上昇によって逆に検出困難になることに注意が必要で
ある。
図 7.2では、このような電波測量対象の天体数の大雑把な推定値を挙げている。パルサーなど

ある種の天体については、その推定値が国際 SKA Science Book（7.3節）の中でも明記されてい
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図 7.3: SKA測量における VLBI観測モード。単一望遠鏡視野が長波長帯では多くなるので、観測
測量対象天体とその同じ単一望遠鏡視野に入る参照電波源とを同時に観測する手法が主流となる。
ただし、電離層による影響の仰角依存性に対しても計測してそれをデータ較正に利用する必要が
あるため、測量天体からやや離れた参照源も観測する必要がある。従って、それぞれのVLBI局は
複数視野（最低４方向）を持つことが要求される。

たり既に探査されカタログ化されたものから読み取ることができる。しかし、より確実な数値は、
SKA pathfindersや precursorsを用いた直近の高感度掃天観測の結果から参照する必要があるだろ
う。ただし、これらの装置の最大基線長は VLAや ALMA を含めても 30 km未満に留まるので、
実際に検出された天体全てが高精度測量の対象になることは保証されないことに、注意が必要で
ある。

7.2 SKAに向けた電波源高精度位置計測における技術的検討項目

7.2.1 VLBI観測装置

SKAにおけるVLBI観測向きの仕様は、SKA PHASE 1 VLBI CLARIFICATION ECP 140008 ANAL-
YSIS DOCUMENT (Turner and VLBI Community, 2014)や SKA PHASE 1 SYSTEM (LEVEL 1) RE-
QUIREMENTS SPECIFICATION (Cornwell, 2014)にまとめられており、さらに SKA Science Book
でも該当する内容が見られる (Paragi et al., 2015)。一般に、低い周波数ほど角分解能が低下するた
め、より高い信号雑音比での電波源の検出と、参照電波源と測量対象電波源とを同一視野に入れ
た電波源位置計測 “in-beam astrometry”による地球大気による位置揺らぎの完全除去が必要になる
（図 7.3）。このような電波源測量に必要な仕様も含めてまとめると、以下の通りである。

広帯域受信系（フィード及び受信機） 広帯域受信は、単純に感度向上のためだけでなく、VLBI
の場合は群遅延時間の残差を精度良く推定してデータ較正や天体位置計測の精度を向上するため
にも必要である。SKAの周波数バンドでは、電離層の影響が大きいため、またパルサーの観測
では大きな dispersion measureを持つ遠方パルサーを観測するためにも、広帯域受信 (1 GHz帯で
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300 MHz以上を想定）が必要とされている。さらに、22 GHzや 23 GHz帯にある水やアンモニア
メーザーを観測する為には、Band 5の帯域をさらに高い周波数まで拡張するか、まだ搭載が予定
されていない高周波数帯の受信機を別途搭載する（あるいは SKA-highを進める）必要がある。ち
なみに SKAの “dish”と呼ばれるパラボラアンテナの鏡面精度については、50 GHz程度まで観測
できる鏡面精度が報告されている。また、フィード（給電部）や低雑音増幅器の設計が進み、そ
れぞれ 1–20 GHz、2–20 GHzの範囲をカバーするものが考案・開発されている (e.g., Dubrovka &
Dolzhenko 2010; Komiak et al. 2011; Ujihara et al. 2014)。

アンテナビーム SKAコア局及びリモート局は、口径 15mのアンテナ群から構成されるはずであ
る。口径が比較的小さいので、視野が広くとれる。それでも SKA1-MIDでは１ビームに限られ、
in-beam astrometryの対象数は限定的である。SKA2ではASKAPやWSRT/Apertifに搭載されてい
る様な Phase Array Feed (PAF)を導入することにより、30平方度を一度にカバーできる様になる
だろう。このようにして、複数電波源の相対離角を非常に精密に測定することを可能とする。

周波数標準装置 現在使われている水素メーザー周波数標準程度の高い周波数安定度の信号・時
刻符号生成装置を各観測局に配置する必要がある。１つの周波数標準の信号を安定して届けられ
る範囲は、現在 200 km程度まで進展していると言われている。2。

複数アンテナ受信信号の加算— phase-up 複数アンテナで受信された信号を加算 (phase-up)して
いくことによって感度が向上する。しかし逆に、アンテナ配置間隔に従って視野が狭くなってい
き、本来単一望遠鏡視野で得られる視野を隅々まで観測できなくなる。そこで SKAコア局とリ
モート局それぞれでは、単一望遠鏡視野内で複数視野（遅延追尾位相中心）をとるべく個々の視
野に対する phased-upの演算を行う。そのために、受信信号が速やかに高速アナログ・デジタル変
換され、デジタル信号でこの演算を行う。さらに大きな離隔をカバーする場合は、局内アンテナ群
を視野の数だけ分割して同時複数視野をとることもある。最低４方向のビーム合成を行えば、大
角度での位置天文・測地観測を通して基線ベクトルの向きと大きさ、電波源座標を同時に求める
ことができる3。このような大離角複視野位置天文観測は、同一視野に参照電波源と測量対象天体
が入らない場合の測量、高精度電波座標系の構築、地球大気（電離層・対流層乾燥大気・水蒸気）
による影響の仰角依存性の推定とその除去にも利用される。

受信信号記録装置 複数のアンテナ群から、あるいは複数の遅延追尾位相中心で処理された信号
を、一旦メディア（多分ハードディスク）上に記録する必要がある。広帯域化を進める上で、記録
装置を含むデジタル信号処理の高速化が一番の課題だと言える。SKA1では、周波数変換を行わず
に受信信号をいきなりアナログ–デジタル変換するダイレクトサンプリングが採用される。SKA1
では 500 MHz帯域記録を採用するので、１視野につき記録速度は 2 Gbps (ギガビット/秒）でなけ
ればならない。後日、全観測局のデータ（24時間観測につき約 170 TB）を持ち寄り相関処理を実
施する。その際は光通信ケーブルで伝送しなければならない。

2ただしこれを実現するためには、専用のダークファイバーの敷設が必要。
31990年代前半までに提案されていた VERA(VLBI for Earth Rotation and Astrometry、現在の VERAの前身となるア

イデア）ではこの原理を元に設計されていた。20年の時を経てこのアイデアが復活したことを、ここに書き留めてお
きたい。
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高精度天体位置計測用較正データ VERAで用いられているような GPSを用いた天頂帯域遅延
残差の推定が各観測局で行われる必要がある4。また、定期的な測地 VLBI観測により観測局の
座標も 1 cm程度では決定しなければならない。地球回転パラメータ5は VGOS (VLBI2010 Global
Observing System)観測網で即座に決定されるはずである。

VLBIデータ較正は、最も感度の高いコア局とリモート局とを結ぶ基線を用いて、各リモート局
ごとに行うべきである。そのためには、フリンジ位相の変動が小さい間（コヒーレンス時間）の
間に、較正用（参照）電波源が検出できなければならない。コア局–リモート局が成す基線で達成
できる感度 (10-σノイズレベル）は、以下の通りである。

Smin = RSN

√
SEFDcoreSEFDremote√

2∆ντ
≈ 0.55

√
[SEFDcore/3 Jy][SEFDremote/100 Jy]√

[τ/100 s]
[mJy]

(7.2)
ここで、RSN = 10は信号–雑音比で、SEFDとは system equivalent flux density [Jy]でいわゆる望
遠鏡感度の指標であり、∆ν ≈ 5× 108[Hz]（参照電波源など連続波源の場合）は観測帯域幅、τ は
積分時間（ここではコヒーレンス時間）である。
一方測量対象天体の電波像上における検出感度については、近似的にはコア局–リモート局が成

す基線の数 (=リモート局の数）Nbase と総積分時間 Ttotal から算出できる6（下記計算ではメー
ザー輝線を想定）。

Sline = Smin,∆t

√
∆t

Ttotal

1√
Nbase

≈ 16

√
[SEFDcore/3 Jy][SEFDremote/100 Jy]√
[∆ν/10 kHz])[Ttotal/600 s])[Nbase/10]

[mJy] (7.3)

式 7.1にあるように、高精度測量の対象は非常に高い信号–雑音比 (>100)で検出される必要がある
ので、例えば、天の川銀河中のメーザー源の測量は 0.1 Jy以上のメーザー源に限られることにな
る。しかしこのような SKA1の仕様でも、現状の 1/10倍暗いメーザー源も測量対象になる。感度
及び測量効率（如何に多くの天体を特定期間内に測量するのか）の計算に必要な各周波数バンド
におけるパラメータの概数を、表 7.1にまとめておく。

7.2.2 VLBI観測局配置

高精度電波源位置計測にとって適切なVLBI観測局の配置については、具体的なシミュレーショ
ンをして定量的に確認する必要があるが、リモート局の誘致・設置には様々な要因が関わってく
る。リモート局の数は、SKA2においてリモート局に配置する約 1000台のアンテナに対して１局
当り何台配置するかで基本的には決まる。SKAOから提供されているテンプレートでは、アフリ
カ周辺にリモート局を約 30カ所配置することになっている。
図 7.4では現状で想定されるリモート局の配置を示している。SKA-midの周波数帯 (0.4–15 GHz)

では南アフリカから欧州・インド・豪州にわたるVLBI観測網を想定する。残念ながら日本のアン
テナ群は SKA1-MIDとの共同観測はできない。しかし、中国の FASTとのアジア・オセアニア地
域における VLBI観測網は SKA-VLBIの感度に匹敵するので、着々とその計画を進めることが極

4気象観測点データに基づく較正手法も開発されつつあるが、SKA局周辺を密に観測点で埋めることは当面考えら
れない。

5Earth Orientation Parametersを指し、地球自転の軸の向きやグリニッジ子午線の基準時刻における方向を表す。
6リモート局同士で成す基線も含めると、感度が 1.7倍程度まで改善される (Nbase =40の場合)。
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表 7.1: SKA-midで想定される感度と関連パラメータ。Dewdney et al. (2013)等を参照。

SKA-MID bands
SKA-mid Band 2 Band 5

周波数範囲 0.95–1.76 GHz 4.6–13.8 GHz
コヒーレンス時間1 200 s 100 s
スペクトル分解能 ∆ν 3.9 kHz 9.7 kHz
単一素子アンテナ視野半径 0.49◦ 0.07◦

SEFDcore,SKA1
2 3.0 Jy 4.0 Jy

SEFDcore,SKA2
3 1.0 Jy 1.3 Jy

SEFDremote,2020
4 100 Jy 390 Jy

SEFDremote,SKA2
5 16 Jy 21 Jy

Nbase,SKA2
6 40 40

1代表的な値で、実際の解析は 2–3倍長い値を採用できる。
2SKA1-midではコア局全体の 70% (望遠鏡配置中心の 100 km以内）のアンテナ利用を想定。
3SKA1の 10倍スケールの SKA2を想定し、その全アンテナの 30%の利用を想定。
4Band 2では口径 60 m級、Band 5では口径 30 m級の 2020年時点での既存電波望遠鏡（開口能率
50%、システム雑音温度 50 K程度）を想定。
5口径 15m鏡 25台から成る SKA2リモート局（アンテナ仕様は SKA1のものと同じ）を想定。
6SKA2アンテナの約半分 (1000台）を使って SKA2リモート局を構成する場合を想定。

めて重要である。この場合は L帯 (1.4–1.6 GHz)が主要な観測バンドとなる。また、SKA1-LOW
との VLBI観測も将来実現できるかもしれない。
いずれにしても、想定されるリモート局配置によってどのように天体位置計測の精度が変わるの

か、数値シミュレーションによって調べる必要があるが、現在はまだ (u,v)平面のシミュレーショ
ンに留まる程度である。

7.2.3 データ較正法・電波源位置計測法

VLBIデータの処理のうち、データ (フリンジビジビリティ）較正については、現状 VERAや
VLBAなどで得られたデータに対して用いられているものとそれほど大きな違いはないだろう。た
だし、非常に高い信号–雑音比を電波像上で実現する為には、系統的誤差を従来以上に軽減し、か
つ、より高い電波画質が求められる。電離層など地球大気に対する補正については、時間間隔を
小さくして位相揺らぎを止めるだけでなく、in-beam astrometryにおいても仰角に加えて方位角に
対する微小の差分も考慮したものが必要である。そのためにも、様々な仰角にある較正用電波源
を複数個同時に観測する必要があるだろう（図 7.3）。VLBAを使った OHメーザー源の高精度位
置計測のデモ (Rioja et al., 2017)では、この様な”Multi-View” techniqueを実践し、その有効性を示
しつつある。
得られた電波画像については、高精度位置計測に向けてさらに詳細な分析が必要となる。JASMINE

等現在検討されている宇宙空間飛翔体による光赤外線位置天文では（例えばLindegren et al. 2012）、
観測装置の特性と星の位置情報を表すパラメータとを同時に解くことが行われている。前者につ
いては、光学系で結像される星像の形状を詳細にモデル化し、観測装置上で 1/100 pixelオーダー
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図 7.4: SKA2 や現行アストロメトリ精度推定シミュレーションで想定する VLBI 観測局位置。
SKA建設地（南アフリカ及びオーストラリア西部）にあるコア局内アンテナ群（全体の 50%の
集光面積）は１局とみなす。それに加えて、SKAリモート局（アフリカ諸国、左図、参照 URL:
http://www.ska.ac.za）や 2030年頃まで実在する電波望遠鏡群を考慮している（右図）。日本国内に
も１カ所想定している。

で星像中心を導出し、その上で、像面の変形、検出器の特性や放射線による特性の変化、読み出
しエレクトロニクスの特性、さらに飛翔体の軌道や姿勢を十分な精度でモデル化することを指す。
これと後者とを同時に解く事により、星の年周視差や固有運動などを精密に推定するのである。一
方電波画像による位置天文では、画像処理にさらなる改良のアイデア（例えば「粗性モデリング」
の手法、Honma et al. 2014）が検討されているが、位置天文情報は像合成に必要な情報とは別途の
ものとして取り扱われることが検討されてきた。しかし、光赤外位置天文の手法同様に電波源位
置計測においても、観測装置起因のビジビリティ較正項、地球物理学的パラメータ（プレート運
動による観測局の移動、大気による超過遅延残差）そして天体位置情報のパラメータを同時に解
くことを検討すべきかもしれない。
さらに、輝度中心（光学中心）を天体位置の指標としているところに、光赤外及び電波位置天

文共に大きな課題が残っている。もしこれが天体の重心とずれている場合、モデル化誤差が発生
する。連星系、重力レンズ効果を受けた星などは、統計的に検出して、座標系構築に用いる星か
らはじく必要がある。観測数N を増やした時に推定残差が

√
N に反比例して減ってゆかない場合

は、何らかのモデル化誤差が存在することが予想される。また、例えば超巨星は半径が 1AU程度
に及ぶものもあるが、この巨星の表面に黒点があれば、これもバイアス要因となる。このような
天体由来の誤差要因について、メーザー源位置計測では既にその問題による影響が確認されてい
る（例えば Asaki et al. 2014）。個々のメーザー源は多数のメーザースポット群から成り立ってい
る。メーザー源の輝度分布から 10 µasの精度で星の中心を正しく推定しているのはまず不可能で
ある。従って通常は、個々のメーザースポット毎に位置計測を行う。しかし、年周視差は複数ス
ポットの動きを考慮したモデルフィティングによって高精度で求められるが、メーザー源 (=星）
そのものの固有運動を精度良く求めるためには、メーザースポット群の三次元速度場を正確にモ
デル化してそれを解かなければならない。さらに個々のスポットについても理想的な点源ではな
く、形状が長期間安定しているものを選んで年周視差計測に利用しなければならない。一方、パル
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サーやYSOからの非熱的放射は、点状にしか見えない星の本体から非常に近い場所からのスポッ
ト状放射なので、一般相対論的効果が存在しても天体が孤立していれば、このような影響を無視
することができる。

7.2.4 長波長帯における高精度天体位置計測の実現性

電波像上の信号–雑音比を向上させればより高い天体位置計測が実現するはずだが、複数メー
ザースポットが同一 VLBIビームに入る場合やリモート局数の数が限られている場合はその比は
画像上の dynamic rangeによって制限される。より多くの天体について測量するためには、個々の
天体の観測時間も短く制限しなければならない。従って、達成できる dynamic range7やメーザース
ポット群の構造による位置計測への影響の大きさは、シミュレーションによる詳細な予測が必要
である。
この様なシミュレーションは、例えば、ARIS (Astronomical Radio Interferometry Simulator, Asaki

et al. 2007）が擬似的に生成するVLBIビジビリティからVLBI像合成のデモを行うことによって
進められている（例えば Rioja et al. 2017）。2019年 10月に開催された会合8 における討論では、
Maria Rioja氏が実現可能な電波源位置計測の精度の評価についてまとめている。それによると、
SKA1時代において、電離層や水蒸気による位相揺らぎに対するほぼ完璧なデータ較正は可能で
あるが、1 GHz付近は角分解能と感度の制約の為にこの精度が数マイクロ秒角に制限され、1マイ
クロ秒角の精度が達成できるのは 5 GHz以上の高周波数側と予測している。

7.2.5 測量用較正電波源

　前述の通り、低周波数バンドでの高精度測量では、測量目的天体と同じ望遠鏡視野に参照電
波源が見えることが必須となる。既存のVLBIデータ較正・位置参照用電波源のリスト9を参考に
して、測量目的天体のすぐ近くにこのような参照電波源がどのくらい存在するのか推定ができる。
式 7.2によれば、1 mJy程度の電波源が SKA1では参照電波源として用いることができる。
図 7.4及び 7.5から、1 mJy以上の参照電波源の全天における総数を大雑把に推定できる。QSO

などの Radio Loudな天体の総個数の推定Godfrey, Bignall, & Tingay (2011)（図 7.5）で、フラック
ス密度に対する度数頻度傾斜が得られている。これを採用して、精力的に電波源探査が進んでい
る北天（赤緯−30◦以北）の電波源に対して、累積度数頻度を 1 mJyの方へ外挿することによって
参照電波源の総数を推定した（図 7.6）。その結果、S帯 (2.2 GHz)とX帯 (8.4 GHz)とで全天にわ
たってそれぞれ約 160 000個と 130 000個の参照電波源が存在し、SKAアンテナ視野（それぞれ
0.75平方度、0.016平方度）当たり約 2.9個と 0.05個存在すると算出された。これは、Band 2では
何時でも測量目的天体と同じ望遠鏡視野に複数の参照電波源が見えることを意味する。Band 5で
は、SKA1の間はアンテナ視野をコヒーレンス時間以内に切り替える必要があることを示唆する。

SKA1では SKAコア局しか新規建設されないので、既存電波望遠鏡と組み合わせて VLBI観測
を行うことになる。大口径ほど感度が上がり、測量対象天体のより近くに参照電波源が見つかり
易くなるはずだが、代わりに視野が狭くなって測量対象天体と同一視野に入る参照電波源数も減っ
てしまう。

7画像上の輝度ピークのサイドローブなどを含む雑音に対する比。
8SKA-VLBI Key Science Projects and Operations Workshop, on 2019 October 14–17

URL: https://indico.skatelescope.org/event/539/
9Leonid Petrov氏管理の HP、http://astrogeo.org
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図 7.6: 2014年 12月時点で登録されている赤
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電波源の累積度数分布。点線は図 7.4の度数頻
度傾斜と同じ傾斜を示し、それを使った外挿
点から 1 mJy (Log Fcorrelated[Jy] = −3)よりも
明るい電波源の総数を推定する。

実際に参照電波源として利用する為には、天球基準座標系内での正確な位置 (σ <1 mas)が必要
である。微弱な参照電波源については、当初その座標が正確には分からないが、既知のQSOとの
相対位置の計測が進めば座標の精度が向上するはずである。ちなみに、天球座標系を構築する明
るい QSOの位置精度は 10 µasに達する。

7.2.6 天球電波座標系

現在、HIPPARCOS座標系と国際天球座標系 (ICRF)との整合性の精度は 0.5 mas程度 (Feissel &
Mignard, 1998)であり、また観測時期によってその値も異なる。光赤外位置天文では Gaiaが、電
波ではVERAや EVNが 10 µasの精度で天体位置計測を進めてそれぞれ位置天文カタログを構築
している。今後、これらカタログに共通に含まれる天体については数 µas程度の精度で一致させ
ることが、目標の１つとして考えられる。しかし、10 µasの精度ではQSOはもはや不動点ではな
い。電波源の輝度中心が必ずしも重心と一致するとは限らない。またその構造に変化があれば、輝
度中心は動くことになる (Bourda et al., 2008)。また電波の波長によっても、光学的厚みの違いに
よってAGNジェットの見えている場所が異なる（「コア・シフト」効果、 Hada et al. 2011）。Gaia
では、50万個のQSOから統計的に 0.3 µas yr−1の無回転座標を得ることを計画しているが、この
ような多数の QSOによる統計処理、あるいは QSOを構成するジェットの構造に立ち入った精密
なモデル化をしなければ、QSOを不動点として座標を構築することはできない（7.3.5節の銀河光
行差も参照のこと）。

7.3 国際 SKAのサイエンス
国際 SKA研究者コミュニティーが SKAによる天体位置計測に基づくサイエンスの検討を深めて

いる場は、当初主に Pulsar Science Teamに限られていた。VLBIコミュニティーによるこの方面に
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ついての本格的検討は、Godfrey, Bignall, & Tingay (2011)による提案によって始まったと言える。
その後、SKAによる電波源測量に基づくサイエンスについての議論が 2014年 5月に行われ10、そ
の成果の一部が SKA Science Bookにまとめられている (Green et al., 2015)。これらの議論では、現
行のVLBI測量プロジェクト (VERA, VLBA, EVN, LBA)での成果を踏まえているので、この節で
これらについても概覧しておく（例えば、Reid & Honma 2014）。また日本においても、Godfrey,
Bignall, & Tingay (2011)以前から幾つかの重要課題が提唱されているので、この章で整理してお
く。さらに、高精度天球基準座標系の構築（第 7.2.6節）の副産物として、幾つかの重要な科学的
課題へのアプローチが考えられることにも触れておきたい。さらに最近、先述の 2019年 10月に
行われた会合では、SKA-VLBIに特化したKey Science Projectsの案について議論しているが、そ
の中に、突発天体に対する VLBI撮像及び位置特定についての議論も注目に値する。

7.3.1 パルサーに対する年周視差・固有運動計測

パルサーによる科学研究の詳細は、第 5章で既に取り扱われている。そこでは主に、10 nsの精
度でパルス到達時間の周期 (pulse times-of-arrival, TOAs)を計測し（パルサータイミング）、そこか
ら展開される科学的課題について論じられている。100 000個程度のパルサーの検出と 10 000個
程度のパルサー位置計測がなされることが期待されている。
ここで特筆したいのは以下の２点である。１つは、パルサータイミングだけではパルサーの絶

対座標及び固有運動が求まらないという点である11。パルサーに関するほとんどのパラメータは
TOAsの時間変調計測に基づいているが、電離した星間物質の中をパルサーが移動する時に発生す
るパルスの広がりやパルス強度の変調の詳細を明らかにするためには、パルスの固有運動の情報
が必要である。またそれらの把握は、パルサータイミングを利用した長周期重力波の検出の精度
を向上させるものと期待されている。そのため、VLBI観測に基づく固有運動の直接計測は重要な
課題である。
もう１つは、パルサータイミングの年周的変調を利用すると、撮像を通した電波源位置計測よ

りも高精度で年周視差を計測できるが (Smits et al., 2011)、10年未満の計測期間の場合は（VLBI
観測による）撮像に基づく手法の方が精度が高く、より短期間でより多くのパルサーを測量対象に
することができることである。年周視差変調のピークになる期間だけ位置計測をすれば済むので、
観測所要時間も遥かに短くて済む。天の川銀河内の多数メーザー源との位置比較（第 7.3.2節）を
行うのであれば、この手法が重宝されるべきであろう。

7.3.2 天の川渦状腕内部の詳細構造

VERA, VLBA, EVNなどを使った年周視差と永年固有運動の計測が、主に CH3OH (6.7 GHz,
12.2 GHz)及びH2Oメーザー源に対して 2000年代以降系統的に行われている。その結果、天の川
銀河の内部構造の動力学的研究が飛躍的に進んだ。その概要はReid & Honma (2014)にまとめられ
ている。これらのメーザー源の大部分は、可視光で明るく見えるOB型星のすぐ近傍にある大質量
星形成領域に付随しており、天の川銀河の骨格を成す薄い円盤に付随しつつ、かつ渦状腕の形状
の良い指標とされている (図 7.8)。上記 VLBI計測が一通り目処がつく 2020年頃までには、1000

10Lorentz Center Workshop — Galactic Science with the SKA & Its Pathfinders —, on 2014 May 19–23
URL: http://www.lorentzcenter.nl/lc/web/2014/631/info.php3?wsid=631&venue=Oort

11パルサーの固有運動計測法が開発されている (Hobbs et al., 2003)が、この手法と独立して直接測定する必要もある。
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図 7.7: パルサータイミングに対するシミュレーション (Smits et al., 2011)。左図：黄道座標の極方
向で 200 pc先にあるパルサーに対する疑似データ。SKAで期待される σ ≈10 nsの誤差を挿入し
ている。固有運動による直線的な TOA残差を差し引いた残りがここで表示されているが、年周視
差による１年周期の変調が見られる。右図：様々な黄緯にあるパルサーに対して期待される年周
視差決定精度。細線と太線はそれぞれ５年間、１０年間のパルサータイミングの結果を示す（タ
イミング観測は２週間間隔）。

天体程度の測量が完了し、天の川銀河の構造を決定付ける基本的な要素が正確に把握されるだろ
う。最も基本的な物理量である天の川中心–太陽系間の距離R0や太陽系における銀河回転速度Θ0

が 1%の精度で推定され、渦状腕の形状、特に、はっきりと存在する腕の数や各腕における真円に
対するピッチ角、などが精度良く推定されるだろう。さらに、R ≤15 kpcにわたる外縁までの銀
河回転曲線と、その半径内での銀河質量分布も正確に把握されるはずである。
このような状況から次の段階へと進む事が期待される SKA時代における天の川銀河の研究では、

以下の課題が重要になるだろう。

天の川銀河南天域にわたる基本的構造の把握 現在のメーザー源位置計測のほとんどでは、北半
球にある VLBI装置を使って北天を重点に測量が行われている。視野や技術的限界のため、天の
川銀河中心方向の年周視差測量までは可能だが、銀河中心の向こう側の広大な領域がほぼ手付か
ずに残っている。南半球に展開される SKAでは、南天で銀河中心の向こう側にも手が届くように
なる。これにより、この方面での腕構造の様子や、銀河中心に存在する Sgr A*に対する銀河全体
の軸対称性が把握できるだろう。これは、天の川銀河基本物理量に対する系統的誤差を減じ、さ
らなる高精度推定につながるものである。

Spiral arm tomography 渦状腕の形成と形状維持については、長らく「密度波理論」が提唱され
てきた (Lin & Shu, 1964)。渦状腕が星の銀河回転と共に移動していくのではなく、同じ場所で定常
的に「密度波」が立ってそこをガスが通過するたびに星形成が生じるという考え方である。一方で
最近、渦状腕は定常的な存在でなく、局所的な重力ポテンシャルの溝が銀河円盤内であちこちに
できてそこに渦状腕が発達するというモデルも提唱されている (Baba et al., 2009)。銀河回転曲線
は図 7.9のように与えられているが、密度波理論と組み合わせて考えた場合、（剛体回転すると予
想される）渦状腕の形状パターン速度Ωpと星・ガスの回転速度Θが一致する銀河半径 (corotation
radius, Rcr)よりも銀河中心側 (R < Rcr)ではパターン移動方向の上流から下流、外縁側 (R > Rcr)
では下流から上流に向かってガスが流れ込むことになる。この順序で星がない分子ガス雲、若い
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T: arm’s tangential point

K: arm’s kink

図 7.8: VLBIを使った測量で求められた天の川銀
河円盤内のメーザー源の分布 (Reid et al. 2019を
改変）。色付実線は渦状腕の形状を表し、異なる
色がそれぞれ異なる渦状腕への所属を示す。

図 7.9: 天の川銀河の回転曲線（赤線）と渦状腕の
形状パターン速度（斜め点線）(Barros et al., 2013)
。緑線は、ペルセウス腕と局部腕の間の密度ギャッ
プを仮定した際にそれが作り出す回転曲線の凹み
を示す。２つの縦破線は Corotation radiusの推定
値を示す。

星形成領域、発達した星団などが見られるはずである。現在のVLBI測量では kpcを超えるスケー
ルについては若い星形成領域の分布しか把握できない。しかし、SKA1とのVLBI観測では、近傍
星形成領域の前主系列星に対する VLBI測量 (e.g. Loinard 2013 )の手法が kpcスケールにまで拡
張されることが期待される。また、非熱的放射を利用して OB型星を中心に他の進化段階にある
星についても測距が可能になるはずである。このように直接測量される天体に加えて、HII領域な
ど、運動学的方法でしか距離を推定できない天体についても、より正確に距離推定が可能となる。
これらの天体とほぼ同じ方向に見えて測量された複数の天体に対して、手前あるいは奥に存在す
るかどうかについて、電波スペクトル線（再結合線など）の輝線・吸収線の有無によって判別が
できるようになるのである。渦状腕中の進化段階毎の星々の分布の系列を判別するためには、天
体距離推定誤差 σDに対して以下の条件を満たす必要がある。

|Θ− ΩpR| × tevolve > σD (7.4)

ここで tevolve は、星が主系列星になる前に測量可能な電波を放射する期間である。CH3OH /H2O
メーザー源だけを考えた場合、tevolve ≤ 106 yr程度で、|Θ− Ωp| ∼20 km s−1程度であれば式 7.4
左辺は 20 pc程度となる。これは、2 kpc先で 1%程度の精度で天体距離を推定できれば、上記のよ
うな分布系列を把握できることになる。SKAでは後述する OHメーザー源や HII領域の距離推定
も多数実施できるはずで、このようなトモグラフィー的な手法が実現することが期待される。

7.3.3 OHメーザー源に対する位置計測と天の川銀河全体の構造の把握

SKAの観測周波数範囲には多数のOHメーザー輝線が含まれる。代表的な明るい輝線は、1612,
1665, 1667（以上 Band 2）, 6031, 6035, 13341（以上 Band 5）MHzに存在する。その中でも、主
に AGB（漸近巨星枝）及び後 AGB星に付随する 1612 MHzメーザーと主に大質量星形成領域に
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図 7.10: 典型的な OHメーザーのスペクトル（Etoka et al. 2015より抜粋）。左図：長周期変光星
OH 16.1−0.2に見られる 1612 MHzメーザー。左図：星形成領域 Orion KLに見られる 1665 MHz
メーザー。
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図 7.11: 既知のOHメーザー源から導出されたOHメーザー光度関数（Etoka et al. 2015より抜粋）。
左図、右図それぞれは、星形成領域及び進化末期星に付随する OHメーザー源のものを表す。

付随する 1665, 1667 MHzメーザー、一部の超新星残骸に見られる 1720 MHz OHメーザーの探査
が精力的に行われてきた。1612 MHz及び 1665 MHz OHメーザーで典型的に見られるスペクトル
を図 7.10に示す。前者のスペクトルは基本的にはダブルピークを示し、そこから、ほぼ球対称に
放射状に一定速度で膨張する星周ガス縁の外縁部にメーザー放射源が付随することが伺える。一
方後者のスペクトルは、メーザー放射視線速度範囲の中央付近に見られる複数の鋭いピーク以外
にも多数のピークが見られ、生まれたての大質量星からの星風やそれ周辺ガス雲との相互作用が
見られる領域など、星形成領域の広い範囲にメーザー放射領域が存在することが伺える。
このようなOHメーザー源のVLBI観測は、H2O、CH3OHメーザーのものと並んで、星形成過

程や恒星質量放出に関わる星間、星周ガスの三次元運動の把握につながる重要な手法である。ま
た、年周視差や固有運動の測定対象にもなる。H2O、CH3OHメーザー源は主に天の川銀河の「薄
い円盤」に集中しているのに対し（第 7.3.2節）、AGB/後 AGB星に付随する星周 OHメーザー源
は厚い円盤やバルジ、少数であろうがハロー (特に球状星団)にも広く存在するはずである。測量
対象の数も一気に 1–2桁増え、星間 OHメーザー源測量によって天の川銀河の骨格の把握に大き
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図 7.12: 銀河座標系上での GASKAPの掃天範囲 (Dickey et al., 2013)。背景の灰色像は角分解能約
600′′の掃天観測で得られたHI輝線の輝度分布 (Kalberla et al., 2010)。天の川銀河のバルジやハロー
はあまり含まれていないが、大小マゼラン銀河を含む広大な範囲が含まれる。

く寄与するだけでなく、星周 OHメーザー源測量によって天の川銀河全体の力学構造の把握につ
ながると期待される。後者によるメーザー源の距離と固有運動の計測は同時に、恒星から放出さ
れた物質が天の川銀河のどの範囲までにどの程度届くのかを把握することになるのである。天の
川銀河における恒星–星間空間における物質循環は、従来定性的に述べられていたに過ぎないが、
このような測定が物質循環の定量的評価へと研究の質を変貌させることになるはずである。

1612 MHz及び 1665 MHz OHメーザーの光度関数（図 7.11）は、約 5000個に及ぶOHメーザー源
データベース (Engels et al., 2012)から導出されている Etoka et al. (2015)。星間 (1665 MHz)及び星
周 (1612 MHz) OHメーザー源サンプルの光度関数はそれぞれLν = 1016 W Hz−1、2×1015 W Hz−1

にピークを持ち、比較的単純なガウス型になっている。星周 1612 MHz OHメーザー源の光度関数
ピークは、天の川銀河中心の距離 (D ≈ 8.3 kpc)で 1 Jy程度に対応する。

Etoka et al. (2015)の試算によると、計画が中止となったが広視野を持つ SKA1-surveyを用いれ
ば、10-σ ∼4 mJyの検出感度ならは 143時間の積分で全天掃天観測を完了でき、天の川銀河系外縁
部のさらに微弱なメーザー源 (1 mJy程度)の探査も 53時間程度で完了できる。大小マゼラン雲全
域にわたる探査 (10-σ ∼0.1 mJy)には 2275時間掛かるが、現実的な数値であろう。それ以遠の銀
河に対する探査の場合は、視野が限られるが SKA1-MIDを使うことになる。M33の１平方度内を
10-σ ∼0.05 mJyで探査するのに、160時間を要すると予想されている。2020年から本格掃天観測
が予定されている GASKAP (Galactic ASKAP Spectral Line Survey)(Dickey et al., 2013)（図 7.12）
では、天の川銀河面や大小マゼラン雲の広域をカバーする深い掃天観測が行われる。その探査で
は、検出される OHメーザー源の数は既知のメーザー源の数の２倍になるだろうと予想されてい
る。しかし、OHメーザー源の光度関数が低光度側に伸びていれば、この予想を大きくはずれてよ
り多数のメーザー源が検出されると期待される。検出された 10 mJy以上のメーザー源は、空間的
に広がったものでない限り、全てが SKA1による測量対象になる。
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図 7.13: VLBAを使った 1612 MHz OHメーザー源 (OH 138.0+7.2)に対する年周視差計測。(Orosz
et al., 2017)の図を改変。

現状では、OHメーザー源の年周視差計測に関する論文は 4編しか存在しない (van Langevelde
et al., 2000; Vlemmings et al., 2003; Vlemmings & van Langevelde, 2007; Orosz et al., 2017)。充分な
角分解能を得ることが難しい上に、多くのメーザースポットが空間的に広がっている (Imai et al.,
2013b,c)。OHメーザー源に対する高精度測量には、充分に長い VLBI基線 (>3000 km)に加えて
短基線も必要で、非常に高い信号–雑音比 (RSN >>100)を得ると共に、正確な電離層補正が必須で
ある。現状では 100マイクロ秒角台の精度を実現している (Orosz et al., 2017)が、観測手法の最適
化とより適切な望遠鏡配置により上述（7.2.4節）通りこの精度はさらに１桁改善できるはずある。

SKA1と周辺 3000 km以内の望遠鏡を組み合わせた測量の対象となるOHメーザー源は 400 mJy
(10分積分で 100-σ)より明るいものに限定される。この明るさは丁度 SPLASH (Southern Parkes
Large Area Survey in Hydoxyl) (Dawson et al., 2014; Qiao et al., 2020)で同定されたメーザー源の明
るさに対応する。このような明るいメーザー源は天の川銀河面全体で約 5000個程度存在する。こ
れだけでも、VERAによる測量対象 H2Oメーザー源の 20倍の数にも及ぶ。ちなみに、現存する
天の川銀河中にあって検出可能な (Sν ≥10 mJy)OHメーザー源は、銀河面に存在するもの (約 18
000個、Uno et al. 2020）とバルジや高銀緯のものも含めると、30 000個弱だと予想される。

7.3.4 局所銀河群 (The Local Group)中銀河の固有運動

マゼラン雲やM31（アンドロメダ銀河）も含めて、天の川銀河は局所銀河群（以下 LG）のメ
ンバーとなっている。宇宙膨張を振り切って重力収縮し LGが形成されていくので、LGメンバー
銀河、特に天の川銀河とM31の相対的な直交速度は全エネルギー密度パラメータΩ0 (下添字のゼ
ロは現在の値を意味する)に依存すると示唆されている (Peebles, 1990, 1994)。また、天の川銀河
とM31が作るダークハローの中をこれらの LGメンバー銀河が周回しており、これら銀河の軌道
と形状の進化はダークハローの密度分布に依存する (Mayer et al., 2001)。このように、M31や LG



286 第 7章 近傍宇宙時空計測

メンバー銀河について天の川銀河に対する三次元相対運動を把握できれば、宇宙論パラメータや
ダークハロー密度分布の推定を通して、LGがどのような動力学構造をしているかを決めることが
でき、そのメンバー銀河の力学進化を理解することにつながる。しかし、視線方向の速度はドッ
プラー効果の観測から容易に導かれる一方、視線に垂直な方向の固有運動はとても微小な値にな
るので、挑戦的な天体位置計測となる。
最近、HST観測に基づいたM31の固有運動測定が行われた (Sohn et al., 2012; van der Marel et al.,

2012a,b)。参照天体としては、M31の背景にある多数の遠方銀河を用い、実質静止しているこれら
の背景銀河のHSTイメージに対して、M31のハロー、円盤の外側、ストリームの 3つのフィール
ドにある恒星系の微小な動きを、5年から 7年の時間差がある 2つの時刻で測定した。各フィール
ドで得られた固有運動の重み付き平均は、M31の西と北方向へ (42.2± 12.3, 30.9± 11.7) µas yr−1

であった。これからM31の銀河系方向に垂直な方向の速度は、（銀河系の回転速度や太陽位置と
運動の値を与えた上で）Vtan =17.0 km s−1（1σの範囲では Vtan ≤ 34.3 km s−1）となった。この
結果は、M31がほぼ直線軌道に近い形で銀河系に近づくような運動をしていることを示唆してお
り、今から 40億年後には両者が合体する可能性が出てきた。
この観測結果は大きな反響があったが、M31の横断速度決定には依然不定性が残る。一つは固

有運動測定そのものにあり、HSTの狭い観測視野で設定された個別の観測フィールドでは、各恒
星の固有運動のばらつきが大きく、しかも（マゼラン雲の固有運動観測でも見られる振る舞いで
あるが）観測時刻を 2回より多くすると固有運動値が無視できない系統変化を示す。また、M31
自体の内部運動（回転、速度分散とその空間依存性）の補正が全く十分ではなく、このためには
もっと多くの観測フィールドを設定してやらねばならない。M31の横断速度決定の二つ目の不定
性は、やはり我が銀河系そのものの回転速度や太陽位置と運動速度の評価にある。

Gaia DR2の結果 (van der Marel et al., 2019)によると、上記固有運動は (65±18, 57±15) µas yr−1

となっており、精度の改善が見られない。現在HSTだけでなく、H2Oや CH3OHのメーザー源を
標準光源とした LG銀河の固有運動の検出への挑戦が続いている。M33（D ≈800 kpc）ではH2O
メーザー源を利用した固有運動 µ ∼30 µas yr−1 の検出に成功している (Brunthaler et al., 2005) 。
LGでは天の川銀河と双璧を成すM31についても、最近 CH3OH (Sjouwerman et al., 2010)や H2O
メーザー源 (Darling, 2011)が発見されてからその固有運動計測が開始されている。従って、SKA
によってこれらのメーザー源を銀河の広い領域でかつ多数回に渡るアストロメトリ観測を遂行す
ることにより、LG銀河の正確な横断速度を決定することが可能となる。また、SKA2の時代にな
ると想定されるが、前節のように検出された OHメーザー源も測量対象になり得る。

7.3.5 高精度天球基準座標系構築で生み出されるサイエンス

天球基準座標系を構築する多数の位置参照電波源の位置を高精度で長期観測すれば、限られた
天体数の位置計測では同定できなかった微小な位置変化をもたらす現象を捉えることができるよ
うになる。

銀河光行差 銀河系の太陽位置における回転速度の値は、これまで多く議論されてきたにも関わ
らず、まだ収束した確定値になっていないのが現状である。その決定のためには、銀河系内の様々
な場所にあるメーザー源の固有運動と距離を正確に測定し、それらを総合的に解析する方法が一
般にとられている。一方、太陽自身は天の川銀河の中を重力に引かれて加速度運動をしているの
で、これにより遠方にあって静止して見えるはずの系外電波源に見かけの固有運動が発生する。こ
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れは secular abberation drift（永年光行差ドリフト）の効果によるもので、加速度中心に向かって収
束し、その反対側から発散するようなダイポール型の固有運動パターンが得られる。これを「銀
河光行差」と呼ぶことがある。
銀河光行差による正味の固有運動量∆µは、銀河回転の速度を Vc、銀河系中心からの距離をR0、

光速度を cとすると、∆µ = V 2
c /R0cとなり、これはおおよそ 5 µas yr−1程度になる。しかも、こ

の値は加速度だけに依存しているので、太陽のいわゆる非円運動の効果を考慮せずに独立に求め
ることができる。
最近の結果としては、Titov & Krásná (2018)は、約 4000個の系外電波源に対して 1979.7年から

2016.5年にかけての位置の変化から固有運動パターンを求め、∆µ = 5.2± 0.2 µas yr−1という値
を導いた。また、固有運動パターンは赤経、赤緯が (281◦ ± 3◦, −35◦ ± 3◦)方向に向いている。今
後、SKAによってさらに多数の系外銀河電波源に対する系統的な位置観測を長期に渡って遂行す
ることが重要となる。これにより、太陽位置での天の川銀河加速度（そして軌道速度）から、太
陽系–銀河系中心距離をこの値から正確に決めることができるだろう。

天体位置計測上のマイクロレンズ現象 可視光線測光観測では、手前の天体による重力レンズ効
果によって背景の天体が一時的に増光される事例（測光的マイクロレンズ）が多く確認され、手
前の天体の特徴（連星系や惑星の有無も含む）の把握に大いに応用されてきた。しかしレンズ天
体は軽く、測光的マイクロレンズ現象は背景と手前の天体との離角が非常に小さくなければ測光
観測では検出され辛く、10−1yr−1の頻度程度となっている。
一方重力レンズ効果は、背景の天体の位置を一時的にずらすようにも働く。測光的マイクロレ

ンズ現象は振幅が小さいが、レンズ天体と背景点源との離角が多少離れていても検出されること
が期待される。例えば天の川銀河バルジ方向の天体個数密度では、10 µas程度の効果ならば毎年
１個の確率で ICRF天体に対してレンズ効果が期待され、1 µasレベルの精度での天球座標系構築
は難しいとされている (Hosokawa et al., 1997)。さらに、パルサーも含む電波星の周辺に惑星が存
在してもこの効果が期待される。

7.4 日本が狙うサイエンス

この章の冒頭にも述べた通り、天文時空計測の分野における日本が SKAを用いて狙うサイエン
スは、現在進行中の VERAや計画中の JASMINEが目指すサイエンスを基準に検討することが、
ごく自然の流れである。天の川銀河の「局所部」から天の川銀河「系」へ、天の川銀河の「現在」
から天の川銀河の「歴史」へ、局所的なものから大域的な天球座標系構築への貢献、等を想定す
ることが求められる。また（SKAから見る事ができない一部北天を除く）全天球面における測量
は、様々な研究分野とのシナジーを可能とする。その中で最も重要なシナジーは、既に述べたパ
ルサー研究 (7.3.1節)と突発天体研究 (7.4.6節、一部 7.4.7節)とのシナジーであると考える。

7.4.1 天の川銀河の薄い円盤と渦状腕のパターン速度の推定

この課題は既に 7.3.2節で解説しているが、日本のコミュニティーがこの課題で先頭を切るので
あれば、SKA1の完成を待たずにASKAPや FASTを含むアジア太平洋地域でVLBI観測網を展開
し、広視野を活かした星間OHメーザー源に対する測量を前面に押し出すことが考えられる。豪州
と日本はほぼ同じ経度なので、JAXA臼田 64m鏡や VERA（Lバンド受信器搭載予定）などを利
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用して南北に長い VLBI基線を得ることができる。中国の上海 65m鏡や FAST、インドの GMRT
を含めれば、東西にも長くしかも極めて感度の高い VLBI基線を獲得できる。

VERAをはじめ既存 VLBI測量プロジェクトでは、2020年頃までに北半球から見える約 500天
体のH2O, SiOメーザー源の測量が完了すると想定されている。しかしその場合、渦状腕 (いて座・
局所・ペルセウス・外縁部腕）１本当たりのメーザー源多くても 100天体程度に留まる。ペルセ
ウス腕の奥行きを 1 kpc、北半球から見える長さを 45 kpc程度と考え厚みを無視すると、1 kpc四
方の中にわずか 2–3天体程度しかメーザー源が見当たらないことになる。50 pcメッシュ程度で測
量データ点を得て、spiral arm tomography（7.3.2節参照）の手法で 20 pc程度のメッシュで星形成
領域の奥行き方向の相対位置関係を把握することを目指すには、1 kpc四方の中に 400天体のメー
ザー源が必要になる試算になる。
一方、SKA2の時代のmid-bandにおける測量について考察してみる。測量の主体として 1.6 GHz

帯の OHメーザー源を考えた場合、15m鏡 1000台から成るコア局と 15m鏡 36台から成る 27カ
所のリモート局を実現させることにより、2015年時点のVERAの感度 (H2Oメーザー源対象）に
対して約 80倍の基線感度と約 300倍の検出感度を獲得することになる。ただし、10000 kmの基
線長を使っても角分解能が落ちることを考慮する必要がある。しかしそれでも、同じ 10 µas程度
の位置計測精度での測量ならば、VERAと同等の測量範囲を 1/90の観測時間で完了する試算とな
る。視野が広いので、同時に複数のメーザー源が測量される可能性を考えると、もっと測量の効
率が上がる。Spiral arm tomographyのための測量を実施する場合、１天体の測量に 30分掛けて（2
年間掛けて 3分間の観測を 10回程度実施）12約 70 000天体測量することが想定され、年間 240時
間掛けて 1000天体ずつ測量して 7年弱でデータ取得が完了できるはずである。
しかし SKA1の時代では、他の距離推定手法も組み合わせた方法を開発する必要があるだろう。

7.4.2 天の川銀河の厚い円盤で見られる物質循環

進化末期星に付随する星周 OHメーザー源（主に 1612 MHz輝線）の銀河面垂直方向に沿った
分布のスケール高度は約 250 pc（SPLASH (Dawson et al., 2014)掃天域を ATCAで観測し直して
取得したデータ (Qiao et al., 2020)に基づく (Uno et al., 2020)）であり、天の川銀河の薄い円盤（ス
ケール高度は約 100 pc）よりも厚いが厚い円盤（約 1000 pc）のものよりもずっと薄いことが知ら
れている。このように星周 OHメーザー源は、現在の天の川銀河における物質循環、特に恒星か
ら放出された物質の星間空間への還元の主な担い手である中質量星 (1M⊙ ≤M∗ ≤ 8M⊙)の分布
を反映しており、現在激しく進化末期に差し掛かった星々からの大量物質放出の現場を反映する。
恒星からの大量物質放出の仕組みは、恒星物理学上重要であり、現在国内外で精力的に研究が

進められている。ここで問題なのは、このように恒星から放出された物質が何処へ行くのか、ど
こまでまき散らされるのかということである。天の川銀河の厚い円盤まではほうり上げられるが、
やがてマゼラン銀河など近傍の衛星銀河から降ってくる物質と混じって共にやがて再び天の川銀河
に薄い円盤に降り積もるはずである。淡く広がった星間ガスを成すこれら物質の位置と三次元運
動の把握は容易くないが、点源とみなせる星周OHメーザー源については、それらの情報をVLBI
測量によって得られるはずである。天の川銀河の厚い円盤の天体位置計測はGaiaが計測対象とす
るはずだが、星周 OHメーザー源のように分厚い星周ガス縁に覆われて中心星の位置が把握し辛
い星々については、電波位置計測に向いているのである。

12望遠鏡運用の効率を考えると、１天体当たりの積分時間を極端に減らすことは好ましくない。より遠方まで測量す
ることを考えた方が生産的である。ここでは 3分間程度の積分時間を想定する。
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7.4.3 天の川銀河バルジ

天の川銀河バルジには、その中心部に巨大ブラックホール (BH)が存在するが、こうした巨大
BH は銀河の中心部に不偏的に存在する。またバルジと巨大 BH の質量比が、バルジ質量 3 桁
（109−−1012M⊙）に渡っておよそ 1000:1となっている事が見出されており、バルジと巨大BHは
深く関係して形成、成長してきたと考えられる。従って、天の川銀河のバルジを理解するにあた
り、その中心部にある巨大 BHも含めた理解が必要となる。この BHの形成や成長過程について
は、角運動量損失によるバルジから銀河中心部へのガスや星、中間質量 BHといった物質の輸送
メカニズム、すなわち物質供給機構の物理的機構を解明する事が重要である。さらに銀河中心領
域における分子雲（Central Molecular Zone, CMZ) (図 7.13）内部におけるガスの集中や星形成など
の活動の理解も合わせて重要である。こうした角運動量の損失効果による物質供給機構は本質的
にはバルジの力学構造、すなわち重力ポテンシャルによって決定づけられる。従って、天の川銀
河中心領域における重力ポテンシャルを調べることは物質の供給機構の理解、引いてはバルジと
巨大 BHの共進化を理解する上で必要不可欠である。
日本においては現在、VERAによるメーザー源位置天文が精力的に進められているが、天の川銀

河中心方向の仰角が低い為に観測時間が限られること、撮像のために１観測当り数時間を要するこ
とから、この方面にある位置計測が進められているメーザー源の数が非常に限られたもの (< 10)
になっている。従って、SKAが南天測量を精力的に進められる装置になることが強く望まれる。
ところで、現在国立天文台を中心に開発が進められている赤外線による位置天文観測衛星 JAS-

MINEは、こうした銀河中心領域のポテンシャルの解析を行うべくこの方向の星に対する高精度
位置計測と恒星群の軌道解析を行う計画である。3段階からなる JASMINE計画のうち、第 2段
階にあたる小型 JASMINE (2019年計画承認、2025年頃衛星打ち上げ）の観測領域は、CMZを含
む図 7.14に示す領域である。この領域においては、約 104個のバルジ星 (HW < 11.5 mag、ここ
でHW バンドとは 1.1–1.7 µmの波長帯バンドを指す)の年周視差（σΠ ≈10–20 µas）と固有運動
（σµ ≈10–50 µas yr−1）の計測を行う。なおこの領域は Gaiaではほとんど観測できない領域であ
る。また最終段階では、バルジ全領域にわたり約 107個の星 (KW < 11 mag)の測量を目指す。
これに対して SKAにおいては、バルジだけでなく星間減光が激しい銀河中心最近傍に存在する

OHメーザー源が主要測量対象になる。バルジ方向には VLA及び ALMAを使った精力的な SiO
メーザー源の探査が進み、10 000個を超えるメーザー源の同定を成し遂げている (Trapp et al., 2018;
Stroh et al., 2019)。また銀河中心方向でも、K < 9 mag (HW < 11.5 mag)を持つ長周期変光星に多
数の SiOメーザー源が見つかっている (Deguchi et al., 2004)。そのようなメーザー源には、0.5 Jy
程度の OHメーザー源が一部付随している (Sjouwerman et al., 1998; Blommaert et al., 1998)。一方
SKA1では Sν ≥0.1 Jy程度の星周 OHメーザー源が高精度位置計測の対象になる。よって、この
方面やバルジに付随するK < 10.7 magの変光星が SKA1での位置計測対象になり得る。バルジ方
向では約 1000個の SiOメーザー源が検出されており (Deguchi, 2007)、その約半分がOHメーザー
源だと推定される (Imai et al., 2002)。星周OHメーザー源の光度はその光度関数 (7.3節)からほぼ
一定と近似し、バルジ方向に一様に分布していると考えると、SKA1における位置計測の対象は
バルジ方向で約 5600天体に達すると推定される。測量天体数においては JASMINEのそれに比べ
てOHメーザー源のそれは遥かに小さいが、HWバンドで測量する小型 JASMINEのサンプル数に
匹敵し、サンプルの大部分は小型 JASMINEと共通のものとなる。よって、電波・赤外線測量にお
いて共通の対象天体については、測量結果の整合性を確認して真の測量精度を把握することがで
きる。

JASMINEと SKAとでは、測量対象の分布だけでなく主な測量対象となる恒星の質量分布が異
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図 7.14: 銀河中心領域の分子雲（Central Molecular Zone) (@NRAO)。

なるはずで、前者では中小質量の主系列星や AGB星、後者では比較的大質量の AGB星が主要対
象になる。従って、これら２つの位置天文ミッションは空間的にも時間的（過去の星形成活動履
歴の中で異なる年代に属する恒星群を成すという意味）にも相補的関係にあると考えられる。こ
うして、総合的に銀河中心領域のポテンシャルの解明を進める事が可能となるはずである。特に、
OHメーザー源の一部が星形成領域に付随したものであることは特筆すべきことである。赤外線と
も共通して観測できる天体及び SKAでのみ観測可能な天体とを合わせて、両者の運動を比較する
ことができるだろう。そうすると、星自身の運動とガスの運動が同じなのか違っているのか、も
し違っていればその原因は何なのか、についての理解が進むはずである。
　バルジ内の棒状構造においては、長軸方向が互いに異なるＸ１軌道とＸ２軌道が存在する。こ

れら軌道に付随する恒星群が互いに影響しあって、銀河中心部への物質輸送に重要な役割を演じ
る事が想定されているため、星の軌道からそれらを理解する事が重要となっている (図 7.15）。
　天の川銀河の力学構造は、棒状構造のサイズや偏平度、更には星の回転速度、中心コア半径、

パターン速度といったパラメータでおよそ特徴づけられるが、そうした特徴を兼ね備えた銀河力
学モデルを構築することが考えられる。また、その力学モデルからエネルギーEと角運動量 Lを
与えられると、その値における物質（星・ガス）の位相空間における質量の確率密度（位相分布
関数 f(E,L)）を作成することができる。
その一方で、観測より得られる星の位置や運動のデータがモデルから作成された分布関数にで

きるだけ従うように各種、モデルパラメータを決定する。軌道の解析を行うのに都合が良いよう
に以下のような数値計算を行う。まず、ポテンシャルを仮定し、そこにいくつかの粒子を走らせ
る。その走らせた粒子が作る密度分布から再現されるポテンシャルが初めに与えたポテンシャル
に一致するように、各粒子の重みを調整する（Self-consistent model）。これを利用した数値シミュ
レーションを用いて、力学モデルの作成および小型 JASMINEの疑似観測データを作成し銀河系の
各種パラメータを導出したところ、パラメータの値が 99.7%の信頼性で求められる事が確認され
ている。

Namekata et al. (2009)によれば、物質供給機構に関して内部バーが重要な役割を担っているが、
その内部バーの強さにはあまり依らずパターン速度が 200 km s−1kpc−1を超えると銀河中心領域
への物質の供給がスムーズに効率的に行われる事が示されている。従ってパターン速度を定量的
に求める事は物質供給機構の理解にとって非常に重要となる。以上、重力ポテンシャルを定める
事は物質の供給が今後どの程度おこるのかに定量的評価を与え、さらにポテンシャルが分かって
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図 7.15: 赤外線位置天文観測衛星小型 JASMINE
の観測領域。

図 7.16: 銀河系中心領域における恒星軌道の様
子。閉じる軌道（親軌道）のみ表示。

いる事でバルジの星の未来の運動が分かることになり、この先の未来の予測が可能となる。

7.4.4 天の川–マゼラン銀河系の力学進化と物質進化

7.3.4節では、局所銀河群の力学構造について主に宇宙論的視点（特に宇宙の全エネルギー密度
パラメータ）から論じている。一方、天の川銀河やその衛星銀河の形成史を論じる上では、局所
銀河群を構成する銀河の中で特に大小マゼラン雲に特別注目することになる。
天の川銀河の２つの衛星銀河、大マゼラン (LMC)と小マゼラン (SMC)銀河は、その星形成史、

力学構造、ガス分布（図 7.17右パネル）などにおいて非常に独特な特徴をもっており、その特徴
は天の川銀河との相互作用によるものだと考えられている。さて、これら LMCと SMCはいった
いどれくらい前に天の川銀河にたどり着いたのか？、またこれらの銀河はどれくらいの未来に天
の川銀河に衝突し破壊されるのか（天の川銀河の成長に寄与するのか）？SMCはいつどのように
LMCに重力的に補足され対銀河になったのか？Magellanic Stream（マゼラン流）はどのような物
理過程を経て天の川銀河のハロー内に形成されたのか？これらの疑問に答えるためには LMCと
SMCの天の川銀河に対する３次元運動を正確に知る必要があり、そのためには以下に述べるよう
に SKAを用い両マゼラン銀河の固有運動を精密に調べる必要がある。

LMCと SMCの天の川銀河に対する３次元軌道運動は 1970年代から理論的に調べられるように
なった。1970–1990年代においては、これら銀河の固有運動の観測データに基づきその軌道運動
を調べるのではなく、マゼラン銀河システムの基本的特徴、例えばマゼラン流などを再現できる
軌道運動のモデルを導出が行われていた。Gardiner & Noguchi (1996)によって提案されたマゼラ
ン流形成モデルは、これら銀河は今から約２億年前と１５億年前に激しい相互作用をし、その結
果マゼラン流とマゼラニックブリッジが形成され得ることを示した。そのモデルによれば、これ
ら銀河の天の川銀河中心に対する現在の速度はほぼ 300 km s−1であり、これら銀河は少なくとも
過去２回は天の川銀河のまわりを軌道運動したことになる。そのモデルのように、これら銀河が
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SMC

Magellanic Bridge

LMC

Magellanic Stream

図 7.17: Diaz and Bekki (2012)によるマゼラン流のシミュレーションとその観測結果 (Putman et al.,
2003)との比較。左図がシミュレーションによって得られた中性水素ガスの柱密度分布を示し、右
図が観測結果を示している。シミュレーションモデルはバウンド軌道モデルに近く、過去三十億
年にマゼラン銀河系は天の川銀河を２回まわっている。彼らのモデルでは、マゼラン流はその最
初の周回運動の際、小マゼラン銀河からガスがはぎとられ形成されている。

比較的長い期間に渡って天の川銀河に束縛された軌道モデルを以下「バウンド軌道モデル」と呼
ぶことにする。

Kallivayalil et al. (2006)はハッブル宇宙望遠鏡（HST)を用いて LMCの 18領域における多くの
星の固有運動を調べた。その結果に基づき適当な天の川銀河の重力ポテンシャルのモデルを用い
た LMCと SMCの軌道モデルの計算が行われ、LMCは現在天の川銀河に対して約 380 km s−1の
速さで軌道運動していることが示唆された。この値は、マゼラン流をよく再現するモデル（例え
ば図 7.17左パネル参照）が予言する 300 km s−1と大きな違いがある。またこの値は、その後いく
つかの研究グループによる地上望遠鏡を用いて得られた値とも大きく異なっている。一体どの観
測結果が真の固有運動の値に近いのであろうか？

LMCの天の川銀河に対する３次元軌道運動を知るためには、この銀河の重心の固有運動を知る
必要がある。しかし、この重心の固有運動を調べるのは意外に大変である。まず個々の観測領域
での固有運動を求め、それらの平均を重心の固有運動とすることになる。観測される個々の星の
固有運動は（１）銀河の重心の固有運動、（２）星の銀河中心に対する回転運動、（３）星のラン
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ダム運動、という３種の運動の和になっている。従って、個々の星の（１）の成分を取り出すた
めには、観測される固有運動から（２）と（３）の成分を取り除く必要がある。そのためには銀
河の回転曲線、視線方向に対する銀河円盤の傾き、さらに速度分散の分布を知る必要がある。す
なわち、個々の星の（１）の成分を調べるためには、あらかじめ銀河の３次元力学構造を知る必
要がある。従来のHSTの観測では（２）は運動は考慮されていたが（３）の運動成分は考慮され
ていない。従って個々の観測領域に対し得られた固有運動には、少なくとも速度分散に相当する
誤差がある。さらに観測領域の数が非常に少ないので、それら領域内の平均固有運動は真の LMC
の固有運動からかなりずれる可能性もある。
以上の考察から、従来の LMCの固有運動の観測結果は少なくとも 40 km s−1程度の誤差を含ん

でいると考えられる。この誤差は、理論的に LMCの正確な軌道モデルを構築するには大きすぎる
観測誤差である。最新のマゼラン流のモデルを構築したDiaz & Bekki (2012)によれば、20 km s−1

の速度の違いは最終的に形成されるマゼラン流の構造に大きな違いをもたらす。図 7.17は、彼ら
のシミュレーション結果および観測との比較を示している。彼らは、もしHSTの固有運動の結果
を使うと観測されるマゼラン流の基本的な性質（例えば分岐した構造）などをうまく説明できな
いことを示した（逆にバウンド軌道モデルに近い軌道モデルを用いると分岐構造は説明可能）。理
想的には 10–20 km s−1以下の観測誤差の精度で LMCの固有運動が測れれば、理論的に LMCの
天の川銀河に対する３次元軌道運動を非常に正確に決めることが可能になる（ただし天の川銀河
の質量モデルを仮定しなければならない）。
この問題を解決するため、H2O水メーザー源に対する固有運動計測が考えられる。その測定で

は、LMCの固有運動決定には年齢の違う星の集団を用いず、個々のメーザー源に対して精度の高
い固有運動測定が可能となる。水メーザー源は非常に若い星から放出されるため、LMCの薄い
ディスク成分をトレースしている。従って、上記（３）の速度分散による固有運動の成分は非常
に小さくなる。さらに個々の水メーザー源の固有運動の測定精度は可視（例えばHST)に比べると
非常に高い（50 µas yr−1の固有運動測誤差、すなわち 13 km s−1の速度誤差程度）。さらにこれら
のメーザーは薄いディスク内に存在するため、上記（２）の補正が非常に簡単にでき、より正確
な真の固有運動を観測される（見かけの）固有運動から導くことが可能である。
しかしながら、このH2Oメーザー源を使った固有運動決定方法では、メーザー源の数が１０の

オーダーに限られる（現在の計測では１０個程度）。そのため、それらの平均が大マゼラン銀河の
重心の真の固有運動から少々ずれる可能性がある。少なくとも１００天体程度の測定ができる必
要がある。幸いにも現在オーストラリアでは ASKAPが動きはじめ、大小マゼラン銀河に存在す
る OHメーザーの検出を行う予定になっている。この観測では２００天体程度の大マゼラン星雲
に存在すと考えられているメーザー源を検出する予定であり、もしこれらすべての固有運動が別
の LBAなどを用いた観測により決定できれば大マゼラン銀河の重心の固有運動の正確な決定が可
能となる。しかしながら依然として、小マゼラン銀河のメーザー源の数は１０程度の可能性があ
り、大マゼラン銀河ほど正確にはその固有運動は決められないであろう。

SKAはこれらメーザー源の精度の高い固有運動の測定には非常に有用である。まず第一に、現
在試行中の LBAによるメーザーの固有運動の測定に比べ、ずっと精度よく個々のメーザー源の固
有運動を測定できる。第二に、非常に多くのメーザー源の固有運動の測定がより短時間で可能で
ある。また現在、VISTA望遠鏡などを用いた測光撮像観測に基づく LMCと SMCの３次元構造の
研究が精力的に進められていて、2018年くらいまでには非常に詳細な大小マゼラン銀河内の星の
空間分布が解明されるであろう。
これらの SKAの固有運動の測定結果と観測される LMCと SMCの３次元構造の観測結果を用
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いることにより、これらの銀河の天の川銀河に対する非常に正確な３次元軌道運動が明らかにな
るであろう。従って、SKAによってこれら銀河と天の川銀河との過去の相互作用の歴史、いつマ
ゼラン銀河系は天の川銀河にたどりついたのか、などが解明できるであろう。もしマゼラン銀河
系が比較的早く（たとえば数十億年前に）天の川銀河にたどりつき天の川銀河との相互作用を開
始していたなら、天の川銀河の比較的外側は LMCの重力的影響を現在まで受けたことになる。ま
た、マゼラン銀河系は天の川銀河の暗黒物質による力学的摩擦によりエネルギーを失いやがて天
の川銀河と衝突し、天の川銀河の進化に大きな影響を与える可能性がある。このような未来の天
の川銀河とマゼラン銀河系の力学的相互作用も、SKAを用いた LMCと SMCの固有運動の測定結
果をもとに議論することができる。SKAによるメーザー源の固有運動の研究によって、天の川銀
河とマゼラン銀河系の過去と未来がよりよく理解できるのである。
ここで、Gaiaデータによりこれら銀河の固有運動決定の精度向上が向上されることが期待され

るだろう (Sahlmann & van der Marel, 2018)。しかし、これらが対象とする銀河表面に見える星々に
よる運動とは別に、銀河面あるいは銀河中心付近の電波源がトレースする真の銀河重心の固有運
動計測が課題として残るはずである。

7.4.5 天の川–マゼラン銀河系における電子密度・磁場分布の把握

パルサーに対する電波測量については、第 5章や第 7.3.1節、さらに第 8章でも言及されている。
電離ガスの密度や磁場は、数 1000個のパルサーを用いて天の川銀河の内外で広く計測される。こ
こでは前節を補強する内容として、天の川–マゼラン銀河系という尺度からの視点から言及する。
特にマゼラン流などは一部電離されているはずで、その運動は重力に支配されるだけでなく磁場
による影響も受けているはずである。この空間における電子密度・磁場分布の把握は、このよう
な観点だけでなく、宇宙論においてもや磁場の前景成分を把握する上でも極めて重要である。
位置計測の観点から述べれば、パルサーの固有運動を計測しておくことが重要となる。パルサー

で計測される dispersion measureは、視線を横切る天の川銀河内の星間電離ガスによって時間変化
を示すが、その向こう側にあってマゼラン雲の手前にあるより希薄な星間電離ガスからの寄与は
ほぼ一定だとみなして変化成分とは分離し、その空間の平均的な電離ガス密度や磁場の大きさを
見積もることができるだろう。電離ガスのパラメータのふらつきのスケールは、背景電波源の固
有運動とその電離ガス塊までの距離にもよるが、最も細かいものでは AUスケールのものが期待
される (Jauncey et al., 2003)。

7.4.6 マグネター誕生起源の解明

マグネター仮説 X線やガンマ線のフレア増光を起こす軟ガンマ線リピーター (Soft Gamma-ray
Repeaters, SGRs)や特異 X線パルサー (Anomalous X-ray Pulsars, AXPs)といった現象を説明する
ために、量子臨界磁場を超えるような強磁場を伴った中性子星の存在を仮定するいわゆる「マグ
ネター」仮説がある (9章を参照)。しかしこのマグネター仮説は、なぜそのような強磁場が存在
するのかや、なぜ一部の中性子星だけがマグネターなのかという問いは説明しない。一つの可能
性として、親星の超新星爆発時に定在降着衝撃波不安定性 (the standing accretion shock instability,
SASI)がダイナモによって親星の磁場を増幅するかもしれない (e.g., Endeve et al. 2012)。最近、い
くつかのゆっくりと減光する高光度超新星ではマグネター駆動モデルが脚光を浴びた (Nicholl et
al. 2013)ことからも、マグネターの研究は超新星そのものの研究にも重要である。
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マグネターの移動速度 暴力的な SASIが磁場を増幅するのなら、強磁場マグネターほど超新星爆
発時により強くキックをうけるのではないか。パルサーは平均 200 km/s、分散 50km/sの固有運動
の分布をしている (たとえば Enoto et al. 2019の図 29)。一方で、マグネターも 200 km/s付近に分
布をするがサンプルが少なく、パルサーとマグネターとで固有運動に違いがあるかはまだ明確で
はない。だからこそ、マグネターの位置天文学的な速度計測は、この仮説を検証するのに直接的
である。速度の計測は中性子星の超新星残骸を研究するのにも重要である。実際、起源となる超
新星残骸がどれだか分からない中性子星も数多い。パルサーの場合、天球面上でパルサーが超新
星残骸の内側にあるサンプルは多く見つかっている。そのような系でパルサーと超新星残骸の年
齢は比較的若く、例えばかに座の超新星残骸とパルサーのように 1000年のオーダーであり、そう
いった系では両者の同定は単純で信頼できる。さらに、パルサーは定常光源なので、VLBIによる
年周視差計測はパルサーまでの正確な距離推定を与える。パルサーまでの距離と超新星残骸まで
の距離13が合えば、さらに両者の同定を補強する。

マグネターのホスト超新星残骸の特徴 SASIはもしかしたら超新星残骸に特異な構造を作るかも
しれない。故にパルサーとマグネターにそれぞれ同定した超新星残骸の間に、顕著な形態的違い
があれば、強磁場の起源が超新星爆発とリンクするかどうかの手がかりとなりうるだろう。これ
までの研究では、マグネターと関連している可能性のある超新星残骸とその他の超新星残骸とに、
爆発エネルギーの顕著な違いはないという報告がある (Vink & Kuiper 2006)。しかし、そもそもマ
グネターと超新星残骸との確固たる同定はまだ一例もない。根本的な原因は特にマグネター側の
位置天文学測量が不足していることにあり、通常電波で光らないためVLBI位置測量が達成できな
いからである。ところが、ここ 10年で、30程度の既知のマグネターのうち 4天体で合計 6度の電
波アウトバーストが検出され、その数は増加している。表 7.2には 4つの電波で明るい (明るかっ
た)マグネターと超新星残骸の同定候補をまとめる。電波で明るいなると言えどもその期間は数ヶ
月であり、年周視差計測には挑戦的であるが、しかし精度の良い複数回の位置計測にて天球面の
移動の情報は得られる。

観測戦略 マグネターの位置、速度、そして距離を正確に決めることがこの研究の最大の要求で
ある。典型的な中性子星は固有運動速度が 200km/s程度であるので、この速度で天球面上を移動
していれば、仮に我々から 2 kpc離れたオリオン腕にあるとすると 1ヶ月間で約 1.7 masだけ移
動する。この運動を、マグネターの電波アウトバーストが発生している 1ヶ月から半年の間で見
極めなければならない。2018年 12月にアウトバーストした XTE J1810−197を例にすると、2,
8, and 22 GHz にて時間平均強度は 14, 10, 8 mJy であった。ゆえに冪則を仮定すると、強度は
I = 15.8 mJy (ν/GHz)−0.22 となり、43 GHzでは 6.9 mJyである。仮に 2019年現在で検討が始

表 7.2: Summary of radio-loud magnetars.
Name Period (Sec) Distance (kpc) Tranverse Velocity (km/s) SNR candidate

SGR 0501+452 5.76 1–5? ??? HB9?
4U 0142+61 8.69 3.6? 102 ± 26 ???
1E 2259+586 6.98 3.2? 157 ± 17 CTB109?
XTE J1810-197 5.54 3–5? 212 ± 35 G11.2-0.3?

13超新星残骸までの距離は中性水素輝線の吸収量や軟 X線の吸収量から推定できる。
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まった Beyond Band 5の感度 (1σ rms)を、133台の SKA1-MIDアンテナで 1GHz帯域幅と 1時間
積分として計算すると、22 GHzで 4.68 µJy、そして 43 GHzで 9.69 µJyである。故にこの例では
信号雑音比 S/N = 1709 (

√
1709 = 41.34)と 712 (

√
712 = 26.68)を 22 GHzと 43 GHzで得る。最

長 150 kmの基線長にて、18 mas (22 GHz)と 9.3 mas (43 GHz)の角度分解能があることから、合
成ビームの統計位置誤差が S/Nの逆数平方根に比例すると仮定すると14、位置決定精度は 22 GHz
で 18/41.34 = 0.43 mas、43 GHzで 9.3/26.68 = 0.35 masを達成する。ゆえに、1ヶ月の間隔で観
測できれば、4σの優位性で移動がわかる。無論、SKA-VLBIの超長基線を使えば、さらに精度よ
く移動がわかるだろう。

7.4.7 「未同定天体」の位置計測に基づく同定

広視野で全天球面を監視するような観測が実現すれば、未知天体からの電磁波放射が偶発的に検出
され、新たな天文学分野が創造される可能性が飛躍的に高くなる。この様な突発的天体 (Transients)
についての分類と同定状況については、第 9章でまとめられている。
近年は電波帯（特に低周波帯）では、撮像する代わりに広視野及び時間領域に注目した観測・

解析手法の開発が進めれれてきた。これら突発的な電波天体は多様な継続時間スケールで発見さ
れているが、大きく分けて（１）継続時間の短い（１秒以下）もの、（２）継続時間の長い（分ス
ケール以上）ものに分けられている。（１）については、我々の銀河系内の中性子星起因と思われ
る再帰性ある突発的な電波パルス（rotating radio transients=RRATs: McLaughlin et al. 2006）や高
銀緯で非常に大きな dispersion measureを示す fast radio bursts（FRBs: e.g., Lorimer et al. 2007）な
どが対応する。（２）については、銀河中心領域における電波バースト (Hyman et al., 2005)や高銀
緯で検出されたもの (Jaeger et al., 2012)などが知られている。
重力波の初検出 (LIGO Scientific Collaboration and Virgo Collaboration, 2016)（ブラックホール

同士の合体）とそれに続く中性子星同士の合体に伴う重力波検出と電磁波対応天体の発見 (Abbott
et al., 2017a)も相まって、この様な時間領域天文学 (time-domain astronomy)は大きく開花したと
言える。するとこれら天体の特定において、やはり撮像などを通して位置計測をすることの重要
性は論を待つまでもない。
しかし、これら突発天体を検出した時点で、その天体を完全に同時でかつ同じ方式で観測して

いる望遠鏡は、同一の結合素子型電波干渉計内のもの以外では、通常複数台存在しない。通常は、
高精度位置計測を目的とすると広視野は取れず、偶然その視野に入るケース頼みになってしまう。
実際これら天体は、そのほとんどが後日アーカイブデータから発見されている。この為、これら
天体の位置精度は、基本的にはあまり高くない（0.05–0.2◦）。この程度の天体位置決定精度に留ま
る状況においては、宇宙論的距離に対応天体（例えば母銀河など）が存在する場合、その中にお
ける突発天体の特定が非常に困難である。例えば、3 Gpcの距離で発生した突発現象が銀河に付随
することを識別するためには、2′′程度の角度分解能が必要になる。さらにその発生位置が銀河の
中のどの辺りかどうか（銀河中心の大質量ブラックホール起因の現象かどうか）を識別するため
には、0′′.1秒角を切る程度の角度分解能が必須となる。
一方 7.2節で述べた SKAの仕様であれば、突発的であっても明るい電波源であれば合成ビーム

の１０分の１程度（∼10 mas程度）の精度での位置特定が可能である。SKAでは、各 dish(MID)
や station(LOW)において、10分間のデータバッファを備え、突発的天体のものからなどの異常電
波の存在を CSPで探査し、もし存在すれば更なる beam forming (相関処理）に立ち返って天体測

14逆数に比例するかもしれない
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定を行う仕様を想定している。一般的に、電波干渉計の視野は単一鏡の視野に比べるとずっと狭
い。その為、多数の遅延追尾中心を設定して同時に相関処理を行う操作によって、多数方向の視
野を再現するのである。こうして、多数の望遠鏡でこの様な信号処理を行えば、天体起源の電波
かどうかの判別も含めて、ほぼ実時間に近い状況で高精度な電波源位置測定が可能となる。

7.4.8 地球外知的生命体探査 (SETI)

生命の起源とされるアミノ酸などの星間空間における探査が、ALMA等によって着手されつつ
ある。その状況を飛び越して、地球外知的生命体 (ETI)を直接探査する議論が海外で活発化して
おり、本格観測が展開されている。Allen Telescope Array (ATA) の建設に次いで、Break Through
Listen プロジェクトによる本格的な SETI観測が、大集光望遠鏡を使って行われている。中国の
FASTでも SETIデモ観測が報告されている (Zhang et al., 2020)。
日本のグループによる電波 SETIは過去少数例あって (Morimoto et al., 1978; Shirai et al., 2004)、

SETIへの関心が非常に高い研究者コミュニティーが存在する。しかし、当時の探索は正直言えば
単なるデモに過ぎず、ETI発見を狙った計画的なものとは到底言えなかった。
近年では、ほとんどの恒星の周囲には惑星がほぼ普遍的に形成されることが知られるようになっ

た。その中から長い歳月が掛かりながらも高度な文明を持つ ETIも誕生し得ることだろう。そう
すると、宇宙のどの方向からでも ETIが作り出した非自然的（=人工的）電波が観測されるはず
である。SKAであれば、数光年先にからの TV塔からの高い出力 (∼ 5× 1012 erg/s)電波を検出で
きるとされている (Siemion et al., 2015)。しかしそれでも、ETIが存在するかしないか全く不明な
のに少数の特定恒星だけに絞って観測する手法は、的を得たものとは到底言えない。また、ETIが
どの周波数帯で電波を放射するかも全く未知である。従って、ほぼ全天に対して非常に広い周波
数範囲にわたって SETIを実施することが必要である。前節で述べた突発天体・未同定天体を探索
する場合、そしてパルサーの探査と同じ観測・情報処理手法を用いる必要がある。SETI@Homeと
同様に、SKAからのビッグデータ処理を行う手法の開発が不可欠である。
この章で問題にしたいのは、仮に ETIからの何らかの信号を受信できたとして、その信号源の位

置を特定する手段をどの様に実現するかということである。候補天体が存在すれば、VLBIによっ
て地球上の電波源を除去して高い信頼度で ETI信号を特定できると考えられている Rampadarath
et al. (2012)。しかし、ETIからの信号がある方向から受信されてからVLBI観測を実行できるまで
にタイムラグが発生しまうというのは、未同定天体に対する VLBI観測の実現と全く同じ課題を
持つ。その上で、パルサーとは異なり送信帯域幅が狭い信号の特定という困難さが伴う。そうな
ると、「相関局」に各望遠鏡信号を集約して集中的に相関処理を行うスタイルから脱却し、多数計
算機を用いた分散処理について真剣に考える必要があるのではないかと、筆者は考える。
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第8章 星間物質

本章は日本 SKAコンソーシアム星間物質科学検討班が執筆を行った 2015年発行のサイエンス
ブックを基本に、星間物質研究の未解決のサイエンス (§8.1)、国際 SKAサイエンスブックの紹介
(§8.2)、そして日本が狙うサイエンス (§8.3)をまとめる。特に、国際 SKAサイエンスブックの紹
介及び、日本が狙うサイエンスを大幅に改訂している。

8.1 未解決のサイエンス

この節では、まず星間物質の背景知識をまとめたうえで、それらに関する未解決な科学的課題
をまとめる。

8.1.1 星間物質とは

はじめに 星間物質 (the interstellar medium, ISM)は銀河の星間空間に存在する物質である。天の
川銀河を含む我々の近傍に見られる銀河の質量構成は、90%程度がダークマターで、10%程度が恒
星、そして数%程度がここで取り上げる星間物質である。星間物質は気体の星間ガスと固体微粒
子の星間ダストで構成されている。星間物質の質量の 99%近くがガス、残りの 1%程度が星間ダス
トで構成される。また星間物質中には宇宙線が透過し磁場も存在する。このような星間物質の研
究は、宇宙の物質循環を理解する要である。なぜなら、銀河の物質は星風や超新星爆発によって
星から星間物質へ絶えず移行し、また星間物質から次世代の星さらには惑星の形成が始まるから
である。星間物質の研究は、相転移や乱流、高エネルギー物理学などにも多くの知見をもたらし
ている。

星間物質の構成要素

星間ガスの相 まず星間ガスの相について簡単にまとめていく。

• The molecular medium (MM)
星間ガスの中で最も低温のガスで、星間ガスの主成分をなす水素が分子の相をなすため分子
ガスや分子雲と呼ばれる。典型的な温度は巨大分子雲で 20 K程度、静穏な暗黒星雲で 5 K
程度である。密度は分子雲外縁部では 102 cm−3程度、分子雲コアと呼ばれる部分では 105

cm−3を超えるところもある。水素分子 (H2)のほか、主要なものではCO、OH、NH3、SiO、
H2Oなどが存在する。特に COの様々な回転エネルギー準位からの放射は、分子ガスの存在
を知り密度と温度を探るミリ波・サブミリ波の強力なトレーサーである。星形成領域や赤色
巨星の周りでは、上記の他にも有機物を含む様々な星間分子が発見されており、生命の起源
との関連や星間物質の化学進化に関する研究が行われている (Kaifu et al., 2004; Sakai et al.,
2014)。
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• The cold neutral medium (CNM)
星間ガスの中で分子ガスほど冷たくはないが 100 K弱と温度が低く、水素が中性原子状態に
あるもの。冷たい中性原子ガス、または単に原子ガスや原子雲とも呼ばれる。密度は 1–103

cm−3程度。主に中性水素原子 (H I)からなり、わずかにHeや中性炭素 (C I)を含む。この相
のガスは観測できるほどの強い輝線を放たないため、探査が難しい。最も実績のある方法は、
背景の何らかの連続放射にみられる H Iの吸収線を観測するものである。CNMはコンパク
トな分子雲に付随するのが通例である。

• The unstable neutral medium (UNM)
中性水素原子ガスは様々な輻射過程を介する加熱と冷却の有効なエネルギー解放系である。
輻射の加熱と冷却が釣り合う輻射平衡状態にて熱的に安定な相は、CNMと次項目のWNM
であることが知られ、それらが非常に薄い相転移層を隔てて共存する混相系を成すことが古
くから知られている (Field et al., 1969; Zel’dovich & Pikel’ner , 1969)。その中間 (相転移層)に
当たる相が UNMと呼ばれ、実際の観測例もある (Begum et al., 2010)。UNMは熱的に不安
定な遷移状態のため、その存在が無視される傾向にあった。しかし、この成分の重要性は特
に日本の研究者が指摘している。

• The warm neutral medium (WNM)
星間ガスの中で水素が中性原子状態にあり、数千度程度で CNMより高温側の熱的安定領域
にあるもの。温かい中性原子ガスと呼ばれ、原子ガスや原子雲とも呼ばれる。WNMは分子
ガスよりも密度がかなり低い (∼ 0.3 cm−3)。このWNMのトレーサーがH Iの超微細構造線、
いわゆる中性水素 21cm輝線である。この 21cm線放射が見られる局在化した領域を H I領
域や H Iガスと呼ぶ。H I輝線の研究は天の川銀河の大局的な運動学の知識などをもたらし
てきた。またWNMが広がった分布をしていることも、H Iガスが銀河円盤の恒星の分布を
はるかに超えて広がっていることから分かる。銀河全体で見るとWNMは分子ガスと同程度
か、それ以上に大きな質量を占めていると考えられている。

• The warm ionized medium (WIM)
星間ガスの中で水素が電離状態にあり、数千度から数万度にあるもの。通常、電離ガスと言
えばこの成分になる。このWIMの伝統的なトレーサーは Hα輝線や N II禁制線 ([N II])で
あり、可視光線の研究が中心であった。近年は必要に応じて、赤外線領域の水素再結合線も
使われている。WIMはその分布によって大きく 2つに分けられる。1つはこれらの輝線が見
られる局在化した領域でH II領域と呼ばれ、もう 1つはH II領域より外側にあり、銀河全体
に渡って広く分布している広がった電離ガス (Diffuse Ionized Gas, DIG)である。前者は密度
が 103 cm−3を越える領域もある。後者は 10−2 cm−3程度以下と希薄である。WIMからは
free-free電波連続波と再結合線の 2つの熱的電波が観測される。

• The hot ionized medium (HIM)
星間ガスの中でも最も高温状態にある電離ガスである。WIMと区別するため高温電離ガス
と呼ばれる。数 100万度にも達するガスで、自由電子の熱的制動放射と高階電離した重元素
イオンの輝線放射が X線領域で観測されている。また、数 10万度のガスも存在している。
それらの放射の観測は難しいが、中階電離した重元素イオンの吸収線によって明らかになっ
ている。HIMは銀河ハローに存在するコロナガスとして、また超新星爆発などに付随する高
温プラズマとして観測される。
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本章ではこれらのうち、イオン化していない星間ガスを中心に議論する。SKAでは、H I 21cm輝
線 (1420.406 MHz)をトレーサーとした中性原子ガスと、16OH 18cm 輝線 (1612.231、1665.402、
1667.359、1720.530 MHz)をトレーサーとした分子ガスが、主な調査対象となるだろう1。

星間ダスト 天の川銀河からは遠赤外線 (FIR)及びミリ波帯で放射が観測される。それは星間物質
中に含まれる星間ダストからの熱的連続波放射と理解されている。星間ダストの主成分は C、N、
O、Mg、Siなどの化合物である。星間ダスト放射は銀河円盤で強く、それは H I放射と強い相関
を持つことが知られている。詳しくは銀河進化の章 (§4)を参照されたい。

星間宇宙線と磁場 天の川銀河からは冪則に従う電波連続線ならびに偏波連続線が観測される。そ
れらは星間の宇宙線電子の星間磁場を介したシンクロトロン放射と理解されている。SKAでは、
シンクロトロン放射やファラデー回転、輝線のゼーマン効果の計測が、宇宙線や磁場の主要な調
査方法となる。詳しくは宇宙磁場の章 (§6)を参照されたい。

SKAとH I観測

H I観測 水素は宇宙の構成物質の 70 %以上を占める宇宙の最も普遍的な基本要素である。その
うちの中性水素原子は、超微細構造遷移による波長 21cmの輝線によって観測することができるだ
ろうと、1946年オランダの van de Hulstは予言し、1951年アメリカの Parcellと Ewenによって実
際に検出された。それ以来、次々とH I 21cm線を観測する電波望遠鏡が建設され、天の川銀河や
系外銀河のH I 21cm線が観測されてきた。その結果、天の川銀河の構造、銀河回転速度、銀河団
における環境効果など、銀河ガス円盤の様々な性質が明らかになり、それに伴い銀河進化の理解
が飛躍的に進んだ。

H I観測の困難 H I 21cm線は波長が長いため、高分解能観測のためには大口径望遠鏡が必要であ
る。干渉計技術の確立に伴い高分解能観測が可能になったが、干渉計ではミッシングフラックスの
ために物理量とその構造の正確な解析が難しくなる。干渉計と単一鏡を組み合わせた観測や、ア
レシボ 300 m望遠鏡のサーベイなど一部を除いて、このミッシングフラックスは本質的な問題と
して残されている。そもそも分解能についても、ミリ波や可視光で達成している 1′′分解能と直接
比較できる解像度を持つ観測は容易ではない。具体的には、銀河のH I 21cm線サーベイ観測を雑
音レベル 1 K程度で達成するには、世界最大規模の電波干渉計 JVLAやGMRTを使っても観測時
間が数年も必要となる。既存の望遠鏡の規模では、H I 21cm観測が停滞を迎えるのは時間の問題
である。

SKAとH I観測 以上の困難な問題を打破するには一平方キロメートルの集光面積が必要である
ことが、1991年 IAUシンポジウムにおいて英国ジョドレルバンク天文台の Peter Williams氏によっ
て指摘された。これが SKAの原点である。当時はH Iを観測するための干渉計Hydrogen Arrayと

116OH の輝線は 4660.242、4750.656、4765.562、6016.746、6030.747、6035.092、6049.084、7761.747、7820.125、
8135.870、8189.587、13434.596、13441.4173 MHzにもある。さらに 17OHから 1624.518と 1626.161 MHz、18OHか
ら 1584.274、1637.564、1639.503、1692.795 MHz などがある。その他に CH、H2CO、CH2OH などの輝線も SKA の
帯域にはある。複数種の輝線を組み合わせた分析がより精密な物理量推定につながるはずである。アメリカ国立標
準技術研究所 NIST の参照値 (http://physics.nist.gov/cgi-bin/micro/table5/start.pl) や国際天文学連合の重要輝線リスト
(http://www.craf.eu/iaulist.htm)を参照されたい。
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呼ばれていたが、集光面積に焦点をおき Square Kilometre Array (SKA)と呼ばれるようになった。
以下では、H Iや OHなどの輝線を 1′′分解能で超広域マッピングすることがなぜキーブレイクス
ルーとなるか、星間物質の諸問題に触れながらまとめていく。

8.1.2 天の川銀河内の星間物質

星間物質の多様性

星間物質の相転移 冒頭で紹介したとおり、星間物質は単純に温度で 5-6桁の範囲に渡り、その相
は実に多様である。この多様性が星間物質研究の魅力の 1つとも言える。その一方で、多様な相
の形成や維持、そして相転移などは、宇宙物理学的に自明ではない。これらを理解するためには、
星間雲の素片で相転移に必要な物理条件 (温度や密度、圧力、紫外線強度、重元素量など)を理論
的・観測的に調べ明らかにする必要がある。またその相転移が、星形成などの銀河の特性にどの
ような影響をあたえるのかも解明していく使命がある。

相転移と小スケールの中性水素原子雲 70年代後半から、クエーサーを背景電波源とした吸収線
の観測により、星間H Iガスに微小スケール (数 100 AU程度かそれ以下)の構造があることが示唆
されていた (Dieter et al., 1976)。そして 2000年代に入り、相転移を含んだ星間ガスの進化や動的
性質の理論研究に大きな進展があった (Koyama & Inutsuka, 2000, 2002)。主に大規模な数値シミュ
レーションが可能となり、十分な精度を得られるようになったからである。最近では、非常に高
分解能の 3次元磁気流体シミュレーションが達成されている (Inoue & Inutsuka, 2012; Inoue et al.,
2012)。この研究では、頻繁に発生する超新星爆発によって発生した衝撃波を星間物質に考慮する。
するとその衝撃波による圧力上昇がWNMに相転移を促し、熱的不安定なUNMを経て、小スケー
ルの CNMの中性水素原子雲を普遍的に形成した (図 8.1)。この形成された小スケールの CNMは、
星形成の現場となる分子雲の形成素片として極めて重要である。さらにこの研究では、形成され
た中性水素原子雲が若い超新星残骸と相互作用することによって、宇宙線加速を促進したり、宇
宙線との相互作用によるガンマ線放射を通した宇宙線のプローブとしての役割を果たすなど、星
間媒質で重要な役割を担っていると分かった。

WNM–CNM相転移の観測 星間ガスにWNMと CNMの 2つの相が存在することは、観測的に
も十分知られている。しかし、衝撃波がWNMに相転移を促すということの観測的検証は未だ発
展途上である。まず、理論研究において相転移に必要だった物理条件が、実際の星間物質で典型的
に成り立っていることを観測的に詳細に立証することが必要である。次にその理論的予言として
の小スケールの中性水素原子雲を、角度分解して観測的に見つけることが必要である。もし SKA
でそれらが果たせれば、相転移ならびに分子雲形成のメカニズムの解明に向けて大きく前進する
だろう。それは 1′′分解能を達成する 100 kmクラスの基線長を持った、SKAという大望遠鏡でな
ければ達成することはできない。さらに細かい角度を分解する場合は、SKAのコア局とリモート
局とを結んだVLBI観測を実現し、背景にある多数のクェーサーを利用して手前にある中性水素ガ
ス塊を吸収線として検出する手法も考えられる (Davis et al., 1996)。日本ではさらに、野辺山 45m
鏡やALMAといった、高感度ないし高分解能を誇る電波望遠鏡を利用できる利点を生かし、SKA
で形成されたばかりの分子ガスを検出することで、比較研究することもできるだろう。
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相転移に伴う雲の構造形成 星間物質はしばしばフィラメント、ループ、そしてシェル状の構造を
とり、フィラメントの分裂が高密度分子雲コアや原始星の形成メカニズムとして考えられている。
このような構造の成因として、磁場や衝撃波が介在していると考えられている。しかし詳しいこ
とは未だにわかっていない。前述の理論研究 (Inoue & Inutsuka, 2012)では、WNMが相転移する
過程ではフィラメント状やクランプ状の微小構造のCNMが形成されると予言するが、観測された
例は未だほとんどない。それが本当にないのか、あるが感度の問題で未検出なのか、その存在の
有無や頻度をはっきりさせる必要がある。

CNM–MM相転移 CNMからMMへと相転移する過程にも課題がある。CNMからMMへの相
転移の程度はH IとH2の存在比などで定量化される。銀河の大局的な性質として、この比は銀河
の半径と強い逆相関があることが知られている (Honma et al., 1995)。この比は他の一般的な化学進
化と同様に、星間圧力、紫外線輻射強度、金属量などの物理条件に依存する。とりわけ H Iと H2

の相転移では、圧力のわずかな増加で大きくH2へ相転移し、放射強度のわずかな増加で大きくH I

へ相転移する (Elmegreen, 1993)。H Iと H2の質量を直接観測できれば、CNMからMMへの相転
移の程度を如実に描き出すことができるだろう。理論モデルと照らしあわせて、物理条件を推定
することもできる。ただし、H2の量を CO輝線の観測から推定する従来の方法には問題が知られ
ているため (ダークガス問題)、その解決が求められる。間接的には、圧力などの物理条件の観測値
を理論モデルに代入し、H IからH2への相転移の程度を解明していくこともできるだろう。ただ、
物理条件を観測的に得ることは簡単ではなく、例えば星間圧力とガス密度の関係には諸説ある。

星間物質の乱流・磁場・宇宙線

乱流や磁場の起源と特性 分子雲において観測される速度分散は、ほとんどの場合熱的な速度幅
よりも大きく、超音速乱流的である。低温の星間ガスも有限の電離度を持ち、磁場とよく結びつ
いている。この乱流や磁場が分子雲コアの力学的不安定性や星形成を抑制するので、これらの散
逸機構が星形成のタイムスケールを決める重要な因子となる。乱流は分子雲の母体の原子ガス雲
からもたらされると考えられている。SKAはスペクトル分解にも優れているので、より精密な速
度分散観測が可能だろう。それを高解像度をもって行うことで、空間的な特徴まで明らかにでき
るだろう。

星間物質と磁場の大局構造 シンクロトロン放射やファラデー回転の SKA観測がWIMの磁場構
造の情報をもたらすのに対して、WNMなど低温の星間ガスの磁場情報は、星間ダストによる偏
光または中性原子または分子分子輝線に見られるゼーマン効果からもたらされる。例えば Planck
衛星は、遠赤外線領域の放射の偏光を全天に渡って観測したが、これらのうち前景放射からのも
のについては、磁場によって整列した星間ダストの向きを表している。一方 SKAはガスのゼーマ
ン効果を測定することができ、これにより磁場の強度を調べることができる。これらを組み合わ
せれば、銀河磁場の大局構造や強度分布を明らかにすることができる。ゆえに SKA時代には大規
模に多相の星間磁場の比較ができるだろう。

宇宙線の加速メカニズム 宇宙線加速の現場として、超新星残骸がもっとも有力かつ効率的であ
ると考えられている。その衝撃波と周囲の物質との相互作用において、磁場を増幅させる機構が
重要であると考えられている。その際、星間物質の密度のムラが重要であるが、それが確かに小
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図 8.1: CNM形成の 3次元磁気流体シミュレーションの 3次元の密度分布ならびにその確率密度
分布。左は初期の熱不安定ガスの冷却時間の数倍 (8 Myr)経過した後で、青い領域が熱的不安定に
より生まれた密度 n ≫ 10 cm−3かつ温度 T ∼ 100 Kの H I雲。右は圧縮流を加えてから 10 Myr
経過した後で、青ならびに紫の領域が分子雲クランプを含むと目される領域 (n≫ 102 cm−3)。詳
しくは論文を参照 (Inoue & Inutsuka, 2012)。

図 8.2: ダークガスの銀経・銀緯全天分布。ここで言うダークガスとは、熱的ダストの光学的厚みの理
論値と観測値のずれの説明に必要な中性水素原子ガス柱密度の超過量Nx

H = (τD− τM)/(τD/NH)ref

のことである。τDは PlankのHFI 857 GHzデータから計算された熱的ダストの光学的厚み、τM =

(τD/NH)refN
tot
H は熱的ダストの光学的厚みの理論モデル、(τD/NH)ref はダスト放射率の参照値。

N tot
H = NH I +NH2はトータルの水素柱密度で、NH Iが中性水素原子ガスの柱密度、そしてNH2 =

2XCOWCOが水素分子ガスの柱密度。WCOは速度空間に積分したCO輝線強度、XCOは伝統的な
NH2 /WCO変換比である。詳しくは論文を参照 (Plank collaboration, 2011)。
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さな構造であることや密度の正確な定量が必要であることなど、観測的に明らかにすべき課題は
多い。この問題も、SKAの高分解観測が大きなブレイクスルーとなるだろう。

ダークガス問題

ダスト質量からガス総量を求める経験則 電波天文学の教科書に掲載されているように、H I輝線
強度は柱密度に比例し、スピン温度 (H I輝線に対する励起温度)には寄らないことから、H Iガス
の量は正しく見積もられていると考えられてきた。しかしながら、ガンマ線の観測から見積もら
れたガスの相 (中性原子ガスもしくは分子ガス)によらない陽子の量は、H I強度から見積もられる
中性水素原子ガスの量と、COの観測から求められる水素分子ガスに含まれる水素原子の量の総和
とは比例しておらず、ガスの量の不足分が近年になって明らかになってきた。この不足分はダーク
ガスと名付けられている (Grenier et al., 2005)。また、サブミリ波帯のダスト連続波の観測 (Plank
collaboration, 2011)からも同様の結果が示唆されている (図 8.2)。このダークガスは、COでは検出
されない分子ガスの可能性の他に、ダストの性質が異なるなどの理由でガス-ダスト比が一定では
ないとする説や、H I輝線が光学的に厚いために H I輝線強度から見積もられる中性水素原子ガス
量が過小評価されているとする説が提唱されている。

OH分子雲探査 COでは検出されない分子ガスの解釈として、H2は存在するが COが解離され
ている、または低密度でCOの励起条件を満たしていない、などの可能性が議論されている。これ
までは歴史的に CO分子はH2と十分よく混ざっていると考えられていたが、そうでないのかもし
れない。この問題は、COの代わりに OH分子を H2のトレーサーとして使用することで検証でき
るだろう。例えば SPLASH(Southern Parkes Large Area Survey for Hydroxyl)におけるパイロット掃
天観測では、OH輝線の分布は COのそれよりも狭いと報告されている (Dawson et al., 2014)。し
かし、空間分解能が 14′だったことと感度による検出限界がその理由として考えられる。COと直
接比較できるようにするために、CO観測で達成している 1′′分解能を実現したい。そのためには、
十分な感度を与える集光面積を持ち、かつ 1′′分解能を達成する 100 kmクラスの基線長を持った、
SKAという大望遠鏡が不可欠である。

H I高分解探査 中性水素原子ガス量の過小評価に関しては、H I輝線強度が中性水素原子ガスの
柱密度に比例することを前提とした推定が誤っている可能性がある。この比例関係は H I輝線が
光学的に薄い場合に近似的に成り立つもので、光学的に厚い場合は良い近似とならない。ダスト
量と H Iガス量との関係を詳細に比べると、この説を支持する証拠が集まりつつある (Fukui et al.,
2014, 2015)。この説を確かめる１つの方法として、従来にない高い分解能によるH I観測が期待で
きる。H Iが光学的に厚い領域は狭い範囲に集中していることが期待され、その周囲では光学的厚
さが次第に薄くなっていることが予想されるからである。この光学的厚さの空間的な遷移が観測
されれば、ダークガスが H Iの光学的厚さによることを強く裏付けることができよう。

8.1.3 天の川銀河外の星間物質

銀河進化と分子雲形成過程

分子雲形成過程と H I観測 星形成の舞台である分子雲の寿命については論争が絶えないが、銀
河進化の時間スケール (例えば Gyr)よりは短いと考えられるため、銀河進化の時間スケールでは
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分子雲が絶えず形成されていると言える。銀河進化を決定的に左右する星形成過程を理解するた
めには、分子雲形成過程を宇宙論的時間で理解することが必須である。恒星進化と星間物質の変
遷を繋いでできている宇宙の物質循環を考えると、電離ガスから中性原子雲が形成され、中性原
子雲から星間分子雲が形成される過程は、残された最後のミッシング・リンクである。SKAによ
る H I観測は、ここを直接解明できる重要な地位を占める。

分子雲形成過程に対する現状の理解 現在の分子雲形成過程についての理論的研究は 2000年頃に
始まり (Hennebelle & Pérault, 1999; Koyama & Inutsuka, 2000)、ようやくその全体像を記述するシ
ナリオが描けるようになってきた。それによると、膨張する電離領域や超新星爆発により形成され
たバブルの表面で、H I雲は普遍的に形成される。しかし、µG程度の磁場を含む標準的な星間媒質
においては、分子雲はバブルによる度重なる圧縮を経て形成されることになる (Inoue & Inutsuka,
2008, 2009, 2012)。つまり、分子雲の形成時間はバブルの膨張時間である百万年を優位に超える長
い時間スケールになることが提案されている (Inutsuka et al., 2013)。ゆえに天の川銀河にとどまら
ず、様々な星形成の特徴を持つ系外銀河へを目を向けることも重要である。

系外銀河のH Iサーベイ

系外銀河のH Iサーベイの重要性 H Iガスから分子雲がどのようにして形成されているかを観測
的に調べ、星間媒質の物質循環を銀河スケールで理解することは、星形成を理解し、星形成史に
もとづく銀河進化を理解するためには必須である。系外銀河なら face-on geometryを活かして分子
雲の空間構造とH Iの空間分布とを直接天球上で比べることが可能となる。これは天の川銀河では
できず、face-on系外銀河の H I分布の詳細なサーベイによってのみ可能である。また、この輝線
観測に加え、連続波の偏波観測も重要である。なぜなら長波長の電波連続波は多くの場合、宇宙
線からのシンクロトロン放射を見ているので、高エネルギー電子の分布及び磁場の向きの分布を
測定できるからである。偏波観測から得る磁場構造は、H Iガスや COによる分子ガスの空間構造
と比較すべきものであり、また前述のH I雲から分子雲への相転移の程度を決める重要な物理変数
である。その観測は SKAによって最も能率的に進めることができる。

系外銀河の H Iサーベイの現状 すでに一部の円盤銀河においては分子雲の詳細サーベイが行わ
れているので (Schinnerer et al., 2013)、詳細な円盤銀河中の H I雲分布及び宇宙線・磁場構造を得
ることができれば、それらのデータと組み合わせることで、円盤銀河における星間媒質のダイナ
ミックスに対する初めての本格的な研究が可能となるだろう。円盤銀河の渦状腕構造はH I雲及び
分子雲が集中している所なので、渦状腕構造の起源に迫ることも可能である。Face-on円盤銀河の
サーベイのみならず、edge-on銀河の詳細マッピングと組み合わせることで、銀河円盤の垂直方向
の星間媒質の構造の理解も同時に進められる。これも銀河円盤における物質循環を理解するため
には重要である。

大小マゼラン銀河 我々の銀河の伴銀河である大小マゼラン銀河 (LMC、SMC)において見られる
星形成は、現在我々の銀河で一般的にみられるそれとは大きく異なっている。星間物質も金属量
の少ない環境であり、我々の銀河の過去の状況に近いのでないかと考えられている。分子雲探査
はNANTEN望遠鏡が全面をサーベイし、ALMAでのフォローアップ観測も進んでいる。H Iガス
はATCAが 40秒角のマップを公開しているが、多くのシェル状構造が検出されるなど興味深い幾
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図 8.3: さまざまな金属量の銀河におけるダスト–ガス質量比。シンボルは Herschelによる観測
(Rémy-Ruyer et al., 2014)。太実線はモデルの予言 (Asano et al., 2013a)。シンボルのカラーは SEDフ
ィットから算出した星形成の指数的減衰のタイムスケール τSF。モデルの線のカラーは τSF = 0.5 Gyr:
赤、5 Gyr: 青、0.5 Gyr: 紫を表している。

何学的構造を示す。大小マゼラン銀河の分子雲は空間分解して我々の銀河の分子雲と比較できる
数少ないターゲットであり、環境の違いを議論する絶好の対象である。LMCはほぼ face-onなの
で、分子雲の空間構造と H Iの空間分布とを直接天球上で比べることも可能である。

系外銀河のダスト–ガス比

ダスト–ガス質量比の観測 星間物質中のダスト質量とガス質量との関係は単純ではない。なぜな
ら銀河の星形成によって重元素量が増え、化学進化が進むことによって、ダスト量は刻々と増加し
てゆくからである。ところが、ダスト–ガス質量比の関係する従来の研究の多くでは、天の川銀河
のような成長の進んだ銀河で見られる経験則が用いられてきた。あらゆる宇宙年齢、様々な重元
素量や形態の銀河に一つの経験則を適用する、かなり無理のある議論である。このように議論の
土台が危ういのは明確にもかかわらず、ALMAによるダスト放射の光度をもとにダスト質量を算
出し、ダスト-ガス質量比を介して全ガス質量に換算するという議論が広く用いられるようになっ
てきている。この土台となっているダスト–ガス質量比関係は観測によって検証されるべきもので
ある。実際に Herschelなどの観測から、現在仮定されている関係が低金属量で破れていることが
明らかになってきた (Rémy-Ruyer et al., 2014)。

ダスト–ガス質量比のモデル化 ダスト–ガス質量比関係の理論的研究は 80年代から行われていた
ものの、定式化が非常に複雑なこともあって、信頼できる枠組みができたのはごく最近のことで
ある (Asano et al., 2013a,b, 2014)。この理論モデルでは、100億年以上にわたる全銀河年齢での銀
河のガス量とダスト量を、化学進化と整合的に解くことができる。図 8.3には観測結果との比較を
示す。この理論モデルの重要な結論は、ダスト-ガス比が重元素量の強い非線型関数となっている
ことである。これは、ダスト粒子が超新星やAGB星から供給される効果と、シードになる小さな
粒子に星間物質中の重元素が吸着されて成長する効果を取り入れることではじめて正しく理解さ
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れた現象であり、現在の天の川銀河や遠方クェーサーでみられる豊富なダスト量はこの効果なし
で説明することは不可能である。このように、新しい理論は強力な予言力を持っているものの、こ
れが完成形ではない。取り入れるべき星間物理過程も将来改訂されるであろうし、銀河の進化に
関する新しい知見も付け加えられることは間違いない。すなわち、理論モデルも詳細な直接観測
によって検証されるべきである。SKAはこの関係の検証にも大きく貢献することは明らかである。

8.2 国際 SKAサイエンスブックの紹介
国際 SKAサイエンスブックにおいて星間物質という領域区分はないが、星間物質やその周辺

（太陽圏、星周、パルサー周辺、銀河）を含む論文は既に複数出版されている。本章においては、
国際サイエンスブックに掲載された関連する論文の概略をレビューする。

8.2.1 銀河の連続波観測

銀河系内の様々な種族の恒星からのセンチ波帯連続波について、幅広い課題を包括的に取り込
んだサイエンスが提案されている。Evolutinary Map of the Universe (EMU; ASKAP)やMeerGAL
(MeerKAT)のような既存の SKA precursorsによるサーベイをさらに進化させ、無バイアスで様々な
統計的研究 (completer census)を行うことが SKAによって実現可能となる。観測天体の電波連続波
放射機構については、熱的放射と非熱的放射に二分される。前者は自由-自由放射 (熱制動放射)や
黒体放射であり、例えば、大質量星形成領域内にあるUltra Compact HII(UCHII)領域よりもさらに
進化初期段階で既存のVLAでも分解できないようなHyper Compat HII(HCHII)領域HCHIIの観測
と大質量星原始星段階における降着過程と進化の解明、赤色巨星枝 (RGB)から漸近巨星枝 (AGB)
を経て後AGBへと進化する星々における質量放出過程や、超新星残骸 (SNR)の進化と親星からの
物質放出・拡散過程の解明、これまでに検出されていない種類の PNeの探査と恒星進化モデルの
検証、Luminous Blue Variable(LVB)やWolf-Rayet星の stellar windによる質量放出過程と恒星進化
モデル検証などが挙げられている。また、非熱的放射に関しては、多くは磁場の関与する (ジャイ
ロ)シンクロトロン放射が起源であり、Ultra Cool Dwarf(UCL)、Magnetic Chemically Peculiar star
(CP)の非熱的放射の性質（時間変動と自転周期など）やその機構（磁気圏活動の起源）、太陽や
星のコロナの性質、フレア星の Electron Cyclotron Maser Emission (ECME)の統計的研究とその放
射機構などが検討されている。検出可能性については、典型的な距離を仮定した Spectral Energy
Distributionを元に検討が進められている。非熱的放射については VLBIと深い関係があり、高感
度化すれば今からでも準備研究可能は可能である (例えば、前主系列星のフレア観測、WR星の
colliding wind binaryなど)。一方で、連続波、特に (ジャイロ)シンクロトロン放射の偏波観測とい
う観点での議論はほとんど含まれていないが、これも対象になりうるだろう。

8.2.2 VLBI,SKAを用いたメーザー天文学

既存の VLBIネットワークと組み合わせた SKA-VLBIによってメーザーを伴う原始星、晩期型
星、超新星残骸などの位置天文観測を行い、銀河系構造の解明や基本パラメータの高精度化、局
所銀河群の力学的構造とその起源の解明を目指す研究が議論されている。SKA-VLBIによるメー
ザー位置天文観測では、主に南天を中心としたおよそ 1000天体の距離と年周視差計測を行うこと
が提案される。対象となるメーザーは、現在も広く観測が行われている 1.6-1.7 GHz帯の水酸基
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ラジカル (OH)や、6.7 GHzと 12.2 GHzのメタノール (CH3OH)に加えて、比較的存在が稀な 4.8
GHzのホルムアルデヒド (H2CO)などが想定される。また、高周波数帯までカバーできれば、22
GHzにある水　 (H2O)メーザーも観測が可能となる。SKAの初期段階では可視光でのGAIAによ
る銀河系位置天文学が発展する時期であり、電波の SKA-VLBIによる位置天文観測とは相補的な
役割を担うことが可能である。例えば、GAIAは可視光で見える恒星を、電波では可視減光の大き
いより進化した晩期型星の位置天文データで貢献することが期待される。SKA-VLBIによる位置
天文観測の高精度化により、銀河系内の原始星や晩期型星、超新星残骸の直接距離計測（年周視
差計測）を誤差 1%以上の精度で行い、かつ、固有運動計測も可能となる。多数の天体を観測する
ことで、銀河回転速度や Local Standard of Rest (LSR)の運動、銀河系中心までの距離の高精度化、
銀河系渦状腕の正確な形状の解明が可能になると期待される。晩期型星の距離計測により、GAIA
では減光のために観測不可能な質量放出の極めて大きいフェーズの天体をも含む周期-光度関係の
高精度化も可能となる。また、個々の天体 (星形成領域や晩期型星)の物理量の高精度化も可能で
ある。南天の観測のため、ALMA観測対象とのシナジーも重要なデータとなる。また、ダークマ
ター分布の解明、局所銀河群内での銀河系の軌道運動計測から、銀河系形成と進化についての知
見を得ることも期待される。OHメーザーのように、ゼーマン分裂の観測が行われれば、銀河系
の力学構造と磁場構造の関係を明らかにすることも可能である。より遠方の天体まで考慮すると、
LMCや SMC、M31、M33などを含む局所銀河群の運動計測、これら系外銀河の距離や回転運動
の計測も行うことができ、銀河系形成やこれまでの進化と将来についての議論が発展する。例え
ば、局所銀河群での相互作用と星形成活動の履歴を調べる研究などが考えられる。LMCや SMC
の位置天文観測は、銀河系とは異なる環境における恒星種族や星間物質の性質、宇宙の距離スケー
ル基準の高精度化などにも役立つ。SKAの高い感度は、さらに遠方の近傍銀河やおとめ座銀河団
の位置天文観測も実現できると期待される。(本節は、7を参照して下さい。）

8.2.3 Anomalous Microwave Emission (AME)の観測可能性

星間塵の観測では、古くから可視光や赤外線での吸収 (減光や赤化)の観測が行われており、近
年ではサブミリ波やミリ波帯での熱放射の観測が盛んになっている。一方、より低周波数帯では、
Anomalous Microwave Emission (AME)と呼ばれる放射機構が提案されており、SKAによる新たな
観測のプローブとして提案されている。観測的には、PlanckやWMAPをはじめとした幅広い電波
領域での CMBの精密な SED観測によってその存在が確認されている。星形成領域のようなコン
パクトな成分だけでなく、比較的薄く広がった放射としても認識されている。AMEは電気双極子
モーメントを持つ回転するダストからの放射、または磁気双極子モーメントを持つ磁化したダス
トからの放射として理論的に説明されており、低周波数帯でシンクロトロン放射や熱制動放射と
は区別される特徴的なスペクトルが予想されている。その放射強度のピークは 30 GHz帯と予想さ
れており、SKAでは Band 5での周波数が最重要となる。星間塵からの放射であるため、例えば、
星形成領域では高密度コアや星周円盤、光解離領域 (PDR)など、多様な進化段階やスケールの天
体が観測可能となる。これにより、薄いガスから高密度コアに至る星間塵の成長過程を調べるこ
とが可能になり、惑星形成の起源を探る新たな手段となりうる。また、星形成領域と並んで重要な
SKAの観測対象としては、星間塵に埋もれた遠方の星形成銀河も挙げられる。遠方銀河でのAME
は現時点では検出数は少ないが、これはAMEを放射する領域が小さいか、低周波数帯での観測が
十分でないことが考えられる。高赤方偏移天体ではAMEのピークが 10 GHz以下になり、SKAで
の観測に適した周波数帯となる。AMEによる回転するダストの放射は ISMの新たなトレーサとし
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て、理論モデルと組み合わせることでダストサイズ分布や組成、密度、星間空間での放射場の推
定に用いることが可能になる。また、AMEと関連して、本文献では星間塵の放射として PAHの
回転スペクトルの検出可能性についても議論されている。PAHも AME同様に、遠方銀河にまで
およぶ星間塵を含むあらゆる天体での観測が可能であると予想される。PAHはQuasi-symmetricな
構造であれば、回転定数が小さい（回転モーメントが大きい）高分子からの回転遷移が低周波数
帯で等間隔のスペクトル線として検出される可能性がある。例えば、ベンゼン環が 7個結合した
coronene(C24H12)であれば 335 MHz間隔、ベンゼン環が 19個結合した circumcoronene(C54H18)
であれば 67 MHz間隔の回転スペクトルが予想される。PAHは AMEの主要なキャリアの可能性
があり、PAHのスペクトルからその化学組成を同定することが可能になる。

8.2.4 天の川、Local groupのOHメーザー観測

SKA(VLBIも含む)による OHメーザー観測計画についてのレビューがまとめられている。OH
メーザーはこれまでに 2000天体ほどが検出されているが、光度関数の統計的な議論から、SKAで
はその高い感度によって 20000個天体の検出できると予想されている。これまでのサーベイ観測
では、OHメーザーを検出ができなかった天体では本当に OHメーザーが存在しないのか、弱く
て検出できないのか、あるいは時間変動やビーミングの影響で検出できないのか、区別ができて
いなかった。SKAによる統計的な研究により、OHメーザーの有無による天体種族や性質の差異、
天体構造変化のタイムスケールが統計的に議論できるようになる。また、より存在の稀な高励起
状態の OHメーザーの検出数も飛躍的に増加すると期待される。弱いメーザーや稀なメーザーの
検出により、例えばAGB星から双極ジェットが放出されたばかりのフェーズなど、恒星進化にお
ける短いタイムスケールの現象を捉えることも可能になると期待される。また、SKAの感度があ
れば、LMCや SMC、いて座矮小銀河 (Sagittarius Dwarf Spheroidal)、M33など局所銀河群におけ
る多数の OHメーザーも検出可能であり、金属量の異なる環境での構造形成や恒星種族の統計的
研究も初めて可能となる。より遠方にある OHメガメーザーの観測では、そのホスト銀河同士の
衝突や相互作用による活発な星形成活動や磁場構造のプローブとして有用である。また、OHメー
ザーの特徴としては偏波によるゼーマン分裂の観測が挙げられる。これにより、個々の天体や銀
河系全域の磁場構造の研究を行うことも重要である。SKAでは様々な種族の OHメーザーを伴う
晩期型星が対象となるため、銀河系の様々な構造 (thick disk, thin disk, bulge, halo、球状星団など)
の研究でプローブになりうる。また、SKAによる微弱な OHメーザーの観測は、他の輝線では検
出できない低密度星間ガスにおける比較的弱い衝撃波環境の研究手段にもなりうる。このような
OHメーザーは超新星残骸や銀河系の circumnuclear diskの力学構造計測のプローブとしても用い
られる。比較的低密度な領域を観測する OHメーザーは、HIによる恒星からの質量放出や星間ガ
ス観測とのシナジーもあり、星間物質循環の描像を与える。VLBI位置天文観測では、銀河系内だ
けでなく、LMCや SMCを含む局所銀河群の力学構造とその進化に迫る研究が期待される。

8.2.5 天の川銀河内の spectroscopic survey

SKAによる低周波数帯での電離ガス、中性ガスを含む銀河系内の原子・分子スペクトル線観測
の提案となっている。低周波数帯で観測可能な電波スペクトル線としては、H, He, C, 3He+などの
原子の電波再結合線 (Radio Recommbination Line, RRL)や比較的単純な構造をした分子 OH, CH,
H2CO, NH3などの超微細構造線や反転遷移などが対象となる。これらはミリ波・サブミリ波帯で
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観測される分子雲やその内部の高密度コアからの多くの分子の回転遷移とは異なり、比較的低密
度で広がったガス、例えば、PDR、diffuse gasとHII領域の境界の観測などに適している。HII領
域だけでなく、PNeも観測対象となる。また、H2分子のトレーサとして観測されるミリ波サブミ
リ波帯の CO回転遷移や SKAでの最重要観測対象の１つでもある HIとの比較による幅広いサイ
エンスも期待され、ALMAとも相補的な役割を果たす。また、H, Heの RRLによる UVの推定、
CのRRLと FIR CIIの比較、COでは観測ができないような低密度分子ガスにおけるH2CO吸収線
(4.8/14.4 GHz)による密度計測、メーザーや連続波による年周視差計測と合わせた観測と合わせた
銀河系構造研究が検討されている。さらに、SKAでも 24 GHz帯まで観測が可能になるとした上
で、これまでにも広く行われてきたNH3による分子雲サーベイの拡張も提案がなされている。こ
れら分子や原子輝線の銀河面サーベイにより、中性とイオン化した星間物質両方の速度構造や空
間構造の詳細を解明することも可能になる。イオン化した領域では、制動放射とシンクロトロン
放射の分離にも使われる。（廣田コメント）OH, CHによる薄い分子ガスの観測は日本国内グルー
プでも実績がある。

8.2.6 星形成領域・渦状腕の tomography

SKAによるVLBIで、星形成領域の電波連続波天体 (主に弱輝線 Tタウリ型星からのジャイロシ
ンクロトロン放射)の位置天文観測を行うことにより、星間分子雲や銀河系渦状腕の奥行き方向も
含む３次元構造を解明することを目指した研究が検討されている。VERAやVLBA Besselプロジェ
クトのような現在のVLBI位置天文観測では、主に水分子やメタノール分子を中心に、一酸化ケイ
素分子、水酸基ラジカルなどの明るいメーザー輝線を使うことが多い。しかし、SKAで対象とな
る電波連続波を放射する弱輝線 Tタウリ型星をはじめとした若い星は、メーザー天体にくらべてよ
り多くの種族や進化段階での検出が期待される。例えば、オリオン座分子雲（星形成領域）では、
メーザーを放射する原始星候補天体は数天体しかないが、連続波源は 50以上がすでに同定されて
いる。このような研究は、すでにVLBAによる大規模観測で太陽系近傍 (概ね 500 pc)の有名な星
形成領域で行われている。例えば、VLBAによる The Goulds Belt Distances Survey(GOBELINS)で
は、太陽系からもっとも近い星形成領域の１つであるおうし座分子雲において、その当時 5天体
の電波連続波 VLBI一天文観測により、分子雲フィラメントの奥行き構造や固有運動の違いにつ
いて議論をしている。SKA-VLBIでは、高感度化によって対象となる天体数を増やし、かつ、位
置天文観測の高精度によってより遠方の天体まで研究を発展させることを狙いとしている。SKA
では広い視野内に星形成領域内にある複数の対象天体と、その近傍の複数の位相 (位置)参照電波
源が存在すると期待されるため、位置天文観測のキャリブレーション精度も向上することが可能
である。SKA1では性能に制限があるため、対象天体は近傍星形成領域に集中することが提案さ
れているが、SKA2になれば kpcスケールでの銀河系渦状腕の構造もターゲットになると期待され
る。電波による位置天文観測は、GAIAとは異なり星間塵の吸収を受けにくいため、分子雲深くに
埋もれた若い天体や銀河面内の遠方天体では優位性を発揮できる。一方で、GAIAとの共通な観
測天体があれば、星間減光と距離の関係を用いた分子雲奥行き構造の議論なども可能になり、シ
ナジーも期待される。目指しているサイエンスとしては、星形成と進化理論の検証という観点で、
分子雲形成モデルの検証、精密な HR図による前主系列星の進化モデルの検証、前主系列星の磁
気圏活動と進化段階や質量などの関係の検証、減光や赤化との比較による分子雲構造の解明、な
どが挙げられている。SKA２になれば、これらを遠方天体に拡張して、太陽系から 2-3kpc内の銀
河系渦状腕の奥行き (腕の幅 100 pc程度)を 1%の視差計測精度により測定することが可能になり、
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銀河系力学的構造モデルの検証も可能になる。さらに、より遠方のパルサーやメーザー天体と組
み合わせた位置天文研究も可能になる。さらに、分子雲構造の解明という観点から、分子雲形成
という星間物質・星間現象の問題に迫ることができる一方で、星形成の初期条件、局所腕など銀
河系構造の研究にもつながり、他のテーマ (Cradle of Life, Star formation, Milky Way Galaxy)とも
密接に関連している。 (本節は、7を参照すること。）

8.2.7 冷たい中性媒質の物理：低周波での再結合線

SKAは銀河進化における Cold HIガスの役割に関する知識を変えると期待されている。低温・
低密度のHIガスは ISMの重要な要素であるが、HI21cm線は温度、密度などの基本的な情報を制
約できない。SKAは 350MHz以下の炭素の再結合線 (CRRL)を用いて ISMの低温・低密度ガスを
研究する機会を与える。CRRLは低温・低密度のガスに敏感なプローブである。SKAの優れた感
度、視野、周波数分解能で広範囲を観測することで、低周波の再結合線の研究に革命をもたらす。
天の川銀河、マゼラン雲、系外銀河の個々の雲、フィラメントのスケールで熱的バランス、化学
的濃縮、Cold HIガスのイオン化率を決定できる。低温の原子ガスのみに感度のあるCRRLの観測
は HIの CNM、WNM成分の分離に役立つ。
分子相においてはその性質はよく特徴づけられ、星形成における役割も定式化されてきた。し

かし、原子層において、HI21cm線はWNMと CNMの両者が寄与しているため、温度・密度に関
して、HI21cm線での解析や解釈はチャレンジングであり、限定されたケースにのみなされてきた
(Heiles & Troland 2003)。WNMとCNMの両者をどのように精度よく分離できるかが鍵となる。こ
れを成すためには低温原子ガスのよいトレーサーである CRRLを観測することである (e.g., Payne
et al. 1989, Anantharamaiah et al. 1994, Kantharia & Anantharamaiah 2001, Anish-Roshi et al. 2001)。

銀河の場合 大規模なスケールにおいては、度スケールの分解能で実施されきた (e.g., Ananthara-
maias 1985, Peters et al. 2011, Erickson et al. 1995, Roshi et al. 2000, Kantharia & Anantharamaiah
2001)。CRRLsはHI21cm線の吸収線と良い一致していることから、CNMをトレースしていそうだ
ということがわかってきた (Anantharamaiah et al. 1994, Anish-Roshi et al. 2001, Oonk et al. 2014)。
CRRLs放射の理論モデルはこの描像と矛盾しない。小スケールでは Cas Aの方向の冷たい雲に対
して CRRLsのモデリングが行われており (Kantharia et al. 1998)、現在では LOFARによる観測が
始まっている。

系外銀河 系外でのCRRLsの初検出はLOFARによって成された。M82で検出され、HI21cm線の
吸収線とよい一致を示した (Morabito et al. 2014)。今後数年で、LOFARを用いて 160MHzのサー
ベイ観測を実行する予定で、どのタイプの電波源でどれくらいの割合で CRRLsを検出できるか、
また、CRRLsが他の特徴とどのように比較できるかを確立する。
低周波のCRRLsは non-LTRモデルでの解析が必要である (e.g. Shaver 1975; Brocklehurst & Salem

1977; Walmsley & Watson 1982; Ponomarev & Sorochenko 1992; Storey & Hummer 1995)。このモデ
ル解析により、電子の温度と密度、熱的圧力、炭素の存在量を見積もることができる。また、CRRLs
はCNMのトレーサーであるため、HI21線の吸収線と合わせればWNM/CNMの存在比を求めるこ
とができる。さらにHRRL(水素の再結合線)/CRRL比から水素の電離度を決定できる (Sorochenko
& Smirnov 1987)。
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SKAでの展望 SKAは以下の重要な問いの答えを探る助けになる。

• CRRLsを放射する領域の形状がどうなっていて、その領域は原子、分子、星形成や hot gas、
銀河系の大スケールの構造とどのように関係してるのか?

• Cold diffuse cloudsに対する熱的圧力のバランスはどのようになっているのか？

• Diffuse gasの炭素の存在量と銀河の動径方向でそれがどのように変化しているのか？

• CNMのイオン化率はどれくらいか？

• 他銀河における CNMの物理状態はどのようになっているのか？これらは jet、windや星間
空間の分子、ダストの質量といった他の特徴とどのように比較できるか？

SKA1-Lowでは 50-350MHzのバンド幅でα系列 243ライン (n=266-508)を同時観測できる。銀
河系内に関しては銀経± 50度以内、銀緯± 5度以内の範囲で cold diffuse cloudの物理状態を決定
し、星形成のプロセスに対する役割を明らかにする。銀河系中心は最重要ターゲットの１つであ
る。銀河系中心においては空間分解能が 50MHzで 25pc、350MHzで 4pc程度あるので、Phase1で
は分子雲と、より広がったHIとの関係を議論する。PDRやHI nuclear diskのような小さい構造に
ついては Phase2の SKA-Lowが必要となる。系外銀河に関しては CRRLの検出と CNMの物理状
態を調査する。特に再結合線の周波数から redshiftを測定でき、HI21cm線を同定するのに困難な
光学的に faintな天体に対しても有効である。

8.2.8 HI surveyに向けた多波長観測

SKA時代には、中性水素ガス（HIガス）の観測に基づく銀河進化過程の解明が劇的に進むこと
が期待される。特に SKAによる HI観測と、同時代に稼働する装置による多波長観測とを組み合
わせることで、複雑に混ざり合った銀河進化に関係する諸プロセスを切り分けて定量的に評価す
ることが可能となる。例えば、（１）銀河の進化段階における HIガスの量の増減には、外部から
の供給や星形成による消費などあらゆるプロセスが関わっている。HI観測とともに、これらのプ
ロセスに付随する天体や現象を多波長で観測することにより、各プロセスの寄与を分離すること
ができる。（２）また、HI観測に加えて可視光や近赤外線の分光観測により、銀河中の星やガス
など異なる phase、あるいはディスクやバルジなど異なる形態の運動をトレースすることで、銀河
全体の運動や角運動量の情報が得られ、その背後に働く物理に迫ることが可能となる。（３）銀河
の周辺環境が銀河、特に銀河中のHIガスの分布や総量に与える影響は未だ十分に理解されておら
ず、高空間分解能・高感度を実現する SKA時代のサイエンスの範疇である。SKAの HI観測と、
サンプル数が多く十分にディープな可視光観測による赤方偏移情報とを組み合わせることにより、
銀河の周辺環境の情報を宇宙空間のあらゆる領域に対してバイアスなく得ることができる。（４）
最後に、星形成やAGN activity、超新星爆発などからのフィードバックは、銀河内のHIガスの質
量関数やHIリッチな銀河の分布に影響を与える。HI観測と各フィードバックプロセスをトレース
できるような波長の観測とを組み合わせることにより、フィードバックが銀河進化に与える影響
を解明することができる。SKAによるHI観測と比較するのに適した可視光の撮像観測装置として
は、Subaru Hyper-SuPrime-Camと LSSTが挙げられる。特に LSSTは南天の観測で威力を発揮す
るため、SKAとのシナジー観測に適する。近赤外線では VISTAや Euclidの撮像観測との比較が
期待されるが、sky coverageや観測の深さにおいて、やや SKAとは相互性が良くない。次に可視
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光や近赤外線の分光観測とのシナジーであるが、これには銀河内でのスペクトル分布を明らかに
できるほど空間分解能の高い可視光/近赤外線観測と、それほど空間分解能は高くなくmulti-object
spectroscopicを目指す観測とがある。後者の場合、観測装置は多数あるが、その中でも南半球で
運用されるVISTA/4MOSTが最も SKA観測データとの組み合わせに適している。また、前者の空
間分解能の高い分光観測のための装置は、WHTなど 2015～2025年にかけて利用可能なものが増
えている。

8.2.9 中性水素分布と銀河進化

HI質量関数 HI質量関数はガスの豊富な銀河に対する最も重要な統計的尺度であり、銀河進化
のモデルに制限を与えるためにも必要不可欠な観測量である。例えば、高赤方偏移銀河の減衰ラ
イマン α吸収線系の観測から得られる情報と HI質量関数より得られる HI質量密度の比較により
ガスと銀河の進化モデルに制限を与えることができる。また、HI質量密度は冷たいガスの分布と
進化を調査するために準解析および流体力学モデルとの比較も行うことができる。HI質量密度と
同様に HI質量関数の形状も重要である。例えば準解析モデルでは z=0の HI質量関数の形状は不
可欠な制約である。これまで局所宇宙でのHI質量関数はよく測定されてきた。しかしながら浅い
サーベイのために HI質量関数の環境への依存度については議論が続いている。

銀河の質量集積とガスの剥ぎ取り 銀河間物質 (IGM)から銀河へのガス流入は銀河の形成・進化
の重要な要因である。しかしながら観測的な証拠に乏しくどのように起こるかわかっていない。ま
た、恒星風や超新星爆発により銀河のディスクから HIガスが弾き出される。このような HIの流
出により、通常、銀河のHI質量の 10%ほどを含む非常に平面的なガスの層を形成する。HIハロー
の運動の研究は銀河のディスクと IGM間の物質・角運動量交換に関する不可欠な情報を提供する。
ガスは銀河団からの潮汐力の相互作用やラム圧により銀河から剥ぎ取られる。しかしながらこの
ような観測例は非常に大規模な構造に限られ、サンプル数は少ない。

タリーフィッシャー関係 タリーフィッシャー関係とは、銀河の真の光度と、銀河 1つ全体で平均
したHI輝線 (以下、global HI lineと表記)の線幅には正の相関があるという経験則である (Tully &
Fisher, 1977)。これはガスが豊富な晩期型銀河で最も重要なスケーリング則の 1つであり、渦巻銀
河の距離指標関係としても用いられる。global HI lineのプロファイルは銀河回転や HIの詳細分
布、銀河自体の傾きなどの畳み込みによって決まる。したがって銀河の回転速度が上昇すれば単
純に global HI lineの線幅が広がるとは限らず、タリーフィッシャー関係には分散などにバイアス
がかかる。このバイアスを取り除くためには空間的によく分解された HIの観測が必要である。

SKA先行機での大規模調査 ここでは SKAの先行機である、ASKAPとMeerKATでのHI大規模
探査計画について紹介する。

• ASKAP:WALLABY (Widefield ASKAP L-Band Legacy All-Sky Blind Survey) WALLABYは
全天の 75%を超える領域の系外銀河中性水素ガスサーベイであり、赤方偏移が 0.26までに
最大 50万個の銀河を対象とする。総観測時間は 9600時間に達する予定である。このプロ
ジェクトは銀河の形成、進化、恒星やブラックホールのフィードバック、ガスの降着や銀河
同士の相互作用に関する理解の向上を目的とする。WALLABY Early Scienceに関する論文
は 2019年 11月の段階で 5編出版されている.
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• ASKAP:DINGO (Deep Investigation of Neutral Gas Origins) DINGOは ASKAPで行われる 10
のサーベイ計画のうちの一つであり、宇宙時間の経過に伴うHIの進化に関する研究を行う。
サーベイは 2段階に別れて、Deepが、GAMA/WAVES領域に存在する赤方偏移 z < 0.26ま
での銀河を、UltradeepがGAMA G23領域の赤方偏移が 0.1 < z < 0.43までの銀河を対象と
する。総観測時間は 7500時間を予定している。

• LADUMA (Looking At the Distant Universe with the MeerKAT Array) Extended Chandra Deep
Field Southを含む赤方偏移 z > 1の銀河を HIガスの単一ポインティングで観測する計画で
あり、総観測時間は 3424時間を予定している。LADUMAでは赤方偏移に応じたバリオン・
タリーフィッシャー関係とHI密度、赤方偏移と環境によるHI質量関数の多様性、HIの物理
量と銀河の星の性質の関連性を研究する。2019年 11月現在では観測結果に関する論文は出
版されていないようであるが、MeerKATは科学的運用を開始しており、じきに結果が示さ
れるだろう。

• MHONGOOSE (MeerKAT Observations of Nearby Galactic Objects - Observing Southern Emit-
ters) MeerKAT Large Survey Projectの一つであり、近傍 20 Mpcに存在する 30の銀河を対象
にした高感度でのHIガス観測計画である。この対象とする銀河は、HI質量が 105 ∼ 1010太
陽質量までの質量をもち、また全ての傾斜角をカバーする。従って、HI質量が 5桁に渡る
範囲での銀河進化に関する包括的な情報を提供する。1650時間の観測時間を予定しており、
このプロジェクトの試験観測はすでに実行済みであり (Sorgho et al. 2019)、最初の本観測は
2019年末または 2020年初頭に計画されている。

• MeerKAT Fornax Survey MeerKATを使用し、ろ座銀河団のHIガスとシンクロトロン放射を
観測する計画である。銀河団内の銀河が互いに、また銀河団内の物質との相互作用をしなが
らどのように進化するかを研究し、cosmic web内のガスとろ座銀河団の関係を明らかにす
る。このプロジェクトもMHONGOOSE同様に試験観測時に取得されたデータを用いた論文
が出版されており、Fornax A(NGC1316)に HIガスの長い尾が付随していることを初めて検
出した (Serra et al. 2019)。

SKAでの観測見通し 既存の装置に対する SKA1の最大の改善点は、合理的な空間分解能で銀
河を撮像する能力と、赤方偏移が 0.2 < z < 1.7の範囲の銀河に対する優れた柱密度感度である。
SKA1の浅いサーベイ観測では空の大部分を対象にし、赤方偏移 z ∼ 0.25までの 50万個の銀河の
HI質量の情報を提供し、そのうち数万個の銀河は空間的によく分解された情報を提示することが
できる。さらに深いサーベイでは z ∼ 0.6までの HI質量などの情報を提供するが、ガスの集積、
銀河からのガス流出と言う銀河進化に関連する物理過程を区別できるほどの情報は得ることがで
きない。

SKA2は SKA1に比べてさらに空間分解能、感度共に上昇し z = 1までの天の川銀河程度の大き
さの銀河のHI輝線での撮像を可能にする。さらに星形成率密度がピークを迎える z ∼ 2までのHI
の統括的な情報を与える。

8.2.10 銀河と大小マゼラン銀河の進化

銀河の進化について理解するには、幅広いスケールでの物理的プロセスの解明、詳細に観察で
きる近くの天体に対して新しい理論との照らし合わせをしていくことが重要である。天の川銀河、
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近傍のマゼラン雲は、それぞれ独自の (異なる)金属量と星形成率を持ち、銀河の進化について良
い研究環境を提供する。これらの天体では、銀河が継続的な星形成を行っていくための新たなガス
を獲得する方法、周囲の銀河間物質やガスを交換する方法、そして拡散した温かいガスから分子
雲、最終的には星形成へのプロセスを最も詳細に観測することができる。水素原子 (HI)の 21cm線
は、これらの物理プロセスの優れたトレーサーである。SKAでは天の川銀河のガスの進化 (ハロー
から分子雲の形成、星形成まで)に関するこれまでの理解を変え得る surface brightness sensitivity、
point source sensitivity、angular resolutionの観測が提供されるだろう。

課題 　銀河の進化について、大きく 3つの課題が挙げられている。(i)銀河はどのようにして新
しいガスを得るのか。(ii)どのようにガスを銀河内の環境に供給するのか。(iii)どのように温かい
拡散したガスを冷たい高密度のガスに変え、星を形成するのか。銀河が継続的な星形成を行うに
は、銀河に大量のガスが降着する必要である。例えば、現在の天の川銀河のディスクに存在するガ
スの量と、星形成率では数 Gyr以内に天の川銀河内のガスを使い果たす (Putman et al. 2012)。し
かし、ディスク内の存在する星の年齢測定から、過去 12Gyrに渡る継続的な星形成が行われてい
る結果が得られている。天の川銀河へのガスの供給源として、大小マゼラン雲とマゼラニックス
トリームを含むマゼランシステムと、High Velocity Clouds (HVCs)が挙げられる。これらの供給源
と、天の川銀河との相互作用を調べるには様々な物理状態にある HIの観測、特に希薄な HIの観
測が重要であり、現在得られている結果より高感度、高空間分解能の観測が必要である。天の川
銀河には幅広い温度を持ったガス (主に水素)が存在している。これらのガスは、温かい拡散した
状態、冷たく高密度な状態、中間の不安定な状態の 3つ相を循環している。冷たいガスは分子の
形成、分子雲の形成、星の形成に不可欠である。銀河の進化を理解する上で、それぞれの状態に
あるガスの存在量、相間の流量を調査することは重要である。しかし、それぞれの相に存在する
ガスの割合は天の川銀河のほとんどの領域で知られていない。また、それぞれの相間の流量は事
実上不明である。

SKAの見通し SKAによるHI(1420MHz)の高感度、高空間分解能、高速度分解能の観測により、
天の川銀河のディスクとマゼラン雲に出入りする様々な状態にある物質の測定が可能になる。ま
た、Planck, Herschelなどの星間塵の観測結果と組み合わせることで星間雲内の原子から分子への
遷移を明らかにできるだろう。SKAはマゼラン雲内に存在する HIを 1 pcを切る角分解能で詳細
に観測することができる最初の装置であり、金属量、放射場が分子雲の形成、進化に与える影響
についての重要な情報を提供することができると期待される。HIの観測について 2つの観測が提
案されている。(i)高解像度、高速度分解能を用いた「浅い」全天サーベイ。(ii)銀河面とマゼラン
システムを対象とした高感度な「深い」観測。また、これらの観測に必要な条件 (感度、観測時間)
の見積もりを行っている。これら２つの観測では幅広い温度、密度を持ったガスを対象としてい
る。希薄で拡散した HIガスを SKAで検出するためには、いわゆる”zerospacing”を含める必要
があり、技術面において慎重に検討する必要がある。

8.3 日本が狙うサイエンス

SKAと同じ帯域の観測は日本では限られるが、臼田をはじめとして急ピックで開発が進められ
ている。本節では、2015年発行の日本版サイエンスブックからさらに進めた日本独自の SKAに向
けた研究を紹介し、SKAでどのような研究に繋がる見込みかを紹介する。
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8.3.1 星間媒質における中性水素原子雲の役割と観測の重要性

中性水素原子雲の役割 H I雲は分子雲の原材料であると考えられているが、分子雲はその名称が
示すように主に CO分子輝線で観測されており、原材料であるH I雲が分子雲の、特に星形成活動
にどのような影響を与えているのかについては全く理解されていない。近年の分子雲形成シミュ
レーションは原材料であるH I雲の降着が分子雲の超音速乱流の主要駆動要因になっていることを
示唆しており、さらに、これまで観測されてこなかった乱流エネルギーの中性水素原子が担う成
分は分子のそれを桁で凌駕するほど強く、分子雲での星形成を本質的にコントロールしているこ
とを示唆している (Inoue & Inutsuka, 2012)。

中性水素原子雲の観測の重要性 このような新しい星形成描像を確認する為には分子雲を単に分
子輝線で観測するだけでは不十分であり、中性水素原子まで含めたでシステム全体を観測するこ
とが必要不可欠である。さらに、近年の若い超新星残骸の磁気流体シミュレーションは、分子雲や
H I雲と超新星衝撃波の相互作用が、乱流励起を介して宇宙線加速を促進することを示しており、
また宇宙線と雲の相互作用で発生するガンマ線放射を通して宇宙線のプローブとしての役割を期
待することができる。SKAによって若い超新星残骸周辺の中性水素原子観測が進展すれば、X線
やガンマ線放射と比較することによって通常の方法では困難な宇宙線陽子の加速効率を測定する
道を開くことができる (Inoue et al., 2012)。

8.3.2 ダークガス

Dark gas問題は、銀河系の物質進化に関わる重要な課題である。dark gasの量が無視できないと
すると、我々は星間物質の総質量を大幅に過小評価している危険がある。そもそもDark gasの正
体は何なのか、主に以下のようなアイデアが提案されている。

• COでは検出されない分子ガス
• 光学的に厚い H Iガス
• ダストの変性による放射効率の変化

Tielens, & Hollenbach (1985)で提案された光解離領域 (PDR)の平行平板モデルによると、PDRは
分子雲の表面に層状に分布することが予想される。また紫外線の自己遮蔽が効く減光量は分子種
によって異なり、H I/H2の相転移領域でAV = 2等級、C I/COで 3等級ほどである。その間の領域
には、CO分子が存在しない分子ガス (CO-free molecular gas)の層が存在することが示唆されてき
た。しかしこれまでに、富士山望遠鏡やNANTEN2、またはASTE望遠鏡による C I輝線の観測か
ら、中性炭素原子は、COと非常によく混ざって分布していることが示された (e.g., Kamegai et al.,
2003; Kramer et al., 2008; Shimajiri et al., 2013)。分子雲が小さな粒状の構造からなり、紫外線が分
子雲の奥まで侵入できるとすると、C Iの観測結果はよく理解できる。Izumi et al. (2019 submitted)
によると、AVが 100等級に達するような高密度領域まで、C Iと COはよく似た分布を示してい
る。一方で星間雲の表層にあると予想される CO-free molecular gasは、その厚みや雲全体に対す
る volume filling factorが、星間雲の密度構造と紫外線強度に大きく依存すると考えられる。

ISMは放射による冷却が効率的であるため、圧力の摂動に対して不安定な領域が現れる。そこで圧
縮された中性ガスは、熱的不安定性によりWarm Neutral Medium (WNM)と Cold Netutral Medium
(CNM)と呼ばれる二相に別れることが知られている (Field et al., 1969; Wolfire et al., 1995)。衝突す
るH Iガス流の数値シミュレーションにより、圧縮され熱的不安定を経験した星間ガスは、小さな
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粒状の構造を持つ CNMを作り、それらが薄く広がったWNMの中に埋め込まれた分布を持つこ
とが示された (e.g., Koyama & Inutsuka, 2000, 2002; Hennebelle, & Audit, 2007; Inoue et al., 2012)。
また星間磁場の効果により、CNMがフィラメント状の構造を持つことも予想されている (Inoue et
al., 2018)。分子ガス形成が、低温で高密度なCNM中で進むと考えると、進化の初期段階にある分
子雲も粒状の構造を持つと予想される。実際に、分子雲の縁で、数 1000 AUスケールの微小な分
子雲が観測されている (Tachihara et al., 2012)。

Fukui et al. (2014, 2015)は Planck衛星によりダストの光学的厚み τ353と、H Iから見積もられる
柱密度を比較した結果、両者の相関は悪く、特にダスト温度の低い領域でH Iの強度が相対的に弱
くなっていることを指摘した。比較的柱密度が小さく、両者がよく相関している領域で確立され
たガス–ダスト放射の関係を用い、低温の CNM領域では、スピン温度が数 10 Kで光学的に厚い
H Iガスが大量に存在している可能性を示唆した。

H Iの観測における困難としては、H Iガスは銀河を広範囲に覆うように分布しているため、放
射のバックグラウンド成分を取り除くために必要な、輝線の見られない参照点（off点）を見つけ
るのが難しいことにある。そのためこれまで CNMの量は、背景にある電波源に対する吸収線の
観測により見積もられてきた (e,g,, Heiles, & Troland, 2003a,b)。しかしこれについては別の問題が
指摘されている。吸収をおこす前景成分が上記のように不均一であるため、吸収線の強度は前景
成分の視線上での重なり具合に大きく依存する。そのためビーム内で平均化された放射強度から
求めた柱密度に比べて、高い確率で過小評価されると考えられる。また、十分に放射強度の強い
電波連続波源の数が限られていることも問題である。
一方で、ダストの性質（組成やサイズなど）が変性し、放射効率が変化した可能性が議論され

ている。特にダストの吸収係数のスペクトル指数βは、ダスト粒子の成長により変化することが
知られており、原始惑星系円盤などでは惑星形成につながる進化の指標とされている。ISM中で
もダスト粒子の成長や破壊が進んでいる可能性がある (Roy et al., 2013)。そこで、ダスト放射の代
わりに、星間陽子の分布をよく表すと考えられるガンマ線の観測から、ダークガスの量を見積も
る研究も進んでいるが (Grenier et al., 2005; Hayashi et al., 2019a,b)、角度分解能が乏しいため、AV

の違いによる効果を詳細に検証するには至っていない。
上記のような問題は、SKAの高い分解能観測によりH Iの小さな構造が分解可能になること、高

感度を活かしてより暗い連続波点源の観測が可能になることで、一気に進展することが期待され
る。また CO以外の低密度分子ガスのトレーサーである OH分子を、高い分解能で観測できるこ
とも、原子／分子ガスの相転移領域を調べる強力なツールとなりうる。ALMAなどのサブミリ波
望遠鏡では、中性炭素原子 C I輝線の観測が可能で、星間物質中の炭素の原子／分子相転移は、す
でに数 100 AUスケールで調べられつつある。また上記ガンマ線を用いた手法に対しては、格段に
高い分解能と感度を有する次世代の望遠鏡 Cherenkov Telescope Array (CTA)が建設中である。ま
たダストの変性については、SPICA衛星が活躍するであろう。その中で、SKAの担う役割に対す
る期待は非常に大きい。

8.3.3 臼田 64m鏡の整備

臼田 64m鏡・Lバンド受信機システム 臼田 64m鏡は宇宙航空研究開発機構 (JAXA)が臼田空間
観測所 (長野県佐久市)にて運用している口径 64mのセンチ波を送受信可能な望遠鏡である。1984
年に建設されて以来、宇宙探査機との通信に使用されてきた。宇宙探査には S帯 (2.2–2.3 GHz)、X
帯 (8.2–8.7 GHz)が使われてきたが、L帯 (1.4–1.7 GHz)、C帯 (4.7–5.1 GHz、6.6–6.8 GHz)の受信
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機も整備され、天文学観測装置としての側面も出てきている。2019年現在、「はやぶさ２」、「あか
つき」等の小型探査機との通信が最優先事項ではあるが、空き時間の一部を使って天文観測に向け
た作業が進められている。臼田 64m鏡に搭載されている Lバンド帯受信機は両偏波の同時観測が
可能である。現状の地球大気込みのシステム雑音温度は 90 K程度であり、これは世界の Lバンド
帯受信機を搭載した望遠鏡のシステム雑音温度と比べると 3-4倍ほど高い。これを改善することが
急務となっている。また、臼田 64m鏡における空間分解能は水素原子 (H I)の周波数で約 12分角、
ヒドロキシラジカル (OH)の周波数で約 10.2分角である。これは太陽系近傍 100 pc程度であれば
1 pcを優にきる空間分解能である。データの記録には情報通信研究機構が開発した VLBI観測用
高機能サンプラーK5/VSSP、K5/VSSP32を使用している。これを用いることで最大 1000 km/sを
超えるような速度帯域を実現できる。また 0.1 km/s程度の速度分解能も達成でき、詳細な速度構
造の議論も可能となる。HIの 1420 MHz、OHの 1612 MHz、1665 MHz、1667 MHz、1720 MHz
の５周波について、同時観測が可能である。

Lバンド帯の星間物質観測 H Iは天文学で最も重要な原子・分子の１つである。1951年に宇宙か
らの信号が検出されて以来、精力的に観測がなされてきた。周波数分解された H Iの輝線は、H I

の運動を克明にとらえることができ、ガスの運動、銀河の力学などの研究に多大なるインパクト
を与えてきた。また、Lバンド帯で観測可能なOH輝線も電波天文学で重要な分子の１つである。
特に Lバンド帯のOH輝線はメーザー放射を示すものもあり、超新星残骸などのショック領域、大
質量星形成領域などで検出され、その物理が明らかにされてきた。

Lバンド帯の世界の動向 世界で運用されている L帯が観測可能な口径 50mを越える単一望遠
鏡としてはオーストラリア パークス望遠鏡 (口径 64m)、イタリア サルジニア電波望遠鏡 (口径
64m)、ドイツエフェルスベルク電波望遠鏡 (口径 100m)、アメリカグリーンバンク電波望遠鏡 (口
径 100m)、プエルトリコアレシボ電波望遠鏡 (口径 305m)、中国 500m球面電波望遠鏡 (口径 500m)
がある。また、大型干渉計としてはオーストラリアの Australia Telescope Compact Array(ATCA)、
Australian Square Kilometre Array Pathfinder(ASKAP)、アメリカのVery Large Array(VLA)、インド
の Giant Metrewave Radio Telescope(GMRT)、南アフリカのMeerKATがあり、観測がすでに行わ
れている。しかし、すべての望遠鏡において、Lバンド帯以外の受信機も設置されているため、L
バンド帯を占有できるわけではない。そのため、総観測時間の何割かにおいてのみ Lバンド帯の
観測が実施されている。また、これらの望遠鏡では輝線だけではなく、連続波の観測もなされてい
る。パークス望遠鏡やエフェルスベルク電波望遠鏡、グリーンバング望遠鏡は 50年近い歴史があ
り、また、サーベイ観測もなされてきた。近年発表されたものではパークス望遠鏡とエフェルス
ベルク電波望遠鏡による H Iの全天観測データ HI4PI(Bekhti et al. 2016, A&A, 594, A116)がある。
HI4PIのデータベースは銀河系内のH Iの議論に大きな力を発揮する。また、アレシボ電波望遠鏡
のHIのサーベイGALFA (Peek et al. 2018, ApJS, 234, 2)は赤緯の範囲が-1.33度から+38.03度と限
定されているものの、角度分解能が 4分角と HI4PIに比べ、4倍ほどよく、HIの詳細な構造を捉
えている。系外銀河の観測ではVLAによる THINGS(Fabian et al. 2008, ApJ, 136, 2563)があり、6
秒角の角度分解能で 34個の近傍銀河を観測している。これらのターゲットは SKAにおいてより
高感度、高分解能での観測が期待される。

国内における Lバンド帯のニーズ これまで日本国内では Lバンド帯を観測する科学運用に可能
な望遠鏡が存在せず、基本的に海外の装置を使うしかなかった。もし国内に科学運用可能な Lバ
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ンド帯の観測のできる装置があれば、国内研究者にとってH I輝線、OH輝線の観測がさらに身近
になり、これらをターゲットにした研究者層を厚くすることに繋がる。例えばこれまで大口径望
遠鏡を用いた全天 H Iサーベイが進められてきたが、速度分解能は 1 km/sである。しかし星間ガ
スの研究には 0.1 km/sオーダーの速度分解能が必要であり、高速度分解能による H I 観測のニー
ズはある。前節までに紹介した SKAでの H I輝線観測の将来性から、国内の H I観測のニーズは
さらに高まると予想される。

臼田 64m鏡による Lバンド帯の観測 2013年頃から有志によって科学運用についての検討が開
始され、2014年 1月にワークショップを開き、科学運用に関する議論を行った。これを機に Lバ
ンド帯の観測を実現するためのワーキンググループが結成され、H I及びOH輝線観測のためのシ
ステム整備を始め、試験観測を行ってきた。L帯における指向精度、天体の追尾精度など望遠鏡の
基本性能が確認され、天文学の観測に十分耐えうることが実証されている。また、ポジションス
イッチ、周波数スイッチ、ラスタースキャンによる観測が実装され、取得したデータを解析するソ
フトウェアの開発も進められている。引き続き性能評価を進め、システム雑音温度を改善すると
共にユーザーフレンドリーなシステムとなるよう整備を進めている。

8.3.4 星間乱流と宇宙線

天の川銀河の星間空間において宇宙線と磁場は、星光、熱的ガスおよび乱流と同程度のエネルギー
密度を持つことが知られており、それぞれ銀河の主要構成要素の一つである。特に磁場と宇宙線
の圧力は銀河円盤の重力と拮抗してガスを支える要素であり、銀河円盤のダイナミクスを特徴づ
ける（Boulares & Cox 1990; Ferrièr 2001）。また、宇宙線は分子雲の主要な電離源であり、星形
成のダイナミクスを制御する。なぜなら、電離度によって磁場とガスの結合具合が決まるためで
ある。この結合は磁気流体的効果によりガスの角運動量と磁束の再分配を促し、例えば観測され
ている分子雲から太陽のような自転速度と磁場を持つ星を形成するために不可欠な過程として知
られている（cf. Goodman et al 1993; Crutcher 1999; Inutsuka 2012）。そして質量の大きい星が
起こす超新星爆発が星間媒質にエネルギーを注入してガスの相転移を促し、銀河の物質進化と循
環を維持すると考えられている（McKee & Ostriker 1977）。この超新星爆発に付随する無衝突衝
撃波で宇宙線も生成されると期待されており、超新星残骸の電波からガンマ線の観測からも支持
されている。しかしながら、最終的に星間空間へと注入される宇宙線の量と、どの程度のエネル
ギーまでの宇宙線が生成されているかが理論的にも観測的にも定まっていない。また、生成され
た宇宙線は星間空間中の乱流磁場により散乱され拡散的に振る舞うことで銀河内に留まると考え
られているが、この宇宙線の輸送についてもここ 10年間の宇宙線・電磁波観測と標準的なシナリ
オが整合しておらず、議論は混沌としている（e.g. Gabici 2019 for reviews）。このため、宇宙線の
起源を同定するのは宇宙線コミュニティーにとってだけでなく、「銀河進化」という観点から宇宙
物理学・天文学にとっても決定的に重要な課題である。

SKAへの期待 宇宙線の生成と輸送に関する研究の両方において重要な鍵となっているのは宇宙
線の拡散係数と磁場である。拡散係数と磁場は、宇宙線の散乱が自身のジャイロ半径と同程度のス
ケールの乱流磁場によって強くなること（Jokipii 1966）と、平均磁場に沿って流れる宇宙線自身
の電流により磁気擾乱を励起・不安定成長させること（Wentzel 1974; Bell 2004）で互いに関係し
ており、特に後者の非線形効果が重要な場合は理論的に同時に決めるのは難しい。具体的に期待さ
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れている宇宙線の生成機構では、超新星残骸の衝撃波の上流（星間空間）と下流を粒子が往復する
ことで徐々にエネルギーを獲得し、宇宙線のような相対論的なエネルギーを持つ粒子となる（e.g.
Bell 1978; Blandford & Ostriker 1978）。このとき被加速粒子（宇宙線）は衝撃波近傍に閉じ込めら
れている必要があるので、乱流磁場の性質と磁場の強度が重要になる。最近、日本の研究者が中
心となり、超新星残骸の衝撃波近傍の乱流磁場スペクトルをシンクロトロン放射強度の二点相関
解析から世界で初めて示した（Shimoda et al. 2018）。このときに用いたのは JVLAの観測データ
であり、1”角という限られた分解能から、上で述べた宇宙線が励起した乱流磁場を捉えるには至
らなかった。これを捉えるにはセンチ波の帯域で 0.1”分解能が必要であり、まさに SKAでしか達
成できない（ALMAなどのミリ波帯域は SNRでは前景ダスト放射などが卓越する場合が多く相関
解析には向かない）。また星間空間中で期待される宇宙線のジャイロ半径は∼ 1012 cm(E/1 GeV)

なので、宇宙線の輸送では銀河スケールの平均的な磁場の形状を詳細に調べることが重要となる。
これも SKAによって大きな進展が見込める。このように宇宙線コミュニティーの SKAへの期待
は大きい。また、星形成の現場である分子雲の電離度が宇宙線観測に基づいた理論予想よりも大
きいことが指摘されている（e.g. Cummings et al. 2016; Phan et al. 2018; Recchia et al. 2019）。こ
れは標準的な宇宙線の生成・輸送シナリオだけでなく、電離度を介して角運動量と磁束を制御す
ることが要求される星形成にとっても新たな課題となる。最新の電離度の理論モデル（Phan et al.
2018）では、分子雲に一様な磁場が刺さっていることを仮定している。これは宇宙線が分子雲に
最も侵入・逃走しやすい状況に対応している。SKAなどの高い角度分解能と感度から分子雲周り
の磁場の構造が明らかになると、より詳しく検証されると期待できる。さらに、上で述べた天の
川銀河における星間空間のエネルギーバランスが、系外銀河でも一般に達成されるかが「銀河進
化」の観点において重要であることは想像に難くない。宇宙線に限って言えば、ガンマ線輝度か
らM31での宇宙線の平均的なエネルギー密度が天の川銀河の半分程度以下であると推定されてい
る（Abdo et al. 2010）。これは推定される星形成率が天の川銀河よりも低いからと考えられるが、
そもそも宇宙線の主な供給源が超新星爆発だと確立していない。一方で星間磁場の乱れ具合など
は、主な駆動源として超新星爆発を期待して良いので、これは星間磁場の乱流度が低く宇宙線が
銀河から効率的に逃げ出していると解釈することもできるだろう。従って、系外銀河の磁場の詳
細構造を網羅的に理解することも銀河進化の観点から重要であり、SKAへの期待が高まる。

日本のサイエンスの狙い 日本に限らず世界的に宇宙線の起源問題への観測的なアプローチは、こ
こ 20年ではX線やガンマ線を対象にしたものが主であった（e.g. Koyama et al. 1995; Bamba et al.
2005; Uchiyama et al. 2007; Abdo et al. 2009, 2011）。これは宇宙線に直接由来する放射（π0-decay
や逆コンプトン散乱、X線シンクロトロン）を観測できるためである。しかしながら、詳細な理論
モデルの構築や観測が行われたにも関わらず、超新星残骸でどれだけの宇宙線が生成されたかに
は決着が付いていない。そのような中で、日本の理論と観測グループは、それまで考えられて来な
かった現実的な超新星残骸と星間雲の相互作用モデルを構築したり、宇宙線衝突で生成されるガン
マ線の起源となる星間ガスの詳細な定量評価を行うなど重要な成果を挙げてきた（e.g. Fukui et al.
2003; Inoue et al. 2012, 2013, 2019; Sano et al. 2015; Shimoda et al. 2015）。この結果として、「超新
星残骸と分子雲の相互作用」というキーワードが世界的により強く認識されるようになった。実
際、宇宙線業界の最大規模の国際研究会である International Cosmic Ray Conference (ICRC)でも、
これに集中したセッションが用意されている。これまではCO分子輝線に基づく研究が主であった
が、HI雲などの定量評価の重要性が指摘され続けていた。これは SKAによる進展が期待されて
いる。従って、日本が伝統的に主導してきた電波観測が SKAによりさらに促進されると期待され



324 第 8章 星間物質

る。また、上で述べたように日本の別グループによる「乱流磁場スペクトルの精査」という全く
新しい独自のアプローチも始まっている。詳細は省くが、これは銀河団などの他の天体にも応用
可能な手法であるが、VLAなどの観測データでは感度が足りずに銀河団では十分な結果が得られ
なかった。日本の SKAを用いたサイエンスの狙いとしては、「ガスの定量によるガンマ線解釈の
決着」と「二点相関解析による乱流磁場の精査」が二大柱になると期待している。両者ともに既
に日本が世界をリード・先んじている課題であり、日本が SKAに参画し観測を進めることができ
れば、宇宙線・宇宙物理学・天文学コミュニティーへ最も効率的に貢献できる。

8.3.5 Beyond Band 5

銀河系内ジェット

宇宙ジェットの駆動と加速のメカニズムに関する議論は未だ収束しておらず、観測研究によりジェッ
ト噴出領域の空間的・時間的な変動の解明が望まれている。しかしながら活動銀河核ジェットの
時間変動タイムスケールは 106～107年程度であり、その時間変動を直接観測することは不可能で
ある。一方で、銀河系内ジェットの時間変動は長くても 100日程度であるため、ジェットの時間進
化を明らかにするのに最適な天体である。ここでは、銀河系内ジェット天体として X線連星とマ
イクロクエーサーを考える。両者は、主に電波帯域でのエネルギーの大きさで区別されるが、こ
のエネルギーの差が何によって生じるかは明らかにされていない。両者のエネルギー解放メカニ
ズムを理解することにより、ジェットの駆動や加速の機構に制限を与えることができると考えられ
る。ジェットのエネルギー解放メカニズムを観測的に調査する上で、スペクトルエネルギー分布
（spectral energy distribution, SED）と磁場構造の同定は重要な手がかりとなる。しかしながら、
SEDや磁場の空間分布を詳細に観測するためには、放射強度の低い銀河系内ジェットの噴出領域
を高感度かつ高空間分解能で観測する必要がある。また、磁場構造の解明には、偏波解消の影響
の少ない比較的高周波数での観測が重要となる。

SKAへの期待

SKAの 15 GHz以上の帯域の観測計画 (Beyond Band 5, BB5)が実現すれば、前述のような高周波
数での高感度・高空間分解能の観測が可能となる。南天に位置するマイクロクエーサー Circinus
X-1 (Cir X-1)を例にとる。Cir X-1のジェットは Australia Telescope Compact Array (ATCA)に
よって 2.1, 5.5, 9.0, 33, 35 GHzと多周波数で観測されているが、ジェットローブが各周波数の分
解能程度でしか検出されておらず、SEDの空間分布や磁場構造は未解明である。BB5であれば、
ジェットローブを数倍～数十倍の分解能で、かつ十分な信号雑音比で偏波放射まで観測することが
可能である。また、Cygnus X-1のようなX線連星の場合でも、ハード状態にあればジェット噴出
領域を非常に短い時間で観測できる。

日本のサイエンスの狙い

近年、日本の SKAグループではファラデートモグラフィーという新たな磁場構造解析手法の研究
開発を盛んに行なっている。BB5の帯域を含めた広帯域観測データを用いてファラデートモグラ
フィーを実行することにより、複雑な構造を持つことが予想されるジェット噴出領域の詳細な 3次
元磁場構造を解明することが可能となる。
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第9章 突発天体

この章では電波帯域における突発天体、つまり急激な光度変動を起こす天体現象の科学研究を、
SKAを用いてどのように推進すべきか検討した結果を報告する。またその研究を推進するために、
SKAに対して要求するべき装置や性能を提案する。まず、第 9.1節で突発天体研究における現状
について紹介し、第 9.2節と第 9.3節において未解決の問題について詳述する。その問題を解決す
るため SKAに要求する装置と性能、また既存の観測施設に対する SKAの優位性を述べる。この
うち、国際的に進める研究については第 9.2節で、日本独自の研究については第 9.3節で述べる。

9.1 突発天体研究の現状と未解決問題

この節では、突発天体の研究を俯瞰し、この分野の現状と未解決問題を紹介する。まず突発天
体について概観した後で、各種の突発天体についてまとめる。

9.1.1 はじめに: 突発天体の研究

突発天体とは

呼称 電波帯域における突発天体は後述の通り多岐に渡るが、それらの包括的な呼び方として「突
発的な」という意味を表すトランジェント (transient)という単語が用いられ、SKA計画の文脈で
もそのように呼ばれる。特に電波帯域における突発天体・突発現象は電波トランジェント (radio
transients)と総称され、例えば超新星爆発も電波トランジェントである。一方で、慣例的には、数
秒以下の短いタイムスケールの変動をパルスやフラッシュ、既知天体の増光現象をフレア、それ
よりも大幅な増光をする爆発的現象をバーストと呼ぶこともある。単に起源のわからない現象を
トランジェントと呼んだりもする。

突発天体と変動天体 光度変動を繰り返す天体、つまり変動天体も突発天体と見なすことがある。
周期的または非周期的に光度が変動するとき、その光度が大きく常に観測できていれば変動天体
と見なされるが、一方で本質的には変動していても、光度が小さすぎるために一時的にしか観測で
きなければ突発天体と見なされる。例えば後述する rotating radio transients (RRATs)という散発的
なパルサーは、そのような例だと考えられる。変動天体と突発天体を区別することはさし当たって
重要ではないため、それらを同一視し、例えばパルサーも突発天体の文脈で語られることもある。

既知の突発天体と未知の突発天体 たいていの突発天体は電磁波の波長によらず発見され、ある
波長域で観測された突発天体は、他の波長域においても対応天体が観測される。例えば超新星爆
発は主に光学領域で発見されるが、それらは電波や X線でも増光が観測され、場合によってはガ
ンマ線バーストが同時観測されることもある。光子のみならず、宇宙線、ニュートリノ、そして重
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表 9.1: 電波帯域における突発・変動天体の分類 (1)
短時間変動 長時間変動

銀河系外 Fast Radio Bursts 超新星爆発 †,活動銀河核など
銀河系内 パルサーなど 恒星フレア,メーザーバーストなど

注—この分類法では、地球から突発天体を観測したときに、その天体が天の川銀河の
外にあるか、中にあるか、またその光度が数秒以下という短時間で変動するか、それ
以上の長時間にわたって変動するか、というように四分類している。

† 超新星爆発は銀河系内でも起こりうるが、観測される超新星のほぼ全てが系外のも
のである。人類によって観測された系内超新星は 1604 年の SN 1604 が最後であり、
それ以降に系内超新星は見つかっていない。

力波といったマルチメッセンジャーも注目されている。一方で、他波長では対応天体が見つから
なかったり、対応天体が見つかってもその放射機構が未知であるような、起源のわからない突発
天体も多い。宇宙には、既知の突発天体だけでなく、未知の突発天体も数多く隠れている。

SKAを用いた突発天体研究の方向性 この現状を踏まえて SKAは、既知の現象に対してはその
高い性能を生かして緻密な観測を行い、現象について従来より詳細な情報を得ることで、その「物
理の解明」に寄与する。未知の現象に対しては、観測システムの柔軟性とデータ解析システムの
多様性を実現することで、まだ実施されたことのないような観測や解析による探査を行い、科学
にとって最も重要な「未知の発見」を目指す。

突発天体の分類

突発天体・変動天体の分類方法は 2通りあり、(1)地球からの見え方にもとづく分類法と、(2)放
射物理にもとづいた分類法がある。
前者 (1)の分類法では、表 9.1のように突発天体をその位置と光度変動のタイムスケールによっ

て分類する (Frail et al., 2012)。この分類はかなり大雑把だが、発見に必要となる観測方法を示唆す
る。観測方法は、光度変動のタイムスケールによって大きく異なり、数秒以下の短時間変動のも
のは時系列データから直接検出され、それ以上の長時間変動のものはイメージング観測による画
像データから検出されることが多い。
後者 (2)の分類法では、放射された電波に干渉性があるかないか (コヒーレントかインコヒーレ

ントか)によって突発現象を二分類する。コヒーレントな放射はメーザーが代表格であるが、突発
現象としてはパルサーや FRBの放射機構と思われる曲率放射が該当し、光度変動のタイムスケー
ルは数秒以下と短い。変動時間が短いため、それらは時系列の生データを解析することによって
発見される。一方インコヒーレントな放射はシンクロトロン放射や自由–自由放射であり、X線連
星からのバーストや超新星爆発が挙げられる。それらは光度変動のタイムスケールが数日から数
か月以上のため、イメージング観測による画像データの中から発見されることが多い。

(2)の分類を詳細に図示したものが図 9.1である。この図は突発・変動現象の相空間を示したも
のであり、各プロットは一つの天体、あるいは現象を示す。コヒーレント放射による突発現象は
図の青色の領域にプロットされ、インコヒーレント放射による突発現象は灰色の領域にプロット
される。同種の天体や放射機構が同じ現象はこの図の中で同じ領域を占有し、例えば図のやや左
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図 9.1: 突発・変動現象の相空間 (Cordes, & Chatterjee, 2019)。縦軸は光度変動の極大値、横軸はそ
の変動のタイムスケールを意味し、各プロットは現象を表す。

下にパルサーが群集しておりコヒーレント放射であることがわかる。この図が突発天体研究にお
いて最も重要な図であり、次節で詳述することにする。

突発天体・変動天体の相空間

種々の突発天体をプロットした図 9.1は、天体の光度 SD2とその変動の継続時間W が

SD2 = 2πkBT (νW )2, i.e.,
(
S

Jy

)(
D

kpc

)2

= 9.11× 10−18 ×
(
T

K

)(
ν

GHz
· W

s

)2

, (9.1)

で関係付けられることに基づいている。ここで Sはフラックス密度、Dは天体までの距離、kBは
ボルツマン定数、T は輝度温度、νは観測周波数、W は変動の継続時間を表す。図 9.1では縦軸に
SD2 (= Lpeak)、横軸に νW を取っており、複数の右上がりの直線は異なる温度 T における式 (9.1)
を図示したものである。
ここで式 (9.1)は以下のように導かれる。レイリー・ジーンズ近似のもとで、電波天体の放射強

度は Iν ≃ 2ν2kBT/c
2 と与えられる。ここで cは光速を表し、その他の量は前述のとおりである。

観測者から見た放射源の角度半径を θsrcとすると、観測者の受信するフラックス密度 Sはその定
義から

S =

∫ 2π

0
dϕ
∫ θsrc

0
dθ sin θ · Iν cos θ (9.2)
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で与えられる。ここで実際の放射源の半径を Rsrc、観測者から放射源までの距離をDとすると、
|θsrc| ≪ 1であるから θsrc ≃ tan θsrc = Rsrc/Dと近似してよい。また放射源の大きさRsrc は変動の
継続時間W を用いて Rsrc ≃ cW として見積もることができるので、結局 θsrc ≃ cW/Dと表せる。
したがってフラックス密度は

S ≃ π

(
cW

D

)2

· 2ν
2kBT

c2
(9.3)

と書け、これを変形すると式 (9.1)を得る。以上のようにして、変動の継続時間W はその光度 SD2

と関連付けられることがわかる。この関係は、レイリー・ジーンズ近似、 θsrc ≃ tan θsrc および
Rsrc ≃ cW という 3つの妥当な近似に基づいている。図 9.1は式 (9.1)に基づいた相空間を表して
いる。
一般にセンチ波メートル波帯では宇宙線電子からのシンクロトロン放射が明るい。地球で観測

できる電波放射現象の多くも、インコヒーレントなシンクロトロン放射からなる。しかしシンク
ロトロン電波の光子に電子が衝突する逆コンプトン効果によって、その光子は X線のエネルギー
にまで叩き上げられ、結果的に電波の強度は制限される。その制限された電波強度は、輝度温度
にして 1012 Kである。この輝度温度 1012 Kの直線が、図 9.1でコヒーレント放射の領域 (水色)と
インコヒーレント放射の領域 (灰色)を区切っている。もしある天体の輝度温度がこの値を超えて
いた場合、その放射はコヒーレント放射か、あるいはインコヒーレント放射がドップラー増幅さ
れていることを示唆する。
図 9.1はすべての突発現象を網羅してはいないが、しかし天体の見つかっていない空白領域があ

ることを視覚的に明らかにする。空白領域には未知の現象が潜んでいるかもしれず、それを発見
できれば新たな物理を開拓できるかもしれない。科学はそのような未知の発見によって発展して
きた事実があり、したがって、空白領域を埋める観測は天文学者にとって重要な使命である。そ
の仕事を効率的に進めるには、高い感度と広い視野によって広範囲を探査することが必要であり、
SKAはまさにそのような探査を可能とする。

9.1.2 超新星

超新星 (supernova; SN)は、星がその生涯の最期に爆発する現象であり、その爆発の実体として
2つのシナリオが考えられている。一方は、何らかの理由で白色矮星1の質量が増大しチャンドラ
セカール質量2に達した時に、核暴走により白色矮星自体が爆発するというものである。白色矮星
質量を増大させる機構として、白色矮星と恒星の連星系において恒星のガスが白色矮星に降着す
るシナリオ、二つの白色矮星が重力波放出を通し合体するシナリオが提案されている。同様に白色
矮星を起源とした核暴走として新星爆発が知られているが、この二つではその爆発の規模が大き
く異なる。新星爆発の場合は、白色矮星の表面上で一時的に核融合が暴走し爆発するだけで、白
色矮星自体は爆発後も健在だが、超新星爆発の場合は白色矮星全体が爆発してしまい、後には何
も残らず四散してしまうと考えられている。もう一方のシナリオは、大質量星が自重を支えきれ
ずに単独で重力崩壊し爆発するというものである。大質量の恒星は内部に鉄などのコアをもつが、
そのコアが重力崩壊を起こすと中心部に硬い原始中性子星がつくられ、それに衝突した物質がは
ね返って衝撃波をつくり爆発すると考えられている。このシナリオの超新星は、コアが重力崩壊

1恒星の場合、気体の圧力や核融合による輻射圧が重力とつりあって形状を保っており、白色矮星の場合は電子の縮
退圧、中性子星の場合は中性子の縮退圧が、重力とつりあっている。

2重力が電子の縮退圧を超える限界質量をチャンドラセカール質量とよび、それを超えた白色矮星は超新星爆発を起
こす。
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図 9.2: 左図: 超新星の分類;右図: コア崩壊型超新星となる以前の星の「たまねぎ構造」。

することにちなんで、コア崩壊型超新星 (core-collapse supernova; CCSN)または重力崩壊型超新星
とよばれる。これらのシナリオは妥当なものだが、爆発に至る詳しいメカニズムはわかっておら
ず、コンピュータシミュレーションや観測事実の蓄積によって、その解明が試みられている。超
新星の分類は、歴史的にはスペクトルや光度曲線の特性によって行われ、図 9.2のように分類され
命名されてきている。連星系にある白色矮星の超新星爆発は Ia型超新星に分類され、その他の Ib
型、Ic型、II型超新星はすべてコア崩壊型超新星である。
超新星爆発は主に光学望遠鏡によって発見され、電波望遠鏡で先んじて発見されたことはほと

んどなかった。SKAではこの状況を打破し、光学望遠鏡で発見された超新星の追観測のみならず、
広い視野による広域探査によって電波帯域における超新星の発見を目指す。また従来、Ia型超新
星は暗すぎるために電波で検出されたことがないが (Chomiuk et al., 2012)、SKAによって初めて
Ia型超新星の電波観測が成功すると期待される。
超新星からの電波は、爆発の瞬間に放射されるのではなく、爆発前に星から噴出した物質に対し

て、爆発後に噴出した物質が衝突することによって放射されると考えられている。したがって超
新星を電波観測すると、爆発前後の星の状態を調べることができる。また減光した後も、その噴
出物は周りの星間物質と相互作用し続け、超新星残骸 (supernova remnant; SNR)とよばれる構造を
なす。その中では宇宙線の起源となる粒子加速が起こっていると考えられ、超新星残骸の電波観
測によって他波長にわたる物理過程の解明が進むだろう。可視光域で発見されている超新星のう
ち、従来の電波望遠鏡で観測できているものは一握りであるため、SKAによる高感度観測によっ
て電波による観測サンプル数が増えれば、超新星の研究にとって大きなブレイクスルーとなるに
違いない。

9.1.3 ガンマ線バースト

ガンマ線バースト (gamma-ray burst; GRB)は極めて遠方の銀河における突発的なガンマ線放射
現象であり、その放射の継続時間によって 2種類に分類され、継続時間が数秒以上と長いものを
long-duration GRB、それ以下のものを short-duration GRBとよぶ。GRBの大半は long GRBが占
めており、他波長域でとても明るい残光が観測され、その実体は大質量星が重力崩壊したときの超
新星爆発だと考えられている (Woosley & Bloom, 2006)。またそのほとんどが星形成の盛んな銀河
で発見される。一方で short GRBは、中性子星やブラックホールなどの連星合体による爆発だと考



9.1. 突発天体研究の現状と未解決問題 333

えられ、星形成が活発ではない銀河で発見されている (Nakar, 2007)。連星合体は重力波源として
もっとも有力な候補でもあり、また第 9.1.6節で述べる FRBとの関連性も指摘されている (Totani,
2013)。

GRB Afterglows GRBに伴う残光 (afterglow)は、ガンマ線が放射されてしばらく経ってから他
波長域で明るく輝きだす現象である。これは天体からジェットとして放出された物質が、星間物質
に衝突することによって電磁波が放射されるというファイアーボールモデルでおおよそ説明でき
(Piran, 1999)、GRB発生から残光として輝きだすまでの時間は場合によって異なる。このGRB残
光の光度曲線やスペクトル特性などから、GRBの発生機構や母銀河の構成成分などを知ることが
でき、そのためには GRBの発生直後から多波長で継続して追観測することが重要となる。
それを実現するための追観測体制は世界的に整えられてきており3、ガンマ線観測衛星の発見速

報を受けた他の観測局が、他波長でそれを詳細に追観測することが可能となっている。それによっ
てGRBの研究は最近 10年程度で大きく前進し、超新星との関連性などいろいろな情報が得られ、
先に述べたような実体の解明が進んでいる。高感度な SKAでは、従来の望遠鏡では観測できな
かった暗い電波残光をも観測できるため、この研究をさらに前進させ GRBの統一描像の構築や、
宇宙初期の様相の解明に大きく貢献するだろう。

Orphan GRB Afterglows GRBのガンマ線放射は θ ∼ 1/Γ程度の高い
指向性があり (Γはジェットのローレンツ因子)、その軸方向のみにガン
マ線を放射するため、放射軸上に地球がなければガンマ線は観測されな
い。一方でそれに付随する残光は指向性が高くないため、地球では残光
のみが観測される、という状況を考えることができる (Rhoads, 1997)。
このような残光は親なし残光 (orphan afterglow)と呼ばれ、対応天体の見つからない電波トランジェ
ントとして観測されうる4。Frail et al. (2001)の見積もりによれば、99%以上のGRBで放射軸が地
球から外れており orphan afterglowのみが観測されると考えられるものの、従来の観測では候補天
体が数例報告されているだけで、確定には至っていない。SKAの広視野・高感度サーベイによって
orphan afterglowを発見することができれば、GRBの物理の解明は大きく前進すると期待できる。

9.1.4 ブラックホールによる星の潮汐崩壊

超巨大ブラックホール (supermassive black hole; SMBH)のまわりを回る星々は、そのブラック
ホールから強い潮汐力を受け、もしその潮汐力の大きさが星の重力を越えると、その星は形状を
保つことができず崩壊してしまう。これを潮汐崩壊現象 (tidal disruption event; TDE)とよび、その
際、まれにジェットを伴う爆発を起こし急激に光度を増す。
そのようなジェットを伴う潮汐崩壊現象は、特異的なガンマ線バーストとして Swift衛星によっ

て初めて観測され Swift J1644+57 (GRB 110328A)と命名された。発見当初は起源がわからなかっ
たが、その後、X線、赤外線、電波の追観測によって残光が観測され (Levan et al., 2011)、潮汐崩
壊現象と考えられるにいたった (Bloom et al., 2011)。SKAはこの潮汐崩壊現象を数多く発見でき
ると考えられ、銀河中心ブラックホールの物理に迫ることができるだろう。

3GRBの発見速報システムとして NASAによる GRB Coordinates Network (GCN)があり、GRB発見後 2秒以内にそ
の位置情報などを他観測局へ速報し、迅速な追観測が可能になっている。

4ガンマ線放射の軸が地球に向いていることを on-axis、向いていないことを off-axis と呼び、orphan afterglow は
off-axis GRB afterglowと言い換えることができる。
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9.1.5 中性子星

変動の継続時間が数秒以下のパルスを発する天体として代表的なものはパルサー、つまり自転
する中性子星である。それらパルサーの中でも、Giant radio pulseや nulling、Crab nanoshots や
RRATsといった特殊なパルス放射現象が報告されいる。またマグネター仮説に基づき分類される
種族は、通常はなぜか電波を発しないが、稀に電波アウトバーストを起こすことが知られる。そ
れらの現象は突発天体研究においても興味深い研究対象である。

Giant Radio Pulseと Crab Nanoshots 電波パルサーの中には、通常のパルス放射とは異なる放
射をするパルサーがあることが、近年明らかになってきている。Crabパルサーから放たれるパル
スは、そのパルス幅が 3 ms、パルス周期が 33 msであり、そのフラックス密度は平均して 14 mJy
である。一方で時折、大強度の Giant Radio Pulse (GRP)を放つことがあり、そのフラックス密度
は 1 MJy に達することもある。この GRPの中で、パルス幅が通常よりも極端に短くなる現象が
Arecibo電波望遠鏡を用いた周波数 9.25 GHzの観測によって明らかとなった。そのパルス幅は観
測の時間分解能 0.4 nsより短く、フラックス密度は 2 MJyという極めて短寿命で大強度のパルス
であり、nanoshotsと呼ばれた (Hankins et al., 2003; Hankins & Eilek, 2007)。そのパルスの放射源
の大きさは 12 cm、輝度温度は 1041 Kと見積もられ、高エネルギーかつコンパクトな天体現象で
ある。発見者らはこの nanoshotsを説明できる唯一のモデルとしてWeatherall (1998)によって提示
されたプラズマ乱流モデルを挙げているが、その放射機構は必ずしも解明されていない。また同
様にパルス幅が短くなる現象は他のパルサーでは確認されておらず、現状では Crabパルサーに特
有の現象である。さらにはGRPでのみ起こるのか、本質的には通常のパルスでも起こっているが
感度不足で検出できていないだけなのかという点もわかっていない。SKAを用いた高感度観測に
よって nanoshotsについてより詳しい知見が得られれば、パルサー磁気圏の研究が大きく進むと期
待できる。

RRATs 通常のパルサーとは異なるパルス放射天体としては、Parkes 64 m 電波望遠鏡で発見さ
れた rotating radio transients (RRATs)が挙げられる (McLaughlin et al., 2006)。この RRATsはパル
サーと同様に強い磁場を持つ中性子星が起源だと考えられているが、パルサーの周期的なパルス
放射とは異なり、その放射は散発的で放射機構は明らかとなっていない。SKAを用いてRRATsを
高感度で観測すれば、その散発性についてより詳しい議論が可能になるだろう。

MagnetarとRadio Outburst X線パルサーの中には、突如X線やガンマ線のフレア増光 (アウト
バースト, outburst)を月の時間スケールで起こす軟ガンマ線リピーター (Soft Gamma-ray Repeaters,
SGRs)や特異 X線パルサー (Anomalous X-ray Pulsars, AXPs)の種族がある。それらは自転周期
2–12 s という遅い自転ながら、その自転周期が毎秒 10−12–10−10 s遅くなるという極めて早い減
速率を示す。自転周期と減速率から推定される磁場の強さは 1014–1015 Gにも達する (Mereghetti,
2008)。これが本当ならば量子臨界磁場 (4.4×1013 G, Harding & Lai, 2006)を超える磁場強度を持っ
た究極的に磁化した中性子星があるということである。実際、観測される X線光度は中性子星の
自転のエネルギーだけでは説明できないこともあり、内部に蓄えた磁場を解放して輝く超強磁場
の天体、つまりマグネター仮説が提案された (Thompson & Duncan, 1995)。マグネターは、これま
で銀河系内に 2000個以上見つかってきた通常の回転駆動型パルサーとは異なる種族として、超新
星爆発の機構や磁場の起源、強磁場の物理などの観点からも注目を集めている。通常の電波パル
サーと異なり、マグネターは定常的に X線で明るく輝き、しかし多くの場合、電波パルス放射が
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検出されない。たとえばGreen Bank望遠鏡を用いた 1950 MHzの電波観測では、マグネター候補
7天体で電波パルスは観測されなかった (Lazarus et al., 2012)。一方で、電波観測によって最初に
発見されたマグネター PSR J1622-4950 (Levin et al., 2010)や、2013年に銀河中心で見つかったマ
グネター SGR 1745-29 (PSR J1745-2900, Mori et al., 2013; Spitler et al., 2014b)など、2019年 12月
時点で、電波帯域で 4天体 6例のマグネターの観測例が報告されている。
マグネターの電波エネルギーは独特な特性を持つが、そのうちの一つはスペクトルが著しく扁平

ということだ。一般的である電波パルサーの場合、単一の power lawを仮定すれば、平均スペクト
ルインデックスが< α >= −1.8 ± 0.2で (Maron et al., 2000)、10個以下の少数の一般パルサーに
ついては 30GHz以上でも観測された。しかし、電波域で観測されたマグネターは数十GHzでも比
較的容易に観測される。たとえば、1E 1547.0-5408は 45GHz（Sν = 5.6 ± 0.7mJy）まで (Camilo
et al., 2008)、XTE J1810-197は 144GHz（Sν = 1.2mJy）まで (Camilo et al., 2007)観測された。ま
た、天の川銀河の中心に位置している SGR J1745-2900は 291GHz（Sν = 5.6 ± 2.6mJy）まで観測
され、電波帯域で最も高い周波数で観測された中性子星の記録を更新した (Torne et al., 2015, 2017)。
SGR J1745-2900の例でいえば、そのスペクトルインデックスは 2014年に < α >= −0.4 ± 0.1、
2015年に < α >= +0.4 ± 0.2を示しており、一般的なパルサーに比べ大きめの値を示すととも
に、時間変化も観測されている。このように、マグネターの電波パルスのプロファイルは、通常
のパルサーに比べ、強さ、スペクトル、そして偏光などの特性の変動性が非常に大きいことが確
認されてきた。
このような特性は外部的要因ではなく、マグネターの本質的な特性と思えるが、4つの電波放出

マグネターの回転的特性は他のマグネターと特に区別されていない。なぜ全てのマグネターが他
の一般的なパルサーと異なり、電波域のエネルギーを出さないのか、電波を放出するためのメカ
ニズムは何なのかは観測的、理論的に解決すべき問題である。更に、X線におけるアウトバース
トおよびパルスと電波におけるパルスとの関係も、今後マグネターという側面から広く理解する
ために、明らかすべき事案である。

9.1.6 Fast Radio Bursts (FRBs)

銀河系外からの電波パルスは、1930年代に電波天文学が拓かれて以降近年に至るまで、発見さ
れてこなかった。つまり表 9.1の左上の欄は、近年まで空白のままであった。しかしついに 2007
年、銀河系外起源と思われる電波パルスがオーストラリア Parkes 64 m電波望遠鏡によって発見さ
れた (Lorimer et al., 2007)。そのパルスは幅数ミリ秒と短寿命かつ大強度であり、さらに発見され
た位置が高銀緯にも関わらず分散測度 (dispersion measure; DM)が極めて大きいことから、その起
源は銀河系外の高エネルギー天体だと考えられた5。さらにパルス放射はその 1発限りであり、そ
れ以降同じ場所からの電波放射は確認されていない。
このような現象は従来報告されておらずその信憑性が疑われたこともあり、しばらくは発見者の

名前をとって Lorimer burstと呼ばれていたが、同様のパルスが Keane et al. (2011)および Thornton
et al. (2013)によって新たに 5例発見され、この銀河系外からの電波パルスは fast radio bursts (FRBs)
と呼ばれるに至った。この FRBの起源はわかっておらず、そもそも Perytonと命名されている地
球起源の謎のノイズ (Burke-Spolaor et al., 2011)との区別も明確ではない。しかしその後、オース

5最初に発見された FRB 010724 (Lorimer burst)は、パルス幅がW = 5 ms、フラックス密度が S1.4 GHz = 30 Jy、ま
た発見された位置が銀緯 b = −41.8◦、パルスの分散測度は DM ∼ 375 pc cm−3 であった。それから推定される地球か
らの距離はおよそ 500 Mpcと考えられ、また遠くとも 1 Gpc以内の天体だと考えられている。
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図 9.3: ホスト銀河が特定された 3つの FRB。左がリピーター、中央と右が母銀河が同定されたワ
ンオフ。左：×印が FRBの発生位置で等高線は母銀河の広がりを表している。中央：黄色の天体
が母銀河であり、上側の端に見える丸が FRBの発生位置を表している。右：等高線が FRBの発生
位置を表しており、等高線の上側が母銀河と思われる天体 (S1)と重なっている。

トラリアから遠く離れたプエルトリコの Arecibo 300 m電波望遠鏡によって同様の FRBが 1例発
見され (Spitler et al., 2014a)、FRBが宇宙起源の天体現象であることの信頼性は非常に高まってい
る。起源天体のモデルとしては多くの説が唱えられており、銀河系内からの放射では説明しにく
いことが様々な研究で示されている (e.g., Kulkarni et al., 2014)。

FRBの研究は日進月歩である。特に近年、Australian Square Kilometre Array Pathfinder（ASKAP6）、
The Canadian Hydrogen Intensity Mapping Experiment（CHIME7）などの広視野・多ビームを備え
る新しいタイプの電波望遠鏡の稼働により、検出の報告が飛躍的に増えた。コミュニティの有志
によって FRBのカタログ化8がされていて大変便利である。また、これも有志によって、FRBの
ニュースレター9も刊行されている。
近年の研究から、FRBには再発するものとそうでないものがあることがわかってきた。まだ国際

的に決まった言い方はないが、ここでは前者をリピーター、後者をワンオフと呼ぼう。これまでに
およそ 10個ほどのリピーターが発見されている (CHIME/FRB Collaboration et al., 2019)。特にアレ
シボ望遠鏡が発見した最初のリピーターFRB121102は複数の望遠鏡で幾度も観測されており、非常
に大きなRotation Measure（RM）とRMの数ヶ月程度での時間変動（100, 000−147, 000rad m−2）
や、ほぼ 100%の直線偏光など、非常に興味深い観測的特徴が明らかになっている (Petroff et al.,
2019)。一方でワンオフについては、ASKAPと CHIMEが 50程度発見しており、輝度やパルス
の散乱時間と、DMの間における関連性などの統計的な性質が徐々に見えつつある (CHIME/FRB
Collaboration et al., 2019; Shannon et al., 2018)。

FRBの起源を解明する直接的な方法の一つは、発生源を特定することである。FRB探査に特化
した信号処理機能を備えた干渉計によって、一つのリピーターと 2つのワンオフでホスト銀河が
特定されている (Bannister et al., 2019; Chatterjee et al., 2017; Ravi et al., 2019)。リピーターは星形
成率が高く金属量の少ない矮小不規則銀河、ワンオフは 2例とも星形成率が低く、一般的な金属
量の早期型銀河である。図 9.3にホスト銀河と発生位置の対応関係を示す。前者は星形成が盛んな

6以下のウェブサイト https://www.csiro.au/en/Research/Facilities/ATNF/ASKAP
7以下のウェブサイト https://chime-experiment.ca
8以下のウェブサイト http://frbcat.com
9以下のウェブサイト http://hosting.astro.cornell.edu/research/frb/news/

https://www.csiro.au/en/Research/Facilities/ATNF/ASKAP
https://chime-experiment.ca
http://frbcat.com
http://hosting.astro.cornell.edu/research/frb/news/
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図 9.4: 初めて直接検出された重力波源 GW150914の波形 (Abbott et al., 2016)。２台の重力波干渉
計（Washingtonおよび Louisianaに設置）で非常に似た波形を同時に検出した。

ことから、大質量星・超新星・若いコンパクト天体の頻度が高く、それらとの関連が疑われる。後
者は年老いた銀河であることから、コンパクト天体を含む連星の頻度が高く、それらとの関連が
疑われる。

FRBは従来予想もされていなかった現象であり、発見当初はそれほど大きな注目を集めていな
かった。しかしその後アーカイブデータの解析によって続々と発見されたため、現在は大きな注目
を集め、SKAによる重要なサイエンスの一部を担うに至っている。FRBのような未知の天体は、
まだ宇宙に多く眠っていると考えられ、それらを発見するには柔軟な観測システムが必要となり、
SKAはそれを実装しなければならない (第 9.2.1節)。

9.1.7 重力波の電磁波対応天体探査

アメリカの重力波望遠鏡”Laser Interferometer Gravitational-Wave Observatory” (LIGO)10が 2015
年 9月 14日に人類史上初めて重力波の直接検出に成功した (Abbott et al., 2016)。初めて検出され
た重力波は２つの恒星質量ブラックホール同士の合体によって放出されたものであり、検出され
た重力波の波形（図 9.4）から合体前後の質量、スピン、および距離などの重要なパラメータが明
らかになった。重力波天文学の幕開けである。
一方、重力波望遠鏡だけでは放射源の特定のための位置決定精度が数十から数百平方度と非常に

悪く、起源天体の特定のためには電磁波望遠鏡による重力波対応天体の特定が極めて重要である。
2017年 8月 17日には LIGOに加え、ヨーロッパのVIRGO11も含めた３台の重力波望遠鏡で初の中
性子星連星の合体に伴う重力波検出が報告され、即座に電波からガンマ線に至るまでの幅広い電
磁波帯で追観測が実施された。３台の重力波望遠鏡が同時に稼働していたことで位置決定精度は
∼ 30平方度程度にまで絞ることができた（図 9.5）ことも幸いし、精力的な電磁波帯追観測により
ガンマ線から電波に至る全ての電磁波帯において対応天体が特定された (e.g., Soares-Santos et al.,
2017; Hallinan et al., 2017)。この結果、赤方偏移 0.0098（およそ 40 Mpc）に位置する NGC 4993
に重力波放射源が付随していることが明らかになった (e.g., Soares-Santos et al., 2017)。

10https://www.ligo.caltech.edu
11http://www.virgo-gw.eu

https://www.ligo.caltech.edu
http://www.virgo-gw.eu
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図 9.5: GW 170817検出時の重力波望遠鏡による位置誤差（左図）および電磁波対応天体（右図上
下）(Soares-Santos et al., 2017)。LIGO（２台）だけでは 190平方度ある位置誤差（薄緑の領域）が
LIGO-VIRGOの３台の検出情報を用いることにより 31平方度（濃い緑の領域）にまで発生位置を
絞り込むことができている。

対応天体の発生位置が特定されたことにより、超長基線電波干渉計 (VLBI)による超高空間分解
能でのモニター観測も実施された。VLBI観測により見かけの運動速度が光速の 4倍に達する超光
速ジェットの噴出も確認され (Mooley et al., 2018)、中性子星連星合体に伴うガンマ線放射および残
光として見える電波放射のモデルに制限をつけることに成功した (Mooley et al., 2018)。今後、さ
らなる検出が期待できる同様のイベントに対し、SKA-VLBIモードによる高感度 VLBIによる追
観測が非常に重要になると期待される。

9.1.8 その他の突発天体

最後に、ここまでに網羅していない突発天体、および対応天体の不明な突発天体を紹介する。銀
河系内では、恒星フレアやメーザーバースト、X線連星における電波バーストなどがある。これ
らは数秒以上の長時間変動を示し、対応天体も起源もわかっている。
対応天体が未同定の系内現象は、例えばHyman et al. (2005)がVLAを使って銀河中心近傍に発

見した周期的バースト現象が挙げられる。このバーストはフラックス密度が 1 Jy、1回のバース
トの幅が 10分でそのバーストが 77分周期に 5回現れるという特異的な現象であった。この天体
は GCRT J1745-3009と名付けられ12、対応天体は見つかっておらず放射機構も不明である。その
後の追観測によって同じ場所から同様のバーストが観測され、Roy et al. (2010)によって偏波情報
も明らかとなっている。起源については、一時的にパルス放射が消える nulling pulsar (Kulkarni &
Phinney, 2005)、中性子星連星 (Turolla et al., 2005)、白色矮星 (Zhang & Gil, 2005)、歳差運動する
パルサー (Zhu & Xu, 2006)、恒星フレア (Roy et al., 2010)などが提案されているが、確証は得られ

12接頭辞 GCRTは Galactic Center Radio Transientの頭文字をとったものである。
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ていない。このような数分スケールのバースト現象の探査は大規模には行われておらず、SKAに
おいてもデータ解析システムに対して同様のバーストを効率的に探査する機能を要求する必要が
ある。
銀河系外における長時間変動を示す天体のうち、対応天体が見つかりにくく未知天体と認識さ

れるものとして代表的なのは、orphan GRB afterglow (第 9.1.3節)や TDE (第 9.1.4節)であろう。
GRB残光や超新星爆発に代表される突発現象は、電波帯域では増光は急激だが減光は緩やかで、
その継続時間は数か月以上に及ぶものも多い。
一方、変動の継続時間が数か月以下で、起源が未知の突発天体もいくつか報告されている。例

えばVLAのアーカイブデータからは 4つの候補天体が発見されており、特にRT 19920826と命名
されたものについては検出状態も良好であった (Bower et al., 2007; Frail et al., 2012)。同様の突発
天体は早稲田大学の那須パルサー観測所においても発見され、WJN J1443+3439と命名された天
体があるが、その起源については恒星フレアやAGNフレアが示唆されているものの、必ずしもわ
かっていない (Niinuma et al., 2007; Aoki et al., 2014)。そのような未知の突発天体を探査し、図 9.1
の空白領域を埋めるには、広い視野を高感度で探査し、さらに様々な時間分解能でデータ処理す
るための解析システムが必要になる。
中性子星起源の電波パルスや FRBとは考えられないような新しい電波パルスが観測されること

もあるかもしれない。そのような未知の短時間突発現象観測には、従来の望遠鏡を越える感度と
高い時間分解能、そしてデータ解析コンピュータの計算速度が要求される。

9.2 国際 SKAのサイエンス
国際 SKAサイエンスブックでは「The Transient Universe」という領域区分があり、突発天体に

関する論文はその領域に集録されている。また周辺領域の研究としてパルサーに関する論文もあ
り、それらは「Fundamental Physics with Pulsars」という領域に集録されている。本節では「The
Transient Universe」に集録されている 12の論文について紹介していく。表 9.2には 12の該当論文
をリストした。次小節からはそれぞれの概要を紹介していく。

9.2.1 SKAによる突発天体探査

第 9.1節および次節以降で述べるように、宇宙における突発現象は極めて高エネルギーな現象
が元になっていると考えられ、その観測的研究によって新たな物理が開拓される可能性を秘めて
いる。ただし、突発現象は宇宙のいつどこで起こるかということが予測することができないため、
探査のみをやみくもに続けることはリスクが高い。しかしこのことは裏を返せば、突発天体の探
査は他の目的の観測と並行して実施できるということである。また突発現象は、初期の増光段階
と時間経過後の減光段階で、電波放射の物理過程が異なることもあり、現象が発生した直後から
継続して追観測することが重要である。そのような特徴や課題をもつ突発現象の観測的研究では、
以下の二つの機能を SKAに実装することが重要な鍵となる：

(1) 他の目的による観測と共存・並行して運用できる、突発天体の探査観測システム、

(2) 突発天体が発見された際に、それを即時的・自動的に追観測するシステム。

本節ではこの二つの機能について紹介する。
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表 9.2: 国際 SKAサイエンスブックの突発天体領域論文一覧 ∗

ID† PI Title

The Transient Universe
051 R. Fender The Transient Universe with the Square Kilometre Array
052 D. Burlon The SKA View of Gamma-Ray Bursts
053 S. Corbel Incoherent transient radio emission from stellar-mass compact ob-

jects
054 I. Donnarumma SKA as a powerful hunter of jetted Tidal Disruption Events
055 J.P. Macquart Fast Transients at Cosmological Distances with the SKA
056 L. Amati The SKA contribution to GRB cosmology
058 H.E. Bignall Time domain studies of Active Galactic Nuclei with the Square

Kilometre Array
060 M. Perez-Torres Core-collapse and Type Ia supernovae with the SKA
062 T. O’Brien Thermal radio emission from novae & symbiotics with the Square

Kilometre Array
064 L. Wang Investigations of supernovae and supernova remnants in the era of

SKA
065 P. Wilkinson The Unknown Unknowns
066 W. Yu Early Phase Detection and Coverage of Extragalactic and Galactic

Black Hole X-ray Transients with SKA
∗ArXiv未投稿含む
† PoS (AASKA14) ID

SKAへの要求 (1): 他の観測と共存する突発天体探査システム

探査によって突発現象を発見できるかどうかは確率によって評価できるが、多かれ少なかれ運
に左右される。しかし一方で、探査は他の目的の観測と並行して実施することができ、多大な観
測時間を費やすことができるという大きなメリットがある。観測時間が多ければ多いほど突発現
象を発見できる確率は上がるため、その探査システムを他の観測と共存できるように構築するこ
とで、効率的に探査ができるようになり大きな科学成果を期待できる。
そのようなシステムとして、例えば図 9.6に示すようなシステムをアフリカのMeerKATに実装

することが提案されている。この共存システムは、観測データの処理経路を分岐させ、一方を本
来の観測のために使用し、もう一方を突発天体のリアルタイム探査に使用するというものである。
図 9.6は観測データの流れと処理過程を示しており、図左上の相関器 (correlator)から処理が始ま
る。通常の観測では、相関器から出力される電波干渉計のデータに対して図右方向に向かってさ
まざまな解析処理を施し、最終的に輝度分布画像を得る。その観測には通常数時間以上を費やし、
その長時間の観測データを後日取りまとめる場合が多い。一方で突発天体は、その変動のタイム
スケールが観測時間よりも短い可能性があり、またその追観測には即時性を要する。そのため突
発天体探査は通常観測だけでは不十分であり、リアルタイムにデータ処理を行う必要がある。そ
こで通常観測と共存する形で処理経路を分岐させ、即座に簡易的な画像データを得て天体の光度
変動を検出する。それを行うのが図 9.6の左半分に示されるシステムである。もし突発天体が検出
されれば、自動的にその情報を VOEventNetと呼ばれる突発天体の発見速報ネットワークに通報
する。その通報によって、世界中の他の観測局がその突発天体を追観測することができれば、そ
の起源や放射機構について詳しい情報が得られることだろう。
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図 9.6: 他の観測と共存した突発天体探査システム。

SKAへの要求 (2): 突発天体発見時の自動的な追観測システム

突発天体の観測的研究に重要なもう一方のシステムは、他の観測局によって発見された突発天
体、あるいは SKA自身によって発見した突発天体を、自動的に追観測するというものである。こ
のようなシステムは既にイギリスのArcminute Microkelvin Imager Large Array (AMI LA)に実装さ
れており、ガンマ線観測衛星 Swiftで発見されたガンマ線バーストを約 8時間後に追観測すること
に成功している (Staley et al., 2013; Anderson et al., 2014)。この結果得られた電波帯域での光度曲
線から、ガンマ線バーストのリバースショック (星間物質から噴出物の方向に伝わる衝撃波)による
電波放射が、世界で初めて確認された。同様に Swiftの速報によって、地球近傍の連星系 DG CVn
からのガンマ線フレアを 6分以内に追観測した結果、電波帯域でも大きいフレアが確認され、広
い周波数帯域でのコインシデンスが得られている。しかし数日後には元の明るさに戻ってしまい、
そのようなタイムスケールの短い突発現象を詳細に観測するためには、世界規模で即時的な追観測
を行うことが重要である (Fender et al., 2015)。SKAにおいても同様のシステムを実装すれば、突
発天体の研究にブレイクスルーを起こすことができるだろう。

まとめ

突発天体の観測的研究には、SKAに前述の二つのシステムを実装することが重要である。SKA
は広い視野と高い感度を兼ね備えており、さらにそのシステムが実装されれば、電波帯域での変
動天体や突発天体を数多く発見することができるだろう。その発見は、究極の宇宙物理を議論で
きる場所に、人類を導いてくれるはずである。突発現象というのは宇宙の、とりわけ深宇宙の灯
台であり、その観測によって新しい物理を開拓できるに違いない。
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9.2.2 ガンマ線バースト

GRB電波残光の観測の現状 GRBは宇宙で起こる極限現象のひとつであり、基礎的な物理過程
を探る自然界の実験場の役を果たすだけではなく、おそらく極限の赤方偏移に至るまでの宇宙の
星形成率をトレースし宇宙史に渡る銀河間物質の構成を示すだろう。電波観測はそのGRBの物理
特性を決定する中心的な部分を担うと期待されるが、現在までのところ、GRBの電波観測は大抵
ガンマ線検出天体のフォローアップ観測に限られてしまっている。

GRB電波残光の SKA観測の見込み SKAは、Phase 1の初期科学段階で高周波帯域で数百の天
体をフォローアップし、GRB残光の研究を大幅に進展させるだろう。Band 5 (9.2 GHz)はとりわ
けGRB残光のような突発天体現象の探知に向く。時間進化する放射スペクトルの光学的厚みの遷
移をサンプルしながら、電波残光のピークを探知し、放出物が非相対論的な速さに減速する時間
までの残光を追跡できる。SKA2では全 GRBの 25%についてその減速までの残光を観測するこ
とができるだろう。これはGRBの真のエネルギー割当量、周辺の密度分布、そして衝撃波の物理
について重要な知見を与えるに違いない。また SKAは、ジェットが地球を向いていない GRBか
らのいわゆる orphan afterglowを日常的に探知できるようになるだろう。その検出率は SKA2では
毎週 1000イベントを超えると予想される。

9.2.3 太陽質量コンパクト天体からのインコヒーレントな突発的電波放射

太陽質量コンパクト天体と電波放射 物質降着するコンパクト天体によるジェット形成とアウト
フローは、物質降着と物質放出の間の関係によって決まる。この放出過程におけるインコヒーレ
ントなシンクロトロン放射は、ブラックホール、中性子星、そして白色矮星を含む多くの降着連
星天体で観測されている。

電波観測から分かること 散発的なアウトバースト中の電波放射の進化をモニタリングすること
は、ジェットの立ち上がりについて重要な知見を与え、また、より高周波帯での観測と合わせれ
ば、ジェットと降着円盤の潜在的な関係を解き明かすことになるだろう。電波観測によって、マグ
ネターの巨大フレアなどの爆発的イベントも含めたジェットやアウトフローの、運動学的なフィー
ドバックを定量化することができれば、星周物質への重要性も示すことができる。

感度への期待 SKAの高感度は、明るいエディントン限界のアウトバースト状態から、元々暗く
て詳細な研究ができなかった低光度の鎮静したレベルまで、質量降着する太陽質量コンパクト天
体のモニタリングを可能にし、新しいパラメータ空間を切り拓くだろう。鎮静した質量降着ブラッ
クホールの国勢調査は、連星系の進化過程にも制限を与えるだろう。これまでのブラックホール
ジェットの調査を中性子星や白色矮星のより暗いジェットへと拡張することを可能にすることで、
SKAはジェット形成におけるコンパクト天体の役割を決めるための比較研究を可能にする。SKA
の高感度と広視野そしてマルチビーム能力を駆使すれば、観測しうる近傍宇宙 (∼15 Mpc以内)の
全ての「明るいフレア天体」の探知とモニタリングが可能となる。それは初代クェーサーの成長
への重要な示唆と共に、質量降着率が極めて高いコンパクト天体におけるジェットの特性につい
て、我々に新たな知見を与えるに違いない。そこには超高輝度X線源 (ultraluminous X-ray source;
ULX)の電波対応も含まれる。
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SKA観測の見通し シンクロトロン過程は、高周波にて早くピークを迎え、またフラックス密度
が大きいので、以上のような研究は Band 5で、最も効率よく観測できるだろう。太陽質量ブラッ
クホールや球状星団内の中間質量ブラックホールの存在が想定される領域から、Bondi-Hoyle降着
の進む孤立した鎮静ブラックホールを検出することもできるだろう。

9.2.4 ジェットを伴う潮汐崩壊現象の強い狩人としての SKA

潮汐崩壊現象 超巨大ブラックホール (SMBH)による星の潮汐崩壊現象 (TDE)の観測的な帰結は、
鎮静した SMBHを発見することを可能にし、それらの質量関数を制限することにつながる。それ
以上に、かつては活動的ではなかった銀河におけるジェットを伴った潮汐崩壊を観測することは、
初期段階、言い換えれば「汚れのない」環境での、ジェット形成と進化を研究するという新しい意
味をもたらす。

潮汐崩壊現象の観測 数から数十の潮汐崩壊は 1999年以降発見されてきているが、ジェットを
伴った潮汐崩壊はたった 2つだけ硬X線によって発見された。そしてそのうちのただ 1つ、Swift
J1644+57だけが潮汐崩壊現象という解釈をさらに支持するような精密位置決定がなされた。これ
ら 2イベントだけでは上記の科学的問題に取り組むには不十分であり、サンプルをもっと圧倒的
に増やさなければ取り組めない。

SKAへの見通し X線は実際に観測された電磁波帯にも関わらず、現在または近い将来のX線装
置はジェットを伴った潮汐崩壊現象を発見する最有力装置とはならないだろう。それらはせいぜい
年間で数から数 10のイベントを与えるのみと考えられる。実際の所、潮汐崩壊現象を検出し多波
長フォローアップのトリガーをかけるためのベストな戦略は、SKAを用いることである。SKAは
年間で数 100のイベント、赤方偏移で z ≃ 2程度までのイベントを発見できるだろう。とはいえ、
電波と X線のシナジーは原理的に、ジェットを伴った潮汐崩壊現象の絶対的な発生率、それらの
ジェットのパワー、群ローレンツ因子、ブラックホール質量関数、といった重要な物理量を制限す
ることができる。そしておそらく、質量が 105 M⊙以下の中間質量ブラックホールを見つけること
ができるだろう。最終的に、Large Synoptic Survey Telescope (LSST)などの可視光サーベイと SKA
を比べることで、ジェット発生効率をより直接的に制限することができる。

9.2.5 宇宙論的距離の早い突発現象

早い突発現象の活用 宇宙論的距離にわたって探知しうる電波バーストは、銀河間物質 (IGM)と
銀河間磁場、そして時空そのものの強い証拠の一つとなる。それらの分散測度 (DM)は、いわゆ
る近傍赤方偏移宇宙の「ミッシングバリオン」を解く鍵となり、銀河形成・フィードバックモデル
のキーパラメータである銀河ハロープロファイルの初測定を可能にするだろう。電波バーストは
赤方偏移 z ≃ 2を超えるところでの宇宙のものさしとして使うことができ、ダークエネルギーの
状態方程式のパラメータw(z)を、Ia型超新星で測られている赤方偏移をはるかに超えて制限する
ことができる。これらの科学成果は、可視光フォローアップでホスト銀河の赤方偏移を得るのに
十分な 1秒角以内に位置精度が収まる、およそ 104の FRBサンプルによって実現できる。重力波
イベントは SKA1-LOW帯域でコヒーレントな放射をすると仮定すると、宇宙論的な距離の FRB
の位置決定は宇宙論的な標準サイレンとして使うことができる。
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SKAへの見込み 以上のような研究を実施するためには、発見した FRBの DM, RM, SMと比べ
られるように、FRBのホスト銀河を特定し、その赤方偏移を測定しなければならない。そしてこ
れは、半径 3 km内に全アンテナの 80%を集めたコンパクト構成による集光デザインで実現でき、
また高時間分解の信号処理機器を伝送路上に設置することが求められる。

9.2.6 ガンマ線バーストを用いた宇宙論への SKAの貢献

GRB宇宙論 ガンマ線バースト (GRB)の光度は一定ではなく標準光源ではないが、宇宙の幾何
学と膨張率を測るツールとして注目されている。それはGRBの 1053 erg/sを超える膨大な光度と、
z = 8を超える高赤方偏移というユニークな組み合わせによる。近年、GRBを標準化し宇宙論パラ
メータ推定に使うために、いわゆる νFν スペクトルのピーク光子エネルギーと、放射の強度 (放射
されたエネルギーないし光度)の関係を活用するいくつかの試みがなされた。これらの研究によっ
て、既存のGRBデータからΛCDM宇宙模型の物質パラメータΩM ∼ 0.3が導き出された。現在そ
して次世代のGRB観測 (Swift, Fermi, SVOM, UFFO)13により期待される結果から、ダークエネル
ギーの特性と進化の手がかりをつかむことが可能となるだろう。

SKAへの見込み SKAを用いたGRBの電波観測および他波長観測の結果から、従来は得られな
かったGRBの特徴が明らかとなるだろう。GRBの研究は SKAのその他の天体に関する主要科学
計画の観測を補い、SKAの主要科学目的のいつくかに重要な貢献をすると期待できる。

9.2.7 活動銀河核の時間領域研究

AGNの時間領域研究の背景 活動銀河核 (active galactic nucleus; AGN)の電波変動の観測は、内
在的な変動と外来的な変動の両方を明らかにすることができる。内在的なものは衝撃波・フレア・
超巨大ブラックホール周りの放射の変化、外来的なものはたとえば天の川銀河の構造による散乱
が原因である。そのような星間散乱はマイクロ秒角の空間分解能で放射領域の構造を示す。現在
までのAGN観測は、長期間モニターされ続けた天体が少ない、あるいは、モニター数は多いが時
間分解能に乏しい、といういずれかの問題を抱えていた。

SKAへの見込み SKAを用いることによるサーベイ能力の劇的な向上は、毎日かそれ以下の頻度
で 10万個のAGNの精密な外観モニター研究を可能にする。変動の統計、特に多周波同時観測は、
AGNのクラス、光度、そしてジェット指向性という多くの問題を解決し、質量降着の物理を示す
だろう。また星間物質による電波散乱の原因となる構造を、詳細に解明できるだろう。

9.2.8 コア崩壊型超新星と Ia型超新星

コア崩壊超新星 コア崩壊型超新星 (core-collapse supernova; CCSN) からの電波放射の系統的な
調査はいまだなく、狙いをつけた調査、つまり近傍宇宙のいくつかの可視光で発見された CCSN
からの電波のみが観測されてきた。可視光での調査はダスト減光により大部分の CCSNを見損な
う。ゆえに CCSNの電波での調査は覆い隠されていない完全な近傍宇宙の星形成率を与えること
に有望である。SKAはこの領域の調査に、他の目的の観測に「相乗り」する形で、広視野のブラ

13SVOM: Space Variable Objects Monitor; UFFO: Ultra-Fast Flash Observatory.
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インドサーベイを行うことが重要である。計画中の VLA Sky Survey (VLASS)が最大でも数 10個
の CCSNを発見する見込みに対して、MIDはたった 1年で数 100個の CCSNを発見し、SKA1の
10倍の感度を持つ SKA2では近傍宇宙で数千個の CCSNを探知すると期待される。ゆえに相乗り
観測モードは、近傍宇宙におけるほぼ全ての CCSNの国勢調査を簡単になしうる。ゆえに CCSN
の体積発生率 (イベントレート)を正確に決定するだろう。

Ia型超新星 Target of Opportunity (ToO)観測の運用体制を確立し、近傍 (≲ 25 Mpc)の Ia型超新
星を爆発から数日以内に追観測できるようにすることを提言する。SKAの比類なき感度は、爆発
シナリオが single-degenerateなのか double-degenerateなのかを曖昧なく区別することを可能にす
るだろう。

9.2.9 新星と共生連星からの熱電波放射

星系からの突発現象 熱的な電波放射は星系からのアウトフローの本質的なトレーサーである。新
星と共生連星14は白色矮星上の質量降着と核燃焼を内包した相互作用する連星系である。それらか
らのアウトバーストのほとんどは、高周波帯でより高いフラックス密度をもち、時間的に変動し、
そして銀河面に大体集まっている、という特徴をもつ。自由–自由放射による物理的描像は、シン
クロトロン放射による描像とは独立していて相補的である。SKAの潜在能力を駆使し、熱的過程
の高精度な観測を行うことが重要である。

新星の観測 アウトバースト時の新星の熱的電波放射は放出質量、運動エネルギー、そして放出
物の密度分布といったプロファイルを反映し、その観測によっておそれらを解明することができ
る。VLAや e-MERLINなどによる最近の観測では、新星の質量放出の信じられないような複雑な
過程、例えば放出過程に多くの段階があることや、時間的に長期に渡って起きているように見え
る、というような問題を解き明かし始めている。

共生連星の観測 共生連星もアウトバーストを示す。それはときどきジェットの物質排斥に伴なわ
れる。しかしながら、新星と違って共生連星の長期間の熱放射は、熱い白色矮星に照らされた巨
大伴星の風の中に由来する。巨星風における白色矮星の影響は時間的に変動し、そしてそれらの
変動を駆動する物理過程は謎のままである。おそらく質量降着の不安定性や白色矮星表面での時
間変動する核燃焼によるものと考えられている。

SKAへの期待 SKA1の感度は天の川銀河全域に渡って新星サーベイをすることを可能にするだ
ろう、そしてそれにより統計的に完全な分布が暴かれる。SKA2をもってすれば、同様のことをマ
ゼラン銀河でもできるようになるだろう。これは Ia型超新星の発生源としてそれらの可能な役割
を決定するための重要な示唆とともに、白色矮星への質量降着と質量欠損の背後の理論について、
質の高いテストを可能にする。MIDの特に高周波を優先した広帯域観測によって、新星の多様性
を招いている物理過程について多角的な考察が可能となり、共生連星の質量降着過程と降着率を
導き出すだろう。

14共生連星または共生星とは、主星が伴星である赤色巨星の中に入り込んでしまった連星系である。
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9.2.10 超新星と超新星残骸の研究

超新星の種類 超新星は究極的に明るく、そして数日間は銀河全体よりも明るくなりうる。その
爆発のシナリオとして主に 2つのものが考えられており、白色矮星の熱核反応爆発 (Ia型)と大質
量星のコア崩壊 (II型、Ib型、Ic型)である。

Ia型からの電波を捉える Ia型超新星爆発は宇宙の加速膨張を発見するための遠方の指標、標準光
源として用いられてきた。しかしそれらの発生源系はいまだに困惑の種である。爆発による前方衝
撃波とその周りの星周物質 (circumstellar matter; CSM)ないし星間物質 (Interstellar medium; ISM)
の間の相互作用による電波放射は、超新星爆発の最後の進化局面を見るための重要なプローブで
ある。しかし、現在の電波望遠鏡によって Ia型の爆発そのものからの電波放射は検出されていな
い。SKAは高い感度と分解能によって、この Ia型超新星爆発の電波を初探知できるかもしれない。

可視光で見えない II型を見つける II型超新星には、可視光で暗いものは元々暗いかダストの減
光によって見そこねているという「超新星爆発頻度問題」というものがある。多くのダストに包
み隠されて可視光で見えない超新星爆発がMIDで見つけられるだろう。特にホスト銀河の最内部
に位置するものが見えてくると期待される。さらに、元々暗いものの発見も SKA1でもたらされ
るだろう。また探査で明らかとなるイベントレートによって、現在の星形成率と初期質量関数に
あらたな情報をもたらすに違いない。

超新星残骸の SKA観測 超新星爆発は周囲の CSMや ISMを吹き飛ばしながら、過熱する衝撃波
を引き起こし、そして超新星残骸 (SNR)を作り出す。そしてより多くの SNRが SKAによって発
見されると期待される。これは現在問題となっている、超新星の理論的予測と観測との間のずれ
を減らすだろう。複数の SNRは宇宙線の主たる成分である陽子を、その衝撃波で高エネルギーに
まで加速していると確認されている。SKAと Cherenkov Telescope Array (CTA)の観測を組み合わ
せることで、銀河宇宙線の起源のパズルを解く希望をもたらすだろう。

9.2.11 系内外のブラックホールX線トランジェントの早期検出と網羅

SKAへの期待 SKAの低周波における広視野と高感度によって、超巨大ブラックホール近傍で
の潮汐崩壊現象 (TDE)や太陽質量ブラックホール (low-mass X-ray binary; LMXB)でのフレア、ま
たアウトバーストの進む系内外の突発天体を数多く発見できるであろう。将来の X線広視野モニ
ター観測と比較しても、SKAこそが最初にイベントを発見しアラートを他の観測所に送信するこ
とができる。一方で、TDEフレアや突発的アウトバーストの立ち上がり期の質量降着率は幅広く
変化するので、SKAは広範囲に渡る質量降着率とその変化率を網羅することができる。そしてそ
れらの量は、定常的に電波を放射するブラックホール系においては、観測不可能なパラメータ空
間である。非定常な降着状態にあるブラックホール近傍からの突発現象を観測することで、降着
円盤とジェットの関係に関する我々の理解を研ぎ澄ませるだろう。

9.2.12 未知の未知

アメリカ合衆国国防長官だったラムズフェルド氏の言葉 (Rumsfeld, 2002)を借りると、物事に
は三種類あり、それらは
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Known knowns: 我々が既に知っている事実、

Known unknowns: 我々が知らないことを自覚している未知、

Unknown unknowns: 我々が知らないことを自覚すらしていない未知、

というものである。このことは、宇宙科学の分野においてもまったく同様である。そこで本節で
は、unknown unknownsつまり未知の未知に相当する、予想すらできていない未知の天体現象の探
査 (exploration of unknowns; EoU)について述べる。とりわけ未知を発見するために持っておくべ
き哲学と、その哲学に基づいた SKAへの要求仕様を紹介する。

未知追究の哲学

宇宙科学における known knownsは既に研究されてきていることであるから、もしそれについ
て知りたければ文献を読めばよい。一方 known unknownsについて知りたければ、何を知るべき
か把握していることなので、観測提案書を書いて観測を実施すればよい。その観測が成功すれば、
known unknownsは known knownsに変わり、宇宙科学は一歩前進することになるだろう。しかし
ながら unknown unknownsについては、我々はその存在にすら気付いておらず「知らないという
ことすら知らない」。そのため、どんな研究をしてどんな観測をすれば良いのか、検討するどころ
か見当すらつかない。しかし過去の偉大な科学的発見が、そのような unknown unknownsを偶然
発見したことに端を発しているのも事実である。
ゆえに SKAが長期に渡って科学成果を出し続けるためには、そのような unknown unknownsを

発見できる能力を備えておかなくてはならない。SKAは、前章までに述べてきたような「現在」未
解決とされている問題に対して注力し、その解決を目標とする。しかし SKAが完成し隆盛を誇っ
ているだろう 2025年以降には、現在未解決のそれらの問題は既に解決されているに違いない。そ
の時 SKAによる興奮はどこにあるかと言えば、それは解決済みの古い問題にはなく、新しい観測
方式によって浮上するだろう新しい疑問、つまり unknown unknownsにある。それゆえ天文学で
は、我々が想像すらしていない「未知の何か」を見つけるための「備え」が重要であり、その備え
に裏打ちされた「発見」が重要となる。

未知の探査 (EoU)のための要求

電波天文学における unknown unknownsがどのような天体現象なのかはもちろん予測できない
が、「起源のわからない未知の突発現象」が既に発見されてきている。しかしそれらを発見した望
遠鏡は、そのような未知の現象を捉えようとして設計されたわけではなかったし、何らかの理論
をもとにして突発天体を探査したわけでもなかった。ところが蓋を開けてみれば、未知の突発現
象が次々と発見され、新たな科学が生まれている。そしてこれからも、まだ予想もされていない
ような変動現象や突発現象が次々に見つかるに違いない。それを効率的に発見できるのが、SKA
である。

SKAは高い感度と広い視野を持っており、未知の現象を数多く発見できる潜在能力がある。ただ
し潜在能力があったとしても、それを有効に活用できなければ未知の探査は進まないだろう。SKA
がその潜在能力を解放し未知の探査を効率的に行うためには、第 9.1節で述べたような (1)共存シ
ステムや (2)自動追観測システムを活用できるような「柔軟性」が必要である。またそのようなシ
ステム柔軟性の他に、観測後のデータ解析においては次の二つの要素が重要となる。
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要求 1: Einstein@Homeと同様のプロジェクト SKAを有効活用するには、その観測データが研
究者だけでなく一般人にも開かれていることが重要である。多くの人に SKAデータを解析しても
らい、彼らの興味を最大限に引き出せるような環境を用意しなければならない。この「一般市民
による科学」には既に前例があり、重力波望遠鏡 LIGOや Arecibo天文台の観測データを一般市
民のコンピュータで解析してもらうプロジェクト、Einstein@Home15によって新しいパルサーが数
多く発見されてきている。同様のプロジェクトを SKAでも行うことで、SKAによる成果を最大
化できるのみならず、人類全体による科学探求が実現するだろう。

要求 2: Virtual Observatoryへの貢献 SKAを有効に活用するには、前述の一般市民による科学
と併せて「他の望遠鏡とのシナジー」を最大化することも重要である。第 9.1節で述べた (2)自動
追観測システムもそのシナジーのひとつであり、天体を連携して観測し多くの情報を得ることで、
高いシナジー効果が生まれるだろう。これは観測の最中に期待できるシナジーだが、観測が終わ
りデータだけが残っている状態でも、他の望遠鏡とのシナジーを図ることができる。それを実現
するのが Virtual Observatory16 (VO)であり、VOを利用することによって、複数の望遠鏡による多
波長観測データを容易に比較できる。したがって他の望遠鏡とのシナジーを飛躍的に高めるため
に、SKAはそのデータリソースを VOにつぎこむことが重要であり、それによって多くの科学成
果を生むことができるだろう。

まとめ

宇宙には、我々がまだ想像すらしていないような未知の現象 (unknown unknowns)があふれてい
ると考えられ、図 9.1の空白領域がその事を示唆している。アメリカの作家であり生化学者でもあ
るアイザック・アシモフが言ったとされている言葉に次のようなものがある。

—科学において最も興奮する言葉、つまり新しい発見の前兆となる言葉は、「わかっ
た！」ではなく「これは妙だな...」である。

つまり known unknownsを解明したときの「わかった」という言葉よりも、unknown unknownsを
発見したときの「妙だな」という言葉の方が、科学にとっては面白いということである。SKAは、
そのような未知の発見に備えて設計されなければならず、そのためには第 9.2.1節で述べたような
柔軟な観測システムが不可欠である。また、未知の発見に「備えておく」ことの重要性は、フラ
ンスの生化学者であるルイ・パスツールの言葉にも見ることができる。

—チャンスはそれに備えている者だけにほほえむ。

つまり、科学にとって最も面白い「これは妙だ」と言える未知を発見するには、その発見のチャン
スが舞い降りることに備えておかなければならない。その「備え」として、SKAには観測システ
ムの「柔軟性」が不可欠である。それとともに、一般市民が探査に参加できるようにすることや、
他の望遠鏡とのシナジー効果を最大化することも重要となる。それらを実現することで、SKAは
長期にわたって科学成果を出し続けることができる。

15Einstein@Home: http://www.einsteinathome.org/
16Virtual Observatory (VO; http://www.ivoa.net/)は観測データをデータベース化したり、扱いやすいデータ解

析ツールを提供しているプロジェクトである。日本でも JVO (http://jvo.nao.ac.jp/)が活動し、一般市民もす
ばる望遠鏡などのデータにアクセスしやすくなっている。

http://www.einsteinathome.org/
http://www.ivoa.net/
http://jvo.nao.ac.jp/
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9.3 日本が狙うサイエンス

本節では、SKAを用いた日本が主導するサイエンスについて述べる。その中で、あるサイエン
ステーマを実現し成果を出すために、SKAに対してどのような装置要求をするべきか、あるいは
SKAをどのように運用するべきかという戦略について言及する。ただし SKAは既にそのデザイ
ンがおおよそ決まっているため、大幅な装置変更などは望めないことも考慮して、現状のデザイ
ンでどの程度のサイエンスが行えるか、ということについて主に述べる。
本研究は、宇宙における突発現象、変動現象を観測することによって、時間的に異なる宇宙の

様相を捉え、そこから未解明の物理に迫ろうとするものであり、キャッチフレーズとして

「ダイナミックな宇宙を解き明かす時間領域の天文学」

と題し、以下のようなサイエンスを提案する。それらのサイエンスを日本で主導するため、SKA
へ日本が参加することの重要性と SKAに対する要求に言及する。

9.3.1 系外超新星

9.3.2 超新星残骸における粒子加速の現場、および星間物質と磁場の相互作用

9.3.3 電波によるガンマ線バーストの即応追観測

9.3.4 死んだ電波銀河のシェルからの放射

9.3.5 SKAで探る中性子星の突発現象

9.3.6 FRBの起源天体モデルとバリオン探査

9.3.7 FRBの偏波の可能性と宇宙磁場

9.3.8 重力波–電波マルチメッセンジャー観測

9.3.9 未知の突発天体の探査

9.3.10 突発天体研究のための SKAへの要求

9.3.1 系外超新星

爆発直後の若い (一年程度以内の)超新星における電波放射として支配的な機構は、超新星放出
物質と星周物質の相互作用により発生する衝撃波と、そこで加速される相対論的電子からのシン
クロトロン放射である (e.g., Chevalier, 1998)。これは現在の電波望遠鏡にとってはそれほど強い電
波源ではなく、典型的な検出例では 5 GHzにおいてピーク光度が 1027 erg s−1 Hz−1 程度の現象で
ある (e.g., Pérez-Torres et al., 2014)。したがって、これまで電波観測されている数十例の系外超新
星は、主に数十Mpc程度以内の距離で発生したものに限られており、非常にバイアスのかかった、
限られたサンプルしか存在しない。
超新星の電波帯域における多様性は大きく、GRBに付随する極超新星 (SN 1998bwなど: Galama

et al., 1998)、それと関連があると考えられている「相対論的」超新星 (SNe 2009bb, 2012ap: Soderberg
et al., 2010)、あるいは IIn型超新星と呼ばれるタイプの一部 (e.g., Chandra et al., 2012)においては、
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その光度は 1029 erg s−1 Hz−1 まで増光する。タイムスケールも様々であり、5 GHz帯では典型的
に数十日程度でピークを迎えるが、数年以上増光し続けるタイプのものも存在する。
観測されている電波放射の多様性は、超新星爆発により放出された物質の運動エネルギーおよ

び星周物質密度・分布の多様性を反映していると考えられ、電波放射の情報から星周物質密度な
どが導かれている (e.g., Maeda, 2012)。一般に可視光観測からは星周物質の情報を直接導出するこ
とはできない。超新星からの電波放射は、爆発直前の数十～数百年にわたる親星からの質量放出
を反映するため、電波帯域における観測は、恒星進化論でも最大の謎の一つである大質量星の終
末期の性質、超新星に至る直前の進化を知るためのユニークな手段である。また、超新星残骸か
らの多波長放射により宇宙線加速機構の研究が進んでいるが、若い超新星においては衝撃波速度
とダイナミクス、星周物質の密度が大きく異なる。このため、宇宙線加速機構について超新星残
骸を用いた研究とは別確度から切り込む新たな手段になると期待される。

SKAによる系外超新星研究は、主に可視で発見された超新星の即応追観測、SKA自体による電
波サーベイの二つを並行して行うべきである。現在世界中で様々な突発現象・超新星可視光サー
ベイが進行しており、SKAの時代には Large Synoptic Survey Telescope (LSST)の稼働が見込まれ
る。日本においても木曽シュミット望遠鏡やすばる望遠鏡 Hyper Suprime-Cam (HSC)を用いた可
視サーベイ計画が進展しつつある。さらに、可視赤外大学間連携を通し可視・近赤外追観測の枠
組みも整備され、恒星進化・超新星の理論研究を行うグループも多数存在しているなど、SKAの
時代における即応追観測について存在感を発揮するための下地ができていると考えられる。また、
日本は歴史的に見ても電波観測におけるプレゼンスを発揮しており現在も大学間連携などを通し
維持・発展しているのに加え、超新星電波放射の理論研究の下地もできつつある。これらを総合
し、可視–電波–理論を組み合わせた研究を進めるにあたり十分な下地ができていると言えるであ
ろう。

(1)観測数の飛躍的増加によりもたらされる統計的理解

超新星の性質の多様性を考えると、現在までの数十程度のサンプル数ではその全容を解明する
ためには全く不十分である。SKAにおいては現在より少なくとも一桁良い観測精度を達成できる
ため、少なくとも数十倍の効率をもって、現在までの観測例とほぼ同等の質 (観測期間、S/N比な
ど)のデータを取得できる。たとえば年間一万個にのぼる発見が可能であるという見積もりも存在
する (e.g., Pérez-Torres et al., 2014)。これにより、超新星の電波帯域における性質と可視光域にお
ける性質の関係が明らかになり、したがって爆発に至る進化 (電波)と超新星爆発の性質 (可視)の
関係が明らかになるであろう。

(2)まだ検出されていない電波放射の弱い超新星の研究

従来の観測では、大半の超新星について電波放射は検出できていない。つまり従来見つかってい
る超新星は、質量放出率の大きい系、爆発前に激しい質量放出をした系などが選択的に観測された
ものであると考えられる。また、既存の恒星進化理論では到底説明できないような、0.1M⊙ year−1

以上の激しい質量放出が爆発直前に起こっている例も示唆されている (e.g., Moriya & Maeda, 2014)。
これらが特殊なのか一般的なのか明らかにするためには、より「弱い」電波放射をする超新星を
とらえることが不可欠であり、これは SKAでなければ達成できない。
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個々の問題についても、新たな電波放射検出が未解決問題解明のブレークスルーになり得る。たと
えば、Ia型超新星親星周辺の星周物質の有無・質量放出率は爆発に至る白色矮星の進化解明において最
重要である (e.g., Hillebrandt et al., 2013)。伴星が主系列星・巨星の場合 (single degenerate scenario:
SD) には比較的濃い星周物質の存在が予測され、一方白色矮星二つの合体説 (double degenerate
scenario: DD)からは希薄な周辺環境が予測される。現在までの観測で、ごく近傍で発生した二つ
の超新星の星周密度について強い上限がついており、SD説に対し否定的な結果が得られている
(Pérez-Torres et al., 2014)。同様の近傍 Ia型超新星について弱い電波を実際に検出すること、さら
に多くのサンプルについて強い上限値をつけることで、この議論に決着がつくであろう。同様の
議論は Ia型超新星・重力崩壊型超新星の両方で見られる多様性の起源の解明のための大きな一歩
となり得る。

(3)可視光では観測できない激しい星形成を起こしている銀河での超新星の検出と研究

重力崩壊型超新星は大質量星の爆発であるため、その多くは激しい星形成を起こしている銀河で
発生しているはずである。しかし、luminous infrared galaxy (LIRG)や ultra luminous infrared galaxy
(ULIRG)17といった星形成の激しい銀河は、一般的に可視光域では吸収が大きい銀河であり、そこ
で発生した超新星を可視光サーベイで発見することは困難である。近年においては adaptive optics
(AO)を用いた近赤外サーベイ、空間分解能の高い電波サーベイもなされているが、未だに数例の
観測例が知られているだけである (e.g., Mattila et al., 2007)。
超新星のイベントレートの測定は直接的な星形成率測定を与え、特に高赤方偏移に行くほど「隠

された」星形成の割合は増えるため、イベントレートの解明は星形成史や初期質量関数の研究、超
新星に至る恒星進化の研究にとって重要な要素である。同時に、星形成の盛んな環境における超
新星の性質が、これまで知られている超新星と同様であるかは自明ではない。SKAにおける電波
での広視野サーベイにより、このようなバイアスのかからない超新星のイベントレートや、様々
な環境における超新星の性質・恒星進化、および初期質量関数の情報が得られるであろう。

(4)可視光観測とのシナジーによる近傍超新星の包括的研究

これまでごく近傍の一握りの超新星について可視–電波の双方からの研究がなされているが、そ
のサンプル数の増大は重要である。サンプル数が増えることによって、電波からわかる「親星の
質量放出」と可視光からわかる「超新星の性質」との関係 (前述)や、様々な物理状況 (衝撃波速
度、星周物質密度)における非熱的粒子加速 (後述)に加え、可視–電波観測のシナジーにより多く
の新たな情報が得られる。たとえば、電波による高い空間分解能の観測によって、ごく近傍の超
新星については衝撃波伝搬の様子が直接撮像により求まる (e.g., Marcaide et al., 1995)。また、爆
発直後からの電波追観測により親星を衝撃波が突き抜けた直後 (ショックブレークアウト)の衝撃
波速度を測定し、これから親星半径の情報を得ることができる (Maeda, 2013)。これらは最新の可
視光観測手法と相補的であり、新たな研究分野を創出すると考えられる。

(5)強い衝撃波における相対論的電子加速機構、電子注入問題

相対論的粒子加速機構は天体物理学における最重要未解明問題の一つである。加速陽子の最大
エネルギーが近年明らかになりつつあるが、それと同様に大きな問題として低エネルギー電子注

17光度が 1011L⊙ を超えるような赤外線で明るい銀河を LIRGとよび、1012L⊙ を超えるものを ULIRGとよぶ。
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入問題がある。星周物質中を衝撃波が伝搬する若い超新星においては、物質密度したがって増幅
磁場密度が大きいことがわかっており、GHz帯での観測によりMeV–GeV域の電子からの放射を
とらえることができる (Maeda, 2013)。さまざまな星周物質密度をもつ異なる超新星の観測を包括
的に行うことで、MeV–GeV域での加速電子スペクトルを得ることができるほか、ALMAなどに
よる高周波観測を組み合わせることで、個々の超新星における低エネルギー非熱的電子スペクト
ルを得ることができるであろう。これは、電子注入問題を解明する上でのブレークスルーになり
得る。また、様々な環境で発生し様々な衝撃波物理状況を持つ様々な超新星を観測することによ
り、電子加速効率などを統計的に調べることが可能になり、これをもって粒子加速機構に必要・重
要な条件を探ることができるであろう。

9.3.2 SKA時代の多波長観測で探る超新星残骸における粒子加速および星間物質との相
互作用

超新星爆発は周囲の星周物質や星間物質を圧縮しながら高温の衝撃波を形成し、超新星残骸を
生み出す。超新星残骸は、星が爆発前に核融合で形成した重元素や衝撃波で加速された高エネル
ギー粒子を宇宙空間に供給する、宇宙の多様性の源である。しかし、その発生頻度や宇宙線加速
に必要とされる衝撃波面での磁場増幅機構など、その多様性の核となる事象はまだ定性的な理解
しか進んでいない。その原因は既存の観測装置の性能限界とサンプル数の不足によるところが大
きい。
そこで SKAのような、従来の観測装置の性能を遥かに超える次世代望遠鏡が、超新星残骸の理

解のために非常に期待されている。SKAを用いた科学や、そのための SKAへの要求としては、以
下のようなものが挙げられる。

(1)非線形粒子加速の解明

銀河系内の超新星残骸は現在 294天体がカタログ化されているが (Green, 2019)、爆発頻度予想か
らは 500個程度存在すると予想されている。SKAはその高い感度と空間分解能で銀河面探査を行
うことでほぼすべての銀河系内超新星残骸を発見すると期待される。2019年にはX線全天探査衛
星 eROSITA18が新たに打ち上げられ、超高エネルギーガンマ線望遠鏡 Cherenkov Telescope Array
(CTA) 19も稼働を始めるなど高エネルギー天文学の分野でも超新星残骸探査が始まりつつあり、今
まで見つかりにくかった高エネルギー粒子を特に効率よく生成していると思われる種族の超新星
残骸も多数発見することで超新星残骸の銀河宇宙線に対する寄与も決定できるだろう。
超新星残骸衝撃波面では効率よく粒子が加速されることで誘導磁場が発生し、乱流状態の磁場が

増幅されている兆候がみられる (Bamba et al., 2003, 2005; Bell, 2004)。乱流磁場中では正のフィー
ドバックがかかることで非常に効率の良い加速が起こり (非線形加速)、衝撃波面の圧縮率が実効
的に変わることで、結果的に加速粒子および加速粒子からのシンクロトロン放射のスペクトルが
べき型分布から変わることが予想されている。実際 Planckによる超新星残骸観測ではこのスペク
トルのべきの折れ曲がりの兆候が見つかっている (Planck Collaboration et al., 2016)。SKAはこの
兆候が有意か決定づけスペクトルを正確に測定することで、非線形加速を初めて決定的にとらえ
る望遠鏡となるだろう。

18https://www.mpe.mpg.de/eROSITA
19https://www.cta-observatory.org

https://www.mpe.mpg.de/eROSITA
https://www.cta-observatory.org
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(2)星間物質との相互作用

超新星残骸の多くは周りの星間物質 (星風、HI・分子雲など)と相互に強い影響を与え合い、明
るい電波を放つ (Bykov et al., 2000; Fukui et al., 2012)。例えば、最近フェルミ衛星 (e.g., Ackermann
et al., 2013)の観測によって、ガンマ線で明るくかつ爆発から 1万年程度経った古い残骸は、その
ほとんどが分子雲とぶつかっており、電波でも明るく観測されることがわかっている。その放射
機構・粒子加速機構はまだ謎のままだが、SKAによってこのような残骸を精度よくイメージング
し、他の波長の観測データと組み合わせ、更にセルフコンシステントな理論モデル (e.g., Lee et al.,
2012)で解釈することにより、この謎は解明されると考えられる。このとき他波長データとの比較
のため、SKAはその資源を第 9.2.12節で述べたVirtual Observatoryにささげることが重要である。

9.3.3 電波によるガンマ線バーストの即応追観測

宇宙最大の爆発とされるガンマ線バースト (gamma-ray burst; GRB)はまず数 100 keV程度のソ
フトガンマ線で明るく輝き (1–10秒程度続く即時放射と呼ばれる)、次いでX線、紫外・可視・赤
外光、電波など多波長で輝く「残光」と呼ばれるフェーズに移行していく。現在GRB検出の主力
観測機器はNASAの Swift衛星であり、ソフトガンマ線検出器に加えX線検出器、紫外・可視光検
出器を搭載している。視野についてはソフトガンマ線検出器が優れているのに対し、位置決定精
度については X線検出器、紫外・可視光検出器が優れている。従って即時放射をまず広い視野を
持つソフトガンマ線検出器で同定し、直ちにその視野内を X線、紫外・可視光検出器でフォロー
アップすることで残光を検出、GRBの正確な位置情報を地上望遠鏡等に速報するシステムが構築
されている (第 9.1.3節)。このシステムにより、Swift衛星によって秒角程度に絞られた位置情報
を基に、すばる等の地上望遠鏡は深いフォローアップを行い、詳細な残光観測・ホスト銀河観測
等を行うことが現在可能となっている。

SKAへの期待と要求

SKAの時代に Swift衛星自体が運用されているかどうかは定かではないが、類似の GRB衛星
計画には SVOM計画20 (中国–フランス: Paul et al. 2011）、HiZ-GUNDAM計画21 (日本: Yonetoku
et al. 2014)などがあり同様の速報体制は維持されているものと考えられる。従ってGRBはトラン
ジェントな現象であるが、SKA自体がサーベイする必要性はそれ程高くない。むしろ速報を受け
た際に素早くフォローアップする用意を SKAは行っておくべきである。またこれまでに観測され
ているGRBの典型的な電波残光のスペクトルから、GRB電波残光はGHz以上の周波数帯で明る
いことが知られている。以上の状況から、SKAによる GRB観測はたとえ視野が狭くても大きな
問題ではなく、GHz以上の観測波長帯で感度の高い SKA-MIDが有効であると考えられる (Burlon
et al., 2015)。

SKA-MIDの感度を考慮すると、およそ年間数百の GRB電波残光が検出できると予想される。
この数は 1997年に初めて残光が検出されて以降、観測された電波残光の総数とほぼ同程度であり
(Chandra & Frail, 2012)、SKAは電波残光の観測例を飛躍的に増大させると期待できる。またこれ
までの統計では、発見されたGRBの約 1/3の割合のみで電波残光が検出されているが (Chandra &

202021年打ち上げ予定: http://www.svom.fr/en/#filter=.accueil
212025年頃打ち上げ予定: http://www.scj.go.jp/ja/info/kohyo/pdf/kohyo-24-t286-3-2-81-89.

pdf#search=%27HiZGUNDAM%27

http://www.scj.go.jp/ja/info/kohyo/pdf/kohyo-24-t286-3-2-81-89.pdf#search=%27HiZGUNDAM%27
http://www.scj.go.jp/ja/info/kohyo/pdf/kohyo-24-t286-3-2-81-89.pdf#search=%27HiZGUNDAM%27
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Frail, 2012)、SKAによる深い観測によって “弱い”電波残光が検出されることも期待され、GRB残
光の物理状況の理解がより進むと期待される。また比較的近傍の電波残光については放射領域の
固有運動の検出が期待でき (Taylor et al., 2004)、GRBのダイナミクスに重要な情報を与えると期
待できる。遠方の電波残光については特に初期のフェーズにおいてシンチレーションによる光度
変動が予想され (Frail et al., 1997)、GRBジェットの口径に強い制限を与えることもできる。更に
GRBジェットが地球を向いていない場合にも、後期にはジェットの減速に伴い口径が広がってい
くと期待される。SKA1-LOW/MIDの高感度サーベイによって、これら親なし GRB残光 (orphan
afterglow,第 9.1.3節)の初検出も期待できる。また起源のわかっていない short GRBの電波残光は
現在まで 30例強発見されているのみで、統計的に充分でない。しかしこの限られたサンプルの中
では long GRBに比べて一桁、あるいはそれ以上電波残光の強度が低い傾向が見られるという報告
もある (Chandra & Frail, 2012)。SKAによる高感度観測により、short GRB電波残光の特性がより
明確に理解でき、short GRBの正体に迫る手掛かりにもなると期待される。

日本の独自性とまとめ

以上のように SKAの GRBに対する科学的貢献は期待が非常に高い。そして SKAがその期待
に応えるためには、GRBの発見速報を受けた際に、素早くそれをフォローアップできるような運
用体制を SKA1-MIDに課さなければならない。また日本 (SKA-Japan) においては、日本の GRB
ミッション・HiZ-GUNDAMとの連携で大きな特色を打ち出すことが期待できる。HiZ-GUNDAM
は高赤方偏移 (high-z)した遠方GRBの検出を主眼においており、宇宙再イオン化期の宇宙の物理
状況を解き明かすことにも貢献できるミッションである。すなわち SKAの 21 cm線観測による宇
宙再電離期観測とは別のアプローチとして、SKAとHiZ-GUNDAMとの連携による「遠方GRB・
宇宙再電離期の物理状況の理解」という日本発のサイエンスが期待でき、その意義は非常に高い。

9.3.4 死んだ電波銀河のシェルからの放射

電波銀河の主な放射源は、AGNジェットによって形成される電波ローブと呼ばれる広がった構
造である。観測されている電波銀河のサイズは幅広く分布しており、kpc未満のものからMpcを
超えるようなものまで存在している。電波銀河の大きさは、主に年齢 (ジェットの中心核からの噴
出が維持されている時間)によって決まり、小さいものは若く、大きいものは年老いていると考え
られている。したがって、小さい電波銀河はいずれ大きい電波銀河に成長するといった描像が広
く受け入れられている。
しかしながら、単純に全ての電波銀河が 10 kpcを超えるような大きさに成長できるのかはよく

分かっていない。というのも、理論的には 10 kpcに満たない小さくて若い電波銀河 (年齢 103–105

歳の電波銀河)の割合は全体の約 0.01%と予測されるが、実際の観測では全体の約 10–30%を占
めており、107 歳程度の年老いた銀河が予測より少ないためである (Orienti et al., 2010; Kunert-
Bajraszewska et al., 2010)。この未解決問題について様々なシナリオが提唱されてきているが、一
つの自然な解釈は、大多数の電波銀河が若い段階でジェット活動を停止もしくは休止し、成長が止
まってしまい「死んでいる」とする解釈である。
このシナリオを検証するためには、死んだ電波銀河を観測でとらえる必要性があるが、ジェット

の活動性を失った電波ローブは急激に暗くなってしまうため、従来の観測施設でとらえる事は困
難であり、現状は候補天体が数例見つかっている程度である。さらに最近の理論研究からは、ロー
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図 9.7: ジェットの放出が停止した (死んだ)電波銀河に付随するローブ (黒実線)及びシェル (赤実
線)のスペクトル。電波銀河の年齢を 106年、ジェットが活動を停止するまでの継続時間を 105年
と仮定し、また赤方偏移を z = 1としている (Ito et al., 2015)。

ブは暗くなるだけではなく放射帯域が 10 MHz以下となってしまうため、SKA をもってしても、
死んだ天体の電波ローブからの放射を検出する事は難しい事が示されている (Ito et al., 2015)。し
かし電波ローブではなく、それを取り囲む周辺物質から構成される「シェル」は、ジェットの活動
が休止した後も急激には減光しないため、SKAによってとらえられる事が期待できる (図 9.7)。し
たがって、電波銀河の進化トラック解明への道を切り開くためには、SKAを用いてシェルの観測
を行うことが不可欠である。さらに SKAによって、AGNジェットが周辺環境に与える影響 (AGN
フィードバック)や、ジェットが駆動される条件などのサイエンスに関しても迫る事が期待される。

9.3.5 SKAで探る中性子星の突発現象

SKAとGiant Radio Pulses

電波パルサーのほとんどは、パルスの peak強度および fluenceが log normal分布もしくはGauss
分布を示すのに対し、それらが高光度領域で冪分布を示すものがあることが知られており、Giant
Radio Pulse(GRP)と称される。GRPが見出されたパルサーはこれまで十数個にとどまり、2500個
を超える全パルサーのなかで少数派であるが、その中に、Crabパルサーや最初に発見されたミリ
秒パルサー PSRB1937+21など、重要なパルサーが含まれていること、パルサー磁気圏解明の鍵を
GRPの発生メカニズムに求める期待などが、GRPが注目されている理由である。
さらに、最近話題の電波突発天体 FRB のモデルの 1 つは誕生直後のマグネターで発生する

GRPを考えるものである。実際、このモデルの提唱以後、天の川銀河中心の近傍にあるマグネ
ター PSRJ1745-2900の電波パルスがGRPとよく似た特性を示すことが見出された (Pearlman et al.,
2018)。このことは FRBモデルの仮定と調和的ではあるが、観測されたパルスの最大光度はまだ
FRBの fluenceを説明できるほどではない。GRP光度関数の冪分布の上限がどこまで伸びている
か、それを見極めるのに必要な長時間のモニター観測は、現在は Crabなど少数のパルサーを対象
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に実現しているのみだが (e.g., Bera, & Chengalur, 2019)、SKA時代には複数のパルサー、マグネ
ターについて包括的な長時間観測が実現されるだろう。

GRPの正体を探る方向のもう 1つは、光学パルスやX線・γ線など、他波長のパルスと電波パ
ルスの相関の有無を見出すことであり、Crabパルサーの光学パルス、X線パルスとGRPには相関
があることが示されている (Shearer et al., 2003; Strader et al., 2013, Enoto et al. 2020)。GRPや FRB
の放射機構を探るうえで重要なヒントになるこうした相関解析も、SKA時代には多数のパルサー、
マグネターに対して劇的な進展が見込まれる。

マグネター磁気圏の解明

電波および X線によるマグネターの観測的研究 Swift衛星によって、突発的に X線で増光する
銀河系内のマグネターも数多く見つかるようになり、すでに 30個程度が知られている。この発見
をもたらした X線アウトバースト現象では、kBT ∼ 0.3 keVにピークをもつ星表面の熱的放射が
増光するとともに、硬 X線にピークをもつショートバーストを頻発し 100 keV近くに向かって伸
びる硬X線のべき放射も検出されるようになってきた (Enoto et al., 2010)。こういった突発現象は
通常の電波パルサーと異なるマグネターの特徴で、多波長でのフォローアップが急速に進展して
いる。
近年、X線アウトバーストを生じた際には電波が放射されるという例が報告されるようになってき

た。2003年に発見された XTE J1810-197 (Camilo et al., 2006)や 2007年に突発増光した 1E 1547.0-
5408 (PSR J1550-5418; Camilo et al. 2008)では、GHz帯域でフラットなスペクトルを示し、100%
に近い直線偏光を示すなど、共通点をもった電波パルスが報告され、マグネター磁気圏の解明に
重要な情報になると期待されている。
最近,電波パルスが観測されたことのあったマグネターの一部が再び活動するという事例が報告

された (Camilo et al., 2018; Lyne et al., 2018)。そのうちのひとつ XTE J1810-197について日本の研
究チームが精力的に観測的研究を進めている。

XTE J1810-197は 2005年以降に電波領域でもX線放射と同じ周期のパルス放射が観測されたも
のの、2年足らずの期間の間で電波強度が著しく減少し、2008年 10月を境に観測可能な電波放射
は確認されなかった (Camilo et al., 2016)。このことはマグネターの電波放射が大きな変動性を持つ
ことを示しているが、このような変動性のみならず休止の理由も未だ謎として残っている。しか
し、2018年 12月、10年の休止期を終えてまた活動し始めた (Lyne et al., 2018)。電波望遠鏡によ
るモニタリングで先に観測されたこの再活性化は、後にX線のデータにより当該観測以前にX線
の強度も増したことが確認された (Gotthelf et al., 2019)。日本のグループも、この再活動を開始し
たマグネターを国内の電波望遠鏡を用いて観測した。この観測は国立天文台のVERA4局、茨城大
学の日立アンテナ、NICTの鹿島局、そして、東北大学の飯舘アンテナの計７基の電波望遠鏡によ
り、325 MHzから 22 GHzまでの間の計 5つ観測周波数帯で実施された。アウトバースト最初の数
か月間、このマグネターはこれまでに観測されたマグネターの電波放射の特徴と同様、大きな変
動性を見せた。しかしながらサンプル数の制限および大きい変則性のため、マグネターにおける
アウトバーストの多発性の原因やそれぞれの電波放射の特徴については未だよく分かっていない。
再活性化の以降、日本の観測で最も明るく観測された 6、8 GHzでの電波強度が半年ぶりに数

mJyから 0.1 mJy以下までに落ちた点 (Camilo et al., 2016)や 22 GHzでの 4つの subbandsでの単
一パルスの形や強さが異なる点などはマグネターのより広範な領域での電波観測の必要性を暗示
する。今後、SKAを通じたマグネターの定期的なモニター、そしてまだ実施されていないような



9.3. 日本が狙うサイエンス 357

低周波帯におけるマグネターの電波観測は、マグネターの起源のみならず、マグネターにおける
進化の過程を垣間見るための重要な機会になることが期待される。
マグネターはX線で卓越した放射を示すため、これまでは主に高エネルギー帯域の観測が主だっ

たが、トランジェント型のマグネターの電波観測が新しい観測の窓として開かれつつある。また、
定常的に明るい天体からも微弱な電波パルスが検出できるようになることも期待される。従来、電
波パルサーの多波長に渡るパルス研究がパルサー磁気圏の理解を進ませたように、SKAによる電
波観測を可視光や X線と組み合わせた多波長の突発現象観測が、マグネターの磁気圏の解明の伴
になると期待できる。

マグネター磁気圏の理論的研究 マグネターは磁場をエネルギー源とするため、内部もしくは外
部の磁場の大きさや形状には進化を伴う。中性子星内部の磁場進化 (e.g., Viganò et al., 2013)、フ
レア前の外部の磁場形状に関する理論研究 (e.g., Fujisawa, & Kisaka, 2014)は近年大きく進展して
いる。一方で、電波パルス放射の偏光観測データが得られれば、観測的に磁場の形状を制限が可
能である。すでに一部の天体では通常のパルサーに見られる単純な双極磁場では説明できない偏
光方位角の変化が報告されている (Kramer et al., 2007)。理論研究の進展と SKAによる詳細な観測
データの蓄積により、マグネターでどのように磁場が進化しその形状と活動性の関係などが今後
解明できる可能性がある。
マグネターと同様のフレアを起こした電波パルサー J1119-6127において、ショートバーストに同

期してもともと見えていた電波パルスが抑制される現象が報告された (Archibald et al., 2017)。これ
に対し、バースト時に放出されるプラズマ流が電波放射を吸収するとして説明可能である (Yamasaki
et al., 2019)。この理論モデルによると、電波の抑制のタイムスケールはフレアのエネルギーで決
まる。よって、電波放射を伴うマグネターに対する SKAなどによる詳細な電波観測から、X線帯
域では検出が難しい小さなフレアの発生頻度が制限できる可能性がある。このように、電波パル
ス観測との組み合わせからマグネターフレア現象の理解が進展すると期待できる。

9.3.6 FRBの起源天体モデルとバリオン探査

起源天体モデル FRBの発見から 10年以上が経過し、報告されたバースト検出数も 100近くに達
しているが、FRBの起源は未だ謎に包まれている。これは主に、電波望遠鏡の位置決定精度が悪
く、母銀河観測が容易ではないからである。ほとんどの FRBが同じ方向から 1回しか観測されて
いない一方で,複数回リピートする FRB (現在までに 10件程度)の存在が知られている (Spitler et
al., 2016)。最初に発見されたリピーターである FRB 121102に関しては、反復性がバーストの位
置決定精度を大幅に向上させ、狭視野・高感度の電波干渉計である Karl G. Jansky Very Large Array
(VLA)による直接検出が可能となった (Chatterjee et al., 2017)。さらに、FRB 121102の方向が天
球面上で ≲ 0.1′′ の精度で決定したことにより、母銀河が赤方偏移 z = 0.193に位置する星形成矮
小銀河であることが明らかとなり (Tendulkar et al., 2017; Kokubo et al., 2017)、発見当初から示唆
されていた FRBの宇宙論的距離を裏付ける結果となった。興味深いことに、FRB 121102の到来
方向から、非常に明るい (∼ 1039 ergs−1)コンパクトで (< 0.7 pc)非熱的な準定常電波源が発見さ
れたことで、理論研究が大きく進展し、起源天体が非常に若い中性子星である可能性が有望視さ
れている。
中でも最も注目を集めているのが、Superluminous Supernovae (SLSNe)と呼ばれる特殊な重力崩

壊型超新星爆発に関連したモデルである (Kashiyama, & Murase, 2017; Metzger et al., 2017)。これ
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らのモデルによれば、SLSNeによって生み出された中性子星の活動が FRBを駆動し、爆発放出物
(イジェクタ)とパルサー風との衝突により生成された、パルサー星雲からのシンクロトロン放射
が定常電波源として観測される (Murase et al., 2016; Omand et al., 2018)。FRB 121102の観測を説
明可能な中性子星の年齢は典型的に 10–100歳程度と考えられており、これは人類が未だ目にした
ことのないほど若い特殊な中性子星を意味する。また、SLSNeは矮小銀河で見つかりやすい傾向
があり、これも FRB 121102母銀河の特徴と一致する。FRB-SLSNeモデルを元に、現在知られて
いる年齢の若い (≳ 5 yr) SLSNeのサンプルから、FRBと星雲由来の定常電波放射を探査する試み
もあり、FRBの検出には至っていないが、定常電波放射の検出 (1例のみ;PTF10hgi)/非検出はモデ
ルと無矛盾であることが分かっている (Law et al., 2019)。
コンパクト連星に関連する起源天体モデルとしては、重力波天体としても注目されている連星

中性子星の合体に同期して増幅されるパルサー型の放射 (Totani, 2013)がある。合体時に放出され
るイジェクタが FRBの伝搬を妨げないことが連星中性子星合体シミュレーションにより確かめら
れているいる一方で (Yamasaki et al., 2018)、一回性のイベントである連星合体がリピーターの存
在を説明できないのは明白である。そこで、Yamasaki et al. (2018)は、FRBを統一的に説明可能な
次のような二種族モデルを提案した。リピートしない FRBは、連星中性子星合体時に増幅される
回転エネルギーを源とした、パルサー型の明るい電波放射として説明可能である。一方で、連星
中性子星合体の一部はミリ秒周期で高速回転する安定な大質量中性子星を残す可能性があり、こ
の中性子星の活動がリピートする比較的暗い FRBの起源になり得る。このモデルの場合、SLSNe
に比べてイジェクタ質量が 2–3桁小さく、イジェクタ速度は 1桁大きいため、FRBが見えてくる
タイムスケールは合体から 1–10年と短くなる。連星中性子星合体は星形成銀河で起きる可能性も
あるが、主に楕円銀河のような年老いた銀河を好むため、将来的に楕円銀河からリピーター FRB
が発見されれば、本モデルの強い間接証拠となる。
他のコンパクト連星合体に関連する起源天体モデルとして、白色矮星連星合体時に形成される、

強磁場で高速回転する大質量白色矮星からの FRB生成や (Kashiyama et al., 2013)、この大質量白
色矮星が降着円盤を形成し、降着誘発崩壊（accretion-induced collapse）により大質量中性子星へ
と転じることで FRBや電波変動天体 (Moriya, 2016; Margalit et al., 2019)を生成するモデルも提案
されている。

FRB 121102以外の FRBについての母銀河同定も着実に進んでおり (3例、いずれもリピートは
確認されていない)、FRBの一部は星形成をほとんど行っていない大質量銀河で発生していること
が報告された (Bannister et al., 2019; Ravi et al., 2019)。特に、FRB 180924の場合には、ミリ秒以
下の FRB位置決定に成功し、母銀河 (z = 0.32)の外縁付近で FRBが発生したことも判明してい
る。これらの結果は、軌道運動速度が大きく、古い星種族である連星合体に関連したモデルをサ
ポートする可能性がある (Yamasaki et al., 2018; Margalit et al., 2019)。一方で、FRB 181112は中質
量の星形成銀河 (z = 0.48)で発生したことが報告されており (Prochaska et al., 2019b)、FRB母銀
河には多様性があることを示唆している。今後はこのような高い分解能を活かした母銀河の同定
が FRB研究の鍵になるだろう。

FRB 180924や FRB 181112の母銀河同定は CSIROのオーストラリア SKA試験機である Aus-
tralian SKA Pathfinder (ASKAP)による成果である (Bannister et al., 2019; Prochaska et al., 2019b)。
ASKAPの高い角度分解能 (≲ 0.1′′)は、母銀河の同定だけでなく、母銀河内での FRB発生位置 (銀
河中心、星形成領域,ハロー)の解像を可能にしており、起源天体を制限する上で重要な示唆を与
えている。したがって、スケールアップ版としての SKA には十分な科学成果が見込まれる。一
方、FRB 統計面では、カナダの SKA 試験機である CHIME が目覚ましい成果をあげている。特
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に、∼ 250 平方度という超広視野を活かし、すでに 10件程度のリピーター検出に成功している
(CHIME/FRB Collaboration et al., 2019)。しかしながら、CHIMEの角度分解能は数分角程度と低い
ため、リピーターの母銀河同定には至っていない。その点 SKAは高分解能・高感度であるから、
リピーターの母銀河同定を可能にし、FRBの種族解明に大きく貢献するだろう。さらに、リピー
ターの対応天体として、非常に暗い定常電波源の検出も期待される。

FRBによるバリオン探査 Dispersion Measure (DM) は FRB の最も重要な観測量の一つであり、
ソースから観測者までの視線上に存在する自由電子の柱密度として定義される。銀河系外に起源を
持つ FRBの DMは、パルスが通過してきた複数の環境を反映し、大まかに以下のように書ける。

DMFRB = DMISM +DMhalo +DMIGM +DMhost. (9.4)

ここでDMISMは天の河銀河ディスクに沿って分布する低温の星間物質 (ISM; T ≲ 104 K)、DMhalo

は銀河外縁まで拡がって分布する高温ガスハロー (T ∼ 106–107 K)、DMIGMは銀河間物質 (IGM)、
DMhost は母銀河内物質の寄与をそれぞれ表す。FRBの DMは視線上の物質分布に直接的な制限
を与える意味で非常に有用なツールであるが、一方で、各 DM要素に関するモデルの不定性も大
きく、これらを正確に分離することは難しい。以下では、遠方・近傍の FRBを用いることで、物
質分布と FRBの起源にどのような制限が与えられるかを簡単に議論する。

FRB の宇宙論的距離の推定における鍵となるのが DMIGM–z 関係である (Ioka, 2003; Inoue,
2004)。

DMIGM(z) =
3cH0ΩbfIGM

8πGmp

∫ z

0

fe(z
′)(1 + z′)dz′√

Ωm(1 + z′)3 +ΩΛ

. (9.5)

ここで fe = 1/µeは電離因子、fbはバリオン密度パラメータ、fIGMは IGM中のバリオンの割合を表
す。現在の宇宙バリオン探査によれば、fIGM ∈ [0.6, 0.9]程度の大きな不定性を持つことが知られて
いる (Shull et al., 2012; Fukugita, & Peebles, 2004)。DMの比較的大きいDMFRB ∼ O(1000 pc cm−3)

FRBの場合は、DMIGM が他の寄与を凌駕すると予想される。したがって、SKAの深いサーベイ
により、DMの大きい FRBサンプルを増やすことで、fIGMへの強い制限が得られ、やがては IGM
分布の視線方向依存性や IGM密度揺らぎに関する議論を可能にするだろう。
一方で、DMの比較的小さい DMFRB ∼ O(100 pc cm−3)近傍の FRBの場合、IGMによる DM

寄与は、銀河内物質による DM寄与と同等かそれ以下になり得るため、これによって銀河内物質
の分布を制限できる可能性がある。天の川銀河内物質による DM の推定には, 銀河のディスク構
造に沿って分布するパルサーの DMに基づいたモデル (Cordes, & Lazio, 2002; Yao et al., 2017)が
広く用いられてきた。しかし実際には,低温ガスの寄与に加えて,銀河を取り巻くハロー状の高温
ガス (T = 106–107 K)からの DM への寄与 (DMhalo)も正しく考慮する必要がある (Prochaska, &
Zheng, 2019a)。最近の銀河系内拡散 X線観測に基づいた銀河内高温ガスハロー分布の理論モデル
は、全天平均で DMhalo = 43 pc cm−3となる一方、方向によってDMhalo = 30–245 pc cm−3のよ
うに値が大きく異なる、方向依存性を持つことが予想されている (Yamasaki, & Totani, 2019)。こ
のハローDMの大きな方向依存性は、SKAの広視野サーベイによって増えるであろう、比較的近
傍の FRB (DM≲ 100 pc cm−3)のサンプルを用いることにより、近い将来統計的に検証できると期
待される。
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9.3.7 FRBの偏波で探る宇宙磁場

銀河間磁場の計測は SKA時代のキーサイエンスの一つである（詳しくは 6章の宇宙磁場を参
照）。ここではその銀河間磁場の強度を直線偏波した FRBで検出することを考えてみる。

表 9.3: 直線偏波した FRBのリスト
ID Facility P (%) RM (rad m−2) Reference

110523 Parkes 44±3 -186.1±1.4 Masui et al. 2015
150807 Parkes 80±1 12.0±7 Ravi et al. 2016
150215 Parkes 43±5 1.6±10 Petroff et al. 2017
150418 Parkes 9±2 36±52 Keane et al. 2016
151230 Parkes 35±13 0 Caleb et al. 2018
160102 Parkes 84±15 -221±6 Caleb et al. 2018
121102 Arecibo/GBT ∼ 100 1× 105 Michilli et al. 2018
180924 ASKAP 80 14±1 Bannistar et al. 2019
181226 CHIME ∼ 100 -114.6±0.6 CHIME/FRB Collaboration 2019

表 9.3は現在までに検出されている直線偏波した FRBをまとめる。執筆時点で 100近い FRBが
検出される中でおよそ 1割の FRBに直線偏波が見られている。また円偏波の報告も複数ある (例
えば、 Petroff et al., 2015)。FRBに直線偏波が含まれるなら、分散量度 (DM)に加えてファラデー
回転量度 (RM)も計測できる可能性がある。パルサーなど銀河系内での研究では、密度重みつき視
線平均磁場強度 ⟨B∥⟩を DMと RMの定義から

⟨B∥⟩ =
RM

DM
(9.6)

という式で簡単に推定することができた。FRBが系外起源であるならば、この密度重みつき視線
平均磁場強度 ⟨B∥⟩には銀河間磁場の情報を含むはずである。しかし、宇宙論的距離から飛来する
とされる FRBではこの式による銀河間磁場の推定は粗い近似である。Akahori et al. (2016)によれ
ば、正しくは

⟨B∥⟩ =
f

1 + z

RM

DM
(9.7)

である。ここで z は赤方偏移である。宇宙論的距離の積分において、DMは、近傍では銀河フィ
ラメントの寄与が卓越し、z ∼ 1を超えるような積分をするとボイドの寄与が上回る。一方で RM
は、もし銀河団が視線上に一つでもあればそれが完全に支配的となり、なければほぼ全て銀河フィ
ラメントの寄与で占められる。f はこの寄与の割合を補正して銀河フィラメントの磁場強度を推
定するための評価係数で、概ね 0.5の値を取り、宇宙論モデルで決まる。
電波銀河など系外偏波源を使って RMを測る場合は DMは測れないため、このように単一観測

から磁場強度まで推定できるのは画期的なことである。事実、特に RMが小さかった場合に、大
規模構造の平均磁場強度の上限値に強い制限が得られている。例えば Ravi et al. (2016)では 21 nG
以下という上限が得られ、またBannister et al. (2019)では 30 nGの上限が得られた。今の所、この
2例だけであるが、今後、膨大な数の直線偏波した FRBが検出されれば、より精度良く大規模構
造の平均磁場強度を推定できるようになるだろう。特に、一つの視線だけでは系内と系外の寄与を
切り分けるのは難しいかもしれないが、沢山の観測で統計を高めることで、銀経・銀緯に依存しな
いが赤方偏移に依存するような「超過成分」として銀河間磁場の寄与が議論できるかもしれない。



9.3. 日本が狙うサイエンス 361

図 9.8: 那須電波観測所。口径 20 mの電波望遠鏡 8基、30 mの電波望遠鏡 1基をもつ。

SKAのサーベイ能力は、そのような統計的な議論をはじめて可能にするだろう。具体的で確実な
調査の方法論を理論的に検討していくことも不可欠であるが、日本は銀河間磁場の調査で世界を
リードしているので (Akahori et al., 2014a,b; Akahori, 2018; Akahori et al., 2018)、日本の SKAサイ
エンスの特色の一つとできるだろう。FRBが銀河間磁場を探る新しい方法となるかもしれない。

9.3.8 重力波–電波マルチメッセンジャー観測

近年、オーストラリアの Parkes電波望遠鏡により FRBと呼ばれる継続時間数msの突発的な電
波天体が相次いで観測され (第 9.1.6節)、日本でも図 9.8の那須電波観測所によって、数分から数
日といった FRBより長いタイムスケールの突発天体 (WJN電波トランジェント;第 9.3.9節)が観
測されている。こういった電波帯域における突発天体は未だ対応天体が発見されておらず、その
起源の解明はこれからの電波天文学にとって重要なテーマの一つである。
こうした突発天体は、そのエネルギーとタイムスケールから、重力波を伴うような天体爆発現

象である可能性が示唆されている。FRBのモデルとしては、重力波天体として最有力候補の一つ
である中性子連星合体時に起きるシンクロトロン放射 (Totani, 2013)があり、またWJNイベントの
モデルとしては、中性子星連星合体後に起きる電波アフターグローモデルが考えられる (Nakar &
Piran, 2011)。さらに連星合体の際は、第 9.1.3節で述べたように short GRBも付随することが予想
される。そこで重力波と電波を中心とした、「マルチメッセンジャー観測」と呼ばれる多粒子・多波
長による連携観測により、天体現象の多角的理解を目指す観測体制の構築が重要になる (Hayama
et al., 2012)。

FRBの本来のイベントレートはおよそ 2 × 103 Gpc−3 yr−1 と見積もられている (Petroff et al.,
2019)。このイベントレートは現在見積もられている連星中性子星合体のイベントレート RBNS =

1540+3200
−1220 Gpc−3 yr−1 (Abbott et al., 2017b)の誤差範囲内にある。もし FRBの起源が重力波天体で

あり、かつすべて検出できるならば、間も無く年間数十程度の重力波–FRB同時観測が行われ、統
計的な議論もできるようになると考えられる。こうした突発天体を捉えるためには広い視野で長
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期間観測して天球上を走査することが最も有効になる。このような研究には SKA1-Lowの広い視
野 (∼ 20 deg2)が非常に強力なツールとなる。また、SKA1-MIDを用いたGeneric Surveyプログラ
ムも検討されており、その中には 5年程度で 8000時間を費やし全天の４分の３を走査する大規模
な計画も存在する。SKA1-MIDのこれまでに無い圧倒的な感度でこれだけの大規模なサーベイが
実現すれば、重力波を含めたマルチメッセンジャー観測体制に非常に大きなインパクトを与える
ことになるはずである。

9.3.9 未知の突発天体の探査

従来の探査結果

他の波長域で対応天体が見つからないような、未知の突発天体の探査が何度か行われてきてい
る。例えば Levinson et al. (2002)は orphan GRB afterglowをカタログ比較によって探査し、9つの
候補天体を発見した。その後、追観測やデータの再解析によって 8つが偽陽性検出であることが
判明し、1つについては電波のみを放射している II型超新星とわかりVLA 121550.2+130654と命
名された (Gal-Yam et al., 2006; Ofek et al., 2010)。
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図 9.9: 未知の突発天体に対する、天球面上の個数密度Σ(> S)とフラックス密度 S の関係 (Aoki
et al., 2014)。ただし観測周波数は考慮していない。三角形のプロットは突発天体が発見されなかっ
た探査結果を示し、円形のプロットはいくつかの発見があった探査結果を示す。灰色の太線は Frail
et al. (2012)によって推定された、既知天体の個数密度を表している。

それ以降、未知の突発天体探査が活発化し、それらの探査結果を図示したものが図 9.9である。
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図中の各プロットは脚注に示す文献に基づいている22。図 9.9の横軸は観測感度、つまり最小検出
フラックス密度 Sを表し、縦軸は天球上の単位面積を観測したときに、フラックス密度が Sを超
える未知天体を発見できる個数、つまり天球面上の個数密度 Σ(> S)を表す。この天球面上の個
数密度 (sky-surface density)はスナップショットレート (snapshot rate)とも呼ばれ、イメージング観
測の結果として導くことができる発見確率の指標であり、この量をイベントレートに換算するこ
とができる。
これらの探査によって、いくつかの候補天体が発見されてきているが、その起源のみならず発

見の真偽についても確証は得られていない。この検証のためには、従来の観測装置の性能では多
くの観測時間が必要となり現実的ではなく、SKAによる広視野・高感度な探査観測が必要となる。
そこで、これらの検証のために SKAに必要な性能を、早稲田大学の那須電波観測所による探査結
果を例にして提案する。

従来の探査結果の検証

検証の方法 図 9.9の Aok14というプロットは、那須電波観測所 (図 9.8)で行った突発天体の探査
結果を示している。その探査では、図 9.10に示すような 1日程度の継続時間をもつ起源不明の突
発天体を発見し、WJN J1443+3439と命名した (Niinuma et al., 2007)。この発見から、周波数 1.42

図 9.10: 那須電波観測所のサーベイで発見された突発天体の光度曲線。2日にわたり数 Jyレベル
の明るさで輝き、その後 1日以内で検出感度以下にまで減光した。

GHzにおいてフラックス密度 3000 mJy以上を持つ未知の突発天体の個数密度は、Σ>3000mJy
1.42GHz =

2+9
−1.9 × 10−6 deg−2 と見積もられる23。したがって任意のフラックス密度 Sにおける個数密度は

Σ>S
1.42 GHz = 0.3 deg−2 × (S/mJy)−3/2 (9.8)

22図 9.9 の各プロットは次の文献をもとにしている： Bower et al. 2007 (Bow07 2-month/single), Bower et al. 2010
(Bow10a/b), Ofek et al. 2011 (Ofe11), Jaeger et al. 2012 (Jae12), Gal-Yam et al. 2006 (Gal06), Bannister et al. 2011 (Ban11),
Croft et al. 2010 (Cro10), Bower & Saul 2011 (Bow11a/b), Aoki et al. 2014 (Aok14), Lazio et al. 2010 (Laz10)。いくつかの
プロットは Bell et al. (2011), Frail et al. (2012)にまとめられている。

23Ofek et al. (2010)の定義に従えばイベントレートRは個数密度Σと光度変動の継続時間W を用いてR = Σ/W で
与えられ、那須電波観測所で発見されたWJNイベントに対してはR>3000 mJy

1.42 GHz = 7+33
−7 × 10−4(W/day)−1deg−2year−1 =

30+136
−28 (W/day)−1sky−1year−1 を得る。単位 skyは全天 4π srとして定義した。
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で推定できる。この観測結果の正当性は、広い面積を高い感度で探査することによって検証が可
能である。式 (9.8)という結果を検証するために必要な、探査観測の感度 S と掃天面積 Ωの関係
は、統計的な議論によって24

Ω/deg2 > 10× (S/mJy)3/2 (9.9)

で与えられる (Aoki et al., 2014)。この関係を満たす観測を行えば 95%の確率で同様の突発天体を
検出できるはずであり、もし検出できなければ式 (9.8)という観測結果は棄却されうることになる。
このようにして那須電波観測所による探査結果のみならず、図 9.9に示す従来の結果の多くを検証
することができる。

検証のための SKAへの要求 SKA Phase 1を用いて式 (9.9)を満たす観測を行えば、従来の探査
結果を検証することができる。GHz帯域で行われてきた従来の探査を検証するという観点からは、
必要になるのは SKA1-MIDである。そこで主に SKA1-MIDアンテナの基本デザインをもとに、検
証に必要な system equivalent flux density (SEFD)を考える。
検討する上で SKA1-MIDにおける Band 2 (周波数 0.95–1.76 GHz、視野 ∼ 0.5 deg2)かつ、帯

域幅 500 MHz程度を想定するのが妥当と思われる。これらの条件のもと最小検出フラックスを
Smin = SEFDarray/(ηs

√
∆ν τ)とし検出閾値をS = 7Sminとすると、式 (9.9)を満たすようなSEFDは

SEFDarray < 23 Jy ×
(

Ω

0.5 deg2

)2/3

· ηs

0.9
·
√

∆ν

500 MHz
· τ

1 hour
(9.10)

となる。ここで ηs はシステム効率、∆ν は観測帯域幅、τ は積分時間を表す。SKAの基本的な
性能はおおよそ固まっているため、例えば建設するべきアンテナの台数に着目すると、現状の単
一鏡のデザイン ( SKA1 LEVEL0 SCIENCE REQUIREMENTS における 1.4 GHz付近の要求感度)
SEFDdish ∼ 300 Jyが実現するとすれば、上記の検証観測をするには感度のみの観点からは 13台
程度で事足りる25。ただしもちろんこの見積もりは、光度変動のタイムスケールが 1時間以上の突
発天体に対するものである。

WJN J1443+3439の継続時間は 4分以上 3日以内としか制限されておらず、また GCRT J1745-
3009のように数分スケールの電波変動を起こす天体を観測しようとすると (第 9.1.8節)、上記の
見積もりではその観測は実現できない。さらに実際の観測ではより狭帯域に制限されることもあ
りうるため、そのような状況を想定し、帯域幅 300 MHzを積分時間 1 minで観測することを考え
ると SEFDarray = 2.3 Jyが必要になり、その場合 SKA1-MIDで建設される予定のアンテナ全てを
用いる必要がある。積分時間が 1 minという観測では u–v平面の埋まりが悪いが、図 9.1の中央付
近の空白領域を埋めることにつながり、未知の突発天体の探査には重要な時間分解能である。

未知の探査

未知の天体の例としては、第 9.1節や図 9.9にも示した潮汐崩壊現象や orphan GRB afterglowな
どがあり、前者は Swift J1644+57という観測例があるが詳細はわかっておらず、後者は観測例も
ない。これらを能動的に探査することが SKAには求められ、実際に発見するために必要な性能を

24突発現象の生起個数はポアソン過程であるから事象の生起間隔 Ω は指数分布となり、突発天体を発見できる確率
は P (Ω) = 1− e−ΣΩ で与えられる。このとき 95%以上の確率で少なくとも一つの天体を発見するために必要な掃天
面積 Ω は P (Ω) ≤ 95%で与えられる。

25SEFDarray ≃ SEFDdish/m, m =アンテナの台数。
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SKAに持たせなければならない。そこでここでは、SKA1-SURによる探査と発見のための要求性
能を考える。

Frail et al. (2012)の見積もりによれば図 9.9の斜線に示したように、可視光放射がない II型電波
超新星 (Gal-Yam et al., 2006)の個数密度はΣ>S = 6.6× 10−3 deg−2 × (S/mJy)−3/2である。この
レートをもとにして、電波帯域における突発天体を 95%以上の確率で発見するためには、(

SEFDarray

2.3 Jy

)−2( Ω

0.5 deg2

)4/3( ηs

0.9

)2

· ∆ν

500 MHz
· τ

6 hour
> 0.26 (9.11)

という関係を満たすような観測設定をする必要がある26。したがって、例えば 1.5時間程度の観測
をすれば、従来数々の電波望遠鏡を駆使してようやく発見した、可視光対応天体のない II型超新
星を 95%の確率で発見できるということである。
一方で、Ic型極超新星 SN 1998bw (GRB 980425)と同様の突発天体を探査しようとすると、個

数密度がΣ>S = 4.9× 10−5 deg−2 × (S/mJy)−3/2でありイベントレートが低すぎるため、電波帯
域だけで探査しようとすると 1000時間を超える観測時間が必要となる。これを実現するには、数
か月間に渡って受信機性能を安定化させるだけでなく、非常に高い精度でデータを較正をするシ
ステムが必要になるだろう。

まとめ

従来さまざまな電波望遠鏡を用いて、未知の突発天体が探査されてきているが、視野の広さと感
度の高さが両立した観測は難しく、効果的な探査は行われてこなかった。SKA1-LOWの広い視野、
そして SKA1-MIDの高い感度と高い空間分解能は、それぞれ突発天体研究にとって強力なツール
となるだろう。理論的に予測されているが実観測例のない orphan GRB afterglowや Ia型超新星の
研究を推進していくためには現状のデザインを実現することが重要である。そして実際の観測を
実現していく中で、まだ観測例のない突発天体の発見も大いに期待できるはずである。

9.3.10 突発天体研究のための SKAへの要求

SKAは既にデザインがおおよそ決まっており、その装置性能や運用体制に対して修正を要求す
ることは難しい。そのことを踏まえて本節では、現状のデザインでどの程度のサイエンスを進め
られるか、あるいは最低限必要な性能は何かという点について主に言及してきた。ここではそれ
らについて再度簡単にまとめる。

アンテナの選択

突発天体研究の進め方は二通りあり、(1)他波長で発見された突発天体を追観測するという方法
と、(2)新たな突発天体を求めて主体的に探査するという方法がある。どちらの方法も重要であり、
(1)では従来の望遠鏡ではなしえない感度によって、起源天体の物理の解明をめざし、(2)では、理
論予測はされていてもまだ観測されていないような天体を発見し、さらには人類がまだ予想すらし
ていないような未知の発見を生む可能性が高い。そして強いて言うならば、(1)は主に SKA1-MID
によって実施され、(2)は SKA1-LOWは装置の特色上 (1)と (2)両方に注力できる。

26SEFDdish = 300 Jyの SKA1-MIDアンテナ 133台で干渉計を構成すると、SEFDarray = 2.3 Jyを得る。
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現状の突発天体研究においては、起源がわかっていないものなどは 300 MHzなどの低周波帯 (e.g.,
GCRT)、あるいは 1 GHz帯に多く見つかっている (e.g., FRB)。一方で超新星などの場合 5 GHz帯
での観測がよく行われており、SKA1-LOW/MIDの両方が突発天体研究にとっては重要な装置で
ある。

装置要求

以上のことを踏まえて、以下で各観測パラメータについて簡単にまとめる。

周波数範囲 従来発見されてきた突発天体は数十MHzという低周波から GHz帯まで幅広く発見
されてきており、特別な周波数というものはない。ただし FRBやパルサー観測では主に 1.4 GHz
帯で強度が強いため観測しやすく、またその周波数帯は中性水素輝線の観測で重要であるから、L
バンドを観測できる受信機の実装を最優先すべきである。Nakar & Piran (2011)によれば、中性子
星連星合体で重力波とともに 1.4 GHzでピークをもつ電波が放射されるので、Lバンド受信機の
実装は重力波天文学においても重要である。また超新星やGRBの観測ではより高周波帯を観測す
る必要があり、Cバンドなどの実装も急ぐべきである。

感度 感度は高ければ高いだけ良い。例えば超新星の検出数と感度との関係は第 9.2節の原論文
に書かれており、また未知の突発天体の探査に必要な感度は、例えば式 (9.11)を満たす範囲で、コ
ストに見合う性能を追求すればよい。

時間分解能 突発天体探査においては、時間分解能の多様性が極めて重要な要素である。これま
で発見されてきた突発天体は、Crab nanoshotsのようなナノ秒スケールの変動や、FRBや普通の
パルサーのようなミリ秒程度の変動、またGCRTイベントのような数分スケールの変動からWJN
イベントのような数時間、数日程度の変動、さらにGRB残光のような数か月、数年という変動な
ど、あらゆる時間領域に渡っている。したがって、それらを網羅できるような時間分解観測が必
要である。このうち、パルス観測はコンピュータによる計算コストは高いが、観測自体は容易で
あり、また数日以上続くような長時間変動の場合も、通常の干渉計観測を行えばよく容易といえ
る。おそらく観測自体がやや難しい (面倒な)のは変動のタイムスケールが数分程度の現象であり、
感度と空間分解能をいかに維持して数分スケールの変動を追うかが課題になるだろう。

偏波 偏波情報は、突発現象の放射機構解明などに必須であり、その受信系は必ず実装すべきで
ある。また第 9.3.7節に記したように、FRBを用いて銀河間磁場を解明できる可能性もある。

まとめ

SKAデザインは基本的には決められており、またその既存デザインで、日本コミュニティの期
待する成果は十分に出せると見積もっている。未知天体の探査については、その最低限の要求は
式 (9.11)で与えており、その要求を満たせば多くの超新星などが発見され、それらの研究におい
て大きなブレイクスルーとなる。
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& Siemiginowska, A. 2010, MNRAS, 408, 2261
Law, C. J., Omand, C. M. B., Kashiyama, K., et al. 2019,

ApJ, 886, 24
Lazarus, P., Kaspi, V. M., Champion, D. J., Hessels,

J. W. T., & Dib, R. 2012, ApJ, 744, 97
Lazio, T. J. W., et al. 2010, AJ, 140, 1995
Lee, S.-H., Ellison, D. C., & Nagataki, S. 2012, ApJ, 750,

156
Levan, A. J., et al. 2011, Science, 333, 199
Levin, L., et al. 2010, ApJ, 721, L33
Levinson, A., Ofek, E. O., Waxman, E., & Gal-Yam, A.

2002, ApJ, 576, 923
Lorimer, D. R., Bailes, M., McLaughlin, M. A., Narkevic,

D. J., & Crawford, F. 2007, Science, 318, 777
Lyne, A., Levin, L., Stappers, B., et al. 2018, The As-

tronomer’s Telegram 12284, 1
Maeda, K. 2012, ApJ, 758, 81
—. 2013, ApJ, 762, L24
Marcaide, J. M., et al. 1995, Science, 270, 1475
Margalit, B., Berger, E., & Metzger, B. D. 2019, ApJ, 886,

110
Maron, O., Kijak, J., Kramer, M., et al. 2000, A&AS, 147,

195
Mattila, S., et al. 2007, ApJ, 659, L9
McLaughlin, M. A., et al. 2006, Nature, 439, 817
Mereghetti, S. 2008, A&A Rev., 15, 225
Metzger, B. D., Berger, E., & Margalit, B. 2017, ApJ, 841,

14
Mooley, K. P., Deller, A. T., Gottlieb, O., et al. 2018, Na-

ture, 561, 355
Mooley, K. P., Nakar, E., Hotokezaka, K., et al. 2018, Na-

ture, 554, 207
Mori, K., et al. 2013, ApJ, 770, L23
Moriya, T. J., & Maeda, K. 2014, ApJ, 790, L16
Moriya, T. J. 2016, ApJ, 830, L38
Murase, K., Kashiyama, K., & Mészáros, P. 2016, MN-
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第10章 星惑星形成

10.1 原始惑星系円盤内でのダスト成長、ペブル降着、惑星形成

10.1.1 科学的背景

ダストから惑星へ

原始惑星系円盤内部におけるダストの成長過程と惑星形成の解明は天文学における最重要問題
のひとつである。図 10.1に原始惑星系円盤の概念図を示す。惑星の材料は星間空間に漂う大きさ
1 µmほどの「ダスト」である。分子ガスの重力収縮に伴い原始星周囲に原始惑星系円盤が形成す
るとダストはその内部で付着合体を繰り返し成長を始める。ダストが十分小さい時は、ダストはガ
スとよくカップルしており、1流体的に振る舞う。ダストが cmサイズ (ペブルと呼ばれる)まで成
長すると、ダストとガスのカップリングが弱くなる。するとダストはガスから向かい風を受け中
心星に落下し始める (e.g., Weidenschilling, 1977)。これはダストの中心星落下問題として知られて
おり、原始惑星系円盤内で微惑星を形成するための大きな障害として知られている。ただし、近年
は付着成長による内部空隙率の増加やストリーミング不安定性によってこの困難を突破すること
が可能であると考えられている (Okuzumi et al., 2012; Johansen et al., 2007)。ダストの成長時間は
概ね 10万年程度であり原始星の寿命に比べて十分短い。そのため非常に若い段階の原始星でもダ
ストの成長や微惑星形成は十分期待できる。一方で、微惑星から惑星を形成するためには、最小
質量円盤の 10倍の微惑星面密度があったとしても 10AUで 100万年以上の時間がかかり、より外
側ではさらに形成時間は長くなると考えられてきた。しかしながら、近年のALMA観測によって
非常に若い円盤の数 10AU領域に惑星が作ったと解釈できるリング構造が見つかっており (ALMA
Partnership et al., 2015)、理論的見積もりよりも極めて短い時間スケールで惑星が形成する可能性
も示唆されている。

ダスト熱輻射とダストの成長の関係

原始惑星系円盤内でのダストの成長の様子を観測的に明らかにするためにはダストからの熱輻射
の多波長観測が有効な手段である。ダスト吸収係数は波長依存性を持ち、その冪指数 β (κν ∝ νβ)
は観測波長よりもダストの最大サイズが小さい時は β ∼ 1.7であり、最大サイズが観測波長の数
倍程度以上に成長すると β ≲ 1となることが知られている。図 10.2に様々なダストサイズでの吸
収係数を示すが、その冪がダストサイズに依存することが見て取れる。電波での観測では一般に
レイリージーンズ近似が良いため、放射フラックスのスペクトル指数 α (Fν ∝ κνBν(T ) ∝ να)と
βの間にはダストが光学的に薄い場合 α = β + 2の関係がある。そのため、ダストの熱放射を多
波長で観測し αを求めることでダストの成長を観測的に検証することができる。
ただし、注意を要するのは、原始惑星系円盤ではダストが光学的に厚い場合があることである。

この場合ダストからの熱輻射は Fν ∝ Bν(T ) ∝ ν2 すなわち β = 0となり、見かけ上、ダストが成
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図 10.1: 原始惑星系円盤の概念図。Testi et al(SKAサイエンスペーパー)より引用。

長しているように見えてしまう。これは特に若い原始星の円盤 (の時に内側)を観測する際に問題に
なりうる。図 10.3に HL Tauを ALMAおよび VLAで観測した例を示す (Carrasco-González et al.,
2016)。ALMAの 0.87 mmと 1.3 mmの観測から見積もったHL Tauの円盤の αは 50 AUより内側
で α ∼ 2となっているがこれは、図 10.3の 2段目からわかるようにダストが光学的に厚くなって
いるためと理解される。このような高いダスト面密度を持つ天体では、吸収係数が下がり光学的
に薄くなる長い波長での観測がより有利である。たとえばALMAの 2.9 mmとVLA 7 mmの観測
から見積もられた αは中心星からの距離が 50AUの領域で α ∼ 3.5程度となり顕著なダスト成長
の兆候は見られない。
さらに、近年ではダストの成長に伴う散乱の効果を考慮する必要性が認識されつつある (Zhu

et al., 2019; Carrasco-González et al., 2019)。ダストが観測波長程度まで成長すると吸収係数に対し
て散乱係数が無視できなくなる。散乱が卓越する場合、光学的に厚い領域が散乱によって見かけ上
光学的に薄く見えるといった、上記の吸収係数だけからの議論よりもより複雑な現象が起こる。こ
の影響によって円盤が見かけ上軽く見えるといった現象が起こることが指摘されている (Zhu et al.,
2019)。
ダストの成長にともなう散乱の影響を考慮するためにはダストの吸収係数のみならず散乱係数

も考慮に入れたモデリングが必要となる。この場合、減光係数 (吸収係数と散乱係数の和)とアル
ベド（散乱係数/吸収係数）、ダストの温度、面密度を独立に求める必要がある。このような複雑
なモデルフィッティングにおいては光学的に薄い複数の波長帯での観測が重要な役割を果たす。ま
た、散乱の効果は長波長になるほど弱くなるため、円盤内ダストの質量を求める場合は、SKA（や
VLA）の波長帯を用いるほうがより正確である可能性がある。
したがって長い波長帯での高分解能観測は (特に若い天体での)ダストの成長を観測的に明らか

にする上で重要なツールになる。そのため、SKAなどによる長波長帯での原始惑星系円盤からの
ダスト連続波の観測は、円盤内のダストの性質を明らかにする上で重要である。
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図 10.2: 様々なダストサイズでのダストの吸収係数。ダストサイズが大きくなるにつれて βが小
さくなっていることがわかる。矢印は ALMA, JVLA, SKA1-MIDを用いて 40masのビームサイズ
をもつ波長を示している。Hoare et al (SKAサイエンスペーパー)より引用。

図 10.3: HL Tau円盤の動径プロファイル。上段から輝度温度、光学的厚み、面密度、αを表す。
ALMAによる 2.9, 1.3, 0.87 mmでの観測と VLA 7.0 mmでの観測結果が示されている。Carrasco-
González et al. (2016)から引用。
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図 10.4: VLA による HL Tau の観測結果。カラーマップ は 7 mmでの観測を表し、コンターは
6.7 mmでの観測を表している。カラーマップからリングのピークの輝度は 60 µJy/beam程度と
読み取れる。Carrasco-González et al. (2016)から引用。

図 10.5: Class II YSOsに付随する原始惑星系円盤の SKAによる擬似観測結果。画像のサイズは
850×650masである。中心やや下の円がビームサイズ (35×40mas)を表す。コンターは 5, 10, 15,
...,45倍の 0.07µJy/beamノイズレベルを表す Hoare et al (SKAサイエンスペーパー)より引用。
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10.1.2 国際ワーキンググループでの検討状況

Class II原始惑星系円盤の観測可能性の検討

国際ワーキンググループのサイエンスペーパーでは、ダスト熱輻射の観測可能性について、Class
II young stellar objects (YSOs)の円盤モデルについて検討が行われている。ここで紹介する国際ワー
キンググループの検討ではやや古い性能諸元を用いて観測可能性の検討が行われている。より最新
の性能諸元をもちいた再検討は次節において紹介する。用いられた ClassII円盤のモデルパラメー
タは中心星質量Mstar = 1M⊙ 円盤質量Mdisk = 0.01M⊙, 円盤半径 120 AU, inclination 45◦, 距離
125 pcである。このモデルに対して β = 0.5を仮定すると原始惑星系円盤からの全フラックスは
11.3 GHzで 180 µJyである。

SKA1-MIDの周波数11.3 GHzで観測することを考える。この場合、ビームサイズは35 mas×40 mas,
感度は 2.2 µJy/beam hr1/2 である。30AU程度まで広がった成分を 10σ 程度で捉えるためには、
0.07 µJy/beamの感度が必要であり 1000時間程度の積分時間を要すると見積もられている。図
10.5にこのモデルの SKAによる擬似観測の結果を示す。

若い星団形成領域の観測による実効的観測時間の削減

上記の見積もりから明らかなように、Class IIYSOsの典型的な原始惑星系円盤からのダスト熱
輻射を SKAで観測するためには 1000時間ほどの極めて長い観測を行うことが必要である。
国際ワーキンググループでは、この問題に対する一つの回答として、SKAの広い視野を生かし、

若い星団内にある複数の YSOsを同時に観測することで個々の天体に必要な実効的な観測時間を
短くすることが提案されている。例えば、ρ Oph A Clusterを観測ターゲットに選べば一度に 7個
の Class I YSOsと 10個の Class II YSOsが観測可能である。これによって個々の YSOsの実効的
な観測時間は 60時間程度まで短縮される。

10.1.3 日本ワーキンググループによる検討状況

日本ワーキンググループでは国際ワーキンググループでのダスト熱輻射の観測可能性の検討を
踏まえ、最新の SKAの性能諸元を用いて、観測可能性の再検討を行った。その結果、上記の観測
時間の見積もりよりも短い観測時間でダストの熱輻射が観測可能であることがわかった。

Class I YSOs, HL tauの観測可能性の再検討

HL Tauは近年 ALMAの観測によって複数のリング構造が見つかっており、星形成の早い段階
で惑星形成が進んでいる可能性も指摘されるなど、最も精力的に研究がなされている原始星の一
つである。また、内側はALMAの波長帯では光学的に厚くなっており (図 10.3)SKAによる長波長
での観測が望まれる。さらに、Class IIよりも若く明るいため観測可能性の点からも有利であるこ
とが期待された。そこで日本のワーキンググループではまず HL Tauが SKAで観測可能かを検討
した。
ターゲットはHL Tauの円盤の内側のリングとし、それを SKA 10 GHzで観測することを想定し

た。図 10.4にVLA 7 mmによるHL Tauの観測結果を示す。最新の SKA1の性能諸元では SKA1-
MIDの 9.2 GHzで感度は 1.2 µJy/beam hr1/2となっている。この値を用いることとして、以下で
HL Tauの内側 20AUにおけるリングの観測が可能かを検討する。
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VLAの 40 GHzでの観測からリングの典型的な輝度は 60 µJy/beamである。SKAの 10 GHzの
ビームサイズはVLAの40 GHzと同程度 (40 mas×40 mas)であるためα = 3であれば0.9 µJy/beam,
α = 2.5であれば 1.9 µJy/beamが期待できる。ここから信号雑音比を σ = 10程度で観測するこ
とを要求すると観測時間は 60時間 (α = 2.5)から 240時間 (α = 3)程度を要することがわかった。
さらに、band 5c が開発され観測周波数が 20 GHz まで伸びたとすると、ビームの面積が 1/4

(20 mas×20 mas) になることを考慮して、α = 3 であれば 1.8 µJy/beam, α = 2.5 であれば
2.6 µJy/beam程度が期待される。そのため、感度が 1.2 µJy/beam hr1/2が 20 GHzでも実現され
ると仮定すると、30時間 (α = 2.5)から 60時間 (α = 3)程度の積分時間で観測が可能になると期
待される。

Class II原始惑星系円盤の観測可能性の再検討

上記の国際ワーキンググルーブでの Class II 原始惑星系円盤の観測可能性の見積もりでは、従
来の低い性能を仮定していたが、上記のように最新の性能諸元では性能向上しているため、国際
ワーキンググループで用いられた Class II円盤の観測可能性の再検討を行った。その結果、Class
II原始惑星系円盤モデルを 10 GHzで観測する場合、300時間程度の積分時間で観測可能であるこ
とがわかった。さらに、20 GHzでの観測が可能となる場合、150時間程度まで観測時間が短縮さ
れる (α = 2.5を仮定)。

free-free放射への懸念

一般に 30 GHz以下の周波数では、原始星やその周囲のアウトフローなどからの free-free放射が
顕著になる。図 10.6にYSOsの SEDの例を示す。図から概ね 1 cm以上 (30 GHz以下)の波長より
長いところでは、連続波の波長依存性が変わっていることが見て取れる。これは、長波長側では
ダストの熱輻射よりも free-free放射が卓越していることを示す。

free-free放射の主な放射源は中心星近傍であり、円盤からのダストの熱輻射とは空間的に離れて
いるため高分解能観測ではダスト連続波と free-free放射を空間的に切り分けることが可能である。
しかしながら、例えば、VLAの 7 mmの観測であっても、free-free放射による寄与は注意深く検
討されている (Carrasco-González et al., 2019)。SKAの観測波長帯ではより free-free放射が強いた
め、より注意深くその寄与を取り除く必要があると考えられる。

10.2 シンクロトロン放射による分子雲コアの磁場計測

10.2.1 科学的背景

分子雲コアの磁場とその測定方法

星や原始惑星系円盤は分子雲の密度の特に高い領域、分子雲コアの重力収縮によって形成する。
分子雲コアは比較的強い磁場を持ち、原始星、原始惑星系円盤の形成進化過程に磁場は大きな影
響を与えると考えられている。例えば円盤進化には磁場による角運動量の抜き取りが大きな役割
を果たす。よって、分子雲や分子雲コアの磁場強度を定量的に計測することは星形成過程の観測
研究における重要課題の一つである。
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図 10.6: 原始星の SED。Rodmann et al. (2006)から引用。実線はダストの連続波、破線は free-free
放射の観測結果からのフィッティングである。



378 第 10章 星惑星形成

これまで分子雲での磁場は主にゼーマン効果やダストの偏波の観測によって計測されてきた
(Crutcher, 2012)。しかし、これらの方法にはそれぞれ特有の困難が指摘されている。例えば、比
較的多くの観測がなされているOH輝線によるゼーマン効果の観測は、OH輝線が比較的密度の低
い (102-103 cm−3)領域をトレースするため、実際に原始星の形成が起こる密度の高い分子雲コア
での磁場は測定できない。また、OH輝線は 1 GHzという低い周波数のため空間分解能も低いと
いった問題がある。一方で CN輝線は 105 cm−3という分子雲コアの密度をトレースできるが、観
測が難しくこれまでの観測は原始星が形成後の星ありコアでしか観測がなされてこなかった。(た
だし、近年はこれらの困難を克服した CCS輝線を用いた星なしコアでのゼーマン効果の観測報告
もなされている; Nakamura et al., 2019)
一方、ダスト熱輻射の偏波観測を用いると磁場の天球面上での向きを決定することができる。こ

の磁場の向きの平均からの揺らぎと視線方向速度から磁場の強度を推定できる (チャンドラセカー
ルフェルミ法; Chandrasekhar & Fermi, 1953)。この方法では、偏波観測のデータから平均場と揺ら
ぎの成分を導く必要があり、分子雲コアのように平均場が空間的に変動している場合には正確に
揺らぎを求めることが難しいという問題が指摘されている。さらに、視線方向積分や望遠鏡のビー
ムサイズによって磁場の揺らぎが平均化される効果によって磁場強度の見積もりが変わる可能性
も指摘されている (Cho & Yoo, 2016)。
上記のような困難のために異なる手法での磁場の観測が望まれる。

10.2.2 Padovaniらによる分子雲コアからのシンクロトロン放射の見積もり

近年、Padovani & Galli (2018)によって、SKA1-Lowを用いた分子雲コアからのシンクロトロン
放射観測によって、磁場強度の推定が可能であることが報告された。これは前節の方法と独立に
分子雲コアの磁場計測が可能という点で興味深い。そこで本項目では、このモデルについて解説
する。
分子雲からのシンクロトロン放射を捉えることで磁場を推定するというアイディア自体は比較

的古く、70年代から提案されてきた (Brown & Marscher, 1977)。シンクロトロン放射の放射フラッ
クスは視線方向の磁場強度と電子密度のみに依存するため、パラメータによる不定性が小さく正
確な磁場の計測が可能であると期待できる。
しかしながら、分子雲コアからのシンクロトロン放射を実際に観測するためには

1. 星間宇宙線の電子の 500MeV以下のエネルギーフラックスが不定である

2. シンクロトロン放射が微弱であり、既存の望遠鏡では感度が不足している

という 2点の困難があり、これまで成功していなかった。しかし、近年になって 1.の問題点は
Voyger 1号機による in-situ観測よって 500MeV以下の電子のエネルギーフラックスが得られ、克
服された (Cummings et al., 2016)。図 10.7にVoyager 1などの観測結果から得られた星間宇宙線の
電子のエネルギーフラックスを示す。2.の問題点は以下で見るように SKA-Lowの高感度観測に
よって克服される。

Padovani & Galli (2018)では、様々な分子雲コアモデルについてシンクロトロン放射のフラック
ス密度が求められているが、ここではその中でも典型的な分子雲コアモデルの結果について紹介
する。図 10.8に 60 MHzから 218 MHzまでの分子雲コアから予想されるシンクロトロン放射のフ
ラックス密度を分子雲コアの中心磁場の関数として示す。観測時間は 1時間である。各線の灰色
の領域は信号雑音比が S/N < 3の領域であり、この領域より磁場が強ければ各周波数で観測可能
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図 10.7: 宇宙線電子のエネルギーフラックス。紫色、シアンの点はそれぞれVoyager 1, AMS-02で
得られた観測結果を表す。オレンジ破線は銀河シンクロトロン放射で得られた電子陽電子のエネ
ルギーフラック。赤、青、緑の実線はそれぞれ、SKA1-Lowの周波数でのシンクロトロン放射へ
の主に寄与するエネルギー領域を表す。Padovani & Galli (2018)より引用

であることを示している。図から 100 MHz以上であれば数 10 µG以上の中心磁場強度を持つ分子
雲コアからのシンクロトロン放射を観測可能であることが分かる。この分子雲コアの臨界磁場は
200 µG程度であるが、理論研究やこれまでの観測の結果からは分子雲コアでは臨界磁場の半分か
ら 1/4程度の磁場 (≳50 µG)が期待できるため、SKA1-Lowを持ちいれば 1時間程度の観測時間で
分子雲コアからのシンクロトロン放射を観測することが可能であると期待できることが分かる。

10.2.3 日本グループでの検討

Padovaniらの研究では宇宙線の電子のエネルギーフラックスとして Voyger Iの観測結果を用い
ている。一方で分子雲内のイオンの観測と化学反応計算から求められた分子雲内での宇宙線電離
率は Voyger Iの観測で得られたエネルギーフラックスから予想される電離率よりも 1桁以上大き
い。例として、Phan et al. (2018)の結果を図 10.9に示す。実線が Voyger Iの観測結果から予測さ
れる宇宙線電離率である。これに対して、分子雲の観測から見積もられた宇宙線電離率はすべて
の密度領域で典型的に 1桁程度高いことが見て取れる。このことは、分子雲の陽子のエネルギー
フラックスが太陽近傍のフラックスよりも大きいことを示唆し、同様に、500MeV以下の電子の
フラックスについても太陽近傍のよりも分子雲内でより強い可能性がある。
その場合、分子雲からのシンクロトロン放射はより強くなることが期待できる。このことは観
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図 10.8: 60 MHz, 114 MHz, 218 MHzでの分子雲コアの中心磁場強度と輻射フラックスの関係。観
測時間は 1時間。緑線の幅は磁場の密度依存性の冪による結果の違いを表す。灰色の部分は信号
雑音比 S/N < 3の領域を表す。右上の数字は各線の冪を表す。Padovani & Galli (2018)より引用
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図 10.9: Voyger Iのデータを用いた太陽近傍の宇宙線のエネルギーフラックスから求めた宇宙線
電離率 (実線)と分子雲の分子の観測と化学反応計算から求められた宇宙線電離率 (点)の比較。青
丸はCaselli+(1998),青三角はWilliams+(1998),紫アスタリスクはMaret & Bergin+(2007),黒四角と
黄色三角 (上限値)は Indriolo & McCall(2012)のデータ点を表す。Phan et al. (2018)より引用。
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測的には有利だが、同時に磁場の強さを実際よりも大きく見積もってしまうことが懸念される。
SKA1-Lowによって実際にシンクロトロン放射の観測がなされた際には観測された分子雲での宇
宙線電離率についても合わせて検討を要すると考えられる。

10.3 大質量星形成

10.3.1 背景 1: 大質量星形成におけるセンチ波連続波観測

大質量星形成におけるセンチ波連続波放射の物理的起源は大別すると 2種類に分けられる。進化
後期において卓越するUltra Compact HII領域からの熱的制動放射については、Wood & Churchwell
(1989)以降、VLA (J-VLA)を用いた研究が継続的になされてきた。その統計的な寿命は 105 年程
度であり (Kurtz et al., 1994)、降着率 10−4 – 10−3 M⊙ yr−1における大質量原始星の質量獲得期間
と同程度か 1桁程度長い期間続く。このためUCHII領域は長きにわたり大質量星形成の典型的な
マーカーとして認識され、多くの観測がなされてきた。一方、Hosokawa & Omukai (2009)のなど
高降着率下での原始星進化計算によれば、中心核における水素燃焼の開始時期は降着の”量”と”
仕方”によって、10-30M⊙とファクター 3程度の幅が予想される。銀河系における大質量星の大
部分がこの質量範囲に存在することを考慮すれば、HII領域発生以前ないしは発生直後の観測が個
別原始星の進化、ひいては IMFの起源を理解する上で重要であることは明らかである。

HII領域発生以前の降着期におけるセンチ波放射は主に原始星ジェットからの放射と理解されて
いる。これらの大部分は熱的制動放射であり、図 10.10のように、一部シンクロトロン放射を示す
天体も存在する (Carrasco-González et al., 2010; Zapata et al., 2011)。また後者においても空間的に
は熱的制動放射が大部分を占めるものが多く、強い衝撃波の部分のみでシンクロトロン放射が見
られるような場合がほとんどである。こうした天体では十分な感度で SEDの空間分布を取得する
ことで、ある程度ジェットの内部構造を理解することが期待される (必要な分解能は 100 masでは
不十分?)。一方で質量放出率など進化の理解に重要な物理量の導出には連続波観測だけでは不十分
であり、電波再結合線 (Jiménez-Serra et al., 2011)の高感度観測が求められる。偏波観測によって
磁場情報の導出するためには、偏波率が低いことから SKA2の感度が必要である。
いわゆる電波ジェットの形状はAGNのように連続的に放射が分布しているもの (Curiel et al., 2006;

Carrasco-González et al., 2010)や、弾丸状に散発的に放出されているもの (Hofner et al., 2007)、ノッ
トの固有運動が全く見られず定常的な衝撃波のように見えるもの (Rodrı́guez et al., 2008)など様々
である。このようなジェットの形状は星周環境や原始星の進化段階と一定の相関をもつ可能性があ
るものの、未だ持って整理されているとは言い難い状況である。こうした背景にはHII領域に比べ
て放射が微弱なことや (多くは点源状)、センチ波でのサーベイ天体数に比べミリ波/サブミリ波帯
でのフォローアップ観測数が不足していることなどが挙げられる。近年前者については J-VLAを
用いた 100 mas分解能かつ高感度 (∼ 10 µJy)の探査が行われている (Rosero et al., 2019)。また後者
についてもジェットを伴う O型 YSOへの ALMA長基線による観測が進みつつある (Zhang et al.,
2019)。

10.3.2 背景 2: 星近傍観測における低周波の重要性

ALMAによる観測で、星形成領域の円盤やアウトフローが高い解像度で撮像され始めている。
太陽系から 100 pc程度の近傍星形成領域では、1 auスケールでの分解能により、原始惑星系円盤
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図 10.10: 大質量原始星HH 80-81における電波ジェット (等高線)とダスト熱放射 (グレースケール)
の分布。電波ジェットはVLAによる波長 6 cm帯の観測データ、ダスト熱放射は JCMTによる波長
850 µmのデータ。電波ジェットではシンクロトロン放射による偏波が検出されており、ダスト熱
放射の偏波情報と合わせて、ジェットの磁場構造 (緑線)やそれを駆動する中心星付近 (ディスク、
エンベロープ)の磁場構造 (赤線)が調べられる。右図のヒストグラムは、ジェットと磁場の方向の
差分の分布を示している。Carrasco-González et al. (2010)より引用。
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のリング状構造や惑星形成領域 (候補)の描像が得られており (ALMA Partnership et al., 2015)、よ
り遠方 (>400 pc)の大質量星形成領域での非対称な円盤構造も分解され始めている (Motogi et al.,
2019)。また、小質量原始星、大質量原始星ともに、円盤から磁気遠心力風によって駆動されてい
ると考えられるアウトフローやジェットの回転運動 (図 10.11左を参照)もこれまでにない精密な観
測がなされている (Hirota et al., 2017; Lee et al., 2017)。
低質量星形成分野においては、SKAによって広い視野で近傍星形成領域の広い範囲をカバーし、

多数の原始星における熱的電波 (ダスト熱放射)の SEDを光学的に薄い低周波数帯で観測すると
いう研究が計画されている。さらに星周物質量が多い大質量星形成においては光学的に薄い低周
波観測の必要性はさらに顕著であり、特に ALMAで観測されるような原始星から 100 au以内の
領域では、サブミリ波帯でのダスト熱放射は光学的に厚くなり、アウトフロー中心部や円盤中心
(midplane)までを見通したイメージングは困難である。
例えば太陽系からもっとも近い大質量星形成領域であるオリオンKL領域にある電波源 I(Orion Soruce

I)では、回転するアウトフローが Si18Oの高励起線で観測されている。その回転速度や半径から、
アウトフローは高速ジェットによって掃き寄せられたものではなく、円盤からの磁気遠心力風に
よって駆動されていることが示唆されている (Hirota et al., 2017)。しかし、分解能が不十分である
こと、または、1-700 GHz帯にわたって電波連続波での光学的厚みが厚い黒体放射 (F ∝ ν2)で
あることから、電波ジェットの成分はこれまで確認されていない。電波ジェットの有無は、過去の
VLAによる観測では、43 GHz帯での 50ミリ秒角 (20 au)での観測でその気配が報告されているの
み (Reid et al., 2007)で、より低い周波数帯での高解像度観測は現状では不可能である。
ダストによる光学的厚みを避けて高い感度と分解能を両立できる SKA2 (あるいは SKA-VLBI)

では、降着円盤内縁から星表面に至る降着流 (～数 1000 K)からの放射を観測できる可能性があ
る。こうした領域を観測することができれば、原始連星への質量分配やアウトフローの駆動など
といった初期質量関数を決める上で重要な現象を直接的に研究することができるだろう。さらに
もし高降着率で膨らんだ大質量原始星の大気を解像することができれば、直接的に星のパラメー
タ (温度、半径、etc)を決定可能となり、例えば回転によってひしゃげた原始星大気など (Lin et al.,
2011)、単純な原始星モデルでは説明できない現象へと踏み込むことができる。これは太陽と一部
の超巨星以外を空間分解できない現在の天文学にとって大きなブレークスルーと言えるだろう。
またこうした星の超近傍領域では力学時間がヒューマンタイムスケールまで落ちてくるため、低

周波でのタイムドメイン観測が本質的となることが予想される。

10.3.3 背景 3: 原始星に対するタイムドメイン観測

原始星や弱輝線 Tタウリ型星では、これら若い天体の磁気圏活動に起因すると考えられるX線
フレアが観測されている (Güdel, 2002). 電波においても、弱輝線 Tタウリ型星でのフレアが検出
されており、X線と電波の光度にはよい相関関係が知られている (Güdel, 2002)。これらのフレア
は、太陽で起こるフレアに比べて 14桁以上も大きなエネルギー源となっており、太陽系から 100
pc程度離れた星形成領域でもこのような電波源が観測可能である。
同時に、これらの電波観測では、原始星や弱輝線 Tタウリ型星における非熱的電波源の検出も

可能であり、長時間観測を行えばその時間変動を捉えることも可能である。非熱的電波源のフレア
は、恒星周辺の磁場、恒星と円盤を繋ぐ磁場のリコネクションに起因すると考えられ、その周期か
ら恒星の自転や円盤回転を直接測定することが可能である。また、VLBI観測によって 10ミリ秒角
以上の分解能を達成すれば、太陽系から 100 pc程度の近傍星形成領域では 1auスケールの分解能
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図 10.11: 大質量星形成領域オリオン KL におけるアウトフローの観測結果。左は電波源
I(Orion Soruce I, Src I) における ALMA Band 8 で観測された Si18O 輝線の積分強度 (黒い等高
線)と視線速度分布にVLAのQ-bandで観測された連続波強度 (水色の等高線)を重ねたマップ。そ
れぞれ、(Hirota et al., 2017)、および、Hirota et al. (submitted to ApJ)から引用。Si18O輝線では回
転するアウトフローが、VLA連続波ではそれに垂直方向に伸びるエッジオンの円盤がトレースさ
れる。VLA連続波では、北東のアウトフロー方向に伸びる弱い成分があり、ジェットの可能性も
示唆される。
右はALMAによって観測されたCO J=2-1輝線の分布 (カラー)と、オリオンKL領域内にある原始
星候補天体の固有運動を重ねたマップ。Bally et al. (2020)より引用。爆発的アウトフローは、マッ
プ内にある Src x, Src I, BN, Src nなどの相互作用の結果として放射されたと解釈されており、これ
らの天体ではアウトフロー中心から外に向かう固有運動が VLAによる 30年以上にわたる観測に
よって計測されている。図にまとめられているオリオン KL領域内の原始星候補天体の力学構造
とその起源の解明は、星形成の理解に重要な示唆を与えると期待される。
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で磁気圏活動の位置を特定することができる。VLBI位置天文観測の手法により、年周視差計測で
天体の直接距離計測を行うこともでき、分子雲の立体構造解明という研究へも発展する (Kounkel
et al., 2017)。さらに、対象天体が連星系であれば、正確な距離計測と連星の軌道運動計測により、
恒星の質量や光度、軌道パラメータを正確に計測することが可能である (Dzib et al., 2013)。この
ような研究は、星形成領域における若い恒星の進化段階の統計的調査に加えて、連星系形成機構
解明へのヒントを与えるとも期待される。
同様の研究は、大質量星形成領域では行われていない。これは、大質量原始星では恒星の対流

による磁気圏活動が活発でないと考えられており、非熱的電波が研究対象となっていなかったこ
と、一般的に大質量星形成領域は距離が 1 kpc程度と遠方にあり、感度や分解能の観点で研究が困
難だったためと考えられる。一方、大質量星形成領域でも X線が検出された天体もあり (Beuther
et al., 2002)、また、偏波をしたシンクロトロン放射によるジェットのイメージング観測例も報告さ
れている (Carrasco-González et al., 2010)。今後 SKA時代において低質量原始星と同様な研究が大
質量原始星でも可能になるのか、あるいは非熱的現象が大質量原始星の進化において本質的に重
要なのかといった問いに答える上で、まずは SKA1の高感度観測によって微弱な非熱的電波放射
源の大規模探査を行うことが求められる。

10.3.4 背景 4: メーザーによる変動現象

大質量星形成領域には、6.7 GHz帯のメタノールメーザーが検出されることが知られている。こ
れらの中には数 10日から数 100日の周期を持った時間変動、あるいは最短では数日程度で突発的に
増光を起こす「メーザーフレア（メーザーバースト）」と呼ばれる現象が見つかっている。メタノー
ルをはじめとしたメーザーは、衝撃波や赤外線輻射によって励起される非線型現象であり、その光
度は物理環境に対して非常に敏感に変化する。そのため、メーザーの時間変動は、大質量星形成領
域における、原始星の光度変化、質量降着現象やアウトフローなど質量放出現象の時間変動を調べ
る際のプローブとして有用である。例えば、メタノールメーザーの周期変動については、大質量原
始星における脈動現象、あるいは、連星系大質量原始星周辺での質量放出による衝撃波 (colliding
wind binary)によって周辺の星間塵が温められ、その熱放射の時間変動を反映しているという説があ
る (van den Heever et al., 2019)。一方、メーザーフレアやバースト現象に関しては、大質量原始星円
盤内で分裂した高密度ガスが中心星に急激に降着する爆発的降着現象 (accretion burst)による光度変
化を反映していると考えられている。大質量星形成過程における質量降着現象では、中心星からの
フィードバックに逆らって短時間に大質量降着率で中心星を成長させなければならず、長年理論的
にその物理過程については議論が進められてきた。2017年以降に 3つの大質量原始星 S255IR-NIR3
(Caratti o Garatti et al., 2017; Moscadelli et al., 2017; Cesaroni et al., 2018)、NGC6334I-MM1 (Hunter
et al., 2018; Brogan et al., 2018; MacLeod et al., 2018)、G358.93-0.03-MM1 (Burns et al., 2020b)で相
次いでメタノールメーザーのフレアが観測され、それと同時に S255IR-NIR3では赤外線とセンチ
波帯の電波が、NGC6334I-MM1ではミリ波サブミリ波連続波の増光が観測され、大質量星形成領
域における爆発的降着現象による中心星の増光とそれに伴うメタノールメーザーの増光、という
シナリオが観測的に確立されるに至っている。G358.93-0.03-MM1では、メタノールメーザーが分
布する範囲が 1ヶ月間で半径約 260天文単位から 520天文単位に広がる様子がVLBI観測によって
確認され、中心星増光による加熱領域の広がりが示唆されている (図 10.12)。
このような急激な降着率の変動は、競合的降着/フィラメント降着による非一様な降着流や重力

不安定な降着円盤の分裂などに関連している可能性がある。前者のような階層的な降着はすでに
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図 10.12: 大質量原始星 G358.93-0.03-MM1における 6.7 GHzメタノールメーザーの分布。強度を
等高線で、視線速度をカラーで示した。左が 2019年 2月 2日、右が 2019年 2月 28日における
LBA(オーストラリアの Long Baseline Array)による観測データであり、26日間で分布が広がって
いる様子が明らかになっている。Burns et al. (2020b)より引用。

多くの観測的示唆が報告されている。一方後者のような重力不安定な円盤も少数ながら報告され
つつあり (Motogi et al., 2019; Johnston et al., 2020)、今後ALMAの長基線観測によってその数が増
加すると期待される (図 10.13)。
現時点では、上記のような大質量星形成領域における爆発的降着現象は、S255IR-NIR3、NGC6334I-

MM1に加えて 2,3の候補が観測されているに過ぎない。また、メタノールメーザーや 22 GHz帯に
おける水メーザーでのフレアやバースト (Hirota et al., 2011; Honma et al., 2004; Motogi et al., 2016;
Burns et al., 2020a)は観測されているものの、大質量星形成領域における電波や赤外線での変動を
捉えた研究は、長らく近傍のオリオン座分子雲における重点的な観測 (Forbrich et al., 2016)を除
いてほとんど報告が無かった。近年蓄積された赤外線衛星データの解析などから近-中間赤外での
変動が報告され始めており (Kumar et al., 2016)、その中には周期性を示すものも発見されている
(Uchiyama & Ichikawa, 2019)。SKAによる広視野での星形成領域、あるいは銀河面サーベイ観測
が行われれば、メタノールメーザーだけでなくセンチ波連続波の変動を捉える観測も効率的に行
うことが可能であり、メーザー天体に限らず電波帯と赤外線観測との比較が期待される。
メーザーの時間変動観測については、世界中の研究者有志がそれぞれの望遠鏡を用いて様々な

天体における複数の分子種、異なる周波数帯のメーザーをモニター観測して情報交換をする研究
者ネットワークM2O(Maser Monitoring Organization)が 2017年に組織されている (図 10.10)。M2O
では比較的小口径の電波望遠鏡による重点的なモニター観測がメインであるが、これらのネット
ワークと情報共有を行うことで、SKAによる即時フォローアップ観測を行う体制を作ることが期
待される。
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図 10.13: ALMA観測によって発見された重力不安定な非軸対称円盤の例。いずれもダスト連続波
の画像である。左はMotogi et al. (2019)によって初めて報告された重力不安定な降着円盤を伴う
大質量原始星 G353.273+0.641の 2 mm帯画像、右は Johnston et al. (2020)で報告された渦状腕ら
しき構造を伴う大質量原始星 AFGL4176mm1の 1 mm帯画像。

10.3.5 背景 5: 星間メーザーによる星周構造の研究

主に VLBIによって行われてきた星間メーザー観測では、空間分布と固有運動を元に中心星近
傍の構造推定が行われてきた。しかしながら、他の観測と分解能が大きく異なることから、はっ
きりと励起場所を特定できないことが一つの問題である。特に輻射励起のClass IIメタノールメー
ザーは低速であり (∼ 10 km s−1)、アウトフローと降着円盤/エンベロープの双方に付随する可能性
が指摘されているため (Moscadelli et al., 2011)、明確に両者を区別できるケースは非常に少ない。
近年ではALMAによってより精密な中心星の位置と詳細な星周構造が得られるようになったこと
で、メーザーを放射するガスの位置をより正確に特定可能な時代になりつつあるが、多くの天体
では検出されるメーザー源の数自体が少ないため、得られる情報が限定的となっている。またも
う 1つの問題として、メーザー源の運動が実態としてのガス運動なのか、衝撃波の通過などによ
る励起環境変化の伝搬なのかが明確に区別がつかないという問題がある。後者の場合、得られた
運動情報をそのまま星周ガス運動として取り扱うことは本質的な誤りである。

10.3.6 SKA1による観測 1: 電波ジェット

SKAによる電波ジェットの観測では、高感度観測によるシンクロトロン放射 (図 10.10参照)の
探査とそれを利用した磁場研究や、高感度観測によるジェットからの微弱な熱的制動放射の探査な
どが期待される。またALMAによる円盤研究と組み合わせることで、ジェットの光度と降着率と
の相関などを統計的に研究することも、ジェットの駆動メカニズムや星形成効率を理解する上で重
要である。
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感度の観点から偏波や RRL、短期での固有運動測定などジェット自身の詳細観測を統計的に行
うためには SKA2を待つ必要がある。そこで SKA1では微弱な電波ジェット天体の数を増やすこ
とが大きな目的と言えるだろう。高分解能/広帯域/高ダイナミックレンジでイメージング探査を行
うことで下記のような結果が期待される。

• 0.1-0.01 mJyクラスの天体サンプル増加-赤外線で見えない暗い原始星候補の発見

• スペクトル指数分布から衝撃波によるシンクロトロン放射など構造の理解-内部衝撃波/外部
との相互作用などの切り分け

• 淡い放射まで含めたジェットの全体構造の把握-中心星進化段階との相関の有無を調査

特に現状で星無しの赤外線暗黒星雲において大規模な探査を行うことができれば、潜在的に存
在するであろう”高降着率でいずれ大質量原始星に至る中小質量原始星”など特異な天体の発見
も期待される。また星団形成において大質量星と小質量星のどちらが先に形成されるのか (引用)
などの本質的な問題にも示唆が得られると期待される。

10.3.7 SKA1による観測 2: HII領域

水素燃焼開始直後の HII領域は、外部からの降着によってストームグレン半径が小さく抑えら
れると予想される (Churchwell, 2002)。この場合HII領域は重力的に束縛されている可能性が考え
られる。この場合は電離ガスに対する重力半径が HII領域のサイズ上限を与えることになる。例
えば燃焼時開始時の星質量が 20太陽質量程度と仮定した場合、電離ガス (104 K )に対する重力半
径は 100 au前後であり、SKA1で手が届くサイズと言える。また光学的に厚いセンチ波帯であれ
ば電波ジェットに比べてフラックスは大きく (∼15 mJy @ 1 kpc, 8GHz)、輝度温度 104 K程度のコ
ンパクト点源として検出されると予想される。このような極小 HII領域を検出することができれ
ば、大質量原始星の”点火”時の質量を観測的に推定することが可能であり、理論モデルと組み合
わせることで原始星進化経路を明らかにすることができる。極小 HII領域の寿命は不確定ではあ
るが、例えば Hosokawa & Omukai (2009)にあるように、降着率が 10−3M⊙ yr−1で成長した大質
量原始星が 20M⊙で核燃焼を開始し、30M⊙で降着を終えるとすると、最大で 104年程度存在す
る可能性がある。これは UCHII領域の統計的な寿命 (105 yr)や典型的な大質量原始星のタイムス
ケール (数万年)よりも短い。よってターゲットサーベイよりは、星団形成クランプの網羅的な電
波源探査を行うなど、電波ジェットなどと抱き合わせでの観測が現実的であろう。

10.3.8 SKA1による観測 3: 降着バーストの探査

現在報告されている降着バースト現象では、いずれもセンチ波メーザーでの増光 (例えば図 10.10)
を伴うことから、中心星光度変動による励起環境の変化 (Burns et al., 2020a)や、電離ガス量変化
による直接的な種光子の増加が予想される。SKAの広い視野を用いて直接的なセンチ波連続波に
よるバースト現象探査を行い、メーザーによる探査と比べることでバーストの起源および原始星
の状態についてより直接的な示唆が得られると期待される。
上でも述べたように、HII領域の無い若い天体においてセンチ波帯の電波連続波では、おもに中

心星からのジェットがトレースされる。爆発的降着現象に伴う電波光度の変動においても、質量降
着によって新たに放出されたジェットの活動性を反映している例が報告されている (Cesaroni et al.,
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2018)。こうしたジェットの活動性を調査し、降着による星の光度変化を反映するミリ波サブミリ
波帯での円盤におけるダスト熱放射と合わせることで、理論的に予想される質量降着や質量放出
現象の時間変動 (Matsushita et al., 2017)に対する理解につながるという点で、重要な観測となるだ
ろう。また天体数が増えることで降着衝撃波による電離ガスの生成などジェット以外の現象によっ
てセンチ波増光が起こるようなケースが検出される可能性も期待される。
バースト後のフォローアップ観測では、増減光期間 (∼数ヶ月)の変化を十分な時間分解能でと

らえる必要がある。SKA1で高頻度かつ長期のモニターを実現するためには他分野と共同で銀河
面の定期モニター観測を行うなどの工夫が必要であろう。できれば各種メーザー輝線も同時にイ
メージング観測を行うことが望ましいが、強度変動自体のモニターは上述したM2Oによってカ
バー可能である。

10.3.9 SKA1による観測 4: ハローメーザー

様々な空間周波数の観測から星間メーザーは VLBIで観測されるコンパクトなコアが、淡く広
がったハローに包まった構造をしていることがわかっている。VLBIで検出されるフラックスは時
としてメーザー源の全フラックスに対して 10%以下に満たないこともあり、十分な uv-サンプリ
ングを実現できる SKAによってハローメーザーの構造をしっかりと抑えることで、メーザー源の
本質的な空間構造を捉えることができると期待される。また基線数の多い SKAでは、サイドロー
ブによるmiss detectionなどを避けて微弱なメーザー源を多数検出できると期待される。その上で
SKA-VLBIによって多数のメーザー源の運動を追跡することで、メーザーの運動が実体を伴うか
否かを検証し (例えば図 10.10)、ALMA長基線による観測スケールで 3次元的な星周ガスダイナミ
クスを正確に捉えること可能になると期待される。また同時に高い周波数分解能 (要確認)/感度に
よってゼーマン分裂を検出できる機会は自ずと増えると期待されるため、小スケールでの磁場強
度に直接的制限をかけることが期待される。

10.3.10 SKA1による観測 5: 特異アウトフロー天体と原始星合体

星形成領域、特に大質量星形成領域では、ほぼ等方的に高速 (100 km s−1)で放出される爆発的
アウトフローが観測されることがある。有名な例は、オリオン KL天体における、赤外線や可視
光、電波での CO輝線による「フィンガー構造」を持ったアウトフローが挙げられる (Bally et al.,
2020)が、他の星形成領域でも同様の例が報告されている (Zapata et al., 2017)。オリオン KLの場
合、爆発的アウトフローの力学年齢は 500年程度と推定されている。興味深いことに、この爆発
的アウトフロー中心付近には、お互いに遠ざかる固有運動を示す大質量原始星 BN天体と電波源
I(Source I)の存在が知られており、大質量原始星の重力相互作用によって重力エネルギーが解放さ
れて、爆発的アウトフローを発生したと解釈されている (Bally et al., 2011, 2020)。この現象では、
電波源 Iが近接連星系を形成したと考えることで、系の質量と速度 (運動量)、解放された重力エネ
ルギーを説明することが可能である。もしこれが正しければ、SKAによる広視野サーベイとモニ
ターによって星形成領域の固有運動計測を行い、大質量星形成領域における質量降着過程や連星
形成機構、あるいはかつて大質量星形成過程の１つの可能性として考えられていた恒星の合体成
長についての知見を得ることが可能になる。また SKA2においては原始連星系の空間分解観測も
有望であり、統計的に連星間距離を調べることでそのような合体現象の可能性を議論することが
期待される。
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10.3.11 SKA1による観測 6: SKA-VLBIによる観測

SKAでは高い感度により µJyレベルの微弱な電波源を検出することが可能であるものの、周波
数が比較的低いため、SKA1単体では分解能が 0.1秒角程度 (1 kpcの天体で 100 au)しか得られ
ないという制限がある。この分解能では、個々の大質量原始星の空間構造を分解することができ
ず、ALMAや VLAに対する優位性が得られない。一方で、SKAを他の高感度なアンテナ、例え
ば GBTをはじめとした 100 mクラスの電波望遠鏡や FAST、Areciboなど 300 mクラスのアンテ
ナ、将来的には phased-ALMA band 1や ngVLAとの共通の点域で観測が可能であれば、究極の高
感度 VLBI撮像観測が実現することになる。　若い O型星やWR星の場合、連星間の恒星風衝突
の衝撃波などに起因する非熱的電波放射が観測される。そうした若い大質量星からの非熱電波を
多天体について直接VLBI検出することができれば星団の正確な距離決定や、星団メンバーの相対
運動を統計的に理解することが可能となるだろう。後者は星団形成時の力学環境の推定を通じて、
母体雲内でのガス衝突/分子雲衝突など大質量星団の起源を検証することが期待される。また星団
年齢に応じた内部運動の変化を調べることで星団の力学進化を直接的に理解できる可能性がある。
恒星からの電波放射はコンパクトであり大陸間基線でも分解されずに検出可能であり、VLBA

を用いた大質量連星の観測例では 10 mJy程度の天体が検出されている (Dougherty et al., 2005)。一
方、現在国内の 30 m級アンテナを用いた VLBI観測の場合、センチ波帯では 10分間のコヒーレ
ント積分で 1-2 mJy程度の検出感度が達成されている。SKAを含めた基線では 1桁以上感度が向
上することから、大幅に検出天体数が伸びることが期待される。

10.4 有機高分子および生命前駆体の探査

10.4.1 科学的背景

分子雲中の高密度コア（分子雲コア）はその自己重力によって徐々に収縮し、それに伴い中心の
密度・温度は上昇する。ガス密度が十分に高くなると原始星が誕生し、同時に角運動量を持ったガ
スが星の周囲に降着することで原始惑星系円盤が作られる。この星形成の各段階で様々な有機分
子が作られると考えられている (図 10.14)。分子雲中ではギ酸メチル (HCOOCH3), ジメチルエー
テル (CH3OCH3),ホルムアミド (NH2CHO)やグリコールアルデヒド (HCOCH2OH)などの複雑な
有機分子 (Complex organic molecules, COMs)が観測されている (例えば、Sakai et al. (2006, 2014);
Jørgensen et al. (2016); López-Sepulcre et al. (2017); Soma et al. (2018))。このような複雑な有機分子
は分子雲中から惑星形成の現場である原始惑星系円盤に輸送されている可能性がある (Oya et al.,
2016)。原始惑星系円盤にも多数の有機分子が観測されており (例えば Öberg et al. (2015); Walsh
et al. (2016); Favre et al. (2018); Podio et al. (2019))、さらに太陽系初期の化学組成を保存している
と考えられている彗星にも様々な有機分子が含まれることが分かっている (Altwegg et al., 2016)。
分子雲、コア、原始惑星系円盤の各段階で複雑な有機分子がどのように分布しているのかを観測
的に明らかにすることは有機物の形成現場の特定、さらに我々を構成する有機物がどのようにで
きたかという問題に直結する重要な課題である。
とりわけタンパク質のもととなるアミノ酸の観測は生命誕生の起源に直接関連するものとして

注目されている。特にアミノ酸のうち最も単純な構造を持つグリシンは隕石や彗星にも含まれて
おり、地球外環境でも形成されうるということが分かっている。そのため、星形成の現場である
分子雲コアや原始惑星系円盤でも検出が期待されている。しかし、未だ検出例はなくグリシンの
形成が星形成のどの段階で起こっているのか、そもそも太陽系以外で形成可能なのかについても
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図 10.14: 星形成過程とそれに伴う化学変化の模式図 (Caselli & Ceccarelli (2012)より引用)。星形
成の各段階で有機分子は合成されると考えられており、特に星形成前後のコアでは複雑な有機分
子が存在することが分かっている。

観測的には不明である。大型有機分子の形成経路の特定、およびグリシンなどのアミノ酸の検出
が現状における最重要の課題である。

10.4.2 国際ワーキンググループでのサイエンス

グリシンの検出可能性

国際 SKAサイエンスブック 2015では主に以下の (a)原始星形成の前段階にある冷たい分子雲コ
ア（以下冷たいコア）、(b)原始星形成後、原始星からの輻射によって温度の上昇したコア（以下
暖かいコア）, (c)大質量星周辺での３つのケースについて複雑な有機分子の検出について述べて
いる。ここでは太陽程度の小質量星形成領域の星形成以前および以後のコアでの主にグリシンの
検出について述べる。

グリシンの検出可能性:星形成前の冷たいコアの場合

プロピレン (CH2CHCH3)やアセトアルデヒド (CH3CHO)などの大型有機分子は星形成前の冷た
いコアの段階でも観測されており、アミノ酸も同様に検出される可能性がある。冷たいコアの段階
ではほとんどの大型有機分子はダスト表面に凍結していると考えられる。しかし、Jiménez-Serra
et al. (2014)では宇宙線によって誘起された UV光によってダストの表層が融解すると仮定すれば
星形成前のコアでもグリシンの検出が可能であるとしている。実際に、L1544では中心星から数
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図 10.15: 星形成前の冷たいコア L1544の物理構造 Caselli et al. (2012)を用いて計算された 2.5 GHz
– 15.5 GHzでのグリシン輝線の強度分布 (SKAサイエンスブック 2015から引用)。固相における
グリシンと氷の存在比は 10−4で、LTEを仮定して計算されている。下図は 2.5 GHz – 25GHzでの
グリシン輝線強度。グリシン輝線は 20 GHz付近が最も強いため (他の輝線帯の 2–3倍程度)、SKA
Band 5が 25GHzまで拡張されたとすればグリシンの観測可能性は格段に高まる。

1000 AU離れた低温領域で水蒸気が観測されており (Caselli et al., 2012),これは UVによるダスト
表層の融解を示している可能性がある。
星形成前のコアの温度は典型的に 10K以下であり、このような低温環境下では少数の低エネル

ギー遷移輝線のみが励起されるため輝線の混線がない。さらに音速も小さく輝線の線幅は 0.5 km s−1

程度であるため、一つ一つの輝線を正確に識別できるという利点がある。一方で大部分のグリシ
ンはダスト上に凍結しており、気相に存在するグリシンは微量であるため輝線強度は弱い。
図 10.15では、L1544コアで予測されるグリシンの輝線強度を示している (グリシンの気相での

存在比は 8 × 10−11を仮定)。SKA1-MID Band5でカバーする周波数帯ではいくつかの S/N> 3以
上のグリシンの輝線が含まれている。しかし、輝線強度が弱いため、検出には 1000時間以上の積
分時間が必要である。もし、SKA Band5が 25 GHzまで拡張されればより多くのグリシン輝線が
含まれるため、検出のための積分時間は 1/10程度まで短縮できると見積もられる。
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図 10.16: (上図)星形成前の冷たいコア L1544の物理構造を用いて計算された 60 GHz – 250GHz
でのグリシン輝線の強度分布 (LTE)。(下図)上図と同様だが、星形成後の暖かいコア AFGL2591の
物理構造を用いて計算されている。

グリシンの検出可能性:星形成後の暖かいコアの場合

コアの内部に原始星が形成されると、星からの放射や円盤降着時のショックによって加熱され、
ダスト上に凍結していた大型有機分子は気相に放出されると考えられる。そのため、星形成前の
冷たいコアの場合よりも強い輝線を放つことが期待される。しかし、そのような高温領域では多
数の分子輝線が励起され、さらに線幅も広くなり、一つ一つの輝線を識別することが困難になる。
図 10.16の上図では冷たいコア (L1544)を想定したシミュレーションから得られたグリシンの輝線強
度、下図では暖かいコア (AFGL2591)を想定したときのグリシン輝線を示している (Jiménez-Serra
et al., 2012)。前節で述べたように冷たいコアの場合は輝線の数が少なくかつ線幅も狭いため、一
つ一つの輝線を区別することができる。しかし、暖かいコアの場合 (下図)では高周波領域でグリ
シンは強い輝線を放つが分子輝線の数が多くまた線幅も広いため、輝線を識別することは困難で
ある。さらに重要なことは、暖かいコアの場合では低周波数側ほど輝線強度が弱くなり、SKAが
カバーする低周波数側ではごく弱い輝線しか期待できないことである。

重水素化合物の検出：冷たいコアの場合

低温環境下では大部分の分子はダスト上に凍結していると考えられる。ダスト上でも水素分子
は他の分子に比べ軽いため比較的自由に動くことができ、他の分子と化合すると考えられている
(水素化）。その結果、HCO, H2CO, CH3OHが順次形成される。さらに、重水素 (D)と水素化され
た分子内の Hと入れ替える反応は吸熱のため、水素化された分子内の水素は徐々に重水素に置き
換えられると考えられる。従って、低温コア内では時間経過とともに CH2DOHや CH3ODなどが
形成されると考えられている。一方で、いったん原始星が形成されると星からの放射によってダ
スト上に凍結されていた分子が気相に放出される。さらに周囲のガス温度が高くなると逆吸熱反
応が有利になり、重水素化合物は徐々に破壊されると考えられる。従って、重水素化合物の検出
は星形成直後のコアを特定する強力な指標になりうる。
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図 10.17: GILDAS-Weedsパッケージ (Maret et al., 2011)を用いて得られたCH2DOHの 1 ∼ 15 GHz
帯での合成スペクトル（国際 SKAサイエンスブック 2015から引用)。計算は LTEで Tkin = 20 K
でN(CH2DOH)=5× 1015/cm2で天体の視半径は 1”、および輝線の半値全幅を 1 km/sとしている。
水平破線は 50時間の積分時間で 3σの検出が可能な強度を示している。

重水素化合物の輝線は弱いため、他の分子の輝線によって容易に埋もれてしまう。しかし、図 10.17
で示されるように 1 ∼ 15 GHzの帯域では他の分子輝線に邪魔されることなく CH2DOHのいくつ
かの輝線を観測される可能性がある。図 10.17の場合は、50時間程度の積分時間が確保されれば
CH2DOHの輝線が 3σで検出できると期待される。

10.4.3 日本ワーキンググループでの検討状況

国際 SKAサイエンスブックの内容をもとにグリシンなどの大型有機分子の検出が可能かどうか
改めて検討を行った。ここではその結果を述べる。

星形成前の冷たいコアでのグリシンの検出可能性

グリシン輝線はガスの温度が高くなると、輝線幅が広くなりさらに多数の輝線が励起されるた
めグリシン輝線を特定するのが困難になる。さらに、星形成後の暖かいコアで期待される温度帯
では比較的高エネルギー輝線のみが励起され、SKAがカバーする ∼ 1 GHzの周波数帯の輝線強
度は非常に弱いと考えられる。そのため、SKAでのグリシン検出のターゲットとしては星形成前
の冷たいコアのほうが可能性が高い。しかし、星形成前の冷たいコアではグリシン輝線そのもの
が弱いため検出には非常に長い積分時間が必要となる。L1544の場合では,視半径が 12秒角, Line
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intensityを 0.15 mJy beam−1とすると 3σの検出には大体 300時間の積分時間が必要となる。SKA
Band 5が 25 GHzまで拡張されたとしても∼ 30時間という大きな積分時間が必要である。

SKA band 5がカバーする周波数帯に比べ、ALMA band 1,2がカバーする周波数帯のほうがより
多くのグリシン輝線が含まれている (図 10.16)。そのため、ALMA band 1,2を使った方がより短い
積分時間でグリシンを検出できる可能性がある。しかし、SKAの視野は ALMAのそれに比べ非
常に広いため、複数のYSOs (Yong Stellar Objects)を一度に観測することが可能である。例えばへ
びつかい座ρ星形成領域では約 20程度のYSOsを同時に観測できる。そこで 300時間の観測を行
えば、1天体あたりの積分時間は 15時間程度となり１天体当たりの時間としてはそれほど長くな
い。Band 5が 25 GHzまで拡張されれば１天体あたりの積分時間は 1.5時間まで短縮され、近傍星
形成領域でのグリシンの探査が可能になるだろう。

重水素化合物およびその他の高分子の冷たいコアでの検出可能性

グリシンの場合と同様に重水素化合物やその他の高分子も冷たいコア段階のほうが検出の可能
性は高い。しかし、高分子のほとんどがダスト上に凍結しており気相にはごく一部しか放出され
ないうえに低温のためそれらの輝線は弱い。そのため、それら高分子の検出のためには非常に長
い積分時間（数十時間）が必要である。SKA1での高分子の検出可能性という観点ではこの数十時
間の積分時間が確保できるかどうかがネックとなる。上記にように、複数コアを一度に観測する
手法を取れば１天体当たりの時間は短縮できるため、星形成領域での探査が主になると考えられ
る。もし SKA2が実現したとすると、必要積分時間は数時間程度に短縮されるため、SKAの広視
野を生かした大規模な COMsの探査が可能になるだろう。

星形成後のコアでの複雑な有機分子の検出可能性

暖かいコアではダスト上に凍結していた大型有機分子が気相に放出される。図 10.16で見たよう
に、それらの大型有機分子の輝線は高周波域では輝線が多いおよび線幅が太いため個々の輝線を
同定することは難しい。しかし、SKAでカバーされる低周波域では輝線の数が少ないため、個々
の輝線を識別し、有機分子を特定できる可能性がある。一方で、低周波域で輝線が弱いことに加
え、原始星周りでは ν < 100 GHzで電子の制動放射が卓越し始める (図 10.6)そのため、それらの
有機分子の検出には非常に長い積分時間が必要となることが予測される。
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J. 2020, ApJ, 889, 178

Beuther, H., Kerp, J., Preibisch, T., Stanke, T., & Schilke,
P. 2002, A&A, 395, 169

Brogan, C. L., Hunter, T. R., Cyganowski, C. J., Chibueze,
J. O., Friesen, R. K., Hirota, T., MacLeod, G. C.,
McGuire, B. A., & Sobolev, A. M. 2018, ApJ, 866,
87

Brown, R. L. & Marscher, A. P. 1977, ApJ, 212, 659
Burns, R. A., Orosz, G., Bayandina, O., Surcis, G., Olech,

M., MacLeod, G., Volvach, A., Rudnitskii, G., Hi-
rota, T., Immer, K., Blanchard, J., Marcote, B., van

Langevelde, H. J., Chibueze, J. O., Sugiyama, K.,
Kim, K.-T., Val‘tts, I., Shakhvorostova, N., Kramer,
B., Baan, W. A., Brogan, C., Hunter, T., Kurtz, S.,
Sobolev, A. M., Brand, J., & Volvach, L. 2020a, MN-
RAS, 491, 4069

Burns, R. A., Sugiyama, K., Hirota, T., Kim, K.-T.,
Sobolev, A. M., Stecklum, B., MacLeod, G. C.,
Yonekura, Y., Olech, M., Orosz, G., Ellingsen, S. P.,
Hyland, L., Caratti o Garatti, A., Brogan, C., Hunter,
T. R., Phillips, C., van den Heever, S. P., Eislöffel,
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SKAの観測周波数とも重なる電波の領域で、太陽系内惑星は、いくつかのメカニズムで光って
いる。図 11.1は、木星と太陽が放つ電磁波を大幅に簡略化した図である（フラックスは 10 pc彼
方から観測したとしてスケールしてある）。熱輻射に加えて、木星のように固有磁場を持ち磁気圏
を形成している天体は、オーロラ電波放射やシンクロトロン放射を生じる。オーロラ電波やシン
クロトロン放射は、惑星磁場と周囲のプラズマの相互作用によって生じるため、これらの詳細観
測は、磁気圏の構造やエネルギー源の理解に重要な役割を担っている。このような非熱的な電波
放射はこれまで GMRTや LOFARなどで観測されているが、これまで観測が難しかった弱い電波
放射（局所的な強磁場におけるオーロラ電波、土星のシンクロトロン放射、衛星の影響など）を
SKAで観測できれば、惑星磁気圏による電子加速の素過程の解明に本質的な寄与が期待される。
熱輻射に関しては、SKAによる高い空間分解能を活かした、惑星表面の熱的な非一様性やその時
間変化の検出が期待できる（特に、SKA2では、ALMA以上の空間解像度が期待される）。また、
SKAの低い周波数帯では、金星のような分厚い大気を持つような惑星でも大気の光学的厚みが小
さくなり、地表面により近い部分をプローブすることができるようになるため、惑星大気の 3次
元構造の全貌が初めて見えてくるだろう。
また、この中で一際明るいオーロラ電波は、太陽以外の恒星を回る惑星、いわゆる太陽系外惑

Frequency [Hz] 1012 109 106

Sun

Jupiter

Wavelength [µm]

(quiet)

auroral
thermal

scattered

synchrotron

(distur
bed)

図 11.1: 太陽と木星のスペクトルの模式図。太陽は、5778Kの黒体放射に Jursa (1985)(Chapter 11)
の電波スペクトルを重ねたもの。木星は、アルベド 0.5を仮定した反射光、温度 152 Kを仮定した
熱輻射と、Zarka et al. (1997)の電波スペクトルを重ね合わせたもの。（実際のスペクトルはこれほ
ど単純ではない。散乱光や熱輻射には惑星大気による吸収線・輝線が生じるし、電波放射は時間
的・空間的に変動する。）



402 第 11章 惑星

星からのものも観測できる可能性がある。オーロラ電波のカットオフの検出は、系外惑星の表面
磁場強度を直接的に制限できる唯一の方法であり、それは惑星の内部構造にも密接に関わってい
る。木星のオーロラ電波の大部分は∼40 MHzより低周波なので SKAの周波数帯には入らないが、
より強い表面磁場を持つ惑星のオーロラ電波は SKAで観測可能になる。また、図 11.1の木星と太
陽の例でもそうであるように、惑星のオーロラ電波放射は、活動性が低いときの主星の電波放射
よりも明るくなる可能性があり、その系に望遠鏡を向ければ自然に惑星由来の光が検出できると
いう意味で観測的に有利である。（これは、通常行われる太陽系外惑星のフォローアップ観測とは
異なる点である1。）ただし、たとえば木星そのものを 10pc彼方から見るとそのオーロラ電波放射
は 1µJy程度と微弱である。2019年 11月現在で、太陽系外惑星のオーロラ電波の確定的な検出報
告は、まだない。SKAによる高感度観測で、多様な太陽系外惑星のオーロラ電波の観測が進めば、
他の方法では直接検出が難しい惑星磁気圏の様子、ひいては惑星の内部構造や衛星系といった情
報にアクセスできるようになると期待される。
また、この周波数帯での太陽系外惑星観測のサイエンスは、惑星自身からのオーロラ電波の観

測にとどまらない。たとえば、主星と（主星近傍の）惑星が磁気的に結合することによる主星か
らのオーロラ電波放射も、この周波数帯で期待できる。さらに、この周波数帯で惑星のトランジッ
トを観測すると、惑星磁気圏のプラズマや磁場の分布に関する情報が得られる可能性がある。こ
のように、SKAによる 0.1-10GHz帯での高感度観測は、太陽系外惑星観測の新しい窓になると期
待される。

11.1 電波放射機構とそれに伴うサイエンス

SKAの観測周波数と重なる 0.1MHz-10GHzの領域で、惑星は、さまざまなメカニズムで電波を
放射する。このセクションでは、惑星が放つ電波の種類ごとに、発生機構などおさえておきたい知
識と、鍵となるサイエンスについてまとめる。木星や土星で見られるオーロラ電波 (11.1.1節)と
シンクロトロン放射 (11.1.2節)、熱放射 (11.1.3節)に加えて、形成中の惑星が放つと考えられる水
素の再結合線 (11.1.4節)と、知的生命による電波 (11.1.5節)を取り上げる。

11.1.1 オーロラ電波

太陽系内惑星から放射される電波の中で最も強力な放射は、惑星の磁極付近の上空から放射さ
れるオーロラ電波である。一例として、オーロラ電波の中で最も強力な木星電波のダイナミック
スペクトルと、他惑星との比較を図 11.2と図 11.3にそれぞれ示す。それぞれの図で使用されてい
る略称を表 11.1にまとめる。
一般に、オーロラは、磁気圏から降下してくる電子が大気と衝突し、大気原子・分子が励起－

脱励起することによって放射される、X線から赤外線に渡る波長帯の発光現象を指す。その降下電
子がもつ一部のエネルギーによって、オーロラ発光の上空で放射されるのがオーロラ電波である。

1これまで成功している太陽系外惑星の詳細観測は、大雑把にいって、(1)惑星大気を通過して届く主星の光（透過
光）を分析するもの (2)惑星自身の熱輻射の成分を分析するもの (3)惑星自身の反射光の成分を分析するもの、の 3種
類である。これらの観測によっては、主に惑星大気の組成や温度構造を知ることができる。透過光の観測では、散逸し
ている外気圏の原子やイオンなども検出されている。いずれの手法にしても、惑星のシグナルは系全体からくる光の中
で非常にわずかであり、検出にはかなりの観測精度が要求される。特に、(2)、(3)については、惑星からの光はすぐそ
ばにある主星の光に比べて何桁も暗いため（図 11.1）、単に望遠鏡を向けただけでは検出できない。惑星の公転に伴う
光量の時間変化を利用したり、惑星の公転によるスペクトルのドップラー効果を利用したり、主星と惑星を空間的に分
離してコロナグラフで主星の光をマスクするなどして、主星由来の光と惑星由来の光を分離している。
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図 11.2: 木星電波のスペクトルの例 (Zarka, 2004)。

図 11.3: 主要な惑星電波のスペクトル (Zarka, 2004)。

表 11.1: 惑星電波の略記
略称 正式名

bKOM Jovian broadband KilOMetric radiation
nKOM Jovian narrowband KilOMetric radiation
HOM Jovian HectOMetric radiation
DAM Jovian DecAMetric radiation
QP Jovian Quasi-Periodic burst
NTC Jovian Non Thermal Continuum
DIM Jovian DecIMetric radiation (シンクロトロン放射）
SKR Saturnian Kilometric Radiation
TKR Terrestrial Kilometric Radiation
UKR/NKR Uranian/Neptunian Kilometric Radiation
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図 11.4: ホローコーン状に放射された電波の指向性と、放射源の偏波、アンテナ面での偏波の関係
(伊藤智美, 2008)。

そのため、極域大気で発光するオーロラと、オーロラ電波には、多くの惑星において発生頻度等に
相関があることが報告されている (Zarka, 2004)。木星の場合、供給されるエネルギーの約 0.025%
が電波放射に変換されている：主にHill電流系（408ページ参照）に関連する自転や固有磁場から
磁気圏プラズマへのエネルギー供給率が約 400TWに対して、オーロラ発光のエネルギー消費率は
最大 800GW、オーロラ電波の消費率は 100GW程度である (Hill, 2001; Bagenal & Delamere, 2011;
Clarke et al., 2004)。
過去の観測から、オーロラ電波の放射源は、極域のオーロラ上空の磁力線に対して固定され、指

向性を持って電波放射していることが現象論的にわかっている。このオーロラ電波の指向性は、電
波の周波数、エネルギー源となる降り込み電子の特性や、放射源でのサイクロトロン周波数等に
依存する。指向性の極端な例をあげると、木星のヘクトメータ帯（数 100kHzから数MHz）の電
波は、放射源の磁力線に対して 10◦程度の厚みのホローコーン状（中が空洞の円錐状）に放射され
る。極域のオーロラが放射されている緯度経度範囲に、そのホローコーンが並ぶことで、放射源
全体の指向性が決定される。放射源から伝搬した電波は、磁気圏内のプラズマによって屈折・散
乱をうける。特に、木星や土星など、赤道域に衛星起源のプラズマが濃集している惑星では、濃
集したプラズマにより電波が赤道域へ集光された後に磁気圏から脱出する。これにより、遠方の
観測者は、赤道面±10◦程度の領域からしか強い成分は観測できない (図 11.4、伊藤智美, 2008)。
一方で土星は、数十度程度のコーンの厚みで、ほぼ全ての緯度範囲で何らかのスペクトル形状で
オーロラ電波が観測できる。
固有磁場が惑星と共回転している木星や土星では、指向性をもった放射源も共回転しているた

め、観測者から見ると灯台のような放射特性をもつ。その結果、電波が周期性を持って観測され
ることが知られている。ガス惑星では内部を直接観測することができないが、共回転する電波の
周期性から惑星内部（ダイナモ領域）の自転周期を評価することができる2。図 11.5に自転周期で

2木星の場合、赤道付近の大気の運動から求められる自転周期が 9時間 50分 30秒なのに対し、磁気圏の周期性から
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図 11.5: 自転周期で発生する木星オーロラ電波（KOM, HOM, DAM)のダイナミックスペクトルの
例 (Dessler, 2002)。約４自転相当の長さのダイナミックスペクトルを６段分重ねている。1自転ご
とに、ダイナミックスペクトルの上に 200◦と表示されている。200◦は木星の北の磁極が観測者方
向を向いている自転位相。

発生する木星オーロラ電波の例を示す。
オーロラ電波のエネルギー源となる降下電子は、磁気圏の活動によって劇的にフラックスやエ

ネルギーが変化する。詳細は 408ページのオーロラ電波のエネルギー源を参照のこと。これに伴っ
て惑星電波の強度やスペクトルも変化する。この変化から、磁気圏に蓄積された電磁エネルギー
の変動を遠隔観測から推定することが可能である。

オーロラ電波の励起機構

電子が磁気圏から降下する際、電磁場による加速や、大気との衝突を介して、電子の速度分布
関数に非熱的な（i.e.,非ガウシアン的な）構造を生み出すことがある（図 11.6）。ここで言う電子
の速度分布関数とは、磁力線に平行、垂直方向の電子速度 v||, v⊥で張る二次元の位相空間中にお
ける、電子の密度分布のことである。この非熱的分布は、電磁場とプラズマに様々な不安定性を
引き起こす。その中で、サイクロトロンメーザー不安定性（Cyclotron Maser Instability, CMI)はコ
ヒーレントな自由空間波動（電波）を励起する (Wu & Lee, 1979)。CMIでは、電子のサイクロト
ロン運動と、電波の偏波の回転が一致するときに両者が共鳴し（サイクロトロン共鳴）、電子から
電波へエネルギーが輸送されることで、電波が成長する。特に、ロスコーン分布等の特定の電子
分布関数（図 11.6)を伴う場合に効率よく電波が励起される。これらの分布関数で励起された電波
の指向性やスペクトルの理論値は、多くの観測と整合することが示唆されている (Zarka, 2004)。な
お、エネルギー輸送の方向が逆の場合は、電波は減衰する。その際、放射源では電波が放射され
ない。また、成長率が負の領域に電波が伝搬してきたときは、電波は減衰する一方で、電子は電
波からエネルギーを得て加速・加熱される。

求められる自転周期が 9時間 55分 29.37秒となっており、5分の違いがある。
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図 11.6: CMIを励起しうる電子速度分布関数の例 (Treumann, 2006)。惑星の固有磁場に補足された
電子（上）は、磁力線に巻き付くサイクロトロン運動、磁力線沿いのバウンス運動、磁力線垂直
方向のドリフト運動を伴う。極域オーロラ帯上空において、電子は磁力線沿いに加速を受け、大気
に降下し、大気原子と衝突することでオーロラを発光する。大気と衝突した電子は多くが大気に
吸収されるため、オーロラ上空で電子速度分布関数（下）を測定すると、大気側からバウンス運
動で戻ってくる電子の一部に欠損が生じる。これをロスコーンと呼ぶ。ロスコーン分布等で励起
された電波の理論的な特性は、多くの惑星オーロラ電波の観測で得られた指向性等と整合する。

CMIの電波の線形成長・減衰率は、位相空間中において、共鳴曲線と呼ばれる速度の 2次曲線
沿いに速度分布関数の勾配を積分することで得られる（図 11.7）。共鳴曲線は、以下の共鳴条件で
規定される：

ω − k||v|| =
nωc

γ
(11.1)

ここで、ωは電波の角周波数、k||は電波の磁力線平行方向の波数、v||は電子の磁力線平行方向の
速度、nは整数の共鳴次数、ωcは電子サイクロトロン角周波数、γはローレンツファクタである。
ωcは以下の式で与えられる。

ωc =
eB

me
= 28Hz×

(
B

1nT

)
(11.2)

ここで、eは素電荷、Bは背景の磁束密度、meは電子質量である。式 11.1は、位相空間上では v||
と v⊥に関する二次曲線に対応する。電波の成長と減衰は、共鳴曲線上の分布関数の勾配の積分値
の正負で決定される。勾配の積分値が正だと電波が励起され、負だと減衰する。最も安定なガウ
シアンの分布関数は、常に積分値は負になり、電波は減衰する。電波は、分散 (ω, kの組み合わせ)
に応じて、異なる共鳴曲線をもつ。そのため、特定の ω, kの組み合わせにおいて、選択的に電波
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図 11.7: 電子分布関数の例と、成長率計算に用いられる共鳴曲線 (Hess et al., 2008)。横軸は、電子
の磁力線平行方向速度、縦軸は磁力線垂直方向速度。黒い太実線は共鳴曲線で、細実線はロスコー
ンを伴う電子分布関数の形状を示す。

が成長・減衰する。これにより、特定の周波数構造や指向性を持った電波が励起される。数値的に
分布関数を積分することで、電波の励起周波数や伝搬角を見積もることができる。

CMIが成立するためには、放射域においてプラズマが無衝突、かつ、電子サイクロトロン角周
波数 ωcが電子プラズマ角周波数 ωpよりも十分大きい (i.e., ωp/ωc ≪ 1)必要がある。ここで、プラ
ズマ角周波数は

ωp = 2πfp, fp =

√
nee2

πme
= 8.979 kHz×

( ne
1 cm3

)1/2
(11.3)

となる（neは電子密度、eは電子の電荷、meは電子の質量）。これは、プラズマ振動や衝突に対
して、電子のサイクロトロン運動が十分速く、電波と効率的にサイクロトロン共鳴できる事に対
応している。この条件は、強力に磁化された惑星極域上空の磁気圏でしばしば成立する。ただし、
質量降着が終了していない形成中の惑星で極域に多くの降着プラズマが存在する場合や、惑星近
傍の恒星風密度が非常に大きい場合などは、プラズマ周波数や衝突周波数がサイクロトロン周波
数より高く、CMIが成立しない可能性があるので注意が必要である。
非相対論的な電子と長波長の電波の一次共鳴に限ると、式 11.1は ω ∼ ωcと近似でき、電波の

励起周波数は放射域の電子サイクロトロン周波数とほぼ一致する特性を持つ。多くの CMIで励起
された惑星電波では、この近似が成立していると考えられている。ω ∼ ωcの条件下で励起された
電波の周波数がわかれば、

B ∼ meω

e
(11.4)

となり、放射源位置での磁束密度が電波の遠隔観測から推定可能である。（ただし、木星など強磁
化惑星の磁気圏では、いくつか相対論的エネルギー（MeV帯以上）の電子が存在し、それらによる
CMI励起はローレンツファクタが γ >> 1となり、上記の近似が成立しない (Kimura et al., 2011)
ので注意すること。）
ロスコーン分布等で励起された多くの電波は、電子とのサイクロトロン共鳴に起因して、放射

源の磁場に対して右回りの円偏波をもつ (Wu & Lee, 1979)。仮に惑星の北半球極域において、CMI
によって電波が磁場に右回りで励起された後、放射源を含む子午面内を直線に伝搬して、惑星か
ら遠方のアンテナで受信されたとする。アンテナ面の正面に放射源が位置するとする。この場合、
観測者のアンテナ面に対して右回りの円偏波が観測される。南半球極域の電波は、磁場と観測者
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図 11.8: Hill電流系の概念図 (Hill, 1979)。白
抜きの矢印は沿磁力線電流、赤線は磁気圏の
ダイナモ電場、及び、極域電離圏にダイナモ
電場が印加されたときの電離圏面内電流を
示す。

図 11.9: イオ－木星電流系の概念図 (Thomas
et al., 2004)。

の位置関係が反転するため、アンテナ面に対して左回りの円偏波が観測される。図 11.4に上記の
概要をまとめる。以上より、円偏波の検出と、その極性の判別ができれば、CMIによる電波励起
の実証と、放射源がどの半球に位置するかの判別が一定の確度で可能になる。

オーロラ電波のエネルギー源

405ページのオーロラ電波の励起機構で述べた通り、オーロラ発光及びオーロラ電波は、磁気圏
から降下する電子によって放射される。この電子降下は、惑星の磁気圏、及び、それと接する大
気や太陽風の多様な電磁的活動をエネルギー源として発生する。エネルギー源は大別して 2種類
ある：「惑星自転・磁場」と「太陽風」である。以下に、惑星自転・磁場エネルギー源の一部であ
る Hill電流系とイオ－木星電流系と、太陽風について記述する。

Hill電流系 木星等の巨大ガス惑星では、惑星自身が持つ高速の自転と、強力固有磁場によって、
磁力線を介して磁気圏プラズマを引きずることで発電（ダイナモ）が起き、「Hill電流系」(Hill,
1979)が形成される（図 11.8）。Hill電流系は、木星では数 10MAにも及ぶ大電流を持つ。同電流
系はプラズマ密度が希薄な極域上空で、電流を維持しようとするため、低密度のプラズマを加速
する磁力線平行方向の静電場を形成する。この沿磁力線電場によって、電子を惑星方向に最高数
100keVまで加速し、オーロラを励起する。木星におけるHill電流系に関わる電波のエネルギー消
費率は、100GWに相当する。Hill電流系に伴うオーロラ電波放射は、放射源がガス惑星の極域の
磁場に固定されて惑星と共回転しつつ、指向性を持って放射しているため、灯台の光のような特
性を持ち、観測者から見ると自転周期に応じて電波強度が変調する。

Hill電流系の駆動機構 木星の Hill電流系を駆動するのは、衛星イオから放出される火山ガスプ
ラズマである。イオから放出された火山ガスプラズマは、まず、木星磁場に補足されて共回転す
る。プラズマは、共回転による遠心力で、磁気圏の外向きに輸送されていく過程で、角運動量の保
存から、共回転速度から遅延していく。遅延速度 δvによるダイナモ電場E = −δv ×Bが、動径
方向負の方向に発生し、極域に印加されることで、緯度方向に電離圏面内電流が発生する。磁気
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圏において、有限の動径距離範囲で共回転遅延しているとすると、電離圏面内電流も有限緯度範
囲でしか流れない。電流の連続性を要請すると、沿磁力線電流が発生する。沿磁力線電流は、磁
気圏で閉じ、赤道面付近で動径方向外側の流れを作る。J×B力により、磁気圏プラズマは共回転
方向に加速される。一方、電離圏面内電流の J×B力は共回転方向と逆にかかり、電離圏プラズ
マを減速させる。減速された電離圏プラズマは中性大気と衝突することで、惑星本体の大気の角
運動量が、電離圏プラズマ、磁気圏プラズマへと輸送される。木星が、Hill電流系を介して自転の
トルクを磁気圏プラズマに伝え、角運動量が磁気圏へ輸送される。

イオ－木星電流系 木星系では、木星と共回転している固有磁場が、54km/s程度の速度で衛星イ
オの濃密な火山大気を通過することで、イオ大気中でダイナモが発生し、木星とイオを結合する
電流系を形成している (Thomas et al., 2004)（図 11.9）。木星の衛星イオは、木星と共回転している
固有磁場の中を 54km/s程度の相対速度で動く（イオの公転速度の方が磁場の自転速度より遅い）。
イオは火山ガスからなる電離大気をまとっているため、この磁場との相対運動によってイオの大
気に半径方向外向きの電場・電流が駆動され、Hill電流系と同様に木星とイオを結合する電流系
を形成する。同電流系は、約 1MAの電流量を有し、Hill電流系と同様、沿磁力線電場加速による
オーロラ発光と電波が放射される。イオ－木星電流系に関わる電波のエネルギー消費率は数 GW
に相当する。イオー木星電流系は、イオから出た磁力線が、木星大気に突き刺さる点の上空で強
く放射されるため、観測者から見ると、イオの公転周期で電波強度が変調する。

太陽風 また、惑星磁気圏に吹き付けている太陽風も顕著なエネルギー源である。太陽風中の電
磁エネルギーが、磁気圏の中に 1%程度の割合で侵入し、磁気圏対流を駆動することによって電流
系を形成する（図 11.10）。木星の磁気圏を例に取ると、自転や固有磁場起源のエネルギー供給率
約 400TWに対して、130TW程度のエネルギー入力が有ると考えられている (Hill, 2001; Bagenal
& Delamere, 2011)。これに伴い、Hill電流系と同様に極域上空に沿磁力線電場が形成され、降下電
子の加速を伴うオーロラを発生させる。太陽風からのエネルギー供給率は、太陽風のもつ磁束密
度、速度、惑星磁気圏のサイズ等に依存する。Zarkaら (Zarka, 2007)は、太陽風からのエネルギー
供給率と惑星オーロラ電波の強度の間に明確な比例関係を見出した（図 11.18）。これは惑星オー
ロラ電波版のボーデ則とも呼べる関係で、近年は、これに基づいて系外惑星のオーロラ電波強度
が見積もられている。詳細は 11.2.1節を参照のこと。太陽風自身の時間変動により、オーロラ電
波も振幅が変動する。例えば木星では、太陽風のショック構造の到来により、静穏時の 5倍程度の
強度のオーロラ電波が観測された (Gurnett et al., 2002)。

エネルギー源に関する最新の知見

磁気圏の質量収支 磁気圏に蓄積されている物質はほとんどがプラズマの状態である。これらの
プラズマは、地球のような弱磁場天体では、太陽風起源のプロトンや電子が主で、木星や土星のよ
うな火山ガス・水を噴出する衛星が存在する惑星では、酸素や硫黄の重イオンと電子が主である。
これらのプラズマが磁気圏内で循環することで、上記のダイナモや電流系が駆動される。循環し
ているプラズマは、絶えず供給と損失を受ける。例えば、木星においては、磁気圏のプラズマ分
布の観測から、1.5Mtonの磁気圏総質量に対して、1ton/sのイオ火山起源のプラズマ供給があり、
磁気圏から惑星間空間へのプラズマ放出率がそれと釣り合っていると見積もられている (Bagenal
& Delamere, 2011; Kimura et al., 2018)。衛星の火山噴火や内部海からの水噴出や、太陽風の時間変
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図 11.10: 地球磁気圏の構造と電流系 (Russell & Luhmann, 1997)。

動により、供給と損失のバランスが崩れ、それに伴いダイナモや電流系が変動することで、オー
ロラ電波のエネルギー源となる電子加速も変動する。そのため、磁気圏プラズマの質量収支は電
波変動の観点で重要な制御要因である。

季節変動 木村ら (Kimura et al., 2013)は、大きな赤道傾斜角（26.7◦）と公転運動に起因して、土
星のオーロラ電波強度が季節変動していることを発見した。夏半球の極域から放出される電波強
度が、冬半球の電波強度の 100倍に至る大きな変動であった。森岡ら (Morioka et al., 2012)は、赤
道傾斜角 23.4◦の地球のオーロラ電波のスペクトル観測から、オーロラ電子加速域の磁力線方向の
広がりが、明瞭に季節に依存していることを示した。特に、降下電子のエネルギーが最も高くな
る加速域の最下層の高度が、自転軸の黄道面からの傾きと、全く同相で季節変動していることを
発見した。強度やスペクトルの季節変動の原因は依然未解明だが、オーロラが発光している領域
の電離圏に入射する太陽紫外線が惑星の軌道運動に伴って季節変動し、電離圏の電気伝導度を変
調した結果、電離圏と磁気圏の間に流れるオーロラ電流系が変調された事に起因していると考え
られている。

エネルギー源の動力学 惑星磁場、自転、太陽風、衛星、季節の変動は、磁気圏内のエネルギー・
物質の蓄積状態（プラズマ密度分布や磁場配位）を日々劇的に変化させる。これに伴って、惑星
電波も日々激変することが知られている。逆に惑星電波の時間変動をつぶさに監視することがで
きれば、これらの磁気圏内に蓄積されたエネルギー・物質や、それに伴う電子加速のダイナミク
スを推定することができる。

オーロラ電波観測で得られる示唆

固有磁場の強度と惑星の内部構造 太陽系外惑星から CMIで放射される円偏波のオーロラ電波が
観測された場合、その惑星の磁場の存在が実証できたことになる。式 11.4に基づくと、オーロラ
電波のスペクトル分布は、電波放射源の磁束密度分布に相当する。特に、電波スペクトルの最高
周波数が測定できれば、惑星表面付近の電波放射源（おそらく惑星電離圏直上）の磁束密度が導
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図 11.11: 地球の外核におけるダイ
ナモ対流セル (河野長, 2003)。

図 11.12: 惑星磁気モーメントと角運動量の関係式 (Russell,
1978)。My, V, Ms, E, E-M, S, J, はそれぞれ、水星、金星、
火星、地球、地球－月系、土星、木星を示す。（D)と（R)
はそれぞれ異なる論文による見積もり。

出できる。トランジット法とドップラー法の組み合わせ等の独立した他の手法から、惑星半径が
求まっていれば、半径と表面磁束密度から、固有磁場の磁気モーメントが導出できる。固有磁場
は、惑星内部の液体金属核の運動に伴うダイナモによって発生する。磁気モーメントが導出でき
れば、液体金属核の運動を制約でき、惑星の内部構造の推定への寄与が期待できる。
太陽系惑星の内部構造は、大別して地球型、木星型、海王星型の 3種類に分かれる。地球型構

造は、鉄を主成分とした外核・内核、ケイ酸塩を主とするマントルに、アルミニウムが豊富な地
殻を有する。木星型は、鉄とケイ酸塩の核、金属水素のマントル、水素・ヘリウム分子の大気を
有する。天王星型は、木星型と同様の構造だが、マントルに水やアンモニアの氷が豊富に含まれ
ている。地球や水星のように固有磁場を有する地球型惑星は、金属核の外側が融解し、流体運動
による発電（ダイナモ）を伴う。木星型や海王星型は、マントルの金属水素や水・アンモニアの
流体運動が、ダイナモを担っていると考えられている。これらのダイナモによって、それぞれの
惑星に固有磁場が形成される。図 11.11に、地球の外核におけるダイナモの対流運動セルの数値計
算結果を示す。ダイナモによって生成された磁場は、双極子磁場を主成分とした、球面調和関数
で近似できることが知られている。オーロラ電波観測から推定した双極子磁場を制約条件にして、
ダイナモの数値実験ができれば、液体金属核の対流セルの個数や、核の厚み、核中の熱フラック
ス等の各種内部構造のパラメータ依存性を議論でき、直接探査が不可能な系外惑星の内部構造に
迫ることができる。

惑星磁場のスケーリング則 Russell (1978)は、太陽系内天体の磁気モーメントと天体が持つ自転
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角運動量の観測量の間にスケーリング則を発見した（図 11.12）。このスケーリング則は、ダイナ
モが、惑星自転に伴うコリオリ力や、惑星重力と内部流体物質の浮力バランス等に依存することと
関連しているが、力学的釣り合いやエネルギー収支に基づいて、物理的な因果関係を考慮して導
出されたわけではないことに注意したい。その後、Christensen (2010)や Stelzer & Jackson (2013)
らに代表される多くの研究において、惑星核の電磁流体方程式系に基づいて、物理的因果関係を
考慮した惑星磁束密度のスケーリング則の導出が試みられてきた。その結果、磁束密度が、惑星
核中の粘性係数、ヒートフラックス、浮力、コリオリ力、熱拡散係数、磁気拡散係数等の比率を
かけ合わせたパラメータでスケールできることが明らかになってきた。ただし、これらは惑星核
中のダイナモ数値実験結果からスケーリング則を見出している。数値実験は、計算機コストの問
題で、実パラメータから何桁もかけ離れたパラメータ空間での仮想的な計算であるため、実際の
ダイナモの（おそらく非線形な）対流レジームから逸脱している可能性があり、得られたスケー
リング則は現実に則していない恐れがある。
逆に、系外惑星の磁場が測定でき、且つ（さまざまな観測手法を駆使して）質量や半径、対流

エネルギーフラックス、自転速度などのパラメータを制限できれば、磁場のスケーリング理論に
示唆を与えることができる。多数の系外惑星の観測により妥当なスケーリング則を見出すことが
できれば、そこからは、そのスケーリングに含まれるパラメータ（惑星内部の密度構造、角運動
量、エネルギーフラックスなど）に関する制限を得ることができるだろう。また、惑星磁場のス
ケーリング則の理解は、SKAで観測が難しい地球型系外惑星の磁場の見積もりの精度を高めると
期待され、これは岩石惑星の大気進化を議論するための重要な足がかりとなるだろう。

自転周期・自転角運動量の測定 惑星と共回転している固有磁場に放射源が固定されているため、
電波強度は自転周期で変調する。観測で系外惑星電波の周期性が発見できた場合は、その周期性か
ら自転角速度が導出できる。トランジット法やドップラー法、直接撮像法などから、惑星の質量や
半径が求まっていた場合、電波観測から導出した自転角速度と組み合わせて、惑星の有する自転
角運動量を推定することができる。また、独立した手法として、Russellらの磁気モーメント－自
転角運動量スケーリング則を使って角運動量を推定するという方法もある。このスケーリングは、
実際の太陽系内惑星のデータから得られた経験則であるため、（物理的因果関係は未実証であるも
のの）、データ点の存在するパラメータ範囲において磁束密度から自転角運動量を導出するのに有
用である。よって、磁場強度を半径を使って磁気モーメントに焼き直すことができれば、Russell
ら (Russell, 1978)のスケーリング則がその惑星にも適用可能であると仮定し、自転角運動量のオー
ダ推定が可能である。
一般的なガス惑星の自転角運動量の獲得や進化については、実はまだあまりよく分かっていない。

観測的には、太陽系内惑星は、break-up速度3の 10分の 1程度で自転しており (e.g., Hughes, 2003)、
最近の若い系外惑星の高分散分光による自転速度推定でも同様の傾向が得られている (Bryan et al.,
2018)。また、褐色矮星で見られる傾向もこれと無矛盾である (Bryan et al., 2018)。円盤ガスが惑星
に降着する過程で（コア集積モデル）あるいは重力不安定で収縮する過程で（重力不安定モデル）
円盤から獲得した角運動量が惑星サイズに収縮すると惑星は break-up速度程度まで加速されるこ
とが予期されるが、そこから角運動量を失うメカニズムやその諸パラメータの依存性は分かって
いない。一つの可能性としては、惑星磁場と円盤との相互作用があり (Batygin, 2018)、オーロラ電
波の観測で磁場と同時に制限することができれば、ガス惑星の自転の起源の解明に寄与するだろ

3惑星表面で遠心力と重力が釣り合うような速度。V =
√

GMp/Rp（Mp は惑星質量、Rp は惑星半径）となる。こ
れ以上の速度で回転すると、遠心力が重力に打ち勝ち、物体が分裂する。
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う。さらに、電波の周期性から求まる自転周期は、可視・赤外領域における木星型惑星の高分散分
光観測で求まる惑星の自転「速度」を組み合わせて惑星半径（あるいは赤道傾斜角）を推定した
り、可視・赤外線の周期性と比べて（内部に対する大気の）風速を推定したりと、惑星の多角的な
キャラクタリゼーションを可能にするだろう。

イオ－木星型電流系：惑星大気の実証 主星に近接した系外惑星の「公転」周期に同期して、電
波が周期的に検出できた場合、その電波はイオー木星型の電流系に伴う電波放射である可能性が
ある。恒星風のアルフヴェンマッハ数が 1より小さく、かつ、主星磁場が系外惑星に到達していた
場合、アルフヴェン波が主星と系外惑星間を、磁力線沿いに十分速く往復伝搬でき、イオと木星
の様に電磁的に強固に結合しうる。これに伴いイオー木星電流系が形成され、電波放射を励起す
ると考えられる。この場合、オーロラ電波の周波数は主星の磁極付近の磁場に対応することにな
る。惑星自身の磁場は観測できない。しかし、この電流系は、イオ役の系外惑星に大気がないと
発生しないため、この種の電波放射の検出は、系外惑星の大気の存在実証になりうる。電波強度
から、放射されるエネルギー総量が導出できれば、イオ－木星電流系の電流総量や、主星・系外
惑星大気における電気伝導度（大気密度や磁束密度に依存する）が制約できる。

Hill電流系・太陽風：エネルギー源の探査 惑星の自転周期や公転周期と異なる時間スケールで系
外惑星電波が変動していたとすると、それは 408ページのオーロラ電波のエネルギー源で述べた、
惑星磁気圏内に蓄積されたエネルギーの変動を意味する可能性がある。例えば、主星のフレアに
応答して、恒星風エネルギーが急激に磁気圏に入力される、衛星の火山噴火や内部海の水噴出に
より、系外惑星磁気圏内に衛星起源プラズマが充満する、等のエネルギー供給変動である。特に他
の変動要因を完全に分離し、衛星の火山・水噴出に対応する電波の変動が検出できた場合、系外
惑星の衛星の存在実証になりうる。木星では、オーロラの連続監視から、衛星噴出時の磁気圏プ
ラズマエネルギーの変動による、Hill電流系や他の磁気圏電流系の変調が示唆されている (Kimura
et al., 2018)。オーロラ強度にして静穏時の 5倍程度の変動であり、電流系に関しても同程度の変
動幅が期待されている。系外惑星でも同様の変動が観測されれば、磁気圏のエネルギー源変動の
解明が期待できる。

季節変動：惑星赤道傾斜角 惑星の公転周期で系外惑星電波が変動していたとすると、それは 410
ページで述べた、オーロラ電流の季節変動を示す可能性がある。季節変動の振幅を評価できれば、
木村ら (Kimura et al., 2013)や森岡ら (Morioka et al., 2012)による惑星オーロラ電波の季節変動の
強度・スペクトル変動と比較することで、系外惑星の赤道傾斜角の制約が期待できる。
赤道傾斜角は、惑星の進化の過程における他天体との衝突や重力相互作用の履歴等を反映し、惑

星大気の進化にも影響する重要なパラメータである。

11.1.2 シンクロトロン放射

磁場を有する惑星には、放射線帯と呼ばれる相対論的粒子が存在する領域がある。木星は太陽系
内で最も「強大な」放射線帯を持っており、放射線帯電子のエネルギーは 50-100MeVにも達する
と考えられている (Bolton et al., 2002)。木星磁気圏は太陽系最強の粒子加速器であり、放射線帯は
そのリザーバーである。これらの放射線帯電子が磁力線の周りをサイクロトロン運動することに
より、シンクロトロン放射が発生する。木星の場合、典型的な周波数範囲は数百MHzから数GHz
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帯であるため、地上の電波望遠鏡で観測可能である。図 11.13はシンクロトロン放射の空間分布を
電波干渉計で観測した結果である。地球から見ると、東西の磁気赤道域で放射が強くなっている
ことがわかる。この観測ではおおよそ木星半径の 3倍付近まで放射線帯由来の電波を検出してお
り、最もシンクロトロン放射が強い場所は木星半径の 1.5倍離れた場所に位置している。磁束密度
B[G]におけるエネルギーE[MeV]の電子一個による周波数 ν[MHz]のシンクロトロン放射強度 P

は、
P ≃ 2.34× 10−29BF (ν/νc) sin θ [W/Hz] (11.5)

ここで、

F (x) = x

∫ ∞

0
K5/3(η)dη (11.6)

νc = 16.08BE2 sin θ [MHz] (11.7)

である (K5/3 は修正ベッセル関数)。なお、粒子の運動方向と磁力線のなす角度を θとする (ピッ
チ角と呼ばれる)。木星―地球間距離を 4.04 AUとしたとき、平均的な木星シンクロトロン放射の
トータルフラックスは 1.5 GHzで 5 Jy程度である。このように、シンクロトロン放射は磁場や電
子のエネルギーといった情報を反映しており、地上から放射線帯をリモートセンシングするため
の重要なツールとなっている。
式 (11.5)からわかるように、シンクロトロン放射は粒子のピッチ角に依存するため、観測者に

対して磁場が垂直になるときに強度が最も強くなる。放射線帯は動径拡散で粒子が内側に輸送さ
れる際に電子の磁気モーメント (W⊥/B)が保存するため、磁力線に対して垂直方向のエネルギー
W⊥が増大する (ベータトロン加速)。そのため、粒子のピッチ角分布は 90度方向に卓越した分布
となり、図 11.13で見られたように赤道域が最も強くなるような分布が得られる。磁軸と自転軸が
一致していない場合、自転により観測者から見た磁軸の傾きが変わるため、シンクロトロン放射
の強度が変化する。木星の場合は磁軸の傾きはおよそ 10度であり、シンクロトロン放射の強度は
10%程度変化することが知られている (ビーミングカーブと呼ばれる)。このビーミングカーブの
振幅は、放射線帯電子のピッチ角分布に依存し、90度方向に分布が偏ると、より振幅が大きくな
るという性質がある (Miyoshi et al., 1999)。木星では、探査機による直接探査機に先立ち、シンク

図 11.13: VLAで観測された波長 20cmのシンクロトロン放射の空間分布 (Bolton & Thorne, 1997)。
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ロトロン放射のビーミングカーブの観測から、惑星の自転周期に加え、固有磁場の強度と磁軸と
自転軸の傾きの情報が導出された。
放射線帯電子の起源は太陽風や衛星であり、磁気圏内で加熱を受けた電子が外部磁気圏から動

径拡散によって内側に輸送される過程で加速され、相対論的エネルギーを得る。動径拡散を駆動す
る電磁場の擾乱源は、木星超高層大気の熱圏風が駆動するダイナモ電場であると考えられており、
木星での放射線帯での電子の加熱・輸送は、太陽風による影響よりも超高層大気の運動に支配さ
れている。実際に、木星シンクロトロン放射の非対称構造や時間変動の観測から、これを裏付け
る研究結果が得られている (Miyoshi et al., 1999; Tsuchiya et al., 2011, 2010; Kita et al., 2013, 2015)。
動径拡散の過程で受けるベータトロン加速は主要な加速プロセスであるが、木星近傍で別の加速
プロセスが存在することも示唆されている。その一つがプラズマ波動との波動粒子相互作用であ
る。地球放射線帯ではホイッスラーモード・コーラス放射との相互作用が着目されており、理論・
シミュレーション研究から放射線帯電子が効率的に加速する機構が提案されているとともに、その
観測的な実証が進められている (Miyoshi et al., 2018)。ホイッスラーモード・コーラス放射はプラ
ズマ波動の一種であり、電子サイクロトロン周波数よりも低い帯域で観測される電磁波動である。
微細なスペクトル構造を持っていることがわかっており、音声に変換すると小鳥の声のように聞
こえる。木星内部磁気圏でも、Voyagerや Galileoによって地球で見られるようなプラズマ波動が
観測されている。Galileo探査機によって取得されたプラズマ波動の統計解析から、ホイッスラー
波は Ganymedeと Io軌道の間でみられ、Europa付近にピークがあることが知られている (Katoh
et al., 2011)。このような内部磁気圏のプラズマ波動が中 (数週間から数ヶ月スケール)ー長期 (年ス
ケール)的にどのような影響を及ぼすのかは明らかになっていない。ホイッスラー波の励起源は、
磁気圏の外側から内部磁気圏に注入される高温電子であると考えられている (Horne et al., 2008)。
高温電子の注入機構は、衛星イオ起源の重イオンプラズマに遠心力が働くことによる交換型不安
定であると考えられており (Yoshioka et al., 2014)、重イオンの源であるイオの火山噴火活動の影響
を受けると予想されているが、実態は不明である。内部磁気圏を広くカバーしたシンクロトロン
放射の高感度観測が実現すれば、木星磁気圏で発動している太陽系最強の電子加速機構の解明に
大きく寄与できるだろう。

11.1.3 熱放射

惑星や衛星からの熱放射を電波で受信する場合、厚い大気を持つ天体の場合は大気自身からの、
そして大気を持たない（あるいは大気が薄い）天体の場合は地表からの熱放射が観測される。前
者の場合は、宇宙空間に射出される熱放射の出所が各周波数ごとの大気の光学的厚みによって変
化する。言い換えれば、観測周波数を適切に選択することで、大気内を高度方向に分解すること
が可能になり（図 11.14）、水平分布のマッピングと組み合わせて三次元的な構造を得ることが可
能となる。木星・土星では主に 22 GHzに存在する NH3の吸収によって大気の光学的厚みが決定
されるが、天王星・海王星では H2Sの吸収が重要となる。また、地球型惑星では金星が濃い大気
を持ち、大気主成分の CO2による吸収が大気の光学的厚みを決めている。衛星大気に関しては、
タイタンが大気（N2が主成分）からの熱放射が主にミリ波で観測される。
大気を持たない天体の場合は地面からの熱放射が観測されるが、この熱放射は「地表面そのも

の」からの放射では無く、地表から約 10−20波長分の深さを潜った領域から発せられるものであ
る。この深さは地表を構成する土壌・氷の物性に依存する。波長 λで観測される輝度温度 TB(λ)
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図 11.14: 惑星大気の熱放射寄与関数の例（木星）(de Pater et al., 2016)。寄与関数とは各周波数で
観測される電波にどの大気高度からの熱放射が寄与しているかを示したもの。点線は木星大気の
温度構造（上軸）。

は、放射伝達方程式

TB(λ) = (1−R(λ, ϕ))

∫ ∞

0
T (z) exp

(
−kλz
cos θ

)
kλ
cos θ

dz (11.8)

で表される。ここで、R(λ, ϕ)は射出角 ϕ方向のフレネル反射係数であり、1−R(λ, ϕ)で放射率を
表す。T (z)は地中方向の深さ zにおける温度、kλは観測波長での吸収係数、θは地中の伝播方向
で示し、ϕと θの関係が複素誘電率 ϵとして以下のように記述される（スネルの法則）。

√
ϵ =

sin θ

sinϕ
(11.9)

また、地中から発せられた熱放射は地表面から射出される際に偏波する。偏波の度合いは ϵ、θ、ϕ
から決定されるため、異なる射出角での偏波観測（垂直・平行）を利用することで、地中の温度
分布や複素誘電率を制約することができる（惑星の自転を利用して異なる射出角のを観測を行う
か、あるいは、ディスク平均での議論をする場合は惑星をマッピングすることで異なる射出角で
のデータが得られる）。複素誘電率は表面組成の物性、粗度や空隙率などに依存するため、電波の
熱放射観測から惑星・衛星の表面状態を議論することが可能となる。このような観測の例として、
探査機からの能動的なレーダー観測で火星の地表面物性を観測した研究などが挙げられる (Grima
et al., 2012)。

惑星大気

惑星大気の熱放射を観測することで、大気の気温構造や大気組成の空間分布を導出することが
可能となる。特に、低周波数帯（∼1 GHz）の電波観測では木星などのガス惑星の対流圏深部まで
を見通せるという利点があり、これまでにVLAを用いた観測によって様々な成果が得られている
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図 11.15: VLAで観測された 14.94 GHzでの金星画像 (Butler et al., 2001)。右は射出角方向の平均値
からの輝度温度差 (Jenkins et al., 2002)。図中の 1−3は Jenkinsらが解析時に着目した領域を指す。

(e.g., de Pater et al., 2016)。木星は太陽から入射する外部エネルギー源以外に内部熱源が存在する
ことが知られている。この内部熱源によって対流圏深部にどういった対流運動が引き起こされて
いるのかを解明することは惑星気象学の重要課題であり、今後も VLAや SKAでの観測が不可欠
となるトピックと言える。
一方で、地球型惑星（金星、タイタン）に関しては、惑星地表面を対象としたレーダー観測は

あるものの、大気自身の電波観測というのはこれまで見落とされがちであった（惑星大気の電波
観測はミリ波・サブミリ波の波長域が観測の主体となっているのが現状である）。そうした中、金
星は、SKAの観測周波数帯でも高周波帯を選択することで地表面付近の最下層大気へのアクセス
が可能となる。過去の VLAでの金星観測（図 11.15）では高度 20−30 kmを中心とした気温分布
が議論されており、金星大気の標準モデルでもある Pioneer Venus探査機のプローブ測定値よりも
∼25 Kも高温の気温分布が示唆されている (Jenkins et al., 2002)。もっとも、この結果は全球平均
での議論であり、また、金星大気の光学的厚みに寄与する SO2の存在量の仮定にも依存したもの
であった。惑星気象学的な観点に立てば、気温分布そのものに加えて、平均場からの擾乱成分が空
間（緯度・経度）や時間方向にどのように変化しているかを理解することが重要である。この目
的のためには、既存の VLAの観測よりも観測精度を改善するとともに、近赤外波長域（波長 2.4
µm）を用いた雲層より下方の SO2分布の観測を併用し、電波で観測される熱放射の輝度分布にお
いて気温場と吸収物質（SO2）分布の寄与を分離することが重要となる。

氷天体

水が豊富な氷天体の表層熱輻射は、表層の氷地殻や、内部海からの水噴出の地質活動に関連し
ていると考えられている。特に巨大ガス惑星周囲の氷衛星は、軌道運動に伴う潮汐力による内部
加熱や地殻破壊に伴って、内部海から水が噴出すると期待されており、土星衛星エンセラダスは
すでに水噴出がカッシーニ探査機のその場観測で確認されている。水噴出やその根本の表層の亀
裂は、内部物質が宇宙空間に暴露されている領域であるため、他の地質学的に不活発な領域と温
度が異なると期待されている (Spencer et al., 1999)。Trumbo et al. (2017, 2018)は、ALMA電波望
遠鏡を用いて、エウロパの表層熱輻射分布を測定した（図 11.16）。その結果、Spencer et al. (1999)
による過去のガリレオ探査機の赤外観測で水噴出場所だと期待されていた領域に、強い熱輻射は
確認されなかった。著者らは水噴出の場所は時間変動していると解釈している。熱輻射分布は、表
層のアルベド、太陽光照射量、熱慣性の空間非一様性を導入して、表層付近の熱伝導をモデリン
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図 11.16: ALMAで観測されたエウロパ表層の輝度温度分布 (Trumbo et al., 2017)。ALMAで観測さ
れた輝度温度分布（左）、熱伝導モデルで再現された温度分布（中央）、観測とモデルの差分（右）。
モデリングでは、表層熱慣性を空間一様として与えており、観測とモデルの分布に優位な差分があ
ることから、実際のエウロパにおける熱慣性の非一様性を示唆している。白丸は、ALMAのビー
ムサイズで、ガリレオ探査機の赤外観測から示唆されている水噴出の場所に位置している。

グすると説明できるとの結論が得られた。特に、熱慣性分布は、噴出した水の表層への堆積に関
連していると予測されている (Trumbo et al., 2017, 2018)。熱慣性の非一様の素過程は不明だが、水
噴出の堆積によって生成された新しい表層が、周囲の古い表層と比較して、異なる結晶構造、空
隙率、粒径等の物性をもつと期待できる。
ガリレオ探査機の、エウロパフライバイ時におけるプラズマ波動観測では、数 100kmの高度で、

水噴出が数 100ｋｍ程度の空間広がりを持っていることが示唆されている (Jia et al., 2018)。表層に
おける水噴出・亀裂の空間スケールは、数 100km以下と予想され、ALMAの空間分解能 (∼200km)
では、分解できていない可能性がある。熱放射分布をALMAを超える高空間分解能で観測できれ
ば、水噴出に関連する高温領域を検出できる可能性がある。少なくとも、ALMAよりも高空間分
解能の熱放射分布が取得できれば、水噴出を含む表層の熱慣性分布を水噴出スケールの高解像度
で取得でき、表層の物性環境の解明に寄与できる。
水噴出の時間変動のタイムスケールは未解決の大問題だが、ハッブル宇宙望遠鏡による水素・酸

素紫外輝線の撮像観測では、水噴出を示唆する分布が、少なくとも年単位で出現・消滅している
ことが分かっている (Roth et al., 2014)。エウロパの軌道運動に起因する潮汐力の変動により、プ
リュームが衛星公転 85時間のうち、特定位相で出現すると予測されており、各位相でハッブルの
観測が行われた (Roth et al., 2016)が、現時点で明確な依存性は報告されていない。これは、軌道
運動による潮汐力の変化が、水噴出を変動させるに至らない可能性を示唆するが、公転位相に対
する観測数が不足しているため、明確には結論付けられない。また、他の原因としては、エウロ
パを取り囲む木星磁気圏プラズマが変動し、電子衝突励起によるエウロパ希薄大気の発光が変動
し、プリューム関連の分布がコンタミを受けている等が考えられる。紫外線観測以外の独立した
観測として、電波干渉計による熱放射撮像の必要性が高まっている。

11.1.4 電波再結合線（radio recombination line: RRL）

形成途中の惑星からは、質量降着の際のショック加熱に伴う水素原子からの再結合線が輝線とし
て放出される。水素の再結合線というと、紫外線や可視光におけるライマン系列やバルマー系列
の Ly α (λ = 121.50 nm)や Hα (λ = 656.28 nm)などがよく観測されているが、電波の波長域にお
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いてはさらにエネルギー準位の高い遷移に伴う電波再結合線（radio recombination line: RRL）が
ある（例えばH80α: 12.607 GHzなど；これは、電離した水素原子の n = 81のエネルギー準位に
電子が落ちて中性化した後、n = 81 ⇒ 80とエネルギー準位を落とすときに出す輝線である）。こ
れは、SKAの観測周波数とも重なってくる。RRLの観測は、これまですでに大質量星の周囲で行
われている (e.g., Roelfsema & Goss, 1992)。
形成途中の（原始惑星系円盤に埋もれた）惑星の観測において、可視光などの短波長観測と比

較した電波観測におけるメリットは何と言っても、視線方向に存在するダストによる減光の影響
を無視できることだろう。そのため、分子雲や原始惑星系円盤のダストに埋もれて可視光では観
測できないような若い系外惑星からの放射も、電波ならば観測可能である。また、可視光観測で
しばしば問題となる減光補正の不定性の心配がないため、物理量の直接的な導出が可能なことも
メリットである。ただし、このような形成途中の惑星の周囲では電子密度が大きくなっており、プ
ラズマ周波数（式 11.3）によるカットオフが問題になってくる可能性がある。若い系外惑星周囲
の電子密度を ne ∼1010-1012程度と見積もると、10 GHzに近い周波数では観測可能だろう。
図 11.17は原始惑星系円盤に埋もれた若い惑星周囲の降着ガス流の概念図である。若い惑星が周惑

星円盤に囲まれており、それらが母体の原始惑星系円盤に埋もれている状況を想定している。一般
に、原始惑星系円盤のガスの厚みは中心星からの距離の約 10%ほどだと考えられており（中心星か
らの距離が数 10auの場合）、惑星+周惑星円盤よりも鉛直方向上空に広がっている（図 11.17）。よっ
て、惑星+周惑星円盤には原始惑星系円盤から鉛直方向にガスが降着すると考えられている (e.g.,
Tanigawa et al., 2012)。（円盤中央面においてはガスの角運動量のためにガスは惑星もしくは周惑星
円盤に降着できず、再び原始惑星系円盤に降着ガスは戻ってしまう。）惑星もしくは周惑星円盤に降

図 11.17: 若い惑星への質量降着の概念図 (Aoyama et al., 2018)。円盤を真横から見た図で、矢印は
降着流の流れを示す。
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着するガスは、惑星の重力により、自由落下速度 v =
√
2GM/r ∼ 60 km/s(M/MJ)

1/2(r/RJ)
−1/2

（Gは万有引力定数、M は惑星質量、rは惑星中心からの距離、MJ は木星質量、RJ は木星半径）
で惑星もしくは周惑星円盤の表面に衝突する。自由落下速度が 30 km/sを超えると、水素分子を水
素原子に解離させ、さらに水素原子を電離させるのに十分な熱（約 1万度以上）が衝突の際に生
じる。ガス衝突後、プラズマガスの冷却により、電離した電子が水素原子核と再結合した際にエ
ネルギー準位に応じた光が放出され、さらに各エネルギー準位間を遷移する際に輝線が放出され
る。これら一連の詳細な計算は Aoyama et al. (2018)に詳しい記述がある。

11.1.5 人工電波

最後に、知的生命による人工的な電波についても触れておこう。地球外文明の探査のことを一
般に Searching for ExtraTerrestrial Intelligence、略して SETIというが、科学的な地球外文明の探索
は Cocconi & Morrison (1959)による提案や Drake (1961)による最初の試み以来、電波観測による
ものが主流であった。その理由は電波放射のコストが他の波長に比べて安いこと、星間空間のガ
スの影響をあまり受けないことなどにある。
地球外文明からの人工的な電波放射には意図的なものと非意図的なものの 2種類が考えられる。

意図的な人工電波とは地球外文明が他の惑星の文明との交信を目的として発するもので、検出さ
れやすいように帯域などが調整されており大きな強度を持つと考えられる。したがって長期間に
わたってこのような放射が行われていれば我々が受信できる可能性は高い。一方で非意図的な人
工電波は、地球でいうテレビ・レーダーなど文明活動によるもので宇宙空間に漏れ出すものをい
う。これはエネルギー的には無駄であるので意図的な人工電波に比べるとかなり弱いと考えられ、
しかも文明が進歩するにつれてさらに弱まっていく可能性もある。しかし意図的な人工電波を発
する文明はそうでない文明に比べて圧倒的に少ないと推測されるので、どちらがターゲットとし
て優れているかは明らかでない。いずれにせよ、人工電波はもし検出されれば自然電波との区別
は容易であり、太陽系外惑星大気のスペクトル観測によるバイオマーカー（生命存在の指標とな
る分子）の検出に比べると、地球外生命の探査において SETIはより直接的である。
では SETIを行う上でどの周波数が良いのか。1 GHz以下の低周波では銀河系のシンクロトロン

放射が強く、また 15GHz以上では地球大気の水や酸素分子による放射・吸収が強いため、その間
（1-15GHz）が Terrestrial Microwave Window (TMW)として SETIに適すると考えるのが一般的で
ある。しかしこれでも探査すべき帯域は広く、特に広帯域の観測が不可能であった初期の SETIで
は water holeと呼ばれる中性水素の 1.42 GHzから水酸基の 1.67 GHzまでの帯域がターゲットと
された。実際、Cocconi & Morrison (1959)でも 1.42 GHzにおける狭帯域観測が提案され、Drake
(1961)では 1.42 GHz周辺の 400 kHz幅の帯域が 100 Hz幅のチャンネルにより観測された。また、
こうした 1.42GHz、1.67GHzの周波数に円周率やネイピア数などの数学定数をかけた周波数が星
間通信チャンネルに適しているという主張もある。さらに 50MHz-300MHz帯は TMWの外ではあ
るが、地球から最も強く人工電波が漏れ出しているためやはり重要であるとも考えられる。逆に
数十GHzの帯域も星間ガスの影響を受けにくいため、地球外文明が意図的に電波を放射するとき
に好まれるかもしれない。このようにどの周波数帯で SETIを行うべきかは難しい問題であるが、
近年の望遠鏡ではかつてない広帯域の観測が可能になってきており、特定の周波数を選択する必
要は薄れてきている。
地球外文明からどの程度の強度の信号が期待されるかを見積もるため、地球における人工電波

放射を見ておく。非意図的な信号に関しては地球には次のような電波源がある。
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• 惑星間レーダー：2× 1020 erg/s（地球に数個）

• 長距離航空レーダー：1× 1017 erg/s（地球に数十個）

• 大強度テレビ・ラジオ：5× 1012 erg/s（地球に数百個）

ここで強度は等方換算の数値（EIRP: Equivalent Isotropically Radiated Power）である。

11.2 国際 SKAで狙うサイエンス
この章では、国際 SKAで議論されている惑星の電波放射の検出についてレビューする。検討さ

れている方向性としては 2つある。一つは太陽系外惑星からのオーロラ電波の検出 (11.2.1節)で
ある。太陽系外惑星のオーロラ電波については、1990年代に太陽系外惑星が発見された直後から
一部で議論が始まっており、系外惑星の多様性を考慮した放射強度の理論的な見積もりや、既存
の電波望遠鏡による観測が試みられてきた。その延長線上に、より感度の高い SKAによる系外惑
星観測がある。11.2.1節では、これまでの研究をベースに、国際 SKAによる議論をまとめる。
もう一つの方向性は、知的生命探査 (SETI; 11.2.2節)である。知的生命の存在頻度やその検出可

能性には不確定性が大きいが、SKAのサーベイデータを利用すれば、それらに統計的な制限が可
能になると考えられる。国際 SKAで注目されているターゲットや、現在の地球上に存在する人工
電波の強度を元にした見積もりを、11.2.2節にまとめる。

11.2.1 太陽系外惑星系からのオーロラ電波検出に向けて

これまでに多くの系外惑星の電波観測が行われてきたが、未だに系外惑星からの電波放射の検
出例は報告されていない。ここでは、国際 SKAチームで議論されている系外惑星からの電波放射
の見積もりやターゲット、これまで行われてきた観測を紹介する。

惑星電波放射のスケーリング則

系外惑星の電波放射強度を見積もる上でベースとなっているのは、太陽系内惑星の電波放射に
見られるスケーリング則である。Zarka et al. (2001)は、惑星のオーロラ電波の放射強度が、惑星
の磁気圏に供給される太陽風の運動エネルギーまたは磁気的エネルギー（ポインティングフラッ
クス）に比例していることを発見した (図 11.18の黒点)。電波放射が運動エネルギー Pkinに比例
すると考えると、その関係は次のように表される。

Prad = αPkin = αNmpV
3πR2

MP (11.10)

ここで、mp は陽子の質量、V は惑星に対する太陽風の相対速度、N(= N0/d
2)は太陽風の密度

(N0は 1AUにおける太陽風の密度、dは太陽からの距離)、そして、RMPは磁気圏のサイズ（太陽
風の動圧、惑星間磁場の磁気圧、太陽風の熱的圧力、惑星磁気圏の磁気圧、磁気圏のプラズマの
熱的な圧力の釣り合いで決まる）を表している。αは太陽風の運動エネルギーが電波放射のエネ
ルギーに変換される効率で、α ∼ 10−5となる。
一方、磁気的エネルギー Pimf に比例すると考えると、Pradは次のように表される。

Prad = βPimf = β(B2
⊥/µ0)V πR

2
MP (11.11)
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図 11.18: 惑星電波強度のスケーリング則 (Zarka, 2007)。磁気圏に侵入するエネルギーに対する惑
星電波強度の関係を示している。横軸は、太陽風が持つ力学的あるいは磁気エネルギー、縦軸は
惑星・衛星から放射される電波の強度を示す。N,U,C,E,S,G,I,Jは、それぞれ、海王星、天王星、カ
リスト、地球、土星、ガニメデ、イオ、木星を示す。

ここで、B⊥は太陽風の流れに垂直な惑星間磁場、βはαと同様のエネルギー変換効率でβ ∼ 2×10−3

となる。
以下のように、衛星からの電波も考慮すると、惑星磁気圏に消費される磁気的エネルギー Pimf

に比例していると考えると良いことが示唆される。木星ー衛星の系の相互作用は、以下の二種類
に分類される。

1. プラズマの流れ、惑星と衛星どちらも強く磁化している場合の相互作用 (diporlar interaction)

2. 強く磁化しているプラズマの流れと、弱く磁化している、あるいは磁化していない衛星の相
互作用 (unipolar interaction)

前者はガニメデ-木星の系で見られる相互作用で、その系で消費されるエネルギー Pdは次の式
で表される。

Pd ∼ ϵ(V B⊥/µ0)πR
2
MP (11.12)

ϵはガニメデの持つ磁場によって引き起こされる磁場の再結合の効率を表すもので、最大 0.3をと
ると考えられている (Kivelson et al., 1997)。RMPは磁気圏の半径で、ガニメデの場合、ガニメデ
の半径の 2.5から 3倍の大きさになる。
後者についてはイオ-木星の系と同様で、この時消費されるエネルギーはアルフヴェンマッハ数

MAを用いて次のように表される。

Pd = (1 +M−2
A )−1/2(V B⊥/µ0)πR

2
obs (11.13)
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Robsは obstacle半径でイオの半径の 1.1から 1.4倍の大きさになる。この場合の式 11.13で用いら
れる係数 (1+M−2

A )−1/2もおおよそ最大 0.3になる (Kivelson et al., 1997)ため、上記の衛星と木星
の相互作用に関する式 2つは、

Pd ∼ ϵ(V B⊥/µ0)πR
2
obs (11.14)

としてまとめて考えることができる。そして、イオ-木星とガニメデ-木星相互作用それぞれについ
て、式 11.14の ϵを 1とした時の Pdと Pradの関係が図 11.18上の白色の点で表されている。これ
らの点を見ると、(カリストを除けば)太陽風-惑星磁気圏相互作用で考えた直線付近に分布してい
ることがわかる。この結果から、太陽系内天体の電波放射エネルギーのスケーリング則は次のよ
うに一般化できる。

Prad ∼ η × Pd (11.15)

ここで、η = 2− 10× 10−3(Zarka, 2007)。

スケーリング則の注意点 前述のスケーリング則では、自転・磁場のエネルギーが主要なはずの木
星電波に関しても、太陽風と関連付けられている。これは、太陽風静穏時において自転・磁場で励
起されている電波強度に対して、太陽風擾乱時の電波の振幅が同等かそれ以上であるため、太陽
風も瞬間的に主要なエネルギー源として扱えるという解釈に基づいているためである。また、惑
星磁気圏の深部にあり、太陽風の影響の無い衛星イオやガニメデに対しても同様の関係が示され
ている。これは、衛星の磁気圏や大気に対して、周囲の惑星磁気圏プラズマが入力するポインティ
ングフラックス・運動エネルギーと、衛星（もしくは惑星側の電離圏フットプリント）からの電波
強度を関連付けている。したがって、図 11.18は、天体外部から入力されるポインティングフラッ
クス・運動エネルギーと、天体から放射される電波の強度の関係を、一般的に示している。天体
に入力されるエネルギーの源は問わず、太陽風、惑星自転・磁場どちらでも良いことに注意が必
要である。

惑星磁気モーメントのスケーリング則

惑星電波強度のスケーリング則による電波強度の見積もりには、惑星磁気圏のサイズがパラメー
タとして入っているが、それを推定するには惑星の磁束モーメントを推定する必要がある。しか
し、惑星の磁場モーメントの各種惑星パラメータ依存性には、大きな不定性が残る。これまでに
提案されている惑星磁場のスケーリング則を、表 11.2.1にまとめた。全体として、惑星の磁場の
スケーリングの多くは、ダイナモ領域のサイズや密度、そして自転角速度をファクターとして考
えられてきたが、惑星内部の熱流速でスケーリングする提案もある。どのスケーリングが本質的
かによって、太陽系内惑星と諸条件が異なる太陽系外惑星の磁場強度の見積もりは大きく左右さ
れる。たとえば、ホットジュピターは、潮汐力により自転周期が公転周期（典型的には数日）と同
期している、つまり、木星に比べて自転周期が遅いと考えれられる。よって、磁場強度が自転周期
に依存するとするスケーリングを用いるなら、ホットジュピターの磁場強度は弱くなると推定さ
れる (Grießmeier et al., 2004; Khodachenko et al., 2011)（図 11.19）4。一方、Christensen et al. (2009)

4最近、電波望遠鏡を用いた系外惑星電波の観測とは別に、光学望遠鏡を用いた系外惑星の磁場強度の制限も行われ
ている (Cauley et al., 2019)。この研究では、Ca K線の変動量を Star-Planet interactionの全エネルギーに直してさらに磁
場を見積もっている。得られたホットジュピターの磁場強度は 20Gから 120Gで、ホットジュピターは強い磁場を持っ
ていると主張している。今後は、電波だけでなく可視・赤外その他様々な周波数帯での観測を行うことにより、惑星の
磁場強度の制約を行うことが重要となる。



424 第 11章 惑星

Study Scaling Law
#1 Busse (1976) B2 ∝ ρcω

2r2c
#2 e.g. Russell (1978) BpR

3
p ∝ (ρcω

2r5p)
a

#3 Stevenson (1979) B2 ∝ ρcωσ
−1

#4 Stevenson (1983) B2 ∝ ρ
1/2
c ω1/2r

1/2
c E1/2

#5 Stevenson (1984) B2 ∝ ρcr
3
cEσ

#6 Curtis & Ness (1986) B2 ∝ ρ
2/3
c ωrcE

1/3

#7 Mizutani et al. (1992) B2 ∝ ρcω
3/2rcσ

−1/2

#8 Mizutani et al. (1992) B2 ∝ ρcωσ
−1

#9 Sano (1993) B2 ∝ ρcω
2rc

#10 Starchenko & Jones (2002) B2 ∝ ρcω
1/2r

3/2
c E2/3

#11 Sánchez-Lavega (2004) B2 ∝ ρcωσ
−1

#12 Christensen & Aubert (2006) B2 ∝ ρcr
4/3
c E2/3

#13 Christensen et al. (2009) B2 ∝ fohmρ
1/3
c (Fq0)

2/3

表 11.2: 磁場Bのスケーリング則。ρc、ω、rcはそれぞれコアの密度、自転角速度、サイズを表す。
E は惑星内部の熱源に起因する熱流束で、σは惑星核内部の流体物質の電気電導率である。fohm
は全体で消費されるエネルギーのうち、抵抗で消費されるエネルギーの割合、q0はダイナモの外
側の境界における対流の流束、F は効率を表す係数である。

に従って、惑星の磁気モーメントは自転に依存せず主に対流フラックスでスケールされる (#13)場
合、ホットジュピターでも木星と同程度の磁場強度を持っていてもおかしくはない。また、内部
のエネルギー流量が大きい若い惑星は、特に強い磁場を持つ可能性がある。

恒星風の多様性、CMEの影響

太陽風との相互作用による惑星からのオーロラ電波放射を考えるにあたっては、惑星の磁気モー
メントだけでなく、惑星軌道における恒星風の性質も鍵となる。Zarka et al. (2001)による惑星の
オーロラ電波強度のスケーリングを見ると、恒星風の速度と、プラズマ密度あるいは（速度に垂直
な方向の）磁場強度が特に重要であることが分かる。これらの恒星風パラメータは一般に主星の型
や年齢に依存する。一般的に若い恒星ほど大きなエネルギーを持った恒星風を伴うため、若い惑
星系が良いターゲットとなると提案されている (Stevens, 2005; Grießmeier et al., 2005)。ただし、非
常に若い恒星 (<∼0.7Gyr)の恒星風など、極端な状態の恒星風については未解明の部分も残り、今
後の課題である。また、定常的な恒星風のエネルギーのみでなく、coronal mass ejection (CME)に
よる突発的なプラズマ放出もオーロラ電波のエネルギー源として考えられ、CMEの強さによって
は一時的に強いオーロラ電波放射を生じる可能性がある (Grießmeier et al., 2006a; Grießmeier et al.,
2007)。

オーロラ電波観測の好ターゲットとしてのホットジュピター

前述のスケーリング則を外挿すると、太陽風のエネルギーはおよそ軌道長半径の二乗に反比例
するため、主星の近傍を公転する惑星はより強い電波を放射することになる。（恒星風の動圧・磁
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気圧が大きくなると惑星の磁気圏は小さくなるが、その影響を考慮しても、単純な見積もりでは
電波放射はおよそ a−4/3に比例することになる (e.g., Grießmeier et al., 2005)。）また、同じ恒星風
なら、惑星の磁気モーメントが大きい方が磁気圏が広がりエネルギーの入力が大きくなるため強
い電波を放射すると考えられる。惑星の磁気モーメントは基本的には大きな惑星で大きいと予想
される (表 11.2.1)ので、木星程度以上に大きな惑星の電波放射の方が強いことになる。この二点
を考慮すると、主星近傍 0.1 AU以内を公転するホットジュピターは電波放射観測の良いターゲッ
トと考えられる。木星と同等の磁場を持つホットジュピター (軌道半径 < 10RS)の磁気圏と主星
の恒星風の相互作用に起因する電波放射を考えると、この系に入力されるエネルギーは木星の場
合の 103 − 105倍になり (図 11.20)、その分だけ電波放射強度が強くなると予想される (図 11.18の
太線)。ただし、前述のとおり、磁気モーメントのスケーリング則によってはホットジュピターの
磁気モーメントは小さく磁気圏が小さい可能性もある（図 11.19）。
また、ホットジュピターのような主星近傍の惑星は、惑星-衛星の相互作用のスケールアップバー

ジョンとしての恒星-惑星の相互作用も考えることができる。ホットジュピターが強く磁化してい
る場合は木星-ガニメデの相互作用を、弱く磁化している、あるいは磁化していない場合は木星-イ
オの相互作用を適用して考えることができ、木星の放射の 106倍の強度で放射できると考えられ
ている (図 11.18の太い点線)。

これまでの観測例

電波放射の見積もりを元に、電波望遠鏡を用いた系外惑星の観測が行われている。表 11.2.1は、
これまでに発表 (出版)された観測のリストである。現在までに系外惑星からの電波放射を検出し

図 11.19: 太陽のような星 (M∗＝MS、R∗ =

RS) を周回する木星のような惑星 (Mp =

MJ、rp = RJ) の磁気モーメントの推定
(Khodachenko et al., 2011)。横軸は主星から
惑星までの距離 (d[AU])、縦軸は木星の磁気
モーメント (MJ = 1.56× 1027Am2)を基準
とした時の系外惑星の磁気モーメントであ
る。3つの場合 (潮汐固定が起こる場合、あ
るいは起こる可能性のある場合、起こらない
場合)それぞれについて磁気モーメントの推
定を行っており、灰色の領域内に値を持つと
見積もられている。

図 11.20:磁気圏で消費される恒星風の運動エ
ネルギーと磁気的エネルギー (Zarka, 2007)。
横軸は主星からの距離を、縦軸は磁気圏で消
費される恒星風のエネルギー (木星磁気圏で
消費される太陽風のエネルギーで規格化され
ている)を示す。5RS−10RSに位置するホッ
トジュピターの磁気圏で消費される恒星風の
エネルギーは、運動エネルギー、磁気的エネ
ルギーそれぞれの場合で木星の 103、105倍
になる。
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Telescope Frequency Sensitivity Reference
UTR-2　 7-35 MHz 2000-4000 mJy Zarka et al. (1997)

18-32 MHz 100-1600 mJy Ryabov et al. (2004)
12-32 MHz ∼100 mJy Zarka (2011)

Clark Lake 26.3 MHz 100 mJy Yantis et al. (1977)
LOFAR 10-60 MHz 21 mJy Turner et al. (2017)

150MHz 0.57-0.98mJy O ’Gorman et al. (2018)
MWA 154 MHz 3-50 mJy Murphy et al. (2015)

154 MHz 4-235 mJy Lynch et al. (2017)
GMRT　 153 MHz 2 mJy Majid et al. (2006)

Winterhalter et al. (2006)
157 MHz 7.8-15.5 mJy George et al. (2007)
148 MHz 2.1-3.6 mJy Lecavelier des Etangs et al. (2011)
150 MHz 3.9 mJy Lecavelier des Etangs et al. (2013)
153 MHz 1.2 mJy Hallinan et al. (2013)
150 MHz 8.7-136 mJy Sirothia et al. (2014)
244 MHz 2 mJy Lecavelier des Etangs et al. (2009)
614 MHz 0.16 mJy Lecavelier des Etangs et al. (2009)

GBT 307-347 MHz 81 mJy Smith et al. (2009)
VLA　 74 MHz 50 mJy Bastian et al. (2000)

74MHz 120 mJy Farrell et al. (2003)
74MHz 300 mJy Lazio et al. (2004)
74MHz 135-300 mJy Lazio et al. (2007)
74MHz 10-33mJy Lazio et al. (2010a)
330MHz 30mJy Winglee et al. (1986)
333 MHz 1-10 mJy Bastian et al. (2000)
325 MHz 1.7 mJy Lazio et al. (2010a)
1460 MHz 0.3 mJy Winglee et al. (1986)
1465 MHz 0.02-0.07 mJy Bastian et al. (2000)
1425 MHz 0.048 mJy Lazio et al. (2010b)
4900 MHz 0.15 mJy Winglee et al. (1986)
6000 MHz 0.9 mJy Bower et al. (2016)

VLBA 8400 MHz 0.5 mJy Bower et al. (2016)
WSRT 1700 MHz 0.042 mJy Stroe et al. (2012)
Mizusawa 8600 MHz 1000 mJy Shiratori et al. (2006)

表 11.3: 電波によるこれまでの系外惑星の観測

た例はなく、いずれも惑星からの放射の上限だけが示されている。
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11.2.2 SKAによる SETI

SETI は周波数や位置に関して膨大なパラメータスペースをサーベイしなければならないが、
SETIだけのために SKAのような望遠鏡で長い観測時間を割り当てることは不可能である。そこ
で commensal observation（相乗り観測）という手法が重要になる。これは一つの観測やサーベイ
のデータを複数の科学目的のために利用するもので、実際にアレシボ望遠鏡で行われており、年
間数千時間の観測データが SETIで利用されている。SKAでは銀河面サーベイや全天サーベイな
ど、多数のサーベイが行われる予定で、データを SETI解析のソフトウェアがインストールされた
計算機に送ることで SETIが可能になる。commensal observationは特定の天体をターゲットとしな
い blind surveyであり、等方的で volume-limitedな（天体の明るさによらず特定の体積内の天体を
全て観測できる）サーベイは地球外文明の存在について統計的な議論に非常に有用である。
一方、宇宙生物学的に興味深い領域や天体をターゲットとする観測もやはり考えるべきである。

例えばケプラー望遠鏡の観測領域や銀河中心領域や、ハビタブル惑星や太陽系に似た惑星系など
が重要である。特に興味深いターゲットとして以下のようなものが考えられている。

• 地球からエッジオンで観測される惑星系で、ハビタブルゾーンに二つ（以上）の惑星がある
システム。進んだ文明であれば双方の惑星に居住すると考えられるが、惑星間通信のために
強い電波を放射するであろう。そして二つの惑星の位置関係によってはその電波のビームが
地球に向くことがある。これは SETIの良いターゲットとなる。

• ハビタブルゾーンは惑星系の中で生命が育まれる可能性のある領域であるが、より視野を広
げて銀河系の中のどのような場所で生命が生まれ進化しやすいかを考えるGalactic Habitable
Zoneという概念がある (Lineweaver et al., 2004)。文明が発達するためには単に生命が生ま
れるよりも長い時間がかかると考えられる。地球の例を考えれば、数十億年というタイムス
ケールであろう。もし近傍で超新星爆発があれば生命は絶滅すると考えられるので、文明が
生まれるためには超新星爆発が起こる時間間隔が数十億年以上であるような領域でないと文
明の存在は期待できない。Morrison & Gowanlock (2014)ではこのような観点から、銀河中
心方向の数百平方度が SETIの探査領域として適当であると議論した。

• 地球外文明が他の文明に向けてメッセージを送るときに星間空間のメーザーによる増幅を利
用する可能性があるため、そのような領域をターゲットとすることも有用である。

図 11.21は 15pcにある人工電波源に対する様々な電波望遠鏡の感度である。ここでは commensal
observationを想定して 10分間の積分を仮定している。またバンド幅は 0.5 Hzで 15σ以上であれば
検出であるとしている。惑星間レーダーであれば SKAを含む様々な望遠鏡で検出できる。SKA1
(SKA2)なら 1.5kpc (5kpc)の距離であっても惑星間レーダーを検出できることがわかる。また長
距離航空レーダーのような弱い電波源であっても SKA2であれば 15pcの距離で検出できる感度を
持つ。
次に、SETIが主目的である観測を想定し、60分間の積分をしたときに、人工電波源を検出でき

るような距離にある恒星がいくつあるかをプロットしたものが図 11.22である。長距離航空レー
ダーであれば SKA1で 1万個程度、SKA2であれば数十万個の恒星がターゲットになることがわ
かる。さらに SKA2であればごく近傍の数個の恒星の惑星にある大強度テレビ・ラジオの人工電
波も検出できる。
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図 11.21: SKAほか様々な電波望遠鏡の SETIに関する感度 (Siemion et al., 2015)。地球における
惑星間レーダー（等方換算電波強度 2 × 1020 erg/s）と長距離航空レーダー（等方換算電波強度
1 × 1017 erg/s）を 15pcの距離に置き、10分間の積分時間と 0.5 Hzのバンド幅の観測を想定し、
15σを検出のしきい値としている。

図 11.22: SKAで長距離航空レーダー（等方換算電波強度 1× 1017 erg/s）と大強度テレビ・ラジ
オ（等方換算電波強度 5× 1012 erg/s）を観測できる距離にある恒星の数 (Siemion et al., 2015)。積
分時間 60分、バンド幅 0.01 Hzを想定し、恒星密度を 0.1 pc−3としている。

11.3 日本 SKAが検討するサイエンス
この章では、日本が特に注目している SKAを用いたサイエンスを紹介する。国際 SKAで議論

されている太陽系外惑星からの電波放射の検出は、紫外線∼赤外線領域における観測と相補的な
系外惑星のキャラクタリーゼーションとして重要になると考えられ、日本でも幅広い惑星に注目
して検討している (11.3.1節)。また、電波によるトランジット観測を利用した磁気圏のキャラクタ
リゼーション (11.3.3節)、も合わせて検討を進めている。さらに、新しい可能性として、電波によ
る形成途中の惑星へのガス降着の観測 (11.3.2節)を提案している。一方、SKAの高感度・高空間
分解能は、太陽系内惑星の磁気圏、あるいは惑星表層（大気、表面）の構造の理解にも大きく貢
献するはずだ。ここでは、巨大ガス惑星の磁気圏の詳細観測 (11.3.4節)、熱輻射による惑星大気・
表層のマッピング (11.3.6節)、太陽の磁気的活動や太陽風の詳細観測 (11.3.7節)、に関して、SKA
で可能になるサイエンスを議論する。
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11.3.1 太陽系外惑星からのオーロラ電波検出

木星と同等のものが 10pc彼方にあった場合、そのオーロラ電波の放射強度は 1µJy程度である。
SKAの点光源の 1時間積分における感度は、たとえば SKA1-lowの 96-132 MHzでは 10µJy程度
と期待され、既存の電波望遠鏡（LOFAR、GMRT、VLAなど）と比較して一桁程度感度が向上す
る。SKA2-lowではさらに一桁下がる見込みである。これらが完成すれば、木星のものと同等以
上の強度のオーロラ電波を一声 10pc以内の最近傍の太陽系外惑星に探すことが現実的なものとな
る。（ただし、SKAの周波数帯で検出するためには、惑星の磁場強度は木星よりも大きい必要があ
る。）また、11.2節でもみたように、理論的には、木星より数桁大きなオーロラ電波を放射するも
のもあっておかしくないと考えられ (e.g., Zarka, 2007; Grießmeier et al., 2007; Nichols, 2011, 2012;
Noyola et al., 2014),このような天体があるとすれば SKAの時代には 100 pc程度の距離まで探査可
能となるだろう5。このように、SKAの時代には、太陽系近傍の木星程度以上のオーロラ電波を放
つ多様な惑星をサーベイできるようになると期待される。
実際、これまでに発見されている系外惑星は、さまざまなパラメータについて幅広い多様性を

持っている。図 11.23に、これまでに発見されている太陽系近傍の惑星を、主星距離からの距離、
サイズと軌道長半径、の平面でプロットした。褐色矮星に迫るほどの質量（木星の 10倍程度）の
ものから水星程度のものまで、典型的なホットジュピターよりさらに内側の軌道にあるものから
非常に遠方にあるものまで、多様な惑星系があることがわかる。さらに、この図からはわからな
いが、主星のスペクトル型や年齢も、多様である。このようなさまざまな条件を持つ惑星系から
のオーロラ電波を検出することができれば、惑星の固有磁場や磁気圏についての比較惑星学が可
能になり、また、他の観測手法を組み合わせることにより、惑星固有磁場のスケーリング則や電
波放射のボーデ則についての示唆が得られるだろう。
以下では、特に注目したい惑星系のタイプや観測方法について述べる。

長周期惑星

11.2節で見たように、これまで電波観測が試みられた系外惑星系は、主にホットジュピターを
擁する系であった。これは、主星磁場や恒星風との相互作用が主星近傍で強いと考えられるため
である。しかし、11.1.1節で議論されているように、太陽系内でもっとも強い木星のオーロラ電波
の主要な駆動源は、太陽風というより、衛星イオから供給されるプラズマと惑星磁場の自転であ
る。同様のメカニズムによってオーロラ電波を放射する太陽系外ガス惑星を考えた場合のオーロ
ラ電波放射強度の惑星パラメータ依存性はNichols (2011)などで議論されている。この描像に依拠
する場合、より大きなオーロラ電波放射が期待されるのは、むしろ主星からある程度離れた軌道
（∼ 1 AU以遠程度）で大きな磁気圏を形成し、主星からのXUVによって発達した電離圏を持つよ
うな系であると考えられる。今後は、このような長周期軌道の惑星の観測も視野に入れていくべ
きだろう。
長周期惑星のオーロラ電波の観測には、ホットジュピターのオーロラ電波の観測にはないサイ

エンスの広がりがある。たとえば、ホットジュピターは初期状態がどうであれ現在では潮汐力に
よって自転と公転が同期しており赤道傾斜角はほぼゼロと考えられるが、潮汐の影響が効きにく
い遠方の長周期惑星では、形成期やその後の（潮汐力以外の作用、たとえば惑星間相互作用など

5オーロラ電波の出力が P の惑星は、検出感度が F のとき、F = P/4πr2となる距離 rまで観測できる。惑星のオー
ロラ電波の光度関数を dn/dP = Pα と仮定すると、感度 F で検出できる光度 P の天体の個数は、∝ r3Pα ∝ P 3/2+α

となるため、α > −3/2の場合は、より強いオーロラ電波強度を持つ天体の方が多く検出されることになる。
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図 11.23: これまで（2019年 12月 6日現在）に検出されている系外惑星を、検出方法別に、軌
道長半径ー惑星質量の平面にプロットしたもの。データソースは Open Exoplanet Catalogue (url-
http://www.openexoplanetcatalogue.com/)。色付きは 30 pc以内にある惑星。シンボル（色）の違い
は発見した観測法の違いで、丸：視線速度法、三角：トランジット法、四角：直接撮像、逆三角：
アストロメトリ。アルファベットは、太陽系内惑星を表している（J:木星、S:土星、U:天王星、N:
海王星、E:地球、V:金星）。

による）進化を反映した自転周期・赤道傾斜角を保有していると考えられる。また、ホットジュ
ピターは軌道不安定のため衛星系を持たないと考えらえるが、長周期軌道の巨大惑星は衛星系を
持つ可能性があり、惑星磁気圏へのプラズマ供給源となっているかもしれない。これらの意味で、
長周期軌道の巨大惑星からのオーロラ電波の検出は、惑星の形成とその後の進化に迫る貴重な手
段になるだろう。

直接撮像観測とのシナジー：自転速度の起源、ダイナモスケーリングの検証 主星から離れた軌
道（∼a few AU以遠）にある惑星のうち、若い惑星は、集積熱で明るく光っており、高コントラス
ト直接撮像観測の良いターゲットになっている。直接撮像された惑星は、そのスペクトルをモデ
ルと比較することにより、半径や質量などの見積もりが得られる。また、近年では、高分散分光に
よる大気分子吸収線のライン幅の広がりから、自転速度が見積もられている (Snellen et al., 2014;
Bryan et al., 2018)。太陽系内惑星は、分裂速度の数%から数十%程度の速さで自転していることが
知られているが、系外惑星の自転速度の見積もりにも同じ傾向が見られ、またそれは年齢によら
ないことが示唆されている (Bryan et al., 2018)。単純に考えると、巨大ガス惑星はガス捕獲・収縮
の過程で初期の自転は分裂速度まで加速されてもおかしくないが、それよりもかなり小さい割合
になっている理由はまだよく分かっていない。一つの可能性としては、惑星磁場と円盤中のプラ
ズマの相互作用により角運動量が失われる可能性である (Batygin, 2018)。これは、Tタウリ星が角
運動量を失うメカニズムと類似する (e.g., Bouvier, 2013)。オーロラ電波によって惑星磁場強度を
求めることで、自転角運動量の獲得と損失に制限を与えることができる。
また、形成直後の若い惑星は、形成期に獲得したエネルギーで太陽系内惑星とは桁で異なる熱放射
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の光度を持っており、磁場が惑星の対流によるエネルギーフラックスに依存するとするChristensen
(2010)のモデルでは、惑星磁場も強くなる可能性がある。彼らのスケーリングがどこまで妥当か
はわからないが、いずれにしてもダイナモスケーリングのパラメータ値が太陽系内惑星と異なる
領域を掃くため、ダイナモのスケーリング則の検証に重要なデータ点となるだろう。また、形成
初期の惑星内部の内部構造、特に対流の構造は未解明であり、木星についても初期の組成の勾配
によって対流の発生の仕方が変わってくる (e.g., Vazan et al., 2018, and references therein)。若い惑
星の固有磁場への制限は、このような熱史に関する示唆へ繋がる可能性がある。

トランジット観測とのシナジー 11.1.1節で述べられている通り、惑星のオーロラ電波には指向性
がある。特に、木星の電波は、電波が観測できるのは赤道付近の±10 deg程度に限られている。ま
た、オーロラ電波が検出されている褐色矮星は、自転軸の傾きが視線方向に対してほぼ 90degで
あることが分かっており (Hallinan et al., 2008)、これは木星オーロラ電波と同様のビーミングをし
ていることの示唆かもしれない。太陽系外惑星からのオーロラ電波にも木星と同様の指向性を仮
定し、且つ惑星の赤道傾斜角が大きくないと仮定した場合、惑星軌道が edge-on（軌道傾斜角が 90
deg前後）、つまりトランジット系がもっとも観測しやすいことになる。この意味で、トランジッ
ト観測とのシナジーが期待される。また、最終的には、非トランジット惑星系との比較から、赤道
傾斜角の分布の統計な性質が見えてくる可能性がある。ただし、実際には、すでに検出されてい
るトランジット惑星は主星近傍のものがほとんどである（図 11.23）。これは、トランジット確率
がR⋆/a (aは惑星の軌道長半径、R⋆は星の半径)に比例して落ちていくことと、周期が長くなるた
めに、モニタリング期間が短いトランジットサーベイでは有意性を保証しづらいからである。し
かし、2026年打ち上げ予定の PLAnetary Transits and Oscillations of stars (PLATO)という宇宙ミッ
ション (Rauer et al., 2014)では、太陽系近傍の明るい恒星周りの比較的長周期の惑星 (周期 1年程
度まで)の検出を目標としており、SKAによる追観測に適したターゲットを洗い出すだろう。

巨星段階の恒星周りの惑星：恒星風の依存性、惑星の進化の最終状態

電波強度に関するスケーリング（式 11.10、式 11.11）を外挿する場合、オーロラ電波の強さは、
恒星風の速度、磁場の強さ、場合によっては恒星風の密度に強く依存することになる。恒星風の
各種物理量は恒星の進化段階によって変化する。主系列段階を終えた恒星は、赤色巨星に進化す
るに伴い大量の恒星風を出しながら徐々に質量を失っていく。この段階の恒星風は、密度が主系
列段階より 6-9桁も高くなる一方、恒星風の速度は 10分の 1程度まで小さくなり、また電離度も
10−3程度に下がる。この恒星磁場については、観測では多くの場合上限値が得られているのみだ
が (Konstantinova-Antova et al., 2010; Tsvetkova et al., 2013; Aurière et al., 2015)、例えば、M型巨星
EK booでは、磁気モーメントは太陽の 1000倍程度と見積もることができる。このため、惑星磁気
圏への恒星風からの入力エネルギーが強くなり、主系列段階の惑星に比べて強い電波放射を出す
可能性がある (Fujii et al., 2016)。（ただし、恒星風の密度が大きいことでプラズマ周波数（式 11.3）
は 5 AUでも 10-100 MHz程度まで増大するため、CMIでオーロラ電波が発生するためには、少な
くとも木星より強い表面磁場を惑星が持っている必要がある。）
このような後期主系列段階にある惑星系は太陽近傍に多くないが、SKAの高感度観測によって

観測可能な距離が広がると、観測できるターゲットの数は飛躍的に増大し、さまざまな恒星風環境
下における系外惑星のオーロラ電波を検出できるようになると期待される。桁で恒星風パラメータ
の異なる環境における惑星の電波放射を比較することにより、オーロラ電波のメカニズムやボー
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デ則の適用範囲について理解が進むと期待される。

オーロラ電波の重力レンズを利用した銀河中心付近の惑星系の探査

SKAはサーベイ型の望遠鏡であり、様々な視線方向でモニタリングしたデータが得られる。そ
の中には、天体の重力マイクロレンズ現象が自然に記録されている可能性がある。
重力マイクロレンズ現象とは、ある天体（光源天体）と観測者の間に別の天体（レンズ天体）が

通過することで、レンズ天体の重力レンズ効果によって光源天体の光が増光したように見える現
象である。元の明るさからどれだけ増光したかを示す増光率Aは、天球面上で光源とレンズ星が
どれだけ近づいたかを表すパラメータ u(= θS/θE)(θS は光源天体とレンズ天体の角距離、θE はア
インシュタイン半径である)で決まる：

A =
u2 + 2

u
√
u2 + 4

(11.16)

光源天体とレンズ天体は相対的に運動しているため uは時間変化し、その相対的な運動の速度を
V とすると θE/V ∼ 1− 2か月程度のタイムスケールで増光して元に戻る。
もし光源天体が惑星系で、且つ惑星のオーロラ電波が主星の電波よりも強い場合には、重力マ

イクロレンズ効果による惑星からのオーロラ電波の増光は独特の波型の時間変化（ライトカーブ）
を示すと考えられる（図 11.24）。これは、惑星の公転運動の周期で uが振動するからである。こ
のような特徴的な増光曲線によって、光源天体に付随する惑星が、電波スペクトルや軌道周期な
どの情報と共に同定できることになる。
重力レンズ効果自体の起こる確率は非常に低いので、銀河中心方向の恒星密度が高い領域をモニ

タリングすることが効率的だが、その方向には重力マイクロレンズの発生頻度が約 100/deg2/year

以上になる領域が存在する (Mroz et al., 2019)。SKAがこの視野を見続けた場合、SKAで検出可
能な惑星の電波放射の重力マイクロレンズによる増光は、我々からバルジまでの距離程度である
8kpcにある光源を例とすると、1年でおおよそ 0.37回程度起こるということが惑星軌道の頻度分
布を考慮した数値計算から示唆されている（Shiohira et al., in prep）。このような観測は、銀河中心
に近い領域の惑星系の存在頻度の推定を可能にする貴重な方法で、星形成の環境が惑星系に及ぼ
す影響を調べるのに使える可能性がある。

11.3.2 ガス捕獲中の惑星の衝撃波由来の再結合線の検出

系外惑星を観測するモチベーションの一つは、惑星形成を理解することにある。本サブセクショ
ンでは、若い巨大ガス惑星（年齢 100万年以下）における質量降着過程の際に放出される水素の
電波再結合線（radio recombination line: RRL; 11.1.4節を参照）を観測することで、惑星形成の何
がわかるのか（サイエンス）および検出可能性について議論する。

サイエンス

惑星は原始惑星系円盤にて形成されると考えられているが、惑星形成における未解決の問題の
一つは「どこ（軌道長半径）」で惑星は生まれるのか、である。それを理解する必要性は、これま
で見つかっている系外惑星の分布が太陽系内の惑星の分布が大きく異なり、多様性に富んでいる
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図 11.24: hot Jupiterを光源としたときの光源の軌跡（左図）と、その軌跡によって導かれる増光
曲線（右図）。左図の黒色の円はアインシュタインリングと言われるもので、この円やその付近を
通過するときに増光現象が起こる。赤色の線は hot Jupiterの軌跡を、青色の線は主星の軌跡を示
している。右図の赤色の曲線は、hot Jupiterを光源とした時の増光曲線で、青色の線は主星を光源
とした場合の増光曲線である。

ことに起因する（図 11.23）。ナイーブには惑星は軌道が進化せずにその場で形成されるという考
え方ができる。ALMAの観測によって原始惑星系円盤内のリングやギャップ構造の一部が平均運
動共鳴にある可能性が示唆されており (Huang et al., 2018)、その場で惑星が形成された可能性が
ある。一方で、惑星形成後に惑星–円盤相互作用 (e.g., Kley & Nelson, 2012)や惑星–惑星相互作用
(e.g., Nagasawa et al., 2008)によって惑星の軌道が変化するとも考えられている。したがって、系
外惑星の多様性を理解するためには（惑星はその場で形成されるのか、はたまた形成後に軌道進
化する場合、どのメカニズムが支配的かを理解すること）、惑星の初期分布（惑星はどこで生まれ
るのか）を観測的に明らかにする必要がある。
可視光や近赤外線と比較した時、電波観測のメリットはダストによる減光が無視可能ほど小さ

いことである。よって、RRL観測は周囲のダストに深く埋もれた形成過程にある惑星を観測する
のに適している。一方で、一般に質量降着過程のトレーサーとしては紫外域における水素のバル
マー系列の自由–束縛遷移における連続スペクトル（波長 3646Å以下）や可視光の束縛–束縛遷移
における線スペクトル Hα（6562.8Å）などが用いられてきた。最近では、ヨーロッパ南天天文台
の超大型望遠鏡VLTが、年齢 500万年程度の若い PDS 70番星に付随する二つの惑星からのHα線
の直接撮像に成功している（Figure 11.25; Haffert et al. 2019）。しかし、これら短波長域では分子
雲のダストによる減光の影響が大きく、減光の小さな天体、つまりある程度進化して周囲の分子雲
やエンベロープが晴れ上がった天体のみが観測可能である。これらの天体は進化段階としては形
成過程終了間際にあると考えられ、惑星–円盤相互作用などによってすでに軌道が変化した可能性
がある。したがって、惑星の初期分布を明らかにするには、形成過程終了間際の天体よりも、軌道
進化の可能性がより低い、もっと若い進化段階の惑星の観測が適してるだろう。木星のような巨
大ガス惑星の場合、原始惑星が 10地球質量程度まで成長すると、原始惑星周囲の原始惑星系円盤
内のガスを暴走的に捕獲し、巨大ガス惑星に成長すると考えられている (e.g., Mizuno et al., 1978)。
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図 11.25: VLT/MUSEによって検出された PDS 70（年齢: 約 500万年、質量: 0.8太陽質量、太陽系
からの距離: 113 pc）に付随する二つの惑星からの Hα輝線 (Haffert et al., 2019)。

このような暴走的捕獲過程にある惑星は RRLを発光している可能性が高く、さらに、より若い進
化段階にあると考えられるため、惑星の初期分布を明らかにする上で最適なターゲットと言える。
また、このような若い惑星は原始惑星系円盤に深く埋もれているため、可視光などの観測は難し
く、減光の影響が無視可能な電波観測が適している。
惑星の RRL観測によって得られるものは、惑星の軌道長半径の分布だけではない。以下、RRL

観測から導出される物理量とそれに関連するサイエンスについて議論する。重要な物理量は、惑
星の力学的質量（Mp）、輝線発光領域の割合（ff : filling factor）および惑星への質量降着率（Ṁp）
である。惑星の質量に関して、通常の直接撮像において広く用いられている系外惑星の質量の決
定方法は、観測された惑星の明るさを惑星の進化モデル (e.g., COND model; Baraffe et al., 2003)と
比較する方法である。しかしこの方法では、使用する進化モデルや惑星の年齢の不定性により、導
出される質量に不定性が生じる。一方で、水素再結合線の観測ならば、線幅がガスの自由落下速
度の情報を持っているため、惑星の力学的質量を導出可能である (Mp = Rpv

2
0/2G; Rpおよび v0

はそれぞれ惑星半径とガスの自由落下速度)。惑星の力学的質量と進化モデルから導出した質量を
比較することで、進化モデルに制限を与えることも期待される。ただし、ガスを暴走的に捕獲し
ている段階においては、惑星の力学的質量の導出に必要な原始惑星の半径を予測するのは難しい
かもしれない（原始惑星の重力が強すぎて、捕獲したガスが自身の圧力で自分自身を支えられな
いため安定してないから）。
輝線発光領域の割合（ff）は、観測される輝線の明るさから導出する（LRRL = 4πR2

pffFRRL10
−ARRL、

ここでRpは惑星半径、FRRLは単位面積当たりのRRL発光強度、ARRLはRRLの減光量; Aoyama
et al., 2018; Aoyama & Ikoma, 2019）。輝線が明るいほど ff は大きい。惑星における RRLの ff を
決めることで、質量降着メカニズムについて制限を与える可能性がある。例えば星の場合、これま
で行われてきた可視光などによる星の水素再結合線の観測によると、ff = 10−3–10−1であり (e.g.,
Valenti et al., 1993)、発光領域が局所化されていることが知られている。この ff << 1という観測
事実から、星における質量降着は主に２つの標準シナリオ（磁気圏降着と境界層降着）により議論
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図 11.26: ALMAによる原始惑星系円盤のギャップの観測から見積もった惑星質量の分布と３つのグ
ループ（IL04:(Ida & Lin, 2004a,b)、Bern:(Mordasini et al., 2012)、TT16:(Tanigawa & Tanaka, 2016)）
から提案されているガスの暴走的捕獲モデルとの比較 (Nayakshin et al., 2019)。原始惑星への質量
降着は抑制ファクター C で調整され、C = 1は調整なしで、C が大きいほど強く抑制されること
を示す。

されてきた (e.g., Bertout et al., 1988; Koenigl, 1991)。磁気圏降着では、星の双極磁場に凍結した電
離ガスが磁場に沿ってほぼ自由落下することで、磁極付近に降着衝撃波を形成して発光する。一
方の境界層降着では、ケプラー回転する高速な内縁円盤と低速な星とが接続することで、粘性加
熱によってガスが発光する。いずれの場合も発光面積は小さい（つまり ff << 1）。同様に、惑星
においても ff を導出することで、惑星磁場など何らかのメカニズムで局所化しながら降着するの
か（ff <<1）、星の場合とは全く異なる物理で球対称に降着するのか（ff ∼1）、という議論が可
能である。暴走的にガスを捕獲している段階においては直感的には ff ∼1だが、観測的にこれを
明らかにすることで、巨大ガス惑星がどのように質量を獲得するのか、つまり形成過程の理解に
繋がる。
惑星への質量降着率（Ṁp）は、Mpと ff の導出過程で決定される（Ṁp = µn0v0ff(4πR

2
P)、こ

こで µはガス中の原子 1個の平均質量、n0は水素原子密度、v0はガスの自由落下速度）。このと
き、n0と v0は輝線の形状から決定される (Aoyama & Ikoma, 2019)。質量降着率は、ff と同様に惑
星の質量獲得のメカニズムに制限を与えることが期待される。最近のALMAによる原始惑星系円
盤の観測により、多数のギャップ構造が存在することが明らかになった (e.g., Andrews et al., 2018)。
ギャップ構造が惑星との重力相互作用によって形成されたと仮定して、ギャップの幅や深さから惑
星の質量の見積もりも行われている (e.g., Zhang et al., 2018)。興味深いのは、ALMAの観測（ギャッ
プの情報）から見積もられた惑星質量の分布が、従来の暴走的成長モデルでは説明できないこと
である (図 11.26; Nayakshin et al., 2019)。観測から得られた惑星の質量分布（∼0.01–10 MJupiter）
は大雑把に一定だが、従来の暴走的成長モデルでは ∼0.1 MJupiter 以下および ∼1 MJupiter 以上に
局在化する。ALMA観測とモデルの比較により従来考えられているよりもゆっくりとした暴走的
成長（slow runaway accretion）が提案されている (Nayakshin et al., 2019)。同様に、モデルと観測
結果との乖離はマイクロレンズ観測でも指摘されている (Suzuki et al., 2018)。惑星への質量降着率
を導出することで、暴走的成長モデルにおける惑星への質量降着の大きさに対して定量的な制限
を加えられる。
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検出可能性

青山、他（2018）(Aoyama et al., 2018)における惑星からのHαの強度数値計算をH80α（12.607 GHz）
に適用して明るさを見積もる。テストケースとして、典型的な星形成領域の距離である 150 pcを仮
定して、惑星半径が 2木星半径、質量が 1木星質量、暴走的にガスが獲得されているとして ff = 1

と仮定、ガスの自由落下速度 100km/s、水素原子の密度 1012 cm−3の場合明るさを見積もってみる
と、∼3.7 mJyになり、1時間積分で 37シグマを達成可能である。
最後に ALMAとの比較について述べる。ALMAで現在観測可能な Band 3から 10でも、H42α

（85.688 GHz）から H19α（888.047 GHz）の RRLが観測可能である。しかし、ミリ波観測では、
ダストが成長し、散乱オパシティが増加する場合、光学的に厚くなることが示唆されており (Zhu
et al., 2019)、原始惑星系円盤に埋もれた惑星を見通すことができない。一方で、SKAのサブメー
トル波であれば、半径 10au程度以遠は透明である。すなわち、太陽系における土星や海王星の軌
道に相当する形成過程にある巨大ガス惑星を観測するには SKAが適していると言える。一般に、
主星近傍の内縁円盤や系外惑星観測においては、主星からの自由–自由放射との切り分けが必要と
なってくる。自由–自由放射は連続波であり、RRLは輝線なので、原始惑星系円盤における一酸化
炭素分子輝線の検出の際と同様に、連続波の引き算を行うことで RRLと自由–自由放射を切り分
ける。

11.3.3 トランジットを利用した惑星磁気圏プラズマの観測

衛星の火山噴火・水噴出：磁気圏の質量収支

強大な磁気圏を持つ巨大ガス惑星において、主要な質量供給源は衛星の火山噴火・水噴出によ
る衛星内部物質の散逸、損失源は磁気圏の共回転運動に伴う遠心力が駆動するプラズマ塊の放出
である（弱磁場天体で主要な太陽風によるプラズマ供給は微小である）。これらのバランスにより
磁気圏内のプラズマ分布が決定される。もし系外惑星の磁気圏内全体の全球的なプラズマ密度分
布や磁束密度を知ることができ、また自転周期の推定値なども合わせてプラズマ塊の放出率を推
定することができれば、放出率とバランスする衛星起源のプラズマ供給率が推定できる。これに
より、衛星の存在実証、及び、衛星内部の火山噴火や、内部海からの水噴出等の地質活動の解明
に寄与できる。また、磁気圏内の磁束密度分布は、惑星内部のダイナモ過程の制約にもつながる。

電波による惑星のトランジット観測

このような惑星磁気圏内のプラズマ分布や磁束密度分布の推定に使えると考えられるのが、惑
星の磁気圏を通過した電波源の観測である。図 11.27にその概念図を示す。電波源としては、まず
パルサーが考えられるが、惑星が主星の前とトランジットするときに主星の電波を観測すること
も考えられる。
ここで、重要な観測量が二つある。一つは、電磁波が磁場中を通過することで偏光面が回転す

るファラデー回転、その大きさ ϕで、

ϕ =
e3

8π2m2
eϵ0cf

2

∫
NBdl (11.17)

で与えられる。ここで、eは素電荷、meは電子質量、ϵ0は真空中の誘電率、cは光速、f は電波
の周波数、N、Bはそれぞれ電波伝搬経路上の電子密度と、磁束密度の電波伝搬方向成分である。
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図 11.27:パルサートランジットで想定される
電波伝搬経路の概念図 (Fjeldbo et al., 1971)。
引用元論文では実際は金星大気のトランジッ
ト観測を想定している。

図 11.28: 木星磁気圏のパルサートランジッ
ト検討で仮定された中性大気密度（黒）、電
子密度（灰）、磁束密度（赤）の動径方向分布
(Withers & Vogt, 2017)。球対称分布を仮定。

電波の周波数 f は f ≫ fc, fpを仮定している。ここで fcと fpは、それぞれ電波の伝搬経路上の
ローカルなサイクロトロン周波数とプラズマ周波数である。右辺の積分は電子密度と磁束密度の
伝搬方向成分の積を電波の伝搬経路上で積分したものである。トランジットの有無によるファラ
デー回転量の差∆ϕを検出できれば、この積分項を導出できる。
もう一つは、電磁波がプラズマ中を通過することで生じる到達時間遅延∆T であり、以下の式

で与えられる。

∆T =
e2

8π2m2
eϵ0cf

2

∫
Ndl (11.18)

電波の周波数 f は f ≫ fc, fpを仮定している。右辺の積分項は、式 11.17と同様、伝播経路に沿っ
て電子密度を積分したもの（ディスパージョンメジャー、DM）である。パルサーの電波放射の様
に、広帯域でパルス状に放射される電波が、惑星磁気圏のプラズマを通過して遅延を受けるとする
と、DMの周波数依存性をダイナミックスペクトル観測から評価できる。観測された DMと、電
子密度をフリーパラメータにして伝播経路がモデリングできれば、磁気圏内電子密度分布の推定
が可能である。
ファラデー回転と時間遅延を両方評価できれば、式 11.17と式 11.18の積分項から、電波伝搬モ

デリングを用いて磁気圏での電子密度・磁束密度を共に制約できる可能性がある。
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太陽系内惑星のパルサートランジット

図 11.29: 木星磁気圏のパルサートランジ
ット時のファラデー回転量 (Withers & Vogt,
2017)。縦軸は、電波伝搬経路の木星最接近
時における木星からの距離。電波の周波数は
0.1 (黒), 1(灰), 10(赤) GHzを仮定。

図 11.30:木星磁気圏のパルサートランジット
時の到達時間遅延量 (Withers & Vogt, 2017)。
到達時間遅延量は、光速伝搬時間で規格化さ
れている。縦軸は、電波伝搬経路の木星最接
近時における木星からの距離。電波の周波数
は 0.1 (黒), 1(灰), 10(赤) GHzを仮定。

このような観測は、太陽系外惑星で試す前に、太陽系内惑星で検証することが可能である。実際、
たとえば木星の場合、その磁気圏が遠方のパルサーの前を通過するというイベントが年に平均 1回程
度起こる。Withers & Vogt (2017)は、木星磁気圏のパルサー前トランジットを検討し、ファラデー回
転はおおよそ 2×10−8−3 nT parsec/cm3、到達時間遅延はおおよそ 5×10−9–6×10−6 parsec/cm3

の範囲を取ると見積もった（図 11.28、11.29、11.30）。これらの観測から、実際の木星磁気圏の構
造がどの程度再構築できるのかは非自明であり、これが確立されれば、系外惑星への応用が期待
される。

検出可能性 黄道面付近を運動する惑星が、電波パルサーの前をトランジットする必要があるた
め、それぞれの惑星、パルサーの組み合わせでトランジットの可否とタイミングをサーベイする必
要がある。例えば、木星磁気圏についてサーベイした結果、2009年 12月 01日から 2035年 12月
01日の期間に、パルサー前トランジットは合計 17件発生することが分かった。SKA1が稼働を開
始する 2020年代後半には、2028年に 1件発生する。以下に、電波パルサー J2012-2029((RA,DEC)
= (20h12m46.6s,-20d29m31))のトランジットを例としてあげる。当該トランジットは、直近で 2020
年 12月 24日 18時前後と、2032年 12月 06日 23時前後に発生する。天球上における最接近距
離はそれぞれ 205, 42arcsecである。これらは、木星から 12, 2.4 Rjの動径距離に対応する。トラ
ンジットのタイムスケールは、最接近付近で 3hr/Rj程度である。最接近距離は内部磁気圏に相当
し、3-2000/ccのプラズマ密度、200-2× 104nTの磁束密度をもつ領域である (Bagenal & Delamere,
2011)。Boylesら (Boyles et al., 2013)の観測によると、820MHzにおいて、J2012-2029の電波強度
は 1mJy、自転周期は 544msec、パルス幅は 24.2msecである。自転周期とパルス幅から、パルス
の可視時間の duty cycleは約 4.5%になる。木星とパルサーの天球上の位置関係が、大きくずれな
い時間範囲で、パルスプロファイルを測定するために、240秒の積分時間を仮定する。SKA1の
連続光の最小検出感度は、770MHz帯の 1時間積分で、4.4µJy/beam (Braun et al., 2017, Table3)で
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ある。この感度と、duty cycle4.5%、積分時間 240秒に基づくと、パルスプロファイル観測の S/N
は 12σ と見積もられ、優位に検出できる。パルサー電波スペクトルのべき乗を-1.8(Maron et al.,
2000)と仮定すると、100MHz帯の電波強度は、35mJyと見積もられる。100MHz帯の最小検出感
度 30µJy/beam (Braun et al., 2017, Table3)から、S/Nは 80σとなり、100MHz帯ではパルスプロファ
イルを更に優位に検出できる。Withersら (Withers & Vogt, 2017)の見積もりによると、2.4-12Rj付
近を通過した 100MHzの電波伝搬経路のファラデー回転と到達時間遅延は、それぞれ 1-80radian、
0.5-7µsecと見積もられる。これらは、SKA1で十分検出可能である。SKA2により、感度が 10倍
以上改善されれば、より高精度の密度・磁場推定が可能になると期待される。

11.3.4 木星・土星磁気圏の詳細観測

惑星シンクロトロン放射観測

SKAによって低周波における高感度観測が可能となることで、木星系において、より広範囲の
放射線帯電子の変動を捉えることができる。図 11.31は 50MHzと 325MHzにおける 1µJy以上の
木星シンクロトロン放射である。イオは 5.9木星半径、エウロパは 9.4木星半径の場所に位置して
いる。SKA1-lowにおける 50MHzと 300MHzの空間分解能はそれぞれ 23.5 arcsec・4.6 arcsecであ
り、図 11.31のピクセルとおおよそ同じビームサイズである（木星の視直径は 30-50 arcsec程度）。
1時間積分での最小検出感度はそれぞれ 163µJy・11µJyである (これまでの研究では木星放射線帯
の時間変化は数日スケールであることから (Kita et al., 2013, 2015; Tsuchiya et al., 2010, 2011)、こ
こでは 1時間積分の値を用いた)。325MHzではイオ周辺まではイメージングでき、50MHzではエ
ウロパ付近までイメージングできることが予想される。従って、イオーエウロパ周辺のプラズマ
波動の変化と、それに対応した放射線帯の変動を捉えることが可能であり、放射線帯電子の加速
プロセスの解明へとつながる。
木星と同様に土星にも放射線帯は存在している。しかし、磁場は木星の 1/10であり、土星のリ

ングにより放射線帯電子が消失するため放射線帯電子のエネルギーも 10MeV以下と考えられてい
る。そのため、土星放射線帯は木星よりも観測が困難である。100MHz-300MHzにおけるトータ

図 11.31: 50MHzと 325MHzにおける木星シンクロトロン放射の空間分布。粒子モデル (Garrett
et al., 2005)とダイポール磁場を用いている。
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ルフラックスは 0.15-0.45mJy程度と予想されている。これまで LOFARを用いた観測が行われて
きたが、まだ検出の報告例はない。SKA1-lowによる高感度観測により土星放射線帯の検出も可能
となるであろう。

惑星オーロラ放射源イメージング

概要 現在までに長年続く、赤外・紫外オーロラ観測や、近年の Junoの極域その場観測 (Connerney
et al., 2018)により、木星の極域に 20Gを超える強力な表面磁場が発生する領域があることが知ら
れている。この領域の直上で発生したオーロラ電波は、50MHz以上の周波数を持つ可能性がある。
先行研究で観測されてきたスペクトル構造のなかでも最高の周波数帯に相当するため、主要な周
波数帯に比べて強度が落ちると予測されるが、SKA-Lowを用いた世界最高感度の観測により、木
星のオーロラ電波の放射源イメージングができる可能性がある。放射源の磁力線方向の分布や強
度変動がわかれば、降下電子を加速する沿磁力線電場の高度分布や強度変動を導出できる。これ
は、他の波長帯のオーロラ観測では原理的に不可能な物理量測定である。これに基づき、電場の
生成機構や、放射源と磁場を介して結合する磁気圏領域の位置、活動度が推定できる。

検出可能性 衛星イオ軌道の磁力線の一部は、極域の強磁場領域を通っていることが Junoの極域
その場観測で明らかになっている (Connerney et al., 2018)。イオ-木星電流系に関連するDAM電波
の放射源が、20Gの磁場領域上空に来た時に、50MHz以上の電波放射が期待できる。50MHz以
上のDAMのスペクトル構造は周波数依存性が非常に大きく、1Jyから 106Jyの範囲に渡る (Zarka,
2004)。表層付近の強磁場は差し渡し 1木星半径（71,492km）程度と見積もられ (Connerney et al.,
2018)、木星の衝付近で約 20arcsecに相当する。放射源の広がりは不明だが、放射源も強磁場領域
と同様の空間広がりを高度方向に持つと仮定する。SKA1-Lowの観測を想定すると、60MHz帯の
1時間積分で、ビームの FWHMが 23.5arcsec、連続光の最小検出感度が 163µJy/beam (Braun et al.,
2017, Table1)であるため、S/Nは 6000 σから 6 × 109 σで、十分優位に検出できる。ただし、放
射源のサイズはビームと同程度のため、沿磁力線電場の拡大等の擾乱時のみ、放射源の分布変動
が検出できると予測される。放射源の位置が、木星と共回転している様子は、十分に検出できる
と予測される。S/Nが非常によいため、数十秒程度の積分時間でも、放射源の空間・強度変動を感
度良く検出できる。数十秒の時間分解能は、磁気圏の巨視的変動中で最速の時間スケールである、
磁気流体波動の振動周期に相当する。SKA1-Lowの放射源イメージングにより、世界で初めて最
速の磁気圏変動が可視化できれば、電子を加速する沿磁力線電場の生成機構など、本質的な素過
程の解明に寄与できると考えられる。SKA2により空間分解能が 10倍以上改善されれば、電波源
が 10分割以上でき、磁力線沿いの沿磁力線電場分布等本質的特性の解明が期待できる。

11.3.5 惑星大気観測

SKAは惑星大気研究に関しても魅力的な観測施設である。木星・土星の巨大ガス惑星や天王星・
海王星の巨大氷惑星の観測も重要な科学的意義を持つが、本稿では、特に近年、日本人研究者に
よる観測・理論の両面での研究が大きく進められている金星大気に関して述べる。
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金星：分厚い雲に覆われた下層大気に迫る

金星は地表気圧が 90気圧にもなる大量の CO2大気を保持し、さらに上空（高度 50−70 km付
近）には分厚い硫酸液滴の雲が全球を覆っている。その遅い自転周期にも関わらず、金星大気は
4−5日で惑星を一周するような高速の東風（大気スーパーローテーション）が全球的に存在して
おり、惑星大気の運動形態を考える上でも非常に重要な研究対象となっている。近年、金星探査機
「あかつき」の活躍により、金星気象における様々な新発見が得られているが、それらは主に金星
の雲層付近の大気現象である。一方、分厚い雲層の下側の様子については、観測する術が非常に
限られており、その観測的理解は殆ど実現されていないのが実情である。近赤外線領域の特定波
長域に存在する「金星大気の窓」を用いることで雲層より下方高度からの大気熱放射を検出する
ことは可能であるが、その熱放射には、雲層の光学的厚みによる放射の減衰が重なることになり、
観測で得られる熱放射の空間分布は実質的には雲の光学的厚みの濃淡分布が大きく寄与している。
　こうした難点を解決し、金星の雲層を透過し下層大気そのものへの観測的アクセスを可能とする
のが SKAを利用した電波観測である。電波領域での金星大気の光学的厚みを決めるのが、CO2の
連続吸収（collision induced absorption, CIA）である。CO2は無極性分子であり、本来電波領域に
は吸収線（回転遷移）を持たない。しかし、金星大気ほどの高圧条件下では分子同士の衝突によっ
て双極子モーメントに相当するものが生じ、周波数方向に連続的な電波吸収が形成される (Gruszka
& Borysow, 1997)。電波領域での CO2 CIAは低周波ほど吸収係数は小さくなるが、SKAの観測周
波数帯のうち高周波数帯（SKA1-MIDの Band 5b/5c）では最下層大気からの熱放射が観測される
（図 11.32）。この熱放射の輝度温度空間分布は、下層大気の気温分布と、CO2 CIAに次いで光学
的厚みに寄与する SO2の水平分布を反映したものである。後者の SO2の空間分布は近赤外波長域
の大気の窓を通して観測することが可能であり（但し、夜面に限定される）、SKAの熱放射観測
から下層大気の気温分布を抽出できる。この高度域での気温の水平構造は、昼夜の気温差が大気
スーパーローテーションによってならされるため、比較的に昼夜一様な気温分布となっているが、
大気中の波動（地形由来の山岳波や大気重力波など）によって数 Kの振幅を持つ擾乱が生じてい
ると考えられる。SKAの高感度観測でそうした気温場の擾乱分布を取得し、その時間変化（数時

図 11.32: 金星を電波観測した際に大気のどの高度からの熱放射が主に観測されるか（寄与関数の
重み）を示した図。高度 50−70 kmには分厚い雲層が存在し、可視赤外の観測では高度 50 km以
下の大気の様子（特に温度分布）にアクセス出来ない。
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間から数地球日の時間スケール）を追跡することで、下層大気の運動を可視化することができる。
また、観測結果を最新の金星大気大循環モデル（日本で開発が進められているAFES-Venusなど）
を用いた数値シミュレーションと比較することで、金星の下層大気においてどういった波動現象
が存在しているのかを詳細に議論することができ、それらの波動現象による角運動量輸送（即ち、
大気スーパーローテーションの加速・減速メカニズム）が初めて理解できる。

11.3.6 衛星・小天体の表層熱放射

大気が希薄な衛星や小天体の表層の熱放射分布を観測することで、表層の進化はもちろん、天
体内部のマントルや内部海の活動や進化を制約できる可能性がある。以下に、巨大ガス惑星の氷
衛星を例にあげる。エンセラダスやエウロパでは、惑星周囲の軌道運動に起因した潮汐力等によ
り、氷地殻に亀裂が発生し、内部海から水が噴出していることが知られている (Roth et al., 2014,
2016)。近年では、土星探査機カッシーニ探査機搭載のダストカウンタやイオン質量分析器により、
エンセラダスの水噴出中にアミノ酸の前駆物質も同定されている (Khawaja et al., 2019)。一方、既
存のALMAによる熱放射分布観測 (Trumbo et al., 2017, 2018)や、ハッブルによる紫外線撮像観測
(Roth et al., 2014)では、感度・分解能が不足しており、水噴出の空間分布や、噴出発生頻度等は全
く未解明である。そのため、内部海や地殻の活動は地球外の生命環境として重要視されているに
も関わらず理解が乏しかった。SKAにより熱放射分布を高感度・高空間分解能で測定できれば、
水噴出や亀裂の分布、それらの時間変動を可視化できる。これにより、内部海からの水やアミノ
酸前駆物質の損失率や損失総量を評価でき、内部海の生命環境の持続性解明に寄与できる。氷衛
星以外の希薄大気天体についても、同様の観測を行うことで、それぞれの地質活動分布を可視化
することができ、表層・内部進化の制約が期待できる。

検出可能性：SKA1 図 11.33に氷衛星を含む、太陽系の衛星・小天体の表層熱放射のスペクトルを示
す。ここでは、SKA1による観測を想定し、ビームのFWHMが67 marcsec (Braun et al., 2017, Table2,
10.61 GHz)固定で、ビーム中に放射源が空間一様に広がっていると仮定した。例えば、氷衛星の
表層環境の典型的温度 100Kでの放射強度は、SKAの周波数帯では 3.3× 10−4µJy/beam（50MHz)
から 14µJy/beam (10.61GHz)の範囲を取る。熱放射が最大になる周波数である 10.61GHzを考える
と、信号強度 14µJy/beamに対して、連続光の最小検出感度は 1時間の積分で 1.2µJy/beam(Braun
et al., 2017, Table2)であり、S/Nは 12σとなり優位に検出できる。ビームサイズ 67marcsecは、衝
付近のエウロパの視直径 1arcsecを 15分割程度（表層で数 100km）できる空間分解能である。こ
れは ALMA（50 marcsec, 230GHz）と同等の空間分解能である。図 11.33によると、ALMAの周
波数帯と比較して、SKAの周波数帯は熱放射の信号強度が圧倒的に弱いが、SKA1の高感度の観
測により ALMAに類似した撮像が可能になっている。ただし、S/Nは ALMAの方が SKA1より
10倍程度良いことに注意が必要である。

検出可能性：SKA2 SKA2が完成すれば、ALMAと同等以上の感度で、ALMAよりも 10倍以上
の空間分解能 (∼1 marcsec,表層で数 km)の観測を達成できる。これにより、想定されている表層
の水噴出・亀裂のサイズ（数 100km以下）を十分分解し、それらの時間変動に迫ることができ、
ALMAでは不可能だった水噴出が直接検出できる可能性がある。地質学的に不活発な領域と水噴
出の熱放射強度の差は未解明だが、ALMAの観測では熱慣性非一様に起因する熱放射の相対振幅
は、約 10%である (Trumbo et al., 2017, 2018)。SKA2では 1時間積分で、既知の熱放射非一様の振
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図 11.33: 太陽系天体で取りうる温度の黒体放射強度。ここでは、ビームサイズの FWHMが 67
marcsecで、ビーム中に放射源が空間一様に広がっていると仮定した。各温度における放射強度を
色分けしてプロットしている。赤：イオ高温火山 1320K、青：イオ低温火山 470K、緑：0℃の水・
氷 273K、水色：木星氷衛星日照領域 100K、青：カイパーベルト天体 50K。それぞれの温度にお
ける、SKA周波数帯の放射強度範囲をテキストで表示している。

幅を S/N> 10で検出できる。エウロパの公転 85時間の各位相において、1時間積分で、熱放射非
一様を高空間分解能で取得できれば、ハッブルやALMAでは不可能だった、軌道運動による潮汐
力変動に対する内部海の応答や、地質学的活動が解明できる。

将来探査とのシナジー 2020年代中頃から 30年代にかけて、氷衛星探査機 JUICE（ESA)やEuropa
Clipper（NASA)はエウロパとガニメデのフライバイ・周回探査を行い、氷衛星の表層・希薄大気
や周辺の宇宙空間を観測する。JUICE/Europa Clipperにより詳細な地形や、上空の宇宙環境を測定
することで、氷衛星の表層や水噴出の詳細が明らかになる。しかし、探査機は 1機でその場の観
測を行うため、木星磁気圏と相互作用しつつ常に変動している氷衛星の表層環境について、時空
間構造を分離するのは困難である。そのため、氷衛星の全球的な地質活動を一度に可視化できる
わけではない。2020年代後半に完成しているであろう SKAによって、氷衛星の表層や水噴出の
活動を遠隔観測できれば、探査機のその場観測と相補的に全球的な活動を可視化できる。例えば、
SKAで熱放射が局所的に高い領域の一時的な出現（年スケール以下）を検出し、探査機がその上
空を通過した時に、サブミリ波、レーダ、プラズマ測定器等のその場観測で、分子輝線、電子密
度、イオン種を測定し、水噴出の存在を実証する。SKA－ JUICE/Europa Clipper連携によって、
氷衛星の表層や内部海の進化の解明が期待できる。
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11.3.7 太陽電波観測

太陽・恒星の偏波解析による磁場の導出

太陽から放出される電波は、放射源の磁場の影響で円偏波成分を持つことが知られている。日
本ではセンチ波の電波干渉計である野辺山電波ヘリオグラフを用いた偏波観測から、熱制動放射
による円偏波、磁気共鳴放射による円偏波、モードカップリングによる円偏波の反転現象などを利
用して、太陽大気の磁場を導出する試みがなされてきた (Iwai & Shibasaki, 2013; Iwai et al., 2014b;
Miyawaki et al., 2016)。太陽において電波の発生周波数は発生領域の高度におおよそ対応する。よっ
て広帯域に多数の周波数で偏波の観測ができれば、太陽コロナの高さ方向の磁場構造を分解でき
るため、SKAの広帯域・高空間分解観測では 3次元的な磁場構造、及びその時間変動が導出でき、
太陽コロナの様々な電磁流体現象 (フレアやコロナ質量放出現象など)と磁場の関係が観測的に明
らかにできる。SKAの観測帯域は彩層上部から下部コロナに対応し、光球に比べて可視光等での
偏光分光観測で磁場観測が難しい領域の磁場構造がわかる利点がある。更に、高分解能かつ高感
度な性能があれば、太陽以外の恒星で磁場を導出できる可能性がある。
クエーサーやパルサーなどの銀河系外天体が太陽コロナを掩蔽する時に、太陽の磁場によって

直線偏波成分がファラデー回転を受ける。ファラデー回転は媒質の視線方向磁場に依存するため、
掩蔽前後の偏波面の変化から、コロナの平均的な磁場を導出できる。この手法は数太陽半径を超
える遠方のコロナの磁場を遠隔探査できる極めて限られた手法となっている。これまでに、鹿島
26m望遠鏡やVLA等を用いた掩蔽観測が行われてきた (Sofue et al., 1972)。これらの観測は数個の
限られた天体のみ観測可能で、コロナの磁場構造の全貌を明らかにすることは難しかった。SKA
の圧倒的感度では掩蔽観測できるクエーサーやパルサーが増えるため、同時期に多数の天体を観
測でき、外部コロナの磁場構造を詳細に測定できることが期待される。

太陽電波バースト

太陽コロナではフレアと呼ばれる爆発現象が多発し、高エネルギー粒子が生成される。この非
熱的電子はマイクロ波（概ね 3GHzより高い周波数）ではジャイロシンクロトロン放射を、それよ
り低周波ではプラズマ放射またはサイクロトロンメーザー放射を励起する。特に太陽コロナでは
惑星磁気圏と比べると、磁場強度に対してプラズマ密度が高いため、高エネルギー粒子の生成する
非熱的電波放射はプラズマ放射が卓越する。プラズマ放射による太陽電波バーストは、観測周波数
が電波放射領域のプラズマ密度に対応することに加え、継続時間 1秒未満、バンド幅 1MHz未満
のスペクトル微細構造を持ち、このスペクトルが電波放射領域の磁場や非熱的粒子のエネルギー
に対応すると考えられ、これまで活発に研究が行われてきた (Iwai et al., 2012a, 2013; Katoh et al.,
2014; Iwai et al., 2014a; Kaneda et al., 2015, 2017, 2018)。SKAでは、広視野高空間分解観測の性能
を活かして、電波放射源の特定や、太陽面磁場との関連を解明できることが期待される。特に放
射周波数がプラズマ密度に対応する太陽電波バーストでは、太陽大気の密度モデルを用いること
で、放射源の太陽表面高度の情報が得られる。広帯域な分光撮像観測は放射源の 3次元的な時空
間発展を導出できる強力なツールとなる。

クエーサー等の掩蔽観測を用いた太陽風の惑星間空間シンチレーション観測

太陽風は 1AUにおいて 10個/cc程度のプラズマ密度を持つ希薄な流れで、それ自体の放射する
電波を地上から遠隔探査することは現実的では無い。一方、クエーサー等の遠方天体と地球との
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間に太陽風が流れる場合、天体からの電波が散乱され、電波強度の時間変化（シンチレーション）
が発生する。この現象は惑星間空間シンチレーション現象（Interplanetary scintillation：IPS)と呼
ばれ、古くから太陽風を地上から検出する手法として用いられてきた。IPSが卓越する周波数は散
乱を起こす媒質の密度に依存し、SKAの観測帯域である 300MHzから 10GHzにかけては、太陽コ
ロナから 1AUの典型的密度に対応し、他の国際大型電波干渉計では検出が難しい SKAならでは
のサイエンスが期待できる。国内では、名古屋大学宇宙地球環境研究所が 1980年代から 327MHz
帯域で IPS観測を継続しており、太陽圏の 3次元構造の導出や、惑星間空間を伝搬する太陽嵐の
検出において成果を出してきた (Iwai et al., 2019)。IPS観測では掩蔽観測できる天体の方向の情報
しかわからないので、様々な方向の太陽風情報を得て太陽圏全体の描像を得るには、観測天体数
が重要なパラメータになる。SKAのような高感度な観測装置では、圧倒的に稠密に太陽圏内を分
解できることが期待される。一方、時々刻々と変化する太陽圏の描像を常にモニタするには、膨
大な観測時間が必要である。例えば、太陽の自転を利用し、太陽風の 3次元構造の全体を再構築
するには 27日間渡り約 10時間の観測時間が必要であり、現実的では無い。そこで、太陽風観測
に特化した望遠鏡の観測を相補的に組み合わせることで、SKAの観測科学成果を最大限に引き出
す必要がある。惑星磁気圏と太陽風との相互作用を理解するうえでは、惑星周辺の太陽風環境と
惑星の両方を観測できる SKAの周波数大気は非常に有効と言える。

国内望遠鏡とのシナジー 日本には、メートル波からセンチ波にかけての単面鏡の太陽電波望遠鏡
が、国立天文台、情報通信研究機構、東北大学等で運用されている (Tanaka et al., 1973; Iwai et al.,
2012b, 2017)。これらの太陽電波望遠鏡群から得られるデータを組み合わせると、SKAの全観測
周波数において偏波スペクトルデータが得られる。単面鏡によるスペクトル観測では、ビームサ
イズが太陽の視直径より大きくなるよう設定し、太陽全面から来る電波放射を受信できるように
する。これは空間分解能が無いことを意味するが、一方で、デジタルバックエンドを工夫するこ
とで、10ms以下の高時間、60kHz以下の高周波数分解観測を達成し、SKAの高空間分解観測と
は同じ周波数帯域で相補的な観測データである。IPS観測においても、物理開口面積が 4000平方
メートルと小型ながら、327MHz帯域の IPS観測に特化した望遠鏡群が名古屋大学で運用されて
いる (Tokumaru et al., 2011)。また、これらの望遠鏡は太陽・惑星系観測に特化し、常に同じ観測
対象を追尾できる点でも、限られた観測時間の中でサイエンスを行う SKAと相補的関係にある。
さらに日本の望遠鏡は SKA-LOWとほぼ同じローカルタイムで観測が可能で、特に時間変動に注
目した研究の多い太陽・惑星系分野では、日本の大きなアドバンテージになり得る。今後 SKAと
協力することで、日本独自のサイエンスを提案できると期待される。
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第12章 まとめ

はじめに 本書では SKA計画で実施可能な宇宙論、宇宙再電離、銀河進化、パルサー、宇宙磁場、
近傍宇宙時空計測、星間物質、突発天体、星惑星形成、そして惑星の科学的課題について議論し
た。各領域では、まず科学課題を理解するのに必要な基礎的な背景知識を紹介した。専門家だけ
でなく非専門家でも、それぞれの領域のこれまでの知見と未解決の課題について把握できるよう
配慮した。次に、国際 SKAサイエンスブック 2015についてレビューを行った。世界の最先端が
何処にあるのか、世界が SKA計画のどこに注目しているかについて解説した。そして最後に、日
本が SKAを用いて果たせるであろう研究の独自性を議論した。これにより日本がリードできそう
な研究課題を明確にし、日本が SKA計画に参加する科学的動機がどの程度あるのかを明らかにし
た。その結果、日本には幅広い分野のセンチ波・メートル波への期待があることは明らかである。

成功基準 SKAはこれまでにない規模の大型干渉計であり、サイエンスのターゲットが非常に広
く、内容も多岐に渡っている。このようなプロジェクトでは一般に成功基準を設け、その目的と
目標をはっきりさせておくことが、プロジェクトが途中で拡大していき、資金や人的資源が足り
なくなることを防ぐために重要である。SKA-JPサイエンスワーキンググループでは、サイエンス
ブックに書かれているような研究活動を進めていく中で、独自視点での SKA計画の成功基準を作
成した（図 12.1）。

科学検討課題 各科学領域では天文学的・宇宙物理学的な課題がまとめられたが、その解決の達
成がもっとも期待される観測の具体的な内容の検討はまだ十分とは言えない。例えばどの視野や
天体を観測するかのサーベイ戦略を具体化していく検討が必要だろう。また限られた資源の中で、
サーベイの効率化を領域をまたがって検討するべきである。一例を挙げるならば、Continuumと
Polarimetryは親和性が高く、SKA試験機によるサーベイでも相乗り観測についての調整が長く議
論されてきている。さらには、観測において単一のゴールではなく複数のゴールを見定める検討が
必要である。領域をまたがった日本の優先すべきキーサイエンスの検討も必要かもしれない。加
えて、SKAが動き出した時に、すぐに観測を実施しデータ解析を始められるような体制づくりも
重要である。例えば既存の観測装置によりパイロット観測を行ったり、アーカイブデータの解析
を行うなどの取り組みも必要だろう。最後に、一般的な科学計画と同じく、解説マニュアルの作
成などの各種の整備も重要だろう。これにより分野外の研究者の参画をしやすくし、また次世代
を担う若手の育成に役立てる。

結語 以上のことから、センチ波・メートル波の大望遠鏡は我が国の科学コミュニティーが必要
としている観測装置であり、技術的にも最先端の開発項目が多々あり、国内の科学技術水準を高
く維持する上でも重要である。今後も様々な検討と開発を組織的・戦略的に進めていかなければ
ならないことは明らかである。これらの準備活動自体が、国内の科学技術水準を高く維持するの
に寄与するだろう。
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図 12.1: 日本 SKAコンソーシアム独自の視点による、SKA計画成功基準
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