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野辺山宇宙電波観測所の星形成レガシープロジェクトの一環として，大質量形成領域である
M17巨大分子雲とそれに隣接する赤外線暗黒星雲として知られているM17 SWex巨大分子雲で複
数のミリ波分子輝線データを取得しました．また，分子雲の磁場構造を明らかにするために近赤外
線偏光観測も合わせて行いました．これらの観測データを用いた解析結果は既に4つの論文として
出版されています．ここでは，私たちが行ったM17領域での研究概要をまだ公表されていない解
析結果も含めて紹介いたします．

1. は じ め に

質量が大きな星（大質量星）は紫外線や星風な
どで莫大なエネルギーを星間空間に放出するた
め，大質量星が誕生した母体の分子雲だけでな
く，銀河（系）の進化や星形成史に大きな影響を
及ぼします [1]．このため，大質量星の形成は天
文学における重要な研究対象です．しかしなが
ら，小質量星の形成については比較的近傍の小分
子雲での研究により既に多くの知見が得られてい
るのに対して，大質量星は遠方の巨大分子雲で誕
生し相対的に数が少なく進化が速いなどの理由に
より大質量星形成の研究は十分に進んでいるとは
言い難いのです．そこで私たちは，大質量星が形
成される分子雲の環境条件を探るためM17領域
を研究対象領域として観測を行いました．
オメガ星雲として知られる電離領域が付随する

M17巨大分子雲は代表的な大質量星形成領域の一
つで，電離領域の内部には数十個の大質量星を含
む若い星の大規模星団（NGC 6618）が存在しま

す [2]．オリオン大星雲（M42）は大質量星形成
領域としてよく知られているオリオン分子雲に付
随する電離領域ですが，その中心にある星団の大
質量星は数個程度 [3]ですので，M17領域はそれ
に比べるとかなり大規模な大質量星形成領域と言
えます．M17領域は，オリオン領域（距離～400 
pc）に比べると数倍程度遠方（距離～2 kpc）に
ありますが，大規模な大質量星形成領域としては
比較的近くにある領域で野辺山から観測が可能で
す．また，図1に示すように，この領域には電離
領域が付随するM17巨大分子雲（M17 Hii）のす
ぐ近くにフィラメント構造が顕著な赤外線暗黒星
雲*1である巨大分子雲（M17 SWex） も存在しま
す．M17 SWexは，分子ガスの総量がM17 Hiiよ
り多いにもかかわらず大質量星の形成の兆候（電
離領域）がほとんどありません [4, 5]．このこと
は，M17領域が大質量星が誕生している巨大分子
雲と大質量星がまだ誕生していない巨大分子雲を
比較にすることにより大質量星の形成条件を探る
のに好都合な領域であることを示しています．

*1 中間赤外線放射を背景にして暗黒に見える分子雲で，分子雲の初期進化段階にあると考えられています．
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2. 野辺山45 m電波望遠鏡による分
子輝線観測

星形成レガシープロジェクト（代表： 中村文
隆）では，M17領域において 12CO（J＝1－0），
13CO（J＝1－0），C18O（J＝1－0），CCS（JN＝87

－76），N2H＋（J＝1－0）の分子輝線データを
2015年4月から2017年3月に野辺山45 m電波望
遠鏡を用いて取得しました [6, 7]．図1には，そ
れぞれの分子輝線での観測範囲が示されていま
す．12COと 13COデータはM17 HiiとM17 SWex
の2つの分子雲で取得できましたが，その他の3つ
分子輝線データは機器の不調等がありM17 SWex
だけの取得となりました．また，CCSは感度が十
分でなく検出に至りませんでした [6, 7]．観測の詳
細については投稿論文を参照してください [6‒8]．
また，星形成レガシープロジェクトの観測データ
はM17領域だけでなくOrion AとAquila Ri�領
域も含めてweb上に公開されています [9]．

3. 12COと13COデータから見た2つの
巨大分子雲（M17 HiiとM17 SWex） 
の違い

図2に，M17領域の 12COと 13COの積分強度を
示します．2つの分子雲の視線速度はほぼ同じ
（VLSR～20 km s－1）でスムーズにつながっている
ため，これらは同じ距離（いて座渦状腕）にあり
実際に隣り合っていると考えられます [7, 8]．
M17 Hiiでは，12COと 13COは，強度の差はあり
ますがよく似た分布であり，M17 SWexに比べる
とコンパクトに集中したフィラメント構造が見ら
れます．一方，M17SWexは，全体的に広がった
構造を持ち集中度はあまり高くありません．ま
た，12COと 13COの分布の様子は少し異なってい
ます．13COでは全体的にフィラメント構造が顕
著ですが，12COでは中心部がのっぺりしており

図1 M17領域の分子雲の分布を示すHerschel Sci-
ence Archiveの250 μmダスト連続波イメージ
に，星形成レガシープロジェクトでの観測領
域を重ねた図．白色の楕円は電離領域の大ま
かな位置，黒色の破線は 12CO（J＝1－0），青
線は 13CO（J＝1－0），黒色の実線はC18O（J＝
1－0），CCS（JN＝87－76），N2H＋（J＝1－0）
の観測領域を示します．

図2 M17領域の12COおよび13COの積分強度図． 強
度スケールは図の右に示されています（単位：
K km s－1）．

図3 M17領域の 12COの強度から求めたCOの励起
温度（Tex）の図（単位： K）．
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周辺部よりその強度が弱くなっています．
図3には，12COの強度から求めた 12COの励起
温度を示します [6, 8]．M17 SWexの温度は～20
－35 Kなのに対して，M17 Hiiの温度は～30－
75 Kとかなり高くなっているのが分かります．
この違いは，M17 Hiiでは大質量星までの活発な
星形成が既に起きているのに対して，M17 SWex
では未だ中質量星までしか誕生していない [5, 10]
ことに起因すると考えられます．
図4は 13COから求めた水素分子の柱密度と光
学的厚さの図です [6, 8]．M17 SWexは相対的に
光学的厚みが大きいですが，M17 Hiiのように特
に高い値の柱密度は見られません．13COの柱密
度を水素の柱密度N（H2）に換算すると，M17 
SWexでは，ほぼN（H2）＜1×1023 cm－2で，N（H2）
が1×1023 cm－2を超えるエリアはほとんどありま
せん．一方，M17 Hiiでは理論的に示唆されてい
る大質量星の誕生の閾値 [11]である柱密度1×
1023 cm－2（or 1 g cm－2）を超えるエリアがかな
り存在しています．さらに，このことを分子雲内
のクランプのレベルで調べるために，13COから

求めた柱密度N（H2）が3×1022 cm－2以上のエリ
アの 12COデータを用いて樹状図法（Dendro-
gram）[12]の手法により自動的なクランプの空
間・速度的分離検出を試みました [8]．その結果，
M17 Hiiで26個，M17 SWexで164個のクランプ
を検出しました．クランプのサイズは0.2 pc（中
央値）でほぼ同じでしたが，質量の中央値は
M17 SWexの17 M◉に対してM17 Hiiは約3倍の
60 M◉と大きくなっています．クランプの重力的
な安定度を示す指標であるビリアル比αvir*2は，
M17 Hiiでは～42％のクランプでαvir＞1の重力的
安定を示唆する値が得られたのに対して，M17 
SWexでは～64％と多くなっています．αvirの中
央値は，M17 Hiiでは0.86, M17 SWexで1.36で
した．つまり，M17 Hiiのクランプの方がより重
力収縮し易い傾向にあると言えます．
図5には，検出したクランプの柱密度に対する
累積度数分布を示します．M17 SWexのクランプ
は大質量星形成の閾値1×1023 cm－2（図中の破線）
を超えるのはわずか～0.5％ですが，M17 Hiiで
は～27％ものクランプがこの閾値を超えていま
す．これは，M17 Hiiでは大質量星を誕生させる
ことが可能なクランプの割合がかなり多いことを
示しています．一方，M17 SWexでは大質量星を

*2 ビリアル質量はガスの運動エネルギーから求められるクランプの質量で，クランプの質量Mがビリアル質量Mvirに等
しい場合は重力と内部運動による圧力がつり合って力学的平衡状態にあります．ビリアル比αvirは質量とビリアル質
量の比（Mvir/M）です．ビリアル質量Mvirは，クランプ半径R, 分子ガスの視線速度幅ΔVおよび重力定数Gを用いて，
Mvir＝5RΔV2/G 8 ln 2の式で計算されます．

図4 （a）13 COから求めた水素分子の柱密度N（H2）
（単位： cm－2）．1.0×1023 cm－2のコントアを青
線で示します．（b）13 COの光学的厚み．

図5 12COで検出されたクランプの柱密度に対する
累積度数分布．
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誕生させる条件を満たすクランプはまだほぼ存在
していないことを示しています．
最後に，13CO（J＝1－0）から見積もった分子

雲の総質量は，M17 Hiiが1.4×105 M◉であるの

に 対 し て，M17 SWexは そ の 約 2倍 の 3.1×
105 M◉であることを記しておきます [8]．上記の
結果と合わせると，大質量星形成の条件として分
子雲の総質量だけではなくクランプあるいは局所
エリアの柱密度／密度がより重要であることが観
測的に示唆されていると考えられます．

4. C18OとN2H＋データで見たM17 
SWexの高密度構造と星形成

図6にはM17 SWexのC18O（J＝1－0）とN2H＋

（J＝1－0）の積分強度図および，Herschel衛星の
遠赤外線データから算出した水素分子の柱密度図
を示します [6, 7]．C18Oの全体の分布は，図4の
13COから求めた柱密度の分布に大まかには似て
います．しかし，13COでは，分子雲の広がった
エンベロープの部分までサンプルされていますが
中心部分のフィラメント構造は明らかではありま
せん．一方，C18Oでは，密度の高いと考えられ
る部分がよくサンプルされており中心部のフィラ
メント構造が顕著です．また，C18Oはダスト熱
放射から求めた水素分子の柱密度図（図6c）とよ
く似た分布をしており，柱密度が～1×1022 cm－2

以上の領域をサンプルしているのが分かります．
N2H＋は，C18O強度が強い領域でのみ検出されて
います．このことは，N2H＋輝線の励起密度の閾
値がC18Oに比べて高いため，密度の高い限られ
た領域のみから輝線が放射されているからと考え
られます．すなわち，N2H＋はM17 SWexの特に
密度の高いところだけをサンプルしていると考え
られます．このことは，密度の低い領域から高い
領域までの柱密度の積分値である水素分子の柱密
度図からも支持されます．

N2H＋の分布と形成された星との位置関係を調
べるために，若い星の位置 [5, 10]をN2H＋の積分

強度のコントア（2.8 K km s－1）と重ねてみまし
た（図7）．若い星はN2H＋が検出されている方向
に集中していますので，大半の星は密度の高い領
域で形成されていると考えられます．しかし，
N2H＋が検出されていない領域に広がって存在す
る若い星も存在します．これらは，密度の高い領
域で形成されて後に移動して広がった成分である
可能性もありますが，私たちの観測では検出され
ない小さなコアが存在している可能性もありま
す．

N2H＋の積分強度図を用いてN2H＋コアをDen-
drogramにより空間的分離検出を試みました [7]．

図6 M17 SWexの（a）C18Oと（b）N2H＋の積分強
度（単位： km s－1）．（c）Herschelの500, 350, 
250, 160 μmデータをSEDフィッティングして
求めたN（H2）柱密度（単位： cm－2）．青色の
コントアは，C18O: 4.0 K km s－1, N2H＋: 2.8 K 
km s－1, 柱密度図： 1×1022 cm－2．
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その結果，46個のN2H＋コアを検出しました
（図8）．まず，検出されたN2H＋コアに若い星が
付随するかどうかを調べたところ，46個中40個
でその存在が確認されました．46個中で特に大
きなコアは4個あり，そのサイズは～1 pcであり，
多くの若い星の存在が確認されました．若い星の
質量を正確に求めるのは難しいため，簡単のため
に既知の若い星 [5, 10]の質量の中央値を3 M◉と

して星の初期質量関数 [13]*3を採用して形成され
た若い星の総質量を求めるとM17 SWex全体でお
よそ2900 M◉となります．水素分子の柱密度か
ら各N2H＋コアの質量は～40‒3000 M◉の範囲に

あり，各コアに付随する星の総質量と強い相関関
係があります（図9の青丸）．また，各コアでの
星形成率（＝星の総質量 /コアの質量と星の総質
量の和）[14]を調べると，平均で約14％となり
ますが，1個の形成率の低いコアを除くと約17％
となります（図9の黒丸，実線および破線）．こ
の値は，コアの総質量（約14000 M◉）と若い星
の総質量から求めた星形成率とほぼ同じです．先
行研究 [5]では0.1 M◉以上の星の質量の総量を初
期質量関数 [13]から見積もると8×103 M◉である

ことが報告されており，水素分子の柱密度が1×
1021 cm－2以上の領域の総質量（～7.8×104 M◉）
から星形成率を計算するとM17 SWex全体では約
9.3％となります．これらの値はいずれも近傍の
星団領域での星形成率の範囲（～10‒30％）に一
致しており，M17 SWexは活発な星形成領域であ
ることが示唆されます．しかしながら，4個の大
きなコアは大質量星が誕生してもおかしくないほ
ど大きな質量（1000 M◉以上）を持ち全体として
も活発な星形成領域でありながら，なぜかまだ大

図7 M17 SWexのN2H＋の積分強度のコントア（2.8 
K km s－1）に若い星（ただし大質量星ではな
い）の分布を重ねた図．若い星の位置は○で示
されています．

図8 Spizter宇宙望遠鏡で得られた赤外線暗黒星雲
M17 SWexのイメージに検出されたN2H＋コア
の中心位置（＋印）とその境界線（青線）を重
ねた図．

*3 星が誕生するときにどのような質量の星がどのような割合で誕生するかを示す関数．

図9 N2H＋コアの質量／コアの質量と星の総質量の
和に対する星の総質量の関係を示す図． 実線と
破線は星形成率（コアの質量と星の総質量の和
に対する星の総質量の比） を示します．
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質量の星が形成されていないのです．
次に，コアの力学的な安定性を調べるために，

複数の超微細構造線を持つN2H＋輝線を複数のガ
ウス関数を用いてフィッティングを行い，N2H＋

のピーク輝線強度，視線速度，速度幅などの物理
パラメータを決定しました．そして，N2H＋コア

のサイズと速度幅からビリアル質量を求めて水素
分子柱密度から求めた各コアの質量と比較しまし
た（図10）．その結果，約半数は質量がビリアル
質量を上回っていますが，残りの半数は逆にビリ
アル質量が質量を上回っています．後者の場合に
は他に何も作用する力がなければガスがコアの重
力を振り切って逃げることによりコアは消散する
ことになりますが，外圧によりコアの平衡状態が
保たれてコアの形状が維持されている可能性があ
ります．一方，前者の場合には力学的に不安定で

コア全体が重力で潰れて大質量星まで形成されて
も不思議はありません．しかしながら，実際には
星形成は活発ではありますが大質量星が形成され
るには至っていません．何かコア全体が一気に潰
れてしまうのを妨げているものがあるはずです．
その最も有力な候補は星間磁場*4と考えられま
す．次の章ではM17 SWexで磁場の様子を調べた
結果を紹介します．

5. 近赤外線偏光観測：M17領域の
磁場構造

銀河全体として分子雲での星形成率はあまり高
くないことが知られています[15]．星形成レガシー
プロジェクトの研究目的の一つとしてこの低い星
形成率の解明があります．分子雲の収縮を妨げ星
形成を抑制する原因として，形成された星からの
星風（out�ow）や大質量星からの紫外線などの
フィードバック，分子雲の乱流，星間磁場などの
可能性が議論されてきました[16‒18]．M17 SWex
では，上記のような乱流運動（分子輝線の速度幅）
の観点からの解析に加えて，磁場が分子雲や星形
成に与えている影響を調べることにしました．幸
い，M17 SWexは顕著なフィラメント構造を持つ
比較的近傍の赤外線暗黒星雲として注目されてい
たので，星形成レガシープロジェクトでM17領域
の観測が開始される前からフィラメントと磁場の
関係を明らかにするために部分的な偏光観測を近
赤外線で開始していました．プロジェクトで観測
対象となったため，密度の低い周辺部も含めて
M17 SWex全体の偏光観測を実施しました[19]．
近赤外線偏光観測は，2012年から2016年に南
アフリカ天文台サザランド観測所に設置されてい
る名古屋大学 IRSF 1.4 m望遠鏡の近赤外線3色同
時カメラSIRIUS [20, 21]に偏光測定装置SIRPOL 
[22]を装着して行いました．SIRIUS/SIRPOLの
観測視野は7.7分角四方で合計26視野の3バンド

*4 分子ガスの一部が電離状態にあると磁力線が分子ガスともに動く（磁場の凍結）ため，磁力線に垂直な方向へのガス
の運動が制限されます．

図10 N2H＋コアの質量とビリアル質量の関係を示
す図．実線はコアの質量とビリアル質量が等
しく力学的平衡状態あることを示します．そ
れぞれの点線は，数値で示される外圧がコア
に作用したときの平衡状態を示します．黒色
で塗りつぶされた丸印は若い星が付随するコ
ア，塗りつぶされていない丸印は若い星が付
随しないコアを示します．
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（J, H, Ks） の同時観測を行いました．観測領域は，
星形成レガシープロジェクトの 13COの積分強度
20 K km s－1程度以上の領域に対応します．
非対称形状（縦長）の星間ダストは，その長軸
が星間磁場の方向に対して垂直に整列することが
知られています．このため，背景星の光は分子雲
を通過するとダストにより磁場に垂直方向の偏光
成分がより強く減光を受けるため，磁場と平行方
向に直線偏光します [23]．つまり，背景星の直線
偏光方向角θが磁場の方向を示しています．背景
星の偏光の程度は，偏光率P （＝直線偏光成分／
全強度）を用いて表します．星の偏光率Pは，減
光量に応じて大きくなりますが，磁場方向と観測
者の視線方向の相対角度でも変化します．磁場が
視線方向と垂直の場合に偏光率が最大となります
が，平行の場合には偏光が検出できません．星の
銀河モデル [24]を用いた計算によると，分子雲
に含まれるダストにより減光を受けなければ，
M17 SWex方向の背景の星のほとんどはH－Ksカ

ラー等級が ～0.2かそれ以上の値を持っていると
推定されます．M17 SWexで減光を受けると背景
星のH－Ksカラー等級は，その減光量に応じて
さらに大きくなります（色超過）．このため，
H－Ksカラー等級が 0.2以上の背景星はM17 
SWexで減光を受けて磁場の情報を持っていると
考えられます．先行研究により減光量と偏光率の
最大値との関係 [25]が示されていますので，減
光量（色超過）に対して最大偏光率以下の偏光率
を持つ背景星で偏光角θが精度よく測定（δθ ≾ 10
°）された星の偏光測定結果を以下に示します．
図11には，Hバンド偏光ベクトル（偏光方向，
偏光率）とその平均方向角θ̄のみを示すベクトル
がC18Oと 13COの積分強度図に重ねて表示されて
います．図11aでは上記の選択基準を満たす背景
星の偏光ベクトルを全て表示していますが，ベク
トルの数が多すぎて大まかな磁場構造が分かりに
くいので3分角四方毎で平均したベクトル方向も
図11b, cに示しました．C18Oが強い部分（密度

が高い部分） と磁場方向を比べると，C18Oではっ
きりと認識できる個々のフィラメントに対して磁
場が垂直になっているのが分かります（一部を除
く）．また，M17 SWex全体の伸長方向に対して
も大局的な磁場はほぼ垂直になっています．銀河
面に対してもほぼ垂直です．一方，分子雲の密度
が高い部分から密度の低いエンベロープに飛び出
している 13COフィラメントは，磁場に沿ってい
ることが分かります．このことは，先行研究で密
度の高いフィラメントは磁場に垂直であるのに対
して密度の低いフィラメントは磁場が平行になる

図11 M17 SWexの（a）C18Oの積分強度にHバンド
偏光ベクトルを重ねた図，（b）C18Oの積分強
度にHバンド偏光ベクトルの平均偏光角度を
重ねた図，（c）13COの積分強度にHバンド偏
光ベクトルの平均偏光角度を重ねた図．積分
強度のスケールは図の右に示されています
（単位： K km s－1）．
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傾向にあることの報告 [26‒28]に一致しており，
磁場が分子雲の構造形成に関与している証拠と考
えられています [29]．
磁場は分子ガスに凍結しているため分子ガスが

動くと磁場も引き摺られます．このため，磁場の
湾曲は分子ガスが重力や外圧などの力を受けて移
動したことを示す痕跡と考えられます．Serpens 
South分子雲などでも，重力収縮による磁場の湾
曲が報告されています [26]．前章でM17 SWex全
体の伸長方向に対して磁場はほぼ垂直と書きまし
たが，両端の方向の磁場構造をよく見てみると分
子雲の中央に向かって磁場が緩やかに湾曲してい
ます（図11b, c）．外部から力を受けているような
証拠はありませんので，重力による湾曲の可能性
が有力です．実際，C18Oや 13CO [7, 19]で分子雲
の視線速度構造を調べてみると分子雲の伸長方向
に線速勾配が見られますので，両端のガスが分子
雲の中心方向に重力により引っ張られて磁場が湾
曲していると解釈できます．他の分子雲でもフィ
ラメント分子雲の伸長方向の速度勾配は伸長方向
の重力収縮と解釈されている報告例 [30, 31]があ
りますが，M17 SWexでは磁場構造からも伸長方
向の重力収縮が示唆されていると考えられます．
フィラメントやクランプの磁気的安定性を調べ
るために，図12のように水素分子の柱密度図上
で9個のフィラメントと3個のクランプを選定し
ました．その内の2個のクランプは選定したフィ
ラメント（Hub-N, Hub-S）内の特に密度の高い
部分で，ミリ波干渉計を用いた先行研究 [32, 33]
があり部分的に磁場構造も調べられています
[34]．これらの選定した領域は密度の高い場所な
ので，Hバンド（1.63 μm） より波長が長く透過
力の高いKsバンド（2.14 μm）の偏光データを用
いて解析を行いました．
分子雲内の小さなスケールで乱流が存在す
ると，分子ガスに凍結している磁場は乱流運動
により小さなスケールでその方向が乱されます．
この乱れから磁場強度を見積もることができま

す．磁場強度は，磁場の方向角の乱れ（角度分
散σθ），乱流の強さ（速度分散σv）および分子
ガスの密度（ρ）に依存する関係から調べること
ができます（Davis‒Chandrasekhar‒Fermi法）[35, 
36]．天球面方向（視線に垂直方向）の磁場強度

は， v θB 4πρ  σ σpos /＝   の式で見積もられます．
ここで，乱流があまり大きくない場合（角度分散
小； σθ ≾ 25°）場合，補正因子Q～0.5が適当であ
ることが示唆されています [37]．選定した領域
で，Ksバンド偏光データにHildebrand法 [38]を
適用して角度分散σθを，C18Oスペクトルの速度
幅から速度分散σvを，柱密度を領域幅で除して密
度ρを計算して磁場の強さBposを算定しました． 
その結果，磁場の強度はフィラメント領域では～
70－300 μG, クランプ領域では～200－500 μGと
見積もられました．
分子雲の磁気的安定性は，観測で得られる分子

雲質量Mcloudと磁束Φの比である質量磁束比 λ＝
Mcloud/Φを求めて，磁場だけで分子雲の質量を支え

ることができる限界の質量磁束比 λ π G2crit 1/ 4＝   
[39] と比較することで調べることができます．
ここで，Gは重力定数です．規格化された質量磁
束比が1以下（λ/λcrit ≤ 1）の場合は，磁場だけで
分子雲を支えることができます（磁気的的に安

図12 HerschelデータをSEDフィッティングして求
めた水素分子柱密度図上に磁場の解析のため
に選定したフィラメント領域（黒線の四辺形）
と高密度クランプ領域（白線の四辺形）を示し
た図．四辺形内のベクトル（青色）は，解析に
用いたKsバンド偏光ベクトル．柱密度スケー
ルは図の右に示されています（単位： cm－2）．
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定）．Davis‒Chandrasekhar‒Fermi法で導出でき
るのは天球面に平行な磁場成分Bposだけですが，
磁気的安定を調べるには天球面に垂直方向（視線
方向）の磁場成分Blosも考慮する必要があります．
磁場方向に関する統計的議論 [40]により，Bposだ

けから求めたλobsはλ＝λobs/3と補正する必要が示
唆されています．この関係を使って見積もった規
格化された質量磁束比λ/λcritは全て～0.5以下でし
た．この結果は，M17 SWexのそれぞれのフィラ
メントやクランプは磁気的に安定で一気に潰れる
状態でないことを示唆しています．
ここで調べた領域は磁気的安定と判定されまし
たが，前章の図7で示されるように若い星が活発
に誕生しています．このことは，局所的に磁場の
散逸が起きて磁場が弱まり中小質量の星が誕生し
ているが，領域全体が一気に収縮して激しい星形
成（大質量星の誕生）が起きるほどではないこ
と，つまり，磁場は大質量星の形成を抑制してい
ることを強く示唆します．この示唆は，南天の活
発な大質量星形成領域RCW106の磁場の観測結
果（磁気的に安定なクランプでは中質量以下の星
が誕生し，磁気的に不安定なクランプでのみ大質
量星が誕生しているという観測結果） によっても
支持されます [41]．

6. M17 SWexにおける分子雲衝突の
可能性

銀河系の磁場方向は大局的に見ると銀河面に
沿っていることが知られています．銀河面の磁場
がパーカー不安定によって浮き上がって [42]，浮
き上がった磁場に沿って分子ガスが銀河面近くに
集まって現在の分子雲が形成される可能性が指摘
されています [43]．前章で示したように，M17 
SWexは銀河面近くに存在するにもかかわらず，
その磁場の方向は銀河面に対してほぼ垂直か斜め
になっています（図11）．そこで，M17 SWexで
も浮き上がった磁場に沿って銀河面の離れたとこ
ろから分子ガスが落ちてきている可能性はないか

と，M17 SWexの視線速度であるVLSR～20 km s－1

以外の速度の分子ガス分布を JCMTサブミリ波望
遠鏡のCO（J＝3－2）のアーカイブデータで調
べてみました．その結果，M17 SWex方向にその
分布にちょうど一致するVLSR～35 km s－1の視線
速度を持つ分子ガスが弱い強度ながら検出されま
した [19]．しかし，M17 SWexが位置する射手渦
状腕（距離～2 kpc）の遠方に存在する盾渦状腕
の分子ガス（距離～3 kpc）が視線方向にたまた
ま一致している可能性が否定できませんので，視
線速度～35 km s－1の分子ガスについて詳しく調
べることにしました [44]．

M17 SWex領域方向全体で 13COスペクトルを平
均すると，3つの主要視線速度成分（中心視線速
度～21, ～39, ～58 km s－1）が存在し，～21 km s－1

と～39 km s－1の2つが主要な速度成分であるこ
とが分かります．視線速度～58 km s－1の弱い成
分は，射手渦状腕より遠方のじょうぎ渦状腕に対
応します．サブミリ波連続波でサーベイしたカタ
ログ（ATLASGALsurvey）の高密度クランプは
その距離が調べられている [45]ので，2つの視線
速度範囲の 13CO積分強度図の上にクランプの位
置を距離別に区分してプロットしてみました（図
13）．その結果，～21 km s－1の速度成分を持つ
13COガス（図 13a, 速度範囲 10‒30 km s－1）は
1.5‒2.5 kpcの距離範囲のクランプと非常によく
一致して分布していることが分かります．一方，
～39 km s－1の 13COガス（図 13b, 速度範囲 30‒
50 km s－1）は銀河面により近い場所に分布し
1.5‒2.5kpcの距離範囲のクランプとは相関がない
ので，その大部分は距離～3 kpcの盾渦状腕に帰属
すると考えられます．しかしながら，10‒30 km s－1

の積分強度分布（等高線） と30‒50 km s－1の積分
強度分布（イメージ）を比べてみると，明らかな
反相関が見られます（図14）．これは偶然ではな
く，30‒50 km s－1成分の一部は遠方の盾渦状腕で
なくM17 SWexと同じ距離であり相互作用をして
いる可能性を強く示唆します．
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そこで，この可能性がある分子ガス成分の存在
をはっきりさせるため，13COデータキューブに
Dendrogramを適用して分離した複数の分子ガス
成分から，SCIMES（Spectral Clustering for In-

terstellar Molecular Emission Segmentation）[46]
の手法を用いて関連のある成分が作る1.7分角
（1 pc）以上の大きさの分子ガス構造（分子雲）
を特定しました（図15）．番号1と番号3の分子
雲は，視線速度21 km s－1のM17 SWexの本体に
対応しますが，これらの銀河面側にちょうど張り
付くように番号5と番号6の分子雲が存在してい
ます．また，番号 7と番号 8の分子雲も，M17 
SWexの本体に接しているように見えます．SCI-
MESのパラメータの設定の取り方によっては番
号1と番号3の雲や番号5と番号6の雲は一つの
つながった分子雲（群）と認識されます．図16

図13 （a）13COの積分強度図（視線速度範囲 10‒
30 km s－1）と同じ速度範囲にあるクランプを
プロットした図．（b）13COの積分強度図（視線
速度範囲30‒50 km s－1）と同じ速度範囲にある
クランプをプロットした図．1.5‒2.5 kpcの距
離範囲のATLASGALクランプの位置は青色の
丸印，2.5‒3.5 kpcの距離範囲のクランプは白
色の丸印，3.5 kpc以上の距離のクランプは四
角印で示します．スケールの単位はK km s－1．

図14 13COの視線速度範囲30‒50 km s－1の積分強度図
に重ねて視線速度範囲10‒30 km s－1の積分強度
の等高線図を青色で示しています． 等高線は30K 
km s－1から10 K km s－1毎に示されています．

図15 13COの視線速度範囲10‒30 km s－1の積分強度
図上にSCIMESで同定した分子ガス構造（分
子雲）の境界線を示した図．

図16 13COデータを銀緯方向に積分した位置速度図
（銀経‒速度図）上にSCIMESで同定した分子
ガス構造（分子雲）を示した図．
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に 13COを銀緯方向に積分した銀経 ‒速度図上に
特定した分子雲の位置を示しています．番号5と
番号6の分子雲は～35 km s－1の速度ですが，番
号7と番号8の分子雲は～40 km s－1の少し大きい
速度を持っていることが分かります．
番号5・6の分子雲群と番号1・3の分子雲群の
相互作用の可能性をさらに探るため，これら2つ
分子雲群の境界に沿って位置速度図を作成しまし
た（図17）．ここで注目すべきは，番号5・6の分
子雲群と番号1・3の分子雲群の間にある弱く速
度的に広がった放射成分です．異なる速度を持つ
2つの分子雲が衝突した初期段階では，ブリッジ
成分と呼ばれる弱く速度的に広がった速度成分が
2つの分子雲の視線速度間に観測できることが数
値計算から示されています [47]．ここでの2つの
分子雲群の速度間に存在する弱い放射成分は，分

子雲衝突に起因するブリッジ成分である可能性が
高いと考えられます．2つの分子雲群の速度の外
側（反対側）には同じような弱い成分は存在しな
いことは，この可能性をさらに支持します．
さらに興味深いことには，2つの分子雲が相互
作用をしていると考えられる箇所で磁場の向きが
急激に変化していることです．図18は，前章で
示したHバンド偏光ベクトルを図6cの上に重ね
たものです．番号1と番号6の分子雲の境界およ
び番号3と番号5の分子雲の境界に磁場が沿って
いるように見えます．2つの分子雲が衝突すると
衝突境界に沿うように磁場が変化することが数値
計算により示されていること [48]を考慮すると，
分子雲衝突は磁場構造からも支持されると考えら
れます．

図18 Hバンド偏光ベクトルとSCIMESで同定した
分子雲の境界線をHerschelデータから求めた
N（H2）柱密度に重ねた図．（a）番号3と番号
5の分子雲の境界付近を示す．（b）番号1と番
号6の分子雲の境界付近を示す．

図17 （a）13CO積分強度図．（b）SCIMESで同定した
番号5・6の分子雲と番号1・3の分子雲の境界
線（上図の白線の直線）に沿った 13COの位置
速度図．上の図は，2つの破線に挟まれた速度
範囲24.6‒32.5 km s－1の積分強度を示します．
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7. ま と め

CO（J＝1－0）と 13CO（J＝1－0）輝線の観測
データを用いたM17 Hii分子雲とM17 SWex分
子雲の比較から，M17 Hiiは柱密度が大質量星形
成の閾値を超える領域の割合が圧倒的に高く，力
学的に不安定なクランプの割合も多くなっている
ことが分かりました．このことは，大質量星の誕
生する環境条件として分子雲全体の総質量より局
所的あるいは個々のクランプの高い密度（柱密
度）が重要であることを示唆します [6, 8]．C18O
（J＝1－0）はM17 SWexの柱密度の高いフィラメ
ント構造をよくトレースしており，フィラメント
の中では励起密度がより高いN2H＋（J＝1－0）
コアが検出されます． N2H＋コアでの星形成率は
～14－17％と見積もられ太陽系近傍の星団形成
領域の形成率と同程度で高いにもかかわらず，大
質量星が形成されていないのは磁場によりその形
成が抑制された可能性が示唆されます [7]．この
示唆は，M17 SWexの近赤外線偏光観測による
フィラメント／コア領域の磁気的安定性の解析か
ら支持されます．M17SWexでの磁場は，個々の
フィラメントに垂直であるだけでなく，その全体
的伸長方向にも垂直であり，磁場が分子雲の形成
や進化を制御している可能性があります [19]．ま
た，M17SWexは銀河面近くにあるにもかかわら
ず，その磁場方向は銀河面方向に対してほぼ垂直
になっており，銀河面から浮き上がった磁場に
沿って分子ガスが集まってできた可能性が考えら
れます．M17 SWexに衝突している可能性が高い
～35 km s－1分子雲の存在は，この可能性を支持
すると考えられます [44]．将来的に，分子ガスが
磁場に沿ってさらに集まれば大質量星が誕生する
条件が満たされる可能性があるかもしれません．
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Massive Star-Forming Region M17
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Abstract: We performed multiple molecular line ob-
servations of the massive star-forming region M17 and 
the infrared dark cloud M17 SWex, which is adjacent 
to M17, as part of the Star Formation Legacy Project at 
the Nobeyama Radio Observatory. In addition, we 
performed near-infrared polarimetry toward M17 
SWex to reveal its magnetic �eld structure. Analytical 
results using these observational data have already 
been published in four papers. Here, we present the 
outlines of these studies, including the results that 
have not yet been published.
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