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名、著者、発行年月、雑誌名、巻、ページが記載されていること。

• “Synthetic Observations of Carbon Lines of Turbulent Flows in the Diffuse Multi-
phase Interstellar Medium” Yamada, M., Koyama, H., Omukai, K.,& Inutsuka, S.
The Astrophysical Journal, Volume 657, Issue 2, pp. 849-859 (2007)

• “Synthetic observations of turbulent flows in diffuse multiphase interstellar medium”
Yamada, Masako, Koyama, H., Omukai, K.,& Inutsuka, S. Triggered Star Forma-
tion in a Turbulent ISM, Edited by B. G. Elmegreen and J. Palous. Proceedings
of the International Astronomical Union 2, IAU Symposium #237, held 14-18 Au-
gust, 2006 in Prague, Czech Republic. Cambridge: Cambridge University Press,
2007., pp.499-499

成果の概要

近年の星間ガス、分子雲の研究は乱流に重きを置かれている。その根拠となっているの
がスペクトル観測による大きな輝線幅である。この特徴を理論的に説明しようとこれまで
様々な解析的・数値的な研究が行われてきた (例えば Stone et al. 1998; Mac Low et al.
1998; Mac Low & Klessen 2004)。しかしその多くは速度分散の大きさとしての乱流がどれ
だけ維持されるかに着目しているに過ぎず、その質まで言及したものはほとんど無かった。
一方で観測によって得られる情報は、電波の輝線（又は吸収線）スペクトルに限れば空
間 2次元、速度 1次元と限られている。特に視線方向の速度成分は、仮に光学的に薄いと
しても、重ね合わさった積分値としてしか知りえることが出来ない。しかも観測の空間分
解能は速度のそれに比べて劣っているのが現在の技術の限界である。ここで発想を変えて、
逆にこの輻射の観測量からモデルの違いを探ることによって、どの数値モデルがより現実
の観測を反映しているか診断しようと言うのがこの研究の意図である。
そこで我々は、乱流モデルとして二相モデルと等温モデルを数値流体シミュレーション
から用意し、輻射計算による擬似観測からの診断を試みた。二相モデルは等温モデルのよ
り詳細なものという位置づけではないことについて言及しておく。それは一相と二相の違
いは星間雲の隙間がどれだけ埋められているか、すなわち volume filling factorの違いと
言うことも出来るからである。現実がより隙間を埋め尽くした一相であれば、等温モデル
は良い近似だったと確かめられるからである。見方を変えれば、乱流モデルの特徴を現す
統計量として、観測量を用いたとも言えよう。



二相モデル vs 等温モデル

我々は星間ガスの暖かい（T ∼ 8000K）弱電離状態のガスと冷たい (T ∼ 50 K)中性
水素ガスからなる二相モデルに着目している。このモデルでは二相の間に熱的不安定な
相が存在することが知られ、この不安定性によって乱流が生成されることが知られてい
る (Koyama & Inutsuka 2000, 2002, 2004; Krotsuk & Norman 2002a, 2002b; Audit &
Hennebelle 2005; Heitsch et al 2005)。このモデルをシミュレートする最小限のモデル方
程式は以下のように表される。
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ここで冷却関数Λ(T )はより厳密には冷却源となる分子種や電子の abundanceに依存する
が、ここでは簡単のため化学平衡を仮定する。この仮定は化学反応のタイムスケール（典
型的には 105年）よりも長いスケールで良い近似になっている。化学組成は、平衡を仮定
したとしても局所的には決めることが出来ない。なぜなら、化学組成を決める輻射が星間
雲の空間構造に依存するからである。従って、化学平衡という仮定をもったとしても、厳
密には輻射の輸送（あるいは単に遮蔽だけであっても）を解く必要がある。この困難は星
間雲が光学的に薄い場合に限って回避することが出来る。本研究では減光量 Av < 1の星
間雲に焦点を当てることによってこの近似を採用することにする。
この二相モデルには熱的に決まる長さスケールが存在する。

λF =

√
KT

n2Λ
(4)

Field lengthと呼ばれるこのスケールは輻射冷却のタイムスケールで成長する不安定性に
熱伝導による妨げが有効になるスケールである (Begelman & McKee 1990)。我々はこの
スケールを分解する為に一辺が 2.4pcからなる正方形の計算領域に対して 20482メッシュ
を費やした。これは１メッシュが 0.0012pcに相当している。
乱流の起源に関しては天体現象に起因するもの（Supernova, Stellar Wind, Jet or Out-

flow from young stars, Strong UV field form HII region, Galactic Rotation）や物理過程
に起因するもの（Thermal Instability, Magneto Rotational Instability）があり様々な議
論が行われているがここではその源を指定すること無しに人工的に乱流を与えることにす
る。但し、乱流は初期条件として与え、その後は一切計算領域を汚染することはせず、流
体の基礎方程式に沿ってのみ運動を許すことにした。初期に与えた乱流は平均のマッハ数
を 10、パワースペクトル P (k) ∝ k−6を波数 1 ≤ k/2π ≤ 4の範囲で与えた。すなわち大
きなスケールの速度摂動を初期条件として与えたことになる。
乱流は外から与え続けない限り時間と共に減衰する (例えば Stone et al 1998)。我々は
十分発達した乱流場のサンプルが必要であるので乱流の起源は問わず適当な初期条件のも
とで作られた乱流場のスナップショットを解析に用いることにする。図 1はその位置-速度
図 (PV図)である。速度成分の分散幅はおおよそ 5km/sである。このようにして作られ
た乱流場からどのような輝線の特徴が現れるかを調べるのが本研究の主題である。



図 1: シミュレーションでから求めた位置-速度図 (PV図)CO(1-0)輝線強度として計算した

輻射の計算の前に空間構造を見てみる（図 2）。温度、密度と共に非常に小さなスケー
ルまで乱流が発達していることが分かる。この最小スケールは先に示したField lengthに
相当する。

図 2: 二相モデルの温度（左）と密度（右）分布



比較の為に等温モデルも同じスケール、メッシュ数で計算した。このモデルではエネル
ギー方程式 (3)を解かない代わりに圧力 P = c2

sρを仮定する。温度は 10Kを採用した。図
3が等温モデルのスナップショットである。シャープな衝撃波面が領域を埋め尽くしている
ものの二相モデルで見られたような小さな構造や大きな密度コントラストは見られない。
この理由のひとつは乱流が十分に発達していないことが上げられるだろう。逆に言うと、
より継続的な乱流の供給が無いと等温モデルでは乱流のカスケードが起きないということ
なのかもしれない。以上の乱流理論に関する点は本研究の主題ではないのでここでは考察
だけに留めて置く。

図 3: 等温モデルの密度分布

以上、二相モデルと等温モデルのモロホロジーに関して簡単に述べておいたがこれはこ
の研究の主題ではない。繰り替えすが、このような乱流場が与えられたときにどのような
輻射場の性質を返すかを調べるのが本研究の目的であった。これは輻射場の観測によって
のみ我々は星間雲の性質を知ることが出来ないからである。

ライン比によるモデルの比較

輝線強度は視線方向の積分によって行われる、すなわち

I(L) =
1
4π

∑
vx

∑
x

dΛL

dvx
∆x∆vx, (5)

ここで視線方向として x−軸を選んだ。観測量 I(L)は空間成分 y方向に関しても積分す
る。これは実際の観測による空間分解能（ビームサイズ）が高くない場合を想定している。
以降、この統計量について検討する。ΛLを求める際に化学組成比の情報が必要になる。こ



こでは簡単のため y(e) = 10−2, y(C+) = 10−3, y(C0) = y(CO) = 3 × 10−7を採用したこ
れらの値はKoyama & Inutsuka (2000)及び Wolfire et al. (1995)の詳細な化学モデルか
ら引用した。但し C0に関しては詳細な計算が無いため簡単化から COと同じくした。

図 4: CII / CO(1-0) ライン比

図 4は CII/CO(1-0)ライン比をプロットしたものである。グレーの水平に直線状に並
んだのが等温モデルで、黒くカーブを描くように分布しているのが二相モデルである。
aboundance比を空間一様で仮定しているので等温モデルではライン比は一定値をとる。
一方、二相モデルでは温度の違いによってライン比が変化している。図中に引いた実線は
圧力P/kB = 103.4 K cm−3 の元でのライン比である。高密度で低温になるとCIIは急激に
励起されにくくなる為に（励起温度 92K）図中の右側ではライン比は急激に減少している。
次に COの回転励起順位による輝線比を見てみよう（図 5）。ここでも高い回転順位輝
線は高い温度で強い強度を示すことがモデルに違いをもたらしてくれる。図中 (2-1)/(1-0)
比が黒、(3-2)/(1-0)比が赤、(4-3)/(1-0)比が緑で表されている。右側の綺麗に水平を保っ
た 3本が等温モデルで、左側が二相モデルである。このように励起による輝線強度比が逆
転していることが分かる。
最後にCIの (3P2 −3 P1)/(3P1−3P0) 輝線比を見てみる (図 6)。ここにグレーが等温モデ
ルで黒が二相モデルを示している。2-1の励起温度は 39Kであるので、二相モデルではそ
れよりも高温だったために LTEが成り立ち、ライン比が一定を示している。これに対し
て等温モデルでは non-LTEの populationの為にライン比の分散が見られる。

以上のように異なる分子種や励起状態の異なるライン比を見ることによって乱流モデル
の違いを示すことが出来た。本研究では簡略化のための仮定を多く必要としたが、より現
実の観測に近づけるためには詳細な解析、例えば Av が 1magを超える領域での輻射の輸
送などから、より具体的な診断法が見つかるだろう。



図 5: CO回転励起輝線比

図 6: CIライン比


