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要旨 
本研究ではHα線とHβ線の2種類の水素輝線を用いて減光量を推定・補正した上でHα線による星形成率の推定を

M42に対して行なった。結果として星形成率はおよそ10!"	M⊙	yr!%と推定され、過去に異なる手法から推定されてい

た値と概ね一致することが分かった。 

1.イントロダクション
大質量星を含む若い星団には大質量星からの強い紫

外線によるHII領域が存在することが知られている。

HII領域からは水素原子の再結合線であるHα線をは

っきりと観測することができ、その光度を用いて観

測領域の星形成率を推定することができる。一方、

Hα線は星間空間の塵などによって吸収・散乱され

てしまう(減光される)ため、Hα線の光度は実際よ

りも小さく見積もられる。しかし、星間減光は短い

波長ほど減光量が大きくなるという波長依存性を持

つため、異なる遷移で放射されるより短波長のHβ

線を組み合わせることで、Hα線がどれほど減光さ

れているかを評価でき、光度の正しい推定に繋が

る。我々は太陽系から最も近く詳細に調べることが

可能な大質量星形成領域であるM42を観測し、より

正確な星形成率の推定を行い、他の手法で推定され

た値と比較することでその妥当性・有用性を検討し

た。 

2.手法
東京大学木曽観測所において、105cmシュミット望

遠鏡と観測装置Tomo-e Gozen、Hα・Hβ線の波長付

近の光のみを通すフィルターを用い、M42の全体像

を8つの領域に分割して観測した。撮像データの処

理にはmakali`iを使用した。一次処理を行なった8

領域の撮像データを全て繋ぎ合わせ、各フィルター

ごとのデータから求められるHβ/Hα比を用いて、V

バンドでの減光量の広域マップ(図1)を作成し、各

ピクセルごとの減光等級を評価した。減光を補正し

たHα線の光度を求め、Hα線の光度と星形成率の関

係式[1]を用いてM42の星形成率を推定した。 

3.結果
Hα線の光度や星形成率がどれほど星間減光に影響

されるのかを確認するために、補正前と補正後のH

α線のマップからそれぞれ星形成率を算出し比較を

行った。減光補正を行う前が光度:7.51 × 10&'	erg	s!%
、星形成率:5.93 × 10!(	M⊙	yr!%、補正後は光度:

2.55 × 10&)erg	s!%、星形成率:2.01 × 10!"	M⊙	yr!%と
推定され、減光の効果を無視した場合には星形成率

を約0.3倍に小さく見積もることが分かった。 

4.考察
本研究では、減光を補正した上で星形成率が

2.01 × 10!"	M⊙	yr!%であると求められた。過去に同

じ領域に対して、星団の年齢などに基づいた異なる

手法から星形成率が10!"	M⊙	yr!%程度であることが

推定されており[2]、今回の結果と整合的である。

また、今回用いたフィルターでは、Hα線に近い波

長の[NII]や[SII]、Hβ線に近い[OIII]を区別するこ

とができなかった。したがって、我々が求めた星形

成率はHα線を用いた推定値の上限であると考えら

れる。 

本研究に際して東京大学木曽観測所職員の皆様なら

びに銀河学校2023スタッフの皆様の多大なるご協力

を賜りました。この場をお借りしてお礼申し上げま

す。 
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要 旨
参考文献（1）において未だ観測されていない範囲を観測し，その結果を参考文献（2）の赤外線の分布図と比較

し，赤外線が多く検出されている部分はアンモニアも多く検出されるわけではないという結果を得た．この結果をも

とに私たちは赤外線が多く検出されている部分では星生成が活発に行われているがアンモニアが観測されない理由に

ついてダストやアンモニアの密度と一酸化炭素の位置関係が関係あると考え考察を行った．

１．はじめに
星は低音高密度のガスから生まれ，そのようなガスとアンモニアの電波の分布はよく一致することが知られてい

る．そこで，2023年3月に行われた八ヶ岳☆ｓにおいて野辺山45m電波望遠鏡を使用しDR21についてアンモニア輝

線の観測を行った．観測結果と赤外線，参考文献（3）の一酸化炭素の分布図を比較し考察を行った． 
２．観測方法

観測は2023年3月に野辺山45m電波望遠鏡を用いて実施した．観測ではon the fly方式を採用し、DR 21の方向 
(RA, DEC) = (20h39m00.0s, 42d25m00.0s) を観測基準座標とした12分×6分の範囲をアンモニア分子輝線の観測帯域

である22GHz帯で観測した．  
３．結果

観測を行った結果DR21の広範囲にアンモニア分子ガスの分布を観測した． 
４．考察
 結果より赤外線が強くアンモニアが弱く観測され

る範囲ではどのような活動がされているかを考察す

る．

赤経20時39分00.00秒，赤緯 42度19分00.00秒を

観測基準座標とした6分×6分の範囲のアンモニアの分

布図と一酸化炭素の分布図の画像を図3に示す．どち

らも破線で囲まれている部分が輝線を多く検出した

部分である．

赤外線は，主に星などによって温められたダスト

から発せられる．このことから赤外線が強く，アン

モニアが弱く観測される範囲には若い星が存在し，

高温のダストを発していると考えられる．このダス

トがアンモニアを外に押し広げたため，正面から見

たアンモニアの密度が低くなり，図3の四角形で囲

まれた範囲アンモニアの密度が低く観測されたので

はないか．また，アンモニア分子輝線が暗い部分

（図２黒い部分）は，赤外線部分（図1破線内部）

で最も明るい領域であることが分かる．赤外線で明

るい部分（図1破線内部）には，ダストが多く存在

していると考えられる．アンモニアは，高温のダス

トによって破壊されアンモニアが少ししか検出され

ないのではないかと考えた．なぜ四角形で囲まれた

範囲（図3）のアンモニアが壊されず残ったのかにつ

いてはアンモニアと一酸化炭素(13CO(1-0))の分布を

重ねると，一酸化炭素がアンモニアに覆いかぶさる

ように分布していることがわかる．このことから一

酸化炭素の温度がダストやアンモニアより低いため

この部分のアンモニアが星生成による光や高温のダ

ストに破壊されることなく残ったと考える．
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