
彗星の高分散分光観測から探る
原始太陽系円盤の化学進化

小林仁美（LLP京都虹光房）

2018.11.21-22 ALMAワークショップ 円盤から太陽系へ

河北秀世、新中善晴（京都産業大学/神山天文台）



Outline
・太陽系の形成と彗星

・彗星の高分散分光観測
- 分子の化学組成比
- 原子核スピン異性体比と核スピン温度
- 同位体比

・今後の観測に向けて



太陽系の形成と彗星

Hogerheijde (1998) after Shu et al. (1987)



太陽系の形成と彗星

原始太陽系円盤 微惑星形成 惑星形成
残存物→彗星核

9P/Tempel 119P/Borrelly



太陽系の形成と彗星
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太陽系の形成と彗星

Villanueva (2017)

形成後は太陽系外縁部（～30AU以遠）へ
→ Scattered Disk、Oort Cloud

彗星の形成領域



太陽系の形成と彗星

カイパーベルト
（Scattered Disk）

オールトの雲

太陽系外縁部に存在する彗星核が何かのきっかけで
太陽系の内側にやってくる軌道に進化する

Stern (2003)



太陽系の形成と彗星
＊知りたいこと

- 太陽系の元となった分子雲・原始太陽系円盤の温度
（＝彗星に取り込まれている物質の形成温度）
- 分子雲/原始太陽系円盤での化学反応プロセス

分子雲

原始太陽系円盤

温度・密度の変化
彗星

彗星を手がかりに、過去の環境を探る



太陽系の形成と彗星
彗星に取り込まれている物質は、様々な温度環境を経験する…

Villanueva (2017)

彗星が形成される前の温度情報を反映している指標は？？

>
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彗星の高分散分光観測
・彗星核の観測
（ほぼ探査機による観測のみ）

・彗星コマ中のガス（＝彗星核に
含まれる氷）の観測

・塵の観測

彗星の観測

彗星核：塵＋H2O、CO2、COなどの氷



彗星の高分散分光観測
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彗星の高分散分光観測

Crovisier and Encrenaz (2000)

赤外線スペクトル

3～5μm



彗星の高分散分光観測
近～中間赤外線

彗星ガスを観測したい場合は、波長分解能が高いほどS/Nが上がる
（ダストによる連続光成分が薄まるため）



彗星の高分散分光観測

[/cm]

λ/⊿λ ~10,000

+NH3+C2H2



彗星の高分散分光観測
分子の生成温度（形成環境の温度＝分子の起源）の研究手法

- 分子組成比 :[X]/[H2O] ： X = HCN, C2H2, CH4, C2H6 …
⇒ 彗星核の形成環境の温度および化学反応ネットワークに制限
- 原子核スピン異性体比（オルソ/パラ比） :
例) ortho‒H2O

para-H2O

⇒ オルソ/パラ存在比は分子形成環境に依存？
- 同位体比（D/H比、12C/13C比、14N/15N、16O/18O比）:

例） H3+ + HD ⇄ H2D+ + H2 + ⊿E
⇒ 低温度環境下（<50K）でDが濃集。反応時の温度等に依存？

(I=1)

(I=0)

相互遷移は
ほとんどない。

�
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彗星の分子組成比

Dello Russo et al. (2016)

赤外線高分散分光観測から得られた彗星の化学組成比

～30個程度



彗星の分子組成比

Dello Russo et al. (2016)

４つのグループに大別できそうだが
サブグループも多い
→ 個々の彗星が経験した化学進化を反映？



彗星の分子組成比

Mumma (private comm.)
→ CO、CO2はこの後の大坪さんのトークにて。。。



彗星の分子組成比

73P/SW3-B、C；
Dello Russo et al. (2007)

CO <2%
分裂彗星 9P/Tempel 1; Feaga et al. (2007)

Belton et al. (2007)
CO2 ~7%, CO 4~7%

相対速度が大きい状態で結合

103P/Hartley 2; A’Hearn et al. (2011)
CO2 ~20 ‒ 10%, CO ~0.5%
２つのcometesimalが結合？

COとCO2の組成と原始太陽系円盤内の彗星核形成場所？



彗星の分子組成比
COとCO2の組成と原始太陽系円盤内の彗星核形成場所？

[AU] 5 15 30

~ ~

> 100

氷雪線

氷雪線 for CO2

氷雪線 for CO

CO2+H2O

CO+CO2+H2O

太陽に近い領域では彗星核が形成。
相対速度が付いていないので結合力が弱い。

< 106yr



彗星の分子組成比
・HCNとC2H6、CH4などの炭化水素の
組成には相関が見られる

・CH3OHとH2COの組成にも相関あり
（→ 固体表面反応のefficiency？）
＜問題点＞
・そもそも46億年もの間、変性を
受けずに化学組成が保持される
ものなのか？

・彗星コマ内での化学反応の存在や
核から放出されたダスト・氷微粒子
から２次的に放出される分子も
存在する
（C2H2、H2CO、HCN、NH3などで顕著）

・ISM由来・disk chemistry由来の
分離ができないことが多い
→ 過去環境を探る指標としては▲Dello Russo et al. (2016)



彗星の分子組成比
Cometary ice in O2 ？
H2Oクラスター内に保持されている？（Mousis et al. 2016）
2H2O + CR → 2H2 + O2



彗星の高分散分光観測
分子の生成温度（形成環境の温度＝分子の起源）の研究手法
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核スピン異性対比と核スピン温度

Villanueva (2017)



核スピン異性対比と核スピン温度

核スピン温度：観測したOPRを達成するような
ボルツマン分布の温度
（一種の平衡温度）



核スピン異性対比と核スピン温度

どの彗星でも Tspin～30K

Mumma and Charnley (2011)

Shinnaka et al. (2016)
NH2の観測より



核スピン異性対比と核スピン温度
H2Oのオルソ/パラ比は分子生成温度と関係がない
（Hama et al., 2016; 2018)

H2O formation @10K Para-H2O @11K



核スピン異性対比と核スピン温度
その他にも、、、

- クラスターやラジカルなどとの衝突
→ ガスの膨張速度が超音速（Tgas～25K）になると
水分子がクラスター化して、O/P変換を起こす
（Manca Tanner et al., 2011、2013）

- 常磁性体との相互作用（Hama and Watanabe, 2013）
などによって、核スピン変換が起こる

核スピン異性対比・核スピン温度は過去環境を探る指標に
ならない

Combi et al. (2005)に
よる理論計算↓

25K



彗星の高分散分光観測
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同位体比

Bockelée-Morvan et al. (2015)

D/H in H2O

長周期彗星と短周期彗星とで差がない
短周期彗星はバラエティがありそう？

D/H in H2



同位体比
近年の化学進化モデルによると、中心星からのUVの影響や円盤内の
mixingのによっては、disk chemistryでのD/H比変化がほとんどないことも。
⇒ 彗星のD/Hは円盤にとりこまれる前の物質の情報を反映？
（Cleeves et al. 2014、Furuya et al. 2017）

Cleeves et al. (2014)、Altwegg et al. (2015)

●
67
P

いくつかの短周期彗星については
modificationがありそう



同位体比

Altwegg et al. (2017)

[HDO]/[H2O]～(1.05±0.14)x10-3
[D2O]/[HDO]～(1.8±0.9)x10-2

[D2O]/[HDO] / [HDO]/[H2O] ～17



同位体比
14N/15N in CN（HCN）、NH2（NH3）

Bockelee-Morvan et al. (2015)

どの分子でも～100-300

2観測：205±70（Hale-Bopp）
139±26（17P/Holmes）

～20個
（NH2）

～20個



同位体比
14N/15N in NH2（⇒ NH3） 短周期・長周期に関わらずほぼ一定値 ～130



同位体比
14N/15N in CN（⇒ HCN） 短周期・長周期に関わらずほぼ一定値 ～150

Shinnaka et al. (2011)

Manfroid et al. (2009)



同位体比
ISMでの値に比べると15N-rich ⇒ disk chemistryの結果？（Füri and Marty, 2015）

gas

ice

N2の場合：～200-300 （ISM、elemental）
～441（仮定、67P/C-G、Rubin et al. 2015）
<700（L1544、N2D+、Furuya et al. 2018）
→ 早急に氷に取り込まれて他の物質に？

N2



同位体比
12C/13C in CN（⇒ HCN） 短周期・長周期に関わらずほぼ一定値 ～90

地球での値とほぼ同程度
(C2でもほぼ同じ結果になっている）

Yang et al. (2017) Manfroid et al. (2009)



同位体比

#1 1P/Halley (Balsiger et al., 1995) H3O+
#2 1P/Halley (Eberhardt et al., 1995) H3O+
#3 153P/Ikeya-Zhang (Biver et al., 2007) H218O@Odin
#4 C/2001 Q4 (Biver et al., 2007) H218O@Odin
#5 C/2002 T7 (Biver et al., 2007) H218O@Odin
#6 C/2004 Q2 (Biver et al., 2007) H218O@Odin
#7 C/2002 T7 (Hutsemékers et al., 2008) 18OH@UVES
#8 C/2012 F6 (Decock et al., 2014) 18OH@UVES
#9 C/2009 P1 (Bockelée-Morvan et al., 2008) H218O@Hershel
#10 67P/C-Z (Altwegg et al., 2015、 Schroeder et al. 2019)

VSMOW ～499

16
O/
18
O 
in 
H 2
O

16O/18O in H2O どの彗星でもほぼ一定、VSMOWと同程度

新モデル



同位体比 Schroeder et al. (2019, in press)



同位体比
34S/32S in CS/H2S/S+ どの彗星でもほぼ一定、V-CDTと同程度

Paquette et al. (2017)
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今後の観測に向けて
・過去の情報と現在の彗星のリンク ⇒ 同位体比、特に D/H と 14N/15N

・ISM ‒ disk ‒ comet と総じて観測されている分子 ⇒ CO、CO2
・彗星核の内部構造（物質の昇華・集積メカニズム）
⇒ 探査機・ランダーによる直接観測、高空間分解能での観測

・extended sourceの存在（彗星核に氷として取り込まれているのか、
固体微粒子として取り込まれているのか）
⇒ 高空間分解能での観測
（特に後者の場合は、昇華メカニズムが
デブリディスクにも関連？？？）

すべてアクセス可能なのがALMA



今後の観測に向けて
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DCNの強度不足 H2Sの強度不足

空間分解能不足

Cycle 6での検討結果



今後の観測に向けて Cycle 6での検討結果

飯野さん（農工大）、河北さん、新中さん（京産大）

46P/Wirtanen彗星
・短周期彗星
・元々Rosettaミッションのターゲットだった天体

来月に～３等程度になる



今後の観測に向けて
彗星観測 with ALMA の注意事項

・いつごろ観測が可能かがほぼ決まっている
→ ALMAの望遠鏡セッティングおよび空間分解能が決まってしまう

・空間分解能が高い
→ 観測スペクトルのS/Nは上がる
→ 寿命の短い分子などはコマ全体を観測することが可能だが
寿命の長い分子や観測条件によっては、分子からのフラックスを
ロスしてしまう

・一度に複数のラインをカバーできない
→ 時間変動天体は難しい
→ 複数のラインを使って力学的パラメータを求めるのには不向き
（水のオルソ/パラ比を観測から求めるには赤外観測が良さそう）

・ALMAの場合は観測セメスターが１年間
→ セメスター中にとてもよい条件の彗星が見つかった場合は
ToO的に出す必要がある
（どの望遠鏡でも一緒だが、半期か１年間かの差）

明らかに高分散分光観測が
ベスト



まとめ
・彗星核形成前（分子雲・原始惑星系円盤）の環境を探る手がかりを探す
ために、彗星核に含まれる氷成分に着目、コマに含まれるガスの
高分散分光観測を実施している（ガス成分のS/Nを高めることができる）

・主に３つのパラメータがこれまで勢力的に観測されてきた

- 分子の化学組成比：各彗星でバラエティがある
過去の情報を保持しているか？２次的に生成？

- 原子核スピン異性対比：平衡温度として核スピン温度が指標に挙げられる
原子核スピンは氷→蒸発時に統計平衡になるので
過去の情報を保持していない可能性が高い

- 同位体比：D/H比（H2O）の場合はdiskでのmodificationは少ない
14N/15N比（HCN）も同様、NH3はmodificationあり
12C/13C、16O/18O、34S/32S は地球での値とほぼ同程度
隕石やサンプルリターンをしたダストでも調べられている

・化学組成比や同位体比を観測するにはALMAが便利！
ただし時間変動天体や複数ラインを用いたパラメータ導出は難しい。。。


