
The Japanese Society for Planetary Sciences

NII-Electronic Library Service

The 　Japanese 　Sooiety 　for 　Planetary 　Soienoes

222 日本惑星科学会誌 VoL4 　No ．4，1995

特集　 「原始惑星 系円盤」

恒星と惑星系の材料 「分子雲 コ ア」

立松健一
、 梅本智文 1

1． はじめに

　恒星 と惑星系の材料とも言 うべ き 「分子雲 コ ア」

とはどの ような ものかを説明 し，また我々 自身が

行な っ て きた観測に つ い て ご紹介 します，　 恒星

と恒星 の 間に存在する 「星 間 ガ ス 」は，自己重力

に よ る収縮 ・分裂を通 じて
， 様々 な構造を作 りだ

します．銀河系で 平均 した 「星間ガ ス 」の 密度 （水

素の数密度で表 します．以下同 じ．）は
，

lcm 甲3の

オ
ー

ダ
ー

です．銀河系の星 間ガス の 全質量の うち

約半分は 「分子雲」 と呼ばれる H2 分子を主成分と

した比較的密度の高 い （＞ 102　cm ’3）雲状の 天体の

中に含 まれます．H2 分子は電気双極子モ ーメ ン ト

を もたない の で
， 電波領域で観測する こ とで きま

せ ん．電波天文学で は，よ り量的に は少な い CO

（
一

酸化炭素）や CS （
一

硫化炭素） とい っ た分子

の 回転遷 移を観測 する こ とに よ っ て ，分子雲 の 構

造 や 物理状態 を調べ ます （因に
，
CO と CS の 存在

量は
，

H2 を 1 と して そ れ ぞ れ 10’4 と 10−9の オ
ーダ

ーで す）．様 々 な分子の 様 々 な回転遷移 を観測す る

こ と に より，異 なっ た密度の 部分の情報を得 る こ

とがで きます．分子雲の 中の特 に高密度の 部分を

「分子雲 コ ア 」 と呼び ます ．分子雲 コ ア は，CS や

NH3 （ア ンモ ニ ア ）等の 高密度ガ ス に敏感な輝線

で観測 され る構造です．サ イズが 0，置pc （3 × 1017

cm ）程度で
， 密度 は 1（F−IO5　cm 『3 程度です．高密度

ガ ス と言 っ て も，我 々 の 感覚か ら言えば限 りな く

真空 に近 い の で すが ．

　 「分子雲 コ ア」の研究の 歴 史を簡単 に振 り返 り

ます．Myersらは，パ ロ マ
ー写真星図で背景の 星を

隠 して い る小 さ く濃い 暗黒雲 を選び，電波望遠鏡

で 観測 して その物理的性質を調べ ました（1，2，3）．

Myers らの グ ル
ープの 観測 した天体を 「暗黒星雲

中の 分子雲 コ ア 」， ある い は
， 「暗黒星雲 コ ア」と

よ びます．そ の 後，赤外線天文衛星 IRAS が打ち上

げ られ
，
Myers らが研究 して い た暗黒星雲 コ アの じ

つ に半分が IRAS 衛星で観測 された点源を伴 っ てい

る こ とが明らか に な りました（4）．こ れ に より，暗

黒星雲 コ アがまさに星の材料で ある こ とが明確に

され ま した．暗黒 星雲 コ ア に付随する iRAS 点源

は，比較的質量が小 さい （典型的には 1太陽質量

程 度）生 まれた て の 若い 星 です ．暗黒 星雲 コ ア の

質量は 10太陽質量オーダーで あ り， 非常に大雑把

に言 っ てその 質量の 1（vae程度が星になる わけです．

「暗黒 星雲 コ ア」の 典型 的なサ イズ 0．1pcは，星間

ガ ス に お い て 2 つ の 重 要な意味 を もち ます．第 1

に ， そ の サ イズが Jeans長 （無限遠 に広がる
一
様媒

質の 自己重力 に よる不安定性に 対する臨界波長）

程度で ある こ とです．Jeans長は密度 （つ まり場所）

によ っ て変わる の で，正確 に言えば，星間ガ ス の

大きな （＞ 0，lpc ）構造で は一般に構造の サ イズが

（構造の 密度に対する）Jeans長を上回 っ て い ます

が，0．03−0」 pc程度で はサ イズが Jeans長程度に な

るとい うこ とに な ります（5），第 2に ，大きな ス ケ

ー
ル （＞ 0．1pc）で は 自己重力に拮抗す る力 として

非熱的なサ ポ ー
ト （乱流 ， もしくは Alfven波 の よ

夏
阿 ・り くk台野 辺 山，2
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うな もの と考え られ て い る）が 支配的 ですが ，こ

の ス ケール 以下で は 熱的なサ ポー トが 取 っ て代わ

る とい うように，0．隻pcあた りを境に して サ ポート

の 主な担 い 手がかわ る こ とです．

　星間ガス におけるJeans長の意味が最近全 く異な

っ た側面か ら指摘 され ま した．Larson は ，お うし

座 の 生 まれた て の 若い 星の 天球上 で の 空間分布を

研究 し，自己相似的clustering をして い る こ とを示

しました （図 1）（6）．使用 し た観測デ
ー

タは，月

の掩蔽 を利用 した連星間距離 の 測定 ， 近赤外線の

ス ペ ッ クル 干渉観測 ， そ して近赤外線 2次元撮像

観測の デ
ー

タです．横軸は星 の 間の 角距離 θで ，縦

軸は頻度Σ です．角度 0．Ol7deg　（これは距離0．04

pc に相当）を境に して ，星 の 分布の 自己相似性が

明らか に変化 して い ます．0．04pc 以上 の 星 の分布

の 自己相似性 は 分子雲の構造の 自己相似性 （フ ラ

クタル 性ある い は階層性）を反映 し，そ れ以下 で

の 自己相似性は連星系 の 形成メ カニ ズム の 反映だ

とLarsonは 解釈 しました．因に誕 生 したて の 星 の

星の 約 2！3 は連星 と して生 まれ て い る ら し く（7），

Larsonの統計で は半径 0．04　pc内に典型的 には 1つ

の伴星があることにな ります．つ まり， 3重星以上

で はな く，2重 星が 多い とい うこ とで す．分子雲 コ

ァ （Jcans長）以 ヒの ス ケ ール で は，構造は ほ ぼ

virial 平衡で ある こ とが 知られ て お り（8，
9），い わば

準静的に進化 して い る の で は な い か と考えら れ て

い ます，また， 構造は亅eans 波長以上の 大きさを持

つ の で ，自己重力 による不安定性が生 じえます．分

子雲 コ ア の ス ケ
ール 以 下で は，自己重力の み によ

る不安定性 は生 じな くなる の で他の助 け，例 えば

回転，が重要 とな っ て きます．

　 暗黒星雲 コ ア の 形状と運動は どうな っ て い る の

で しょうか．Myers らは，コ アの形状を3つ の輝線

を用 い て観測 し
， 平均的な軸比 が 0，5−0．6で あ る こ

と， oblate （円盤型）で はな くprolate（ラグ ビーボ

ール型）で あると考えられる こ とを示 しました（10）．

Goodman らは
， 暗黒星雲 コ ア の速度場 を調べ

，
コ

ア の 長軸 と回転軸の 間に は何の 相関もな い こ とを

示 しま した（11）．回転の速度勾配は，1pc （＝3 ×

10且8cm ）あた り0．3ない し4km 団 程度で す．形状

と速度場の研究か ら，コ ア の elongation には 回転運

動に よる遠心力 の 効果は効 い て い な い こ とが明ら

か に な りました．

　 こ の よ うな研究を通 じて
， 分子雲の （準静的〉収
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縮 ・分裂の もとに で きた 「分子雲 コ ア」が，恒星 ・

連星系の 直接の 材料で ある こ とがわか っ て きまし

た．そして その物理 状態，つ ま り，星生成の初期

状態が研究 され つ つ あ ります．

2．誕生する星の質量

　さて，「分子雲 コ ア」が恒星の材料で ある ならば，

「分子雲 コ ア」の性質 とそこから誕 生する星 ・惑星

系の 性質に何か関係が ある可 能性が あります．恒

星の質量は，軽い もの は太陽質量の 0．1倍 ， 重たい

もの は 100倍近 くに なりますが，どの 質量の 恒星

が どの 様な頻度で 誕 生 して い る の か
，

つ まり， 星

の初期質量関数（Stellar・lnitial　MassFunction，略 し

て IMF と呼ぶ ）は何が決め て い る の か は
， 現代天

文学の重要な未解決問題 です ．

　 「分子雲 コ ア」の性質とそこから誕生する星の

質量の間の 関係 を明 らか にする 1つ の 方法と して ，

重たい 星が生 まれて い る領域 とそうで ない とこ ろ

を比 較研究する こ とが考えられ ます．実は ，「分子

雲」には，（極め て大雑把に言えば）「巨大分子雲」

と 「暗黒星雲」の 2種類があ ります．前者は，質量

が 105 太陽質量 の オーダーで
， 後者は 103太陽質量

の オーダーで す （もちろん discreteに別れて い るわ

けで は な く， 多少便宜的に分けた もの です）．星生

成 における違い は，前者で は大質量星が誕 生 して

お り，後者ではそ うではあ りません．そうです，も

し分子雲 コ ア の 何 らか の性質が星の 質量の決定に

関係 して い る の で あれば，「巨大分子雲」と 「暗黒

星雲」の分子雲 コ ア の 比較研究を行なえば い い わ

けで す．もう1点，巨大分子雲の 分子雲 コ ア の 研

究の重要性 を指摘 しなければな りませ ん．恒星の

約 90％ は，「巨大分子雲」で 生 まれ る と考え ら れ て

い ます．よ っ て ，「巨大分子雲」の 分子雲 コ ア の統

計的性質とい うの は，銀河系で の 星生成を理解す

る うえ で欠 くべ か らざる基本情報 と考え られる の

で す．

日本惑星」科学会誌 VoL4　No、4，1995

　 Myers らの 観測 した の は，「暗黒星雲」の 分子雲

コ ア で す．暗黒星雲の代表的な もの，「お うし座分

子雲⊥ 「へ びつ かい 座分子雲」は我々 か ら約 150pc

と近 くにあ り，中小口径の 電波望遠鏡の 空間分解

能 （同じ周波数 の 電波 に対 して は，望遠鏡の ビー

ム幅は口径に反比例 します）で もO．1pc の 大 きさ

の分子雲 コ ア の研究が可能で した．しか しなが ら，

巨大分子雲は我 々 に もっ とも近い 「オ リ オ ン 座分

子雲」で も距離が 450pc と 3 倍 も遠 い ため に ，中

小口径の 電波望遠鏡で は そ の 中の 分子雲 コ ア は観

測で きませ ん ．しか も，暗黒星雲は雲が比較的薄

い の で
，
Myers らがや っ たように写真星図上 で分子

雲 コ ア の候補を探せ ますが，巨大分子雲は雲が厚

い の で ，写真星図上 で候補を探すこ とが で きませ

ん ．こ の ような状況で，巨大分子雲の 分子雲 コ ア

の統計的研究を行なうため には，巨大分子雲全体

を分子雲 コ ア の 検出 に 適 当 な輝線を用 い
， 十分な

角度分解能で 観測する こ とが唯一
の 方法だ と思わ

れま した．

3．オ 1丿オン座での分子雲コアのサー

　 ベ イ観測

　我々 の グル ープは，重要な分子輝線の 集まる ミ

リ波 （波長が 1−10　rnrn の 電波）帯で 世界最大口径

を誇る国立天文台野辺山宇宙電波観測所の 45m 電

波望遠鏡 を用 い て ，オ リオ ン 座で の分子雲 コ ア の

サーベ イを行ない ました（12，13）．45m 電波望遠鏡

の CS （1−0）輝線 の 周波数で の ビ ーム 幅は 直径 36 秒

角 （オ リオ ン 座分子雲の 距離で 0．08pcに相当）で

あ り，長 さ4度角 （約40pc ）の オリオ ン 座分子雲

をマ ッ ピン グ観測するため に は
，
1万点オーダ」 の

観測が必 要で す．電波望遠鏡は
， 通常の受信機で

は
，
1度に 1点の電波 ス ペ ク トル を取るの が精一杯

であ り，非常に大規模な観測 とな ります．こ の よ

うな観測が可能にな っ た背 景に は，超伝導素子 を

用 い た SIS受信機に よ り超低雑音が達成 され た こ

N 工工
一Eleotronio 　Library 　



The Japanese Society for Planetary Sciences

NII-Electronic Library Service

The 　Japanese 　Sooiety 　for 　Planetary 　Soienoes

特集 ・原始惑星系円盤／立松，梅本
225

一19°

一20°

210 ° 209 °

銀 経

図 2

と，また，望遠鏡の運用に長期プロ ジ ェ ク トが も

りこ まれ，かな り大掛か りな観測が可能に な っ た

こ とがあります．我 々 は，CS 分子の J＝1−0回転遷

移を用 い て，「オ リ オ ン 座分子雲」全体を観測 しま

した．図 2 に，我々 の 観測の 結果得られた電波地

図の うちの
一部，オ リオ ン の 大星雲付近を示しま

す．小 さな 「つ ぶ つ ぶ」が星 の材料 「分子雲 コ ア」

で す．オ リ オ ン の 大星雲は， トラペ ジ ウ ム と呼ば

れる 4 つ の 星か らの紫外線で 電離 されたガ ス雲で

すが ，トラ ペ ジ ウ ム も こ の フ ィ ラ メ ン ト状分 子雲

か ら誕生 したの で す．

　サ
ーベ イ観測の 結果，合計 227個の分子雲 コ ア

を検出 しました．もちろん，こ の ような大規模な

観測は世界で は じめ て行 なわれ た もの で あり，ほ

とん どすべ て の コ ァ は こ れ まで に知 られ て い なか

っ たもの で す．

　 観 測 さ れ たオ リ オ ン の 分子雲 コ ア の 半径

（FWHM サイズの半分）の平均値は 0」6pc で した．

同 じCS 輝線で観測した暗黒星雲 コ ア の半径の平均

は0」4pc で すか ら，ほぼ 同 じ階層の構造 「分子雲

コ ア」を観測 して い る こ とが確認で きました．注

目す べ き点は，暗黒星雲 コ アの場合に 比 べ
， 系統

的 に ラ イ ン 幅が大 きい こ とで す．ライン幅とい う

の は ，輝線で 観測 され る ドッ プラ
ー
幅で ，オ リ オ

ン の コ ア で は約 1　kmXs， 暗黒星雲コ ア で は平均O．2−

05kmls で した．コ ア で の音速が O．2　km ！s 程度です

か ら，オリオ ン の コ ア で は非熱的な運動がまだ結

構効い て い る こ とがわか りま した ．

　オ リオ ン座分子雲は全体的に は フ ィ ラ メ ン ト状

の細長い 構造をして い ます ．観測された分子雲 コ

ァ は，暗黒星雲 コ ア の場合と同様に O．5程度の 軸比

を持つ 細長い 形をして い ます．われわれは
，

フ ィ

ラ メ ン ト状分子雲の elongation の方向とコ アの長軸

の方向の 相 関 をとりま した．そ の結果，コ ア の 長

軸がフ ィ ラ メ ン トに沿 う傾向があるこ とがわか り

ました．コ ア の elongation の 整列性 から考える と，

フ ィ ラ メ ン ト状分子雲で重力不安定性によ りコ ア

が形成 され るプロ セ ス （重力不安定性に よる ソ
ー

セ ー
ジ ・タ イプの分裂とそれ に引き続く階層構造

の形成 ？） に elongation の 原因があ る，あるい は，

．N 工工
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グ ロ
ーバ ル に整列した磁場が コ ア の elongation に効

い て い る，とい う可能性が考えられます．

　オ リオ ン 分子雲 の なか に は，若い 星が集団で生

まれ て い る 「ク ラ ス タ
ー」が観測 され て い ます．ま

た
，

ク ラ ス ターは
， 暗黒 星雲に はあまり見 られ な

くて
， 巨大分子雲で の 星生成の特徴で もあ ります．

我々 の観測の結果，クラ ス ターは
， 大質量 （＞ 100

Mo ）の 分子雲 コ ア か ら誕生 して い る こ とがわか り

ました（13）．そ の例 と して ，オリオ ン の OMC −2 お

よび Ll641−Nemh 領域で の分子雲 コ ア （等高線）と

クラ ス ターの 若い 星 （黒丸）の 関係 を図 3 に示 し

ます（14）．

　我 々 が観測 した分子雲 コ ア の 質量を足 し合わせ

ると，オリオ ン座分子雲の全質量の約 15％ になり

ます．コ アの 力学的な釣 り合い を調べ た とこ ろ，暗

黒星雲 コ ア の場合と同様に，オ リオン座の 分子雲

コ ア もビリア ル平衡 に近 い ことがわか りました．オ

リオ ン の コ ア の うち ， 「生 まれた て の 星」（よ り詳

し く言うと双極分子流とい う若 い 星に特有の 現象

を示す天体や低温 IRAS 点源）を伴う率は，10−20％

で した，「星 の ない コ ア」は
，

星 を生 まな い とい う

わけで は必ず しもあ りませ ん ．こ こ で は，簡単の

ため にすべ て の コ ア は最終的に星を生み ，星の な

い コ アは進化の前段階で ある と仮定します．「生 ま

れた て の 星」 として観測 され る タ イ ム ス ケ
ー

ル は

104−5 年です．分子雲 コ ア が重力に拮抗する力 を失

っ たときに 自由落下す るタイム ス ケ
ール は計算か

ら 105年程度で
，

コ アが準静的に収縮する とすれ

ば タ イム ス ケ
ー

ル は数倍の び て 1（戸
一6 年程度に なる

と考えられ ます．よ っ て，「生 まれ た て の 星」を伴

う率 10−20％ は進化の タ イム ス ケ
ー

ル の 違い
， すな

わち，コ ア の 進化時間 の の 最後の 10−20％ で 「若い

星」の形成がおこ る と考 えて よさそ うです （もち

ろん極めて大雑把な話で すが）．ちなみ に ， 最終的

に星を生 まない コ アが どれ くらい ある のかはよ く

わ か っ て お らず，今後の研究待ちで す．

　さきに，オ リオ ン の コ アは暗黒星雲 コ ア に 比べ
，

ラ イ ン幅が大きい と書 きましたが，図 4 に輝線の ラ

イン幅 △ v とコ ア半径 R の 間の 関係 （ライン 幅一

サ イズ関係）を示 します．黒い 記号は，暗黒星雲

コ ア で の観測結果で，NH3 ，　CS，　clsoで の データを

示 します （15）．直線は，暗黒星雲 コ アの デ
ータ を

一ce

（
39
一
蔓
UF

く

Z
コ
OUO

OMC −2

呶 6 　　　06畠　　　0踵　　　09曝　3跏 幽』

　 　 　 　 　 　 勵 G岡τ《9C96 酬 ｛10隅

L1641−north
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最小自乗法で フ ィ ッ トしたもの で ， △ve 。　RO・44の

関係を示 して い ます．白抜 きの 記号は
， オ リオ ン

座の分子雲 コ アのデ
ー

タで す．白抜き三角は，我々

が CS輝線をもちい たサ
ーベ イで見つ けた分子雲 コ

ア の デ ータ で，全部をプ ロ ッ トす る と混み合 っ て

見えな くな っ て しまうの で ，平均値 を記号で標準

偏差を 「エ ラ
ー・バ ー

」で示 して い ます，NH3 分

子輝線で観測されたオ リオ ンの 分子雲 コ ア（16）は ，

数的に は 8個 と少ない で すが，一緒にプn ッ トして

あ ります （白丸と標準偏差 を表すエ ラ ー ・バ ー）．

こ の図か ら明らかな こ とは，オリオ ン の分子雲 コ

ア は，暗黒星雲 コ ア で 求め られ た 「ラ イ ン 幅一サ

イズ関係」に乗っ て お らず，上方に平行移動 して

い るようにみえます．「ラ イ ン幅
一

サイズ関係」は，

（ほぼ ビ リア ル 平衡にある）分子雲 コ ア にお い て ，

自己重力に 拮抗す る 力 が ど う働い て い る か の 指標

にな ります．関係式の 違い ，正確 には△v 。。RO・44

関係の 係数 の 違い は
， 暗黒星雲 コ アに比べ

， オリ

オ ン の コ アがよ り高 い 外圧下（17）にあるか，ある い

は よ り強 い 磁場（18）に支 えられて い る の か ，で あれ

ば理論的に係数が大 きくなる こ とが示されてい る

10

1

（

丁
の

ε
乂）
〉

〈

図 4
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の で ，そ の よ うな コ ア の環境の違い を示 して い る

と言えそ うで す．そ して
，

コ アの 環境の違い が，原

始星へ の より高い 質量降着率，言い 換 えれば
， 原

始星 の 太 り方の 速 さ，に結び付い て い ると考えら

れます．理論で は，質量降着率は ラ イ ン幅 （ある

い は，非熱的サポ
ー

トの分も含めた実行的音速）の

3乗に比例することが示され て い ます（19）．

　 「ラ イ ン 幅
一

サ イズ関係」の 違い が誕生す る 星

の質量の 違い に効 い て い る の で は，とい うの が ひ

とつ の 見方で すが．別 の考え方 も可能で す．そ も

そも，材料 で あ る分子雲 コ ア が 重けれ ば 誕 生する

星 も重 た い だ ろ う と い うもの です，暗黒星雲で は

100太陽質量以上 の コ ア とい うの は非常 にまれです

が，オリオン ではそれほ どめず らしくはあ りませ

ん，こ の 違い が ， オリオ ン 座分子雲 を大質量星生

成領域に して い るとい うわけで す．Nakano らは ，

「生 まれたて の星」か らの星風や紫外線で分子雲 コ

ア が壊 され て，原始星へ の質量降着が止 るとい う

モ デ ル を用 い ，我 々 の 観測 したオリオ ン 座 の 「分

子雲 コ ア」の 質量の 頻度分布 （コ ア の 質量 ス ペ ク

トル と呼びます）か ら恒星の 質量の分布を予測 し

図 5

2

1
　

　

　

　

　
　
　

0
　

　

　

　

　

　

　

1

　

　
　

　

　
　

　
　

　
　

　
　
一

【

勢

Σ
boO

剛

ミ
管

7【
で
］

600

一

＿2

一1　 　　　 0　 　　　 1

　　　10g　［M ＊1M◎】

2

N 工工
一Eleotronio 　Library 　



The Japanese Society for Planetary Sciences

NII-Electronic Library Service

The 　Japanese 　Sooiety 　for 　Planetary 　Soienoes

228

ました（20）．図 5 に ，IMF （ハ ッ チ部分〉 との 比較

を示し ます．4Mo （太陽質量）以 上 で は，予測さ

れ た 星 の 質量頻度分 布が IMF と非常に良 くあっ て

い る こ とがわか ります．4Mo 以下で は，予測値 と

IMF の 間に大 きなずれがあ ります．オ リ オ ン 座の

分子雲 コ アの サ
ーベ イに は検出限界 （質量の小 さ

な星 を生む ような質量の 小 さな コ アを検出で きな

い ）があ り，30Mo 以下 の 分子雲 コ ア で は検出率

が悪い とい うの が ， その理由と考えられ ます．と

もか く，かな り単純化 したモ デ ル で すが ， 巨大分

子雲の典型例で ある 「オリオ ン 座分子雲」の 分子

雲 コ ア の質量ス ペ ク トル か ら IMF が導出 で きたわ

けです．

4 最径に

　我々 の観測結果と簡単な考察か ら， 「分子雲コ ア」

の性質が星の 質量を決め て い る の で はな い か と書

きましたが ， ある い は
，

モ デ ル を紹介 しましたが ，

正直な とこ ろ問題 へ の 解答の 入 り口付近に い る と

い う感 じです．分子雲 コ ア （Jeans長）以下の ス ヶ

一ル で の 物理が は っ きりと解明され る こ とが必要

です．

　 また，分 子雲 コ ア の質量 ス ペ ク トル が IMF を決

めて い るの で はない か とい う話を紹介 しましたが，

コ ア の質量ス ペ ク トル が どの ように決ま っ て い る

の か も良くわか っ てお らず，こちらも今後の課題

で す．

　分子雲 コ ア 以下 の ス ケ
ー

ル で は，回転が極めて

重要な役割を果た します．原始星の まわ りの 回転

する 「原 始惑星系円盤」の 存在が予測 され て い た

の で すが，最近 の 観測結果 に よ りその 物理的描像

や ， 進化に つ い て の知見が得られ て きました（21，22）．

今後の研究に よ り， 分子雲 コ ア から恒星，連星，そ

して惑星系がど う誕生する の かが 明らかに されて

い くこ とで し ょう．例 えば
，
Larsonが示 した 0．04

pc以 下で の 若い 星 の 空間分布に見 られ る 自己相似

日本惑星科学会誌VoL4 　No．4，正995

性 （図 D が明確に 説明 され て い くはず で す．
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