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遠赤外線のSpectral Energy Distributionによる銀河の活動の分類

公地　千尋（東京大学大学院　理学系研究科）

Abstract

銀河の活動を調べる有効な手段の 1つに、銀河の Spectral Energy Distribution(SED)を見る方法がある。

SEDに関する先行研究には IRASの 4バンドのデータを用いたものが多いが、銀河の活動は複雑なためこ

れだけでは情報量が不足していた。そこで我々は IRASにくわえ「あかり」のデータを使用し、合わせて 9

バンドのデータを用い、銀河の活動を定量的に解析するために主成分分析を行った。

その結果、(i) 第 1 主成分は赤外フラックスの和と可視フラックスの比、(ii) 第 2 主成分は IRAS と「あか

り」のフラックス比、(iii)第 3主成分は中間赤外のフラックス比であることが分かった。第 1主成分は銀河

の活動性、第 2主成分は銀河の大きさを表すパラメタ、第 3主成分は AGNの活動を表していると解釈でき

る。したがって、主成分分析は銀河の活動性とエネルギー源を調べる手段として有効である。

1 Introduction

銀河の活動には星形成と活動的銀河核 (AGN) と

があり、これらの活動はしばしば厚いダストに覆わ

れた領域で行われている。したがって、このダスト

からの熱放射が銀河の支配的な放射となる。この放

射を波長で分解したものが Spectral Energy Ditribu-

tion(SED)である。この SEDから、銀河の活動性及

びそのエネルギー源について調べることを試みる。そ

のための有効な手段のひとつが、異なる波長のフラッ

クス比の相関（color-color diagram）を調べることで

ある。ただし、従来の研究ではその多くが IRASの

12, 25, 60 100µmのフラックスデータを用いていた

(G.Helou 1986)。しかし銀河の活動は複雑であり、

そのため IRASのデータのみでは SED全体を十分に

カバーできないことが問題であった。

そこで、本研究では IRASの 4バンドに加え、「あ

かり」の 9, 18, 65, 90, 140 µmの 5バンドのフラッ

クスデータを用いて解析を行った。IRASのデータカ

タログは IRAS Revised Bright Galaxy Sample(D.

B. Sanders et al. 2003) を用い、これらと「あか

り」IRCと FISのデータとで座標マッチングを行い、

さらに各銀河の可視光のフラックスを加えたデータ

セットを作成した。このデータセットから、各波長

のフラックスと可視フラックスの比、赤外フラック

ス同士の比を計算し、解析のパラメタとして設定し

た。そしてこれらのパラメタを用いて主成分分析を

行い、主要な主成分の表している情報について議論

する。

2 Methods

2.1 Outline

本研究の対象は、IRAS Revised Bright Galaxy

Sample(RGBS)(D. B. Sanders et al. 2003) に掲

載されている 629個の近傍銀河とした。これらの銀

河に対し、対応する「あかり」FIS, IRCのデータを

探すために座標マッチングを行った。さらに各サン

プルについて可視光（Vバンド）のフラックスを調

べた。最後に、IRASと「あかり」の両方で点源とみ

なせるサンプルのみを解析に使用するため、可視光

における見かけの半径を指標としてふるいにかけた。

これらの作業の後、主成分分析に使用したサンプル

は 629個中 264個である。以下にその詳細を示す。

2.2 Sample Selection

まず、RBGS の全 629 個のサンプルと「あかり」

FIS, IRCのサンプルと座標でマッチングを行った。

FIS, IRCの位置精度はそれぞれ 1σ =6arcsec(I. Ya-

mamura et al. 2010), 3arcsec(H. Kataza et al.

2010)なので、±3σ を基準としてマッチング半径は
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FISは 20arcsec、IRCは 10arcsecとした。マッチン

グの際に注意した点は次の 2点である。

• マッチングで複数のサンプルが合致した場合は、
よりRGBSの座標に最も近いものを一つ選んだ。

• RGBS で 1 つの天体として扱われているが、

IRC・FISでは 2天体に分解されている天体で

は、あかりの 2天体のフラックスの和を RGBS

に対応するフラックスとして用いた。

629個のサンプル中、9バンドすべてのデータが揃っ

ているのは 369個であった。

さらに、これら 369 個のサンプルについて V バ

ンドのフラックスを調べた。参照したカタログは、

IRAS Bright Galaxy Sample(BGS)(B. T. Soifer et

al. 1987), IRAS BGS Part II(D. B. Sanders et

al. 1995), New General Catalogue(NGC), Index

Catalogue(IC)(J. L. E. Dreyer 1888)である。ここ

で Vバンドフラックス（Vバンドの見かけの等級）

のデータが見つかったのは 323個であった。

この 323個から、広がりの大きい銀河を除いた。除

く銀河の大きさの基準として、Third Reference Cat-

alogue of Bright Galaxies(RC3)(H. G. Corwin Jr. et

al. 1994)にあるD25を用いた。RC3にD25のデー

タがあったものは 323個中 275個であった。D25は

1arcsec四方の surface brightnessがB等級で 25等と

なる半径を表したもので、単位は 0.1arcminである。

この D25は、銀河のみかけの大きさの指標となる。

今回、サンプルの選択には D25の常用対数 logD25

を用い、logD25 ≥ 2のものを広がりが大きい銀河と

した。この条件に当てはまるサンプルを除くと、残

りは 264個となった。

この 264個のデータ・セットから計算されたパラ

メタを主成分分析に用いた。

2.3 Principle Component Analysis

主成分分析とは、多くの変数を持つデータについて

その情報をなるべく損なわずに低次元化することで、

データが持つ情報の解釈を容易にする手法である。

線形解析である主成分分析では、データの各成分を

線形結合した主成分ベクトル (principal component

vector)を新たな評価対象とする。例えば、K個の変

量 n1, n2, . . . , nK を持つデータであれば、これらの

変量をそれぞれ固有ベクトル n⃗1, n⃗2, . . . , n⃗K とみな

して次式のように K個の主成分が定義できる。

第 1主成分：M⃗1 = a1n⃗1 + a2n⃗2 + . . .+ aK n⃗K

第 2主成分：M⃗2 = b1n⃗1 + b2n⃗2 + . . .+ bK n⃗K

...

第K 主成分：M⃗K = k1n⃗1 + k2n⃗2 + . . .+ kK n⃗K

主成分は、データを射影した時の分散が最大とな

るような軸として求める。分散の大きさは情報量の

多さであり、分散が大きいときは各データの固体差

がよく表れているため、情報量は多いといえるから

だ。K次元空間には軸がK本あるが、そのうち 1つ

をデータの分散が最も大きい方向にとり、これを第

1主成分とする。以下、軸方向の分散が大きい順に第

2, 3, …, K主成分とする。このようにすると、各主

成分は直交するため独立であり、それぞれ独自の情

報を持つようになる。

主成分分析で主成分の他に扱う量は 3つある。1つ

目は、固有ベクトル (eigenvalue)で、これはその主成

分が元データの情報をどれくらい保持しているかを

示す量である。固有値は個々のデータについて主成

分ベクトルの方向について情報量の総和であり、元

の変量の分散が 1の時、元データの変量いくつ分の

情報量を有しているかを表す値である。2つ目は寄

与率 (contribution ratio)で、これは全情報中その主

成分がどれだけの割合を占めるかをあらわす指標で

ある。3つ目は累積寄与率 (cumulative contribution

ratio)で、これは寄与率を降順に足しあわせた量で

ある。

今回の主成分分析では、次ページ表 1の 15種類の

変数を用いた。FV はVバンドのフラックスを表す。

これらのうち、独立変数は F (9µ) ∼ F (140µ)の 9バ

ンドと FV の合わせて 10個である。また、15種類

の変数のうち独立なものは表 1左列の 9つである。9

バンドのフラックスを FV で割っているのは、フラッ

クスの距離依存性をなくし示強変数として扱うため

である。
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表 1: 主成分分析に用いたパラメタ。
F (9µ)/FV F (60µ)/F (65µ)

F (18µ)/FV F (100µ)/F (90µ)

F (65µ)/FV F (18µ)/F (9µ)

F (90µ)/FV F (140µ)/F (90µ)

F (140µ)/FV F (25µ)/F (12µ)

F (12µ)/FV F (100µ)/F (60µ)

F (25µ)/FV

F (60µ)/FV

F (100µ)/FV

3 Results

前節で準備したサンプルを用い、表 1に示したパ

ラメタについて主成分分析を行った。その結果、主

要な主成分は次表のようになった。

図 1: 第 1～第 3主成分の主成分負荷量と寄与率。

図 1において、各主成分について寄与の大きい主

成分負荷量をオレンジの枠で囲ってある。第 1 主

成分は各波長のフラックスの和と可視光フラック

スの比を表しており、全情報量のうち最も多くを

担っている成分である。第 2主成分は、赤外フラッ

クスの比の主成分負荷量が大きい。第 3 主成分は

F (60µ)/F (65µ), F (100µ)/F (90µ), F (18µ)/F (9µ)

が寄与の大きい成分となっている。

4 Discussion

第 1主成分は銀河の可視光に対する赤外放射の強

さをあらわしていると解釈できる。これらは星形成

や AGN活動で放射される可視・紫外光に由来する。

この光を周囲のダストが吸収し、温められたダスト

は赤外線を放射する。つまり銀河からの赤外放射の

多さは星形成や AGNの活動の激しさを表している

と言える。

次に第 2 主成分について、F (60µ)/F (65µ) と

F (100µ)/F (90µ)に注目する。これらはそれぞれ分

母が「あかり」、分子が IRASのバンドのフラックス

であり、分母と分子で波長が近いものとなっている。

IRASのビーム径は 2− 5arcmin, 「あかり」のビー

ム径は 0.5− 0.9arcminであり、IRASの方が大きい

(W. Jeong et al. 2007)。そのため、コンパクトな銀

河であれば IRAS・「あかり」の両方でその全体を捉

えることができるが、大きな銀河は IRASでは全体

を見ているにもかかわらず「あかり」では部分しか

見ていない、といったことが起こる。このとき、「あ

かり」より IRASの方が波長が近いにもかかわらず

大きなフラックス値になる。図 2は F (60µ)/F (65µ)

を横軸、F (100µ)/F (90µ)を縦軸にとったサンプルの

散布図である。図中で、NGC4260やMrk231といっ

たコンパクトな銀河は原点近くに、M108やM58と

いった大きな銀河は原点から離れたところに位置し

ているのが分かる。この図からも、第 2主成分は銀

河の大きさを表す成分であると解釈できる。

図 2: F(60u)/F(65u)と F(100u)/F(90u)の散布図。
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最後に第 1主成分と第 3主成分について考察する。

図 3は、第 1主成分と第 3主成分それぞれの中で最も

寄与の大きいパラメタを軸にとった散布図である。第

1主成分はF (90µ)/FV、第 3主成分はF (18µ)/F (9µ)

が最も寄与が大きい（図 1参照）。横軸を見ると、星

形成活動の盛んなArp293は右側に、NGC4579など

の比較的活動性の低い銀河は左側に位置している。こ

のことから、第 1主成分は銀河の活動性を表してい

ると考えられる。縦軸を見ると、Arp293は下部に、

AGNの活動が盛んなMrk231やNGC6240は上部に

位置している。したがって、第 3主成分は AGNの

活動性を表していると解釈できる。

図 3: F (90µ)/FV (～ 第 1 主 成 分) と

F (18µ)/F (9µ)(～第 3主成分)の散布図。

このように、主成分中のパラメタの相関図や主成

分同士の散布図を描くことでそれらの主成分がどの

ような情報を持っているかを探ることができる。

5 Summary

銀河の SEDを調べることは、その活動を知るため

の良い方法の 1つである。これらの研究では IRAS

の４バンドを用いたものが多かったが、銀河の活動

を解明するには情報量が不足していた。そこで本研

究では、IRASにあかりのデータを加え主成分分析

を行った。

解析に用いるデータの選択には、(i)IRASのカタロ

グとあかり IRC・FISのデータとの座標マッチング、

(ii)D25を用いた広がりの大きい銀河の除去の２段階

を経た。また、それぞれの銀河について Vバンドの

フラックスも調べた。これらのうち IRASのデータ・

あかりのデータ・Vバンドフラックス・D25のすべ

てがそろっており、(ii)で除かれなかったサンプルか

ら 15種のパラメタを計算し、これを主成分分析に用

いた。その数は 264個であった。

解析の結果、(i)第 1主成分は赤外フラックスの和

と可視フラックスの比、(ii)第 2主成分は IRASとあ

かりのフラックスの比、(iii)第 3主成分は中間赤外

のフラックスの比を表していることがわかった。こ

れらはそれぞれ、(i)銀河の活動性、(ii)銀河の大き

さ、(iii)銀河の活動への AGNの寄与を表している

と解釈できる。このようなことが結果から導けるの

で、主成分分析は銀河の活動性やエネルギー源を調

べるのに有効な手段であると言える。
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輻射を考慮した球対称BH降着流

篠田 智大 (大阪大学大学院 理学研究科)

Abstract

ブラックホール (BH)には堅い表面が存在しないため, 中性子星や白色矮星等の他のコンパクト天体と異な

り, エディントン効率 ṀEdd = LE/c
2(LEdd ≡ 4πGMcmp/σT )よりも大きな降着率で物質を降らせること

が出来る. そのような大きな降着率の降着流に対する輻射の影響はよく分かっていない. 本研究では, BH

降着流に対する輻射の影響を考察するために, Kafka and Meszaros (1976) の計算を再現した. Kafka and

Meszaros (1976)は, 輻射圧優勢な定常球対称降着流を考え, 単純な拡散近似を用いて輻射の効果を取り入れ

ている. 計算を行った結果, 今回のモデルで輻射を考慮した降着流は必ず内側で減速しながら亜音速で中心

BHに流入することが分かった. これは, ある半径より内側では必ず拡散より移流の方が優勢になり, 輻射の

エネルギーがガスとともに内側に運ばれるため, 輻射圧による圧力勾配力が大きくなるためであると考えら

れる.

1 Introduction

109M⊙ 程度の超大質量 BH(SMBH) を有するク

エーサーが z ≥ 6で観測されている (e.g. Mortlock

et. al. 2011). しかし, その時期に形成される BHと

してはあまりに大きいため, その形成過程が問題と

なっている. 初期宇宙において SMBHを形成するシ

ナリオはいくつか考えられており, その一つが hyper

accretionである. これは, エディントン効率よりも

はるかに大きな降着率で物質を降らせることにより

種 BHを成長させようという考え方である. このよ

うに大きな降着率の降着流中では多くの輻射が放出

されると考えられるため, 降着流に対する輻射の影響

に興味がある. そこで今回は, 降着流に対する輻射の

影響を考察する第一歩として, 球対称BH降着流の計

算 (Kafka and Meszaros 1976)を再現し, その結果の

考察を行った.

2 Model/Basic equation

定常球対称な降着流を考える. 降着流中のエネル

ギー密度および圧力は輻射優勢とし, ガスによる内

部エネルギーや圧力はすべて無視する. ガスと輻射

の相互作用は Thomson 散乱のみを考える. 光学的

に厚い領域と薄い領域の境界での複雑な取り扱いを

避けるため, 光学的厚み τ = 2 となる半径 r0 より

外側では光学的に薄く, ガスは輻射圧を感じながら

v =

√
GM
r

(
1− L0

LE

)
で自由落下するとし, r < r0の

領域のみを拡散近似を用いて計算する. ただし, LE

はエディントン光度, L0は半径 r0における正味の光

度である.

用いた基礎方程式は以下の通りである.

4πρvr2 = Ṁ (1)

ρ
d

dr

(
v2

2

)
+

dp

dr
+

GMρ

r2
= 0 (2)

Ṁ
d

dr

(
v2

2
− GM

r

)
=

dL

dr
(3)

L(r) = −4πr2cmp

σT ρ

dp

dr
− 16πr2pv (4)

ここで, rは中心 BHからの距離, ρ, vはそれぞれガ

スの密度と速度, Ṁ は質量降着率, pは輻射圧, Lは

ある半径 r(≤ r0)における正味の光度, M は BH質

量, Gは万有引力定数, cは光速, mpは陽子質量, σT

はトムソン散乱断面積である.

式 (1)は質量保存の式で,降着率 Ṁ は定数である. 式

(2)は運動方程式である. 式 (3)はエネルギー式であ

り, 左辺がガスによって運ばれる全エネルギー, 右辺

が輻射によって運ばれる全エネルギーになっている.

式 (4)の右辺第一項, 第二項はそれぞれ拡散と移流に

よって運ばれる輻射のエネルギーを表している. 移流
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と拡散がちょうどつり合う半径 rtr(trapping radius)

より内側で放出された輻射は, 外に拡散するより早く

移流によって内側に運ばれるため, 外側に抜け出すこ

とが出来ない.

2.1 Boundary conditions

境界条件は, 光学的に厚い領域と薄い領域で物理量

が連続になるように, 以下のように設定した.

v0 =

√
GM

r0

(
1− L0

LE

)
(5)

p0 =
1

3
U0 =

L0

12πr20c
(6)

ρ0 =
Ṁ

4πr20v0
(7)

U は輻射によるエネルギー密度である.

3 Results

BH降着流においては Ṁ と L0 の関係が一意には

決まらないため, この２つをパラメータとして与えて

計算を行った. ただし, 0 < L0 < LEdd である.

その結果, Kafka and Meszaros (1976) の計算を再

現することができた. 図 1 は Ṁ = 100ṀEdd(=

100LEdd/c
2) に対して L0 を様々に変化させたもの

である.

降着率 Ṁを変化させて計算を行っても,図 1のプロッ

トが左右にずれるだけで特徴に変化は現れなかった.

4 Discussion

輻射を考慮せずに静的球対称な降着流を考えた場

合, 自由落下速度で中心BHに降着する解が得られる

(Bondi 1952). 図 1から, 十分遠方では輻射圧によっ

て修正された自由落下速度 v =

√
GM
r

(
1− L0

LE

)
落

ちていくことが分かる. しかし内側では, L0 の値に

関わらず降着流は必ず減速され, 亜音速で中心BHに

流入する解となっている. このような減速が起こる

理由について考察する.

図 1: Ṁ = 100ṀEdd における降着流の速度 (内向き正)

である. 横軸と縦軸はそれぞれシュヴァルツシルト半径 rs

と光速 cで規格化されている. 細い実線 (黄色)は輻射を考

慮しなかった場合の自由落下を表し, その他の実線が計算

結果である. 図中に書き込まれた数値は L0/LEdd の値で

ある.

図 2: Ṁ = 100ṀEdd, L0 = 0.1LEdd における降着流の

速度と, 移流, 拡散の強さを表している. 移流と拡散はとも

に LEdd で規格化されている. 移流と拡散の強さがちょう

どつり合う位置が rtr であり, この半径より内側では輻射

のエネルギーは外に拡散できず, ガスとともに内側に運ば

れている.

図 2に L0 = 0.1LEddにおける v/cと, 輻射の移流

と拡散の項をプロットした. 移流と拡散は LEddで規

格化されている. 移流と拡散の大きさが等しくなる
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半径が rtr である. r > rtr では拡散が卓越している

ため, 輻射圧が均されて自由落下と同じ特徴を示して

いることが分かる. r < rtr においては, 移流が卓越

しているため, 輻射のエネルギーは外に拡散できずに

ガスとともに内側に運ばれることになる. その結果エ

ネルギー密度が大きくなり, 内側で大きな圧力勾配力

が働いたため, ガスが減速されていると考えられる.

5 Summary

今回の計算では, Kafka and Meszaros (1976)を再

現することが出来た. その結果, r < rtr では移流に

よって輻射のエネルギーが内側に運ばれていくため,

内側で輻射圧による圧力勾配力が大きくなり, 降着流

は必ず減速されてしまうことが分かった.

これはガスの内部エネルギーを完全に無視したため

であると考えられる (Begelman 1978). 今後はこの

ガスの内部エネルギーの効果も加えて計算を行い, 中

心 BHに超音速で流入する解が実現出来るかを探り

たい.

Reference
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背景紫外線と内部紫外線が及ぼす銀河形成への影響

鈴木　裕行 (筑波大学大学院　数理物質科学研究科)

Abstract

　本研究では、3次元流体計算に光電離、自己遮蔽、光加熱、電離波面の伝搬といった紫外線輻射輸送の物

理モデルを組み込んだ計算を行うことで、背景紫外線輻射と形成された大質量星が放出する内部紫外線の銀

河の星形成史への影響を調べた。 その結果、質量が Mgas = 109M⊙ より小さな系では多くの量のガスが紫

外線によって光蒸発を起こし、星形成活動が著しく抑制されることがわかった。また、Mgas ∼ 109M⊙ 程度

の系では、 進化の初期段階 (t ≤ 1Gyr)では主に内部紫外線に、後期段階では主に背景紫外線によって星形

成が抑制されることがわかった。質量の大きな系では重力ポテンシャルが深いことから、光蒸発はほとんど

起こらないが、星形成活動は紫外線輻射によって抑制された。また、数値実験によって、銀河形成における

内部紫外線と背景紫外線それぞれの効果を区別することができ、その上、コラプス時期の早い系においては、

背景紫外線でなく主に内部紫外線によって星形成率が抑制されることがわかり、高赤方偏移での銀河形成で

は内部紫外線による feedbackは非常に重要なものであることがわかった。

1 Introduction

近年の研究から初代星は質量の大きな星が多数で

あることが知られており (Susa 2013, Hirano et al

2013)、そのような天体は大量の紫外線を放出し、周

囲のガスを電離する。このような初代星や初代銀河

による電離領域が重なることによって宇宙には紫外

線輻射場が形成され、やがて宇宙晴れ上がり以降、宇

宙は再度電離される。WMAPなどによる宇宙マイ

クロ波背景放射の観測によると、このような宇宙再

電離は赤方偏移 10 程度にて起こったことが示され

ており (Komatsu et al. 2009)、これより、多くの銀

河は電離された宇宙にて、つまり紫外線背景輻射場

の影響を受けながら形成・進化するということが予

想できる。紫外線は原始銀河ガス雲を電離加熱した

り、原始ガスにおける重要な冷却材である水素分子

を乖離する事から、銀河形成に著しい影響があるこ

とが予想され、銀河形成を考える上では紫外線輻射

輸送を考慮することは非常に重要である。そして今

日までは輻射輸送を数値計算で解くことによって矮

小銀河形成に対する紫外線背景輻射の影響 (Susa &

Umemura 2004)などが調べられてきた。この研究に

よると、比較的早くコラプスし、銀河形成を行う系

や、質量の軽い系は背景紫外線の影響を著しく受け、

星形成が大幅に抑制されることがわかった。

No. 1, 2004 EFFECTS OF EARLY COSMIC REIONIZATION L7

Fig. 1.—Summary of numerical runs shown as a function of the collapse epoch and the virialized halo mass . The left panel shows the fraction of thez Mc vir
final mass in the stellar component to the initial baryon mass, while the right panel is the final fraction of gas. In both panels, the fraction f is depicted by different
symbols: (filled circles), (filled squares), (filled triangles), (open triangles), (open squares), and!3f 1 0.9 0.5 ! f ! 0.9 0.1 ! f ! 0.5 0.01 ! f ! 0.1 10 ! f ! 0.01

(open circles). The dotted lines represent the collapse epoch of halos formed from 1 j, 2 j, and 3 j CDM density fluctuations. The dashed lines denote!3f ! 10
the constant circular velocities of 5, 10, and 20 km s!1.

Fig. 2.—Convergence check of the numerical simulations. The left panel shows the convergence of runs with M, and , and the right7M p 6# 10 z ! 10vir c

panel shows the convergence of runs with M, and . In both panels, the vertical axis represents the final stellar mass fraction, and the6M p 6# 10 z ! 15vir c

horizontal axis represents the softening length of the gravitational force. The four different curves correspond to the different numbers of particles: 17N p 2SPH
(circles), (crosses), (triangles), and (squares).15 14 13N p 2 N p 2 N p 2SPH SPH SPH

tiveness may be understood as the weak dependence of the
self-shielding on the UV intensity, as seen in equation (2).
Finally, to check the numerical effects, we analyze the con-

vergence of the runs by changing themass resolution and softening
length. In Figure 2, the left panel shows the final stellar fraction
( ) in runs with and , while the7f M p 6# 10 M z ! 10star vir , c

right panel shows in runs with and6f M p 6# 10 Mstar vir ,

. These runs are at the transition region of in Fig-z ! 15 fc star
ure 1. The horizontal axis in Figure 2 represents the softening
length e for gravity. The four different curves correspond to the
different numbers of particles used in the simulations. We can see
that almost converges, if and if .15f N ! 2 e " 10–20 pcstar SPH

図 1: Susa & Umemura 2004の計算結果。横軸がコ

ラプス時期で、縦軸が系の質量である。黒く塗りつぶ

されたシンボルは十分に星形成が行われた計算。質

量の小さな系で、遅くコラプスするものは背景紫外

線による影響で著しく星形成が抑制されている。

しかし、これらの研究では、原始銀河内部にて形

成された星々が放出する紫外線 (これを内部紫外線

という) や超新星爆発の影響は、輻射輸送計算のコ

ストが膨大である事などを理由に今まで調べられて

こなかった。そこで本研究では、背景紫外線だけで
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なく、内部紫外線も考慮に入れて、それぞれの紫外

線が銀河形成、特に星形成史にどのような影響を及

ぼすかを調べた。

2 Methods

2.1 初期条件・パラメータ

本研究の計算は、まず、宇宙論的な初期条件を作成

し、その中から粒子分布を球状に切り取り、宇宙膨張

の膨張速度を与えて、計算を開始する。しかしこれで

はハローの運動量獲得を再現できないので、ハロー

が最大膨張を迎える頃にスピンパラメータ λ = 0.05

となる様に剛体回転を与えた。本研究でキーポイン

トとなるのは、紫外線による影響で系からガスが光

蒸発する量や、紫外線が入射するタイミングである。

なので、(Susa & Umemura 2004)と同様に系の質量

と系がコラプスする時期をパラメータとして計算を

おこなった。更に、それぞれの紫外線をON/OFFし

た数値実験を行うことで、背景紫外線と内部紫外線

のそれぞれが銀河進化にどのような影響をもたらす

かを調べた。

2.2 計算コード

本研究の計算ではダークマターと流体、星団粒子

を扱うので、それぞれの相互作用を解く必要がある。

ダークマターは、それらを N個の粒子で表現する N

体計算によって計算を行い、ガスは、流体を広がり

の持った N個の粒子の重ねあわせによって表現する

Smoothed Particles Hydrodynamics法によって計算

を行った。また、進化の際に形成された星団粒子は無

衝突粒子であるのでダークマターと同様に計算した。

加えて、ダークマター (＋星団粒子)と流体も相互作

用をするので、それらを解けるようにコードを作成

し、計算の高速化のため、Tree法によって計算コス

トを削減した TreeSPH法によって計算を行った。

2.3 紫外線輻射輸送の物理モデル

以下の方法にしたがって、SPHの電離判定を行う。

内部紫外線又は、背景紫外線によって電離されたSPH

粒子は、3 × 104[K]まで温度を上昇させることにす

る。これは、加熱率と冷却率が平衡となる温度がそ

の粒子の密度や紫外線強度のスペクトル等によって

異なりはするが、大体が 104 ∼ 105[K]となるるので、

この値を用いた。

2.3.1 背景紫外線

背景紫外線における電離判定は、(Tajiri &

Umemura 1998) の自己遮蔽条件、背景紫外線は、

(Tajiri & Umemura 1998)の自己遮蔽条件、

ncrit = 1.40 × 10−2 cm−3

(
M

108M⊙

)−1/5

I
3/5
21

(1)

を用いる。ncritより密度の低くなった SPH粒子は背

景紫外線によって電離され、3 × 104[K]まで加熱さ

れる。背景紫外線の強度は一定でなく時間進化する

ものとし、(Umemura et al 2001)より、I21 が、

I21 =


[(1 + z)/3]3 (z ≤ 2)

1 (2 ≤ z ≤ 4)

exp[3(4− z)] (z ≥ 4)

(2)

のように時間進化するモデルを用いた。

2.3.2 内部紫外線

形成された星団粒子は Slpeter の IMF(0.1M⊙ ∼
50M⊙)を仮定し、それから推定される電離光子数が

周囲のガスを電離すると考える。また、内部紫外線

によって進行する電離波面は、電離波面は再結合時

間 trec 程度でシュトレムグレン半径 rs、

rs =

(
3Ṅion(t)

4πnenpαB

)1/3

(3)

まで伝搬するはずであるので、推定した電離光子数

を再結合時間で補正した有効電離光子数、

Ṅ eff
ion(t) = Ṅion(t)[1− exp(−nHαBt)] (4)

を用いて電離判定を行う。星団粒子の周囲にあるSPH

粒子を近いものから順番に電離判定を行い、有効電

離光子数とガスの再結合数が釣り合い、

Ṅ eff
ion(t) =

∑
nenpαB∆V (5)
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となるまで電離判定を続ける。また、電離している

領域は他の星団粒子からの電離には影響しないので、

この判定で、すでに他の星団粒子に電離されている

SPH粒子は寄与しないようにする。

　最後に、電離平衡から外れた粒子は再結合時間 trec

程度で中性化するので、そのようにプログラムをお

こなった。

2.4 星形成条件

星団粒子形成は、密度の高くなった SPH粒子が以

下の条件を全て満たしたときに行われるとした。

• div · v < 0

• ρ > 200ρc

• not ionized

3番目の条件は、今回作成した内部及び背景紫外線

の物理モデルに直結しているところである。

2.5 熱進化

ガス球が宇宙膨張に乗って膨張している段階は、冷

却や加熱は解かず、SPHの定式化に従い断熱的に進

化するものと仮定する。やがて、ガスは収縮に転じて

温度が上がり始めるが、その温度上昇は 104[K]を上

限とする。これは、収縮によって温度が一旦 104[K]

以上に上昇したとしても、水素原子による冷却が効

くことですぐに 104[K]まで冷却される事を表してい

る。また、水素原子の冷却効率は 104[K]以下で著し

く下がるので、一度 104[K]まで温度が上昇した粒子

は 104[K]以下に冷却されないとする。つまり、水素

分子による冷却は考えないこととする。(Umemura

& Ikeuchi 1984; Thoul & Weinberg 1996)

3 Results

3.1 星形成史

図 2は、zc = 1.0,Mgas = 109M⊙の系の計算結果

で、系の星質量の時間進化である。図によると、内

部紫外線が入った計算 (緑色と桃色)は進化の初期段

階に置いて、星団粒子の割合の増加が遅れているこ

とがわかる。これは内部紫外線は進化の初期段階に

星形成を抑制する働きがある事が予想できる。また、

赤と青、又は緑と桃色のペアは 1Gyr過ぎから分岐を

初めている。これは背景紫外線による効果で、次第

にこれが卓越してくる。背景紫外線のみのパターン

(青線)と、内部紫外線のみのパターン (緑線)の星団

粒子割合の線が 4Gyr付近で交差するのもこの為で、

背景紫外線による効果が進化の後期段階で卓越して

いることを裏付けている。
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図 2: zc = 1.0,Mgas = 109M⊙ の系での星団粒子割

合の時間変化。赤線がどちらのフィードバックもい

れていない計算。緑線が内部紫外線のみ、青線が背

景紫外線のみ、桃色がどちらも入れたケースの計算。

3.2 光蒸発率

図 3は、zc = 1.0, 3.0, 5.0,Mgas = 109M⊙ の系に

おいて光蒸発したガスの割合の時間進化である。比

較的コラプスの遅い zc = 1.0の計算では、内部紫外

線のみのケースに比べて、背景紫外線が入っている

光蒸発率のほうが影響が大きい。しかし、全体的に

コラプス時期が早くなると、光蒸発率は低下するこ

とがわかる。これは、コラプス時期が早い系はより重

力ポテンシャルによってガスをとどめておける事と、

背景紫外線の入射が相対的に遅れることに起因して

いると思われる。また、背景紫外線の入射が遅れるこ

とで、内部紫外線が光蒸発を引き起こす主な要因と

なっている。高赤方偏移での銀河形成では内部紫外

線のフィードバックは非常に重要となることがわかっ
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 photo-evaporation rate vs redshift ---- Mgas=109 Mo•  

 m9zc1 offUVB-onFB 
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図 3: zc = 1.0, 3.0, 5.0,Mgas = 109M⊙の系での光蒸

発率の時間変化。横軸は赤方偏移。緑線が内部紫外

線のみ、青線が背景紫外線のみ、桃色がどちらも入

れたケースの計算。

た。更に、図 4は zc = 3.0, 5.0, 7.0,Mgas = 108M⊙

の系において光蒸発したガスの割合の時間進化であ

るが、系の質量が小さくなると、重力ポテンシャル

が浅くなることから、光蒸発率がより大きい事がわ

かる。系から光蒸発したガスは最終的に系に落ち込

むことはないので、形成される銀河の最終的な質量

や形態などに大きく影響を与えるということが理解

できる。
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図 4: zc = 3.0, 5.0, 7.0,Mgas = 108M⊙の系での星団

粒子割合の時間変化。

4 Discussion & Conclusion

本研究は、宇宙の進化で形成される紫外線背景輻
射場と、銀河の進化の中で形成される星団粒子が放
出する内部紫外線のそれぞれが銀河進化のどのよう

な影響を及ぼすかを知るために、3次元流体計算に背
景紫外線と内部紫外線の輻射輸送効果を物理モデル
として取り入れることによって調べた。本来輻射輸
送計算は計算コストが非常に高いのだが、このよう
にモデル化して計算することによって、多くのパラ
メータ領域において計算し、また、それぞれのフィー
ドバックを ON/OFFした数値実験を行うことを可
能とした。
　本研究の結果として、内部紫外線は、進化の初期
段階に形成される原始銀河雲内部の高密度領域を系
の内側から破壊し、星形成を抑制し、ガスの加熱に
より重力収縮による系の密度の上昇を抑える効果が
あるということが分かった。特に、高赤方偏移では
背景紫外線の効果が薄れることから、高赤方偏移で
の銀河の形成・進化を知る上では欠かせないフィー
ドバックであると確認することができた。また、背
景紫外線は、比較的進化の後期段階に影響が大きく、
光蒸発を起こすことで最終的な銀河の星質量を低下
させる働きがあることが分かり、内部紫外線・背景
紫外線それぞれのフィードバックの役割、効果を知
ることができた。これらのフィードバックは低質量
(Mgas ≲ 109M⊙)の系やコラプス時期の遅い系にお
いて特に効果が顕著であり、銀河形成を考える際に
これらのフィードバックを考えることは必要不可欠
であると言える。
　また、従来の銀河形成シミュレーションは進化の
初期段階において星を多く作りすぎることによって
形成される銀河のもつ物理量が観測と著しく異なる
という諸問題 (Scannapieco et al. 2012)があるが、
内部紫外線は、それを物理的に解決する一つの糸口
であることが分かり、今後の銀河形成シミュレーショ
ンにおいて非常に重要なフィードバックの一つであ
ることを確認することができた。
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高赤方偏移におけるクェーサー光度関数の導出に向けた

コンプリートネスの評価

仁井田 真奈 (愛媛大学大学院 理工学研究科)

Abstract

　超巨大ブラックホールの形成進化を明らかにするためには、各時代のクェーサーの光度関数（単位体積、

単位等級あたりの個数分布）を求めることが重要である。先行研究により各時代でのクェーサー光度関数が導

出され、クェーサーの個数密度の進化が分かってきた。しかし、高赤方偏移のクェーサーの個数密度は観測の

難しさから不確定なことも多い。また、光度関数を正確に求める上で重要な要素にコンプリートネス（選出し

たいクェーサーを候補天体の中から選出できる割合）がある。従来の光度関数の導出方法では、光度に依ら

ず一定の形状のクェーサースペクトルを用いてコンプリートネスが計算されてきた。しかし、クェ―サース

ペクトルは低光度のものほど輝線の等価幅が大きいという光度依存性を持つため、光度によって二色図上で

のカラーの振る舞いが異なり、コンプリートネスも異なる可能性がある。したがって正確なクェーサー光度

関数の導出には、クェーサースペクトルの光度依存性がコンプリートネスに与える影響の調査が必要である。

　そこで我々は、クェーサースペクトルの光度依存性がクェーサーのカラーやコンプリートネスに与える影響

について調査を行なった。まず、Baryon Oscillation Spectroscopic Survey (BOSS) クェーサーカタログの

データから得た 43, 860 個のクェーサーサンプルを用いて、光度ごとに二色図上でのカラーの振る舞いを調

べた。その結果、低光度のクェーサーほどカラーが選出領域に入りやすいことが分かった。さらに光度ごと

に作成したモデルスペクトルを用いてコンプリートネスを計算した結果、低光度のスペクトルを使った場合

の方がコンプリートネスが大きいという傾向が判明した。これらの結果から、これまでの光度関数はクェー

サースペクトルの光度依存性に起因する系統的な誤差を含んでいることが示唆され、より正確な光度関数を

求めるためにはスペクトルの光度依存性を考慮した上で光度関数の導出を行なう必要があることが分かった。

1 Introduction

活動銀河核は超巨大ブラックホールをエネルーギー

源として明るく輝く天体であり、クェーサーはその

中でも最も明るいクラスの天体である。クェーサー

は超巨大ブラックホールの成長に密接に関わってい

るので、クェーサーの各時代における光度関数を調

べることで、超巨大ブラックホールの進化を明らか

にすることができる。したがって、超巨大ブラック

ホールの進化に迫るためには、クェーサー光度関数

を正確に導出することが重要である。

これまでのクェーサー光度関数の研究から、赤方

偏移によって光度ごとのクェーサーの個数密度が異

なることが分かってきた (図 1)。また、光度ごとに

クェーサーの個数密度の赤方偏移進化を調べた結果、

高光度のクェーサーほど早期に個数密度のピークを

迎えている (図 2)。これは、クェーサーの光度と超

巨大ブラックホールの質量が比例関係にあると仮定

すると、大質量の超巨大ブラックホールほど早期に

成長のピークを迎えることを意味する。したがって

超巨大ブラックホールの進化の正しい理解には、幅

広い赤方偏移と光度範囲でのクェーサー光度関数の

導出が必要である。特に、超巨大ブラックホールの

進化の初期段階に迫るためには高赤方偏移における

クェーサー光度関数の研究が必要である。したがっ

て、本研究では z ∼ 4 の光度関数について調査する。

また、光度関数をより正確に導出するためにはコ

ンプリートネスの正しい評価が重要となる。クェー

サーを選出する際、様々な誤差の効果でクェーサー

が選出条件から外れる場合がある。したがって正確
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図 1: 2dF-SDSS LRG And QSO (2SLAQ) survey

により得られた z ∼ 0.5, 1.0, 2.0 のクェーサー光度

関数 (Croom et al. 2009)。

図 2: M1450 = −23, −25, −27 のクェーサー個数密

度の赤方偏移進化 (Ikeda et al. 2011)

な光度関数の導出のためには、赤方偏移や等級の関

数として計算したコンプリートネスを用いて選出条

件から外れるクェーサーの割合を補正する必要があ

る。従来のコンプリートネスの計算方法では、光度

に依らず平均的なクェーサースペクトルをモデルス

ペクトルとして使用してきた。しかし、クェーサー

スペクトルにはボールドウィン効果等の光度依存性

がある。ボールドウィン効果とは、低光度のクェー

サーほど C IV や Lyα 輝線等の等価幅 (EW) が大

きいという効果である (Baldwin 1977)。従来の方法

では、クェーサースペクトルの光度依存性がコンプ

リートネスに影響を与える可能性について考慮して

いない。したがって、より正しい光度関数の導出に

は、クェーサースペクトルの光度依存性がコンプリー

トネスに与える影響の調査が必要である。そこで我々

は、光度ごとにモデルスペクトルを作成してコンプ

リートネスを評価することで、スペクトルの光度依

存性がコンプリートネスに与える影響を調査した。

2 Methods

まず、クェーサースペクトルの光度依存性がカラー

に与える影響について調べた。Baryon Oscillation

Spectroscopic Survey (BOSS) クェーサーカタログ

のデータ 87, 822 個から、2 < z < 5 の 43, 860 個の

クェーサーサンプルを用いて光度ごとに平均的なス

ペクトル（コンポジットスペクトル）を作成した (図

3)。各光度のスペクトルから EW(C IV) の平均値と

分散を測定し、コンポジットスペクトルにボールド

ウィン効果が現れていることが確認できた。

図 3: BOSS クェーサーカタログから光度ごとに作

成したコンポジットスペクトル。横軸は静止波長を

表す。括弧内に各光度範囲におけるクェーサーの個

数を示した。

次に、モデルスペクトルの作成を行なった。まず、

クェーサーの連続光は fν ∝ ν−αν と表すことができ
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る。ここで、αν は Sloan Digital Sky Survey (SDSS)

で得られたクェーサースペクトルから計算された平

均値 0.46 (Vanden Berk et al. 2001) と分散 0.30

(Hunt et al. 2004) を基に Gauss 分布していると仮

定する。EW(C IV) についても各光度において測定

した平均値と分散を基に Gauss 分布していると仮定

することで、モンテカルロシミュレーションによっ

て光度ごとに 1000 個のモデルスペクトルを作成し

た。C IV 以外の輝線については、C IV との相対的

な強度比を固定して取り入れた (Vanden Berk et al.

2001)。また、z > 0 では銀河間物質中の中性水素に

よる吸収を考慮した (Madau 1995)。

作成したモデルスペクトルごとに、各赤方偏移で

のカラー (g − r、r − i) を計算し、i = 22.0 として

g, r-band 等級を計算した。そして、すばる望遠鏡の

Suprime-Cam による COSMOS 領域の g, r, i-band

の画像に求めた等級の点源を埋め込んだ後、SExtrac-

tor で検出・測光を行ない、カラーを再計算した。最

後に画像に埋め込んだ 1000 個の点源の内、二色図

上で選出領域に入っている天体の割合を計算するこ

とで、コンプリートネスを評価した。

3 Results

まず、クェーサースペクトルの光度依存性が二色図

上でクェーサーカラーに与える影響について調べた。

3 つの光度範囲 (−31 < Mi < −30、−27 < Mi <

−26、−24 < Mi < −23) の平均的なスペクトルにつ

いて、各赤方偏移でのカラー (z ∼ 4)を二色図 (g−r

vs. r− i) 上にプロットした (図 4)。選出領域に対す

るカラーの振る舞いを比較すると、定性的には低光

度の平均的なクェーサーほど選出領域に入りやすい

ことが分かった。

次に、光度ごとのコンポジットスペクトルを用いて

コンプリートネスの比較を行なった。作成したコンポ

ジットスペクトルから光度範囲が −31 < Mi < −30

と−24 < Mi < −23のスペクトルを用いて、i = 22.0

として z ∼ 4のコンプリートネスを計算した (図 5)。

2 つの光度のコンプリートネスを比較した結果、低

光度のクェーサースペクトルの方がより高いコンプ

リートネスの値を示すことが分かった。

図 4: 二色図 (g− r vs. r− i) 上における光度ごとの

平均的なスペクトルの各赤方偏移でのカラーの振る

舞い。観測された点源からクェーサーを星と区別す

るために、クェーサーとして選出する天体のカラー

の条件として z ∼ 4 での選出領域を示した (Ikeda et

al. 2011)。z = 4.0, 4.5 でのカラーの位置を記す。

図 5: 光度ごとのコンポジットスペクトルを用いて今

回我々が計算したコンプリートネスと、光度に依ら

ず平均的なスペクトルを用いて計算したコンプリー

トネス (Ikeda et al. 2011)。全て z ∼ 4 の選出条件

に対する、i = 22.0 とした時のコンプリートネス。

4 Discussion

各光度のコンプリートネスの違いが光度関数に与

える影響を調べるため、光度に依らない平均的なス



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

ペクトルから計算したコンプリートネス (Ikeda et al.

2011)と比較を行なった。高光度 (−31 < Mi < −30)

と低光度 (−24 < Mi < −23) のコンポジットスペク

トルと共に、Ikeda et al. (2011)の平均的なスペクト

ルを用い、i = 22.0 として計算したコンプリートネ

ス (z ∼ 4) を図 5 に示した。Ikeda et al. (2011) の

コンプリートネスに比べて、高光度のコンポジットス

ペクトルはコンプリートネスがより低く、低光度の

コンポジットスペクトルはより高いことが分かった。

これらの結果から、コンプリートネスの違いが光度

関数に及ぼす影響を考える。図 6 に先行研究で導出

された z ∼ 4 の光度関数を示す (Ikeda et al. 2011)。

コンプリートネスの比較結果から、高光度では従来

の光度関数に比べて個数密度がより大きくなり、低

光度ではより小さくなることが予想される。したがっ

てこれまでのクェーサー光度関数はクェーサースペ

クトルの光度依存性に基づく系統的な誤差を含むこ

とが示唆され、より正確なクェーサー光度関数は傾

きがより緩やかであると考えられる。

5 Conclusion

クェーサー光度関数をより正確に求めるために、

クェーサースペクトルの光度依存性がクェーサーカ

ラーやコンプリートネスに与える影響について調べ

た。BOSS クェーサーカタログのデータを用いて光

度ごとにコンポジットスペクトルを作成し、二色図上

でのカラーの振る舞いを調べた結果、低光度のクェー

サーほど選出領域に入りやすいことが分かった。ま

た光度ごとにモデルスペクトルを作成し、COSMOS

領域の画像を用いてコンプリートネスを評価した結

果、低光度のクェーサーほどコンプリートネスが高

くなることが分かった。さらにコンプリートネスの

先行研究との比較から、クェーサー光度関数は従来

の結果よりも傾きが緩やかになることが予想された。

以上から、これまでのクェーサー光度関数はクェー

サースペクトルの光度依存性に起因する系統的な誤

差を含むことが示唆される。より正確なクェーサー

光度関数を求めるためには、クェーサースペクトルの

光度依存性を考慮した光度関数の導出が必要である。

図 6: 先行研究で導出された z ∼ 4 のクェーサー

光度関数 (Ikeda et al. 2011)。△（紫）は実視等級
と K-correction から計算した M1450、△（青）は分
光データから直接計算した M1450 (Glikman et al.

2010)。赤の実線は Ikeda et al. (2011) と Richards

et al. (2006) のデータを使ってフィットした結果で、

黒の破線は Glikman et al. (2010)と Richards et al.

(2006) のデータを使ってフィットした結果。
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ダスト減光を考慮したクェーサー光度関数の研究
白方　光 (北海道大学大学院 宇宙理学専攻 M1)

Abstract

Semi-Analytic Model(SAM)を用いた準恒星状天体 (QSO)の統計的な性質の議論は多く成されてきた (Enoki

et al. (2003), Fanidakis et al. (2011)など)。多くのモデルでは、QSOの Bバンド光度関数を観測と比較す
る際にダスト減光は一切効かないとしているが、この仮定が妥当かどうかを調べることが本研究の目的であ
る。使用するコードは numerical galaxy catalogue (νGC; Nagashima et al. (2005))である。このモデルは
銀河の観測的な光度関数とバルジ質量-ブラックホール質量の関係と矛盾しない。ブラックホールは銀河がス
ターバーストを伴うmerger (major merger)をする際に cold gasの降着とブラックホール同士の合体で成長
する。QSOの母銀河にあるダスト、つまり母銀河の減光に寄与しているダストはその中心にある QSOにも
影響を与えるはずなので、今回はこの母銀河のダストのみを考えている。減光効果を導入したところ、QSO

の放射効率の値が許される値の上限を超えてしまうことが分かった。実際には母銀河のダストのみならず、
もっと中心に集中しているようなダストの影響もあるので放射効率が既に上限を超えていると観測量は再現
不可能である。そのため、他の SAMでは陽に議論されていないが、銀河の mergerからブラックホールへ
の質量降着が始まるまでにはある程度時間がかかることが示唆される。

1 Introduction

銀河とQSOの共進化を研究する上で、準解析的な
手法はその統計的な性質を議論するのに役立つ。そ
のため数々の SAMによってQSOの統計的性質、銀
河との共進化プロセスが議論されてきた (Enoki et

al. (2003), Fanidakis et al. (2011)など)。Bバンド、
Vバンドなどの光度関数を再現する試みも多く成さ
れてきたが、その際QSOにはダスト減光の効果は考
慮されていない。QSOにダスト減光が効かないとい
う仮定は妥当なのかを確かめておくことは非常に重
要である。なぜなら光度関数の形は QSO の放射効
率、life timeに依存するためである。特に、ダスト
減光効果を考えないことで放射効率の値を小さく見
積もりすぎている可能性があり、QSOの SEDを正
確に記述できない可能性がある。
我々が本研究で使用したモデルは numerical galaxy

catalogue (νGC; Nagashima et al. (2005))にQSOの
モデルを導入したものを用いる。Box Sizeは 400Mpc

である。銀河の光度関数と、バルジ質量-ブラックホー
ル質量関係が観測と矛盾しないパラメータセットを
選び、QSOの Bバンド光度関数を調べた。

2 νGC model

νGCの中でのQSOの扱いについて簡単に述べる。
ブラックホールは、銀河のmajor mergerによって

起こる爆発的星形成によって cold gasが降着するこ
と、ブラックホール同士の合体で成長する。ブラック
ホールの合体にかかる時間はまだ未解明なので、簡
単のため銀河がmajor mergerしたと同時に、それぞ
れの銀河の持つブラックホールが即座に合体すると
する。また、cold gasの降着と同時にブラックホー
ルへの質量降着が始まりQSOが出現する。本研究で
は Bバンドの光度関数を調べる。QSOの光度は、

LB(t) = LB(peak)exp(−(t− tmerger)/tlife)

LB(peak) =
ϵBMaccc

2

tlife

で定義される。tmergerは銀河のmergerした時刻、tlife
は QSO life timeで、銀河の力学的タイムスケール
に比例すると考える。
major mergerが起きる条件として、mergeする 2

銀河の質量比が 0.1 を超える場合に major merger

を起こすと考える。質量比が 0.1を超えない場合は
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minor mergerを考え、爆発的星形成は起きず、小さ
い方の銀河は大きい方の銀河のバルジに吸収される。
非物理的な巨大銀河の形成を避けるために、ハ
ローの冷却過程はハローの回転速度 Vcirc が Vcirc ≤
Vcut(z)を満たすハローにのみ適用する。ただし、

Vcut(z) = Vcut,0

(
1 +

( z

zcut

)αcut
)

である。

3 Results

本研究で採用したパラメータセットを表 1に示す。

表 1: Parameters

Ω0 h Ωb α∗ Vhot αhot τ∗0 Vcut αcut zcut

0.2725d0 0.702 0.0455 -4 100[km/s] 4 2.4[Gyr] 114[km/s] 3 3

Calzetti et al. (2000)の減光モデルを用いて、減光
の効果を考慮したBバンドの光度関数が観測 (Croom

et al. (2001))と一致するようにQSOのパラメータ
を選んだのが図 3である。このとき QSOの Bバン
ド放射光率 ϵB は 0.02、z = 0での QSO lifetimeは
5× 106[yr]である。

図 1: QSOの Bバンド光度関数 (1.5 ≤ z ≤ 2.0 )
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しかし、ボロメトリックの放射光度の不定性を考
慮しても、QSOの SEDモデルより、ϵB ≤ 0.01程度
であることが示唆される。本モデルには降着円盤な

ど、AGNの周りに集中したガスを一切考えていない
ので、本研究で与えられる放射効率の制限は放射効
率の下限値を与えるに過ぎないだろう。なのでこの
ままでは QSOの光度関数は再現できない。

4 Discussion

この結果から、QSOが光り始める時には、銀河の
cold gasはもっと少なくないといけないということ
が言える。モデルでは、銀河がmajor mergerするの
と同時刻にQSOの光度が最大値を取るとしている。
我々は、cold gasをもっと銀河の星形成で消費した後
に QSOが光り始めるモデル (以下 delay model)に
変更を加えた。

LB(t) = LB(peak)exp{−(t− (tmerger−χtdyn))/tlife}

delay を導入すると cold gasの量が減り、減光を考
慮した光度関数が明るい方に向かってほぼ並行に移
動していく。そのため Bバンドの光度関数が観測と
合うパラメータセット (ϵB , χ)は 1つには決まらな
い。ϵB = 0.01となるとき χ = 3.5となり、χ ∼ 7で
cold gasがほぼ全て消費され、減光は無視出来るよ
うになる。この χの範囲で ϵB は 0.006 ≤ ϵB ≤ 0.01

の間で変化する。そのため、バルジにあるダストに
よる減光が無視出来るかどうかはこの delayの幅に
依存しており、何か別の観測量から制限を与えてや
らないといけない。例えば、減光が効かないと考え
ることの出来るX-rayの光度関数が最近 high zまで
出てきているので (Ueda et al. (2014) など)、それ
と比較する方法がある。我々はこれについてもいず
れ考慮したいと考えている。
別の問題として、QSOの光度関数が low zで合っ

ておらず、このモデルでは観測されていない明るい
QSOを作っている事が挙げられる。このような明る
い QSOは cold gasが残りすぎていることが解析に
よって分かっている。low zでより cold gasを減らす
ことが今後の課題である。
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アウトフローガスとクェーサー光度の時間変動の関連性

堀内 貴史 (信州大学大学院 総合工学系研究科)

Abstract

　クェーサーの降着円盤からは、主に輻射圧によって、アウトフローガスが高速度で放出されている。アウト

フローガスは降着円盤から角運動量を取り除き、中心部への新たなガスの降着を促進するため、クェーサー

の成長には欠かせない重要な要素である。

　アウトフローガスの研究ではスペクト上の幅の広い吸収構造 (BAL)が従来用いられてきた。しかし近年で

は、アウトフローガス由来の線幅の狭い吸収構造 (NAL) や、BALとNALの中間的性質を有するmini-BAL

も用いられている。 アウトフローガスの吸収線は一定の時間間隔をあけて観測したときに、変動を示す場合

があるが、その原因は解明されていない。時間変動の原因として、現段階で最も有力な機構が、電離状態変

動シナリオである。この機構はクェーサー の光度変動がアウトフローガスの電離状態に変化を及ぼした結

果、アウトフローガスに変動をもたらすというものである。激しい時間変動を示す BALに関しては、この

シナリオの正当性は賛否が分かれている。

　本研究では電離状態変動シナリオの検証を、mini-BAL, NAL クェーサーに対して行った。紫外・可視域

で mini-BAL, NAL クェーサーの光度変動と吸収線の変動をモニターするために、105cm シュミット望遠

鏡/KWFCと 188cm望遠鏡/KOOLSを用いた。観測は mini-BALの典型的な変動期間 (数週間から、数ヶ

月)を上回る、2年間に渡り年に 4回の頻度で行った。クェーサーの光度曲線とそれをもとにした Structure

Functionにより光度変動の大きさを調べたところ 、mini-BALにおいては先行研究との比較により、光度

変動のみを起源とする、電離状態変動シナリオを支持する可能性があることが分かった。

1 Introduction

クェーサーの降着円盤からの輻射圧 (Murray et al.

1995; Proga et al. 2000)によって吹き出すアウトフ

ローガスは、降着円盤から角運動量を取り去り、新た

なガスの降着を促進するため、AGNの成長に不可欠

な要素である。さらに、エネルギー・運動量・金属量の

豊富なガスを銀河間空間に放出するため、宇宙の化学

進化にも影響を及ぼす。また、近傍の星間・銀河間領

域における星形成活動を抑制し、銀河進化にも影響を

与えるため、この点においても研究対象として重要で

ある。従来アウトフローガスの研究には、クェーサー

のスペクトル上にみられる幅の広い吸収構造 (BAL

; Weymann et al. 1991, FWHM≥2000km/s) が使

われてきた。しかし近年では、モデルフィットによ

る物理量 (柱密度、速度幅等)の評価が可能な幅の狭

い吸収線 (NAL, FWHM≤500km/s)や、両者の中間

的な性質を持つmini-BALも利用されている。BAL

に対してはすでに確認されている時間変動が、NAL,

mini-BALにも見られるのかを確認すべく、Subaru,

Keck,VLT などを用いた 12 個のクェーサー (NAL,

mini-BALを含むものがそれぞれ 6天体)の高分散分

光モニター観測 (分解能 R ≥ 30000)が過去 10年以

上に渡って行われている。その結果、mini-BAL の

みが明らかな時間変動を示すことが明らかになった

(Misawa et al. 2014 submitted, 図 1,2)。時間変動

の理由として以下の 3つが考えられる: 1) 連続光領

域に対する視線に対する放出ガスの横断; 2) 散乱物

質による散乱光の時間変化 (すなわち掩蔽率の変動);

3)放出ガスの電離状態の変動 (例えば CIVが CVに

変化することによる CIV吸収の減少)。クェーサー

HS1603+3820にターゲットを絞り、mini-BALの詳

細なモニター観測および偏光観測を行った先行研究

によれば 、1) 吸収線の構造を維持したまま強度が変

動している (Misawa et al. 2007)、2)散乱光にみられ

る偏光率は最大わずか 0.6%程度であること (Misawa

et al. 2010)が知られている。前者はシナリオ 1を、
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後者はシナリオ 2を否定する結果である。そこで本

研究では、mini-BAL の時間変動の原因として、最

も有望な電離状態変動シナリオの検証を行っている。

このシナリオはクェーサーからの入射光の強度が変

化してアウトフローガスの電離状態に変化を与える

というものである。BALをもつクェーサーに対して

は、連続光と吸収強度の変動に相関関係が見られない

ことがすでに確認されている (Gibson et al. 2008)。

しかし一方で、両者の相関が確認される結果もあり

(Trevese et al. 2013)、BALクェーサーの電離状態変

動シナリオの正当性は賛否が分かれている。本研究

では、観測的に排除されていないNAL, mini-BALの

電離状態変動シナリオを検証してNALとmini-BAL

の発生場所に要求される環境の違いを突き止めるこ

とを目的とする。

図 1: クェーサーの静止系における CIV mini-BAL

の等価幅のモニター観測結果 (Misawa et al. 2014,

submitted)。 mini-BALをもつサンプルは明らかな

変動が確認されている。

図 2: クェーサーの静止系におけるCIV NALの等価

幅のモニター観測結果 (Misawa et al. 2014, submit-

ted)。 NALをもつサンプルは変動が確認されない。

2 Methods and Observations

NALとmini-BALを持つクェーサー (赤方偏移が

2 ≤ z ≤ 3のmini-BALクェーサー4個とNALクェー

サー 5個の計 9個)の光度変動傾向と吸収線の変動

の時間的な相関を調べるべく、日本での観測が可能

なクェーサー 9 天体 に対する測光モニター観測を

木曽シュミット 105cm望遠鏡/KWFC (filter: SDSS

u,g-band及び i-band)を用いて月 1 回あるいは 3ヶ

月に 1度の頻度で行なった。また、可視域の分光観測

を岡山 188cm 望遠鏡/KOOLSを用いて年 4回の頻

度で行った。測光モニター観測に関して言えば、も

しmini-BALクェー サーにのみ大きな光度変動が見

られれば、電離状態変動シナリオがmini-BAL に対

して適応できる可能性が高い。この場合、mini-BAL,

NALは異なるクラス、あるいはフェーズにあるクェー

サーを見ていると考えられる。一方、両者の光度変

動に有意な差がない場合はクェ-サーの光度変動は吸

収線の時間変動の主要な原因ではないことになる。
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3 Results

我々はに 2年間にわたり、測光・分光同時モニター

観測を実施した。サンプルクェーサーの光度変動傾

向を確認すべく、mini-BAL, NAL クェーサーの光

度曲線を描いた (図 3,4,5)。その結果、クェーサー

HS1603+3820 に mini-BAL クェーサーで最も大き

な 0.3mag(u-band)の光度変動が確認された。また、

mini-BALクェーサーUM675で 0.22mag(g-band)の

変動が確認された。一方で、NALクェーサーの光度

変動の最大値は Q1700+6416の 0.2mag(u-band)に

留まった。また全体として、短波長側の方が大きな

光度変動を示すことが確認された。この結果は多く

の先行研究 (e.g. Giveon et al. 1999, Vanden Berg

et al. 2004)と矛盾のないものであるが、すなわち、

mini-BAL, NAL クェーサーともに明るくなると青

くなるということを示している。光度曲線に関する

Structure Function(di Clemente et al. 1996)

S1(∆τ) =

√
π

2
⟨|∆m(∆τ)|⟩2 + ⟨σ2

n⟩ (1)

(∆m(∆τ) : 観測期間間隔∆τ における光度変動, σ2
n

:観測期間 t1, t2における測光誤差の平方和 ,ブラケッ

トは複数のクェーサーの光度変動、測光誤差を平均化

するという意味である)を描いたところ、NALクェー

サーに比べ、mini-BALクェーサーの方が時間経過と

共に大きな光度変動傾向を示すことが確認された (図

6)。

-0.6

-0.4

-0.2

 0

 0.2

 0.4

12-04 12-07 12-10 13-01 13-04 13-07 13-10 14-01 14-04 14-07

∆u

year-month

Q1157+014(mini-BAL)
HS1603+6416(mini-BAL)

Q1700+6416(NAL)
Q0940-1050(NAL)
Q1009+2956(NAL)

図 3: u-bandにおけるサンプルクェーサーの光度変

動。横軸は観測開始からの経過時間 (年-月)を表し、

縦軸は光度変動を表す。色の違いはサンプルクェー

サーの違いを表す。
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図 4: g-band におけるサンプルクェーサーの光度

変動。
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図 5: i-bandにおけるサンプルクェーサーの光度変動。
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図 6: g-bandにおける Structure Function(SF)。赤

と青のデータ点はそれぞれ mini-BAL, NALクェー

サーのデータ点を表す。緑のデータ点は mini-BAL,

NALクェーサーの全てのデータ点を合わせたもので

ある。実線と点線はそれぞれmini-BAL, NALクェー

サーの SFに対する回帰直線を表し、赤と青の曲線は

それぞれ、べき乗則でフィッティングした SFである。
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4 Discussion

本研究においては、mini-BAL クェーサー

HS1603+3020 と UM675 にそれぞれ 0.3mag(u-

band)、0,22mag(g-band) の光度変動を確認してい

る。UM675に関して言えば、u-bandでのデータは

取得できていないが、より短波長側では 0,22mag

より大きい変動 (0.3mag 以上) が期待される。

Trevese et al. (2013)では、BALクェーサー APM

08279+5255(z =3.87) での 0.3 mag 程の光度変動

と BALの変動がリンクしていることが確認された。

この結果は電離状態変動シナリオをサポートする

結果である。すなわち、本研究において mini-BAL

クェーサーの電離状態変動シナリオを支持する可能

性は十分あり得ることがわかった。さらに、クェー

サーの典型的な光度変動の大きさは数ヶ月、数年で

それぞれ 0.1, 0.5 mag(Webb & Malkan 2000) な

ので、今後の観測でさらに大きな光度変動を見せ

る可能性がある。また、mini-BAL, NAL クェー

サーごとの Structure Function を描いたところ

mini-BAL クェーサーの方が時間と共に大きな時

間変動を示すことが分かった。しかし、我々のサ

ンプルにおいては mini-BAL クェーサーよりも平

均的に NAL クェーサーの方が明るい (mini-BAL

クェーサー: z ∼ 2.3で V=16.9 ; NALクェーサー

: z ∼ 2.8 で V=16.2) ものとなっている。つまり、

Structure Functionは光度変動の振幅と光度の反相

関関係 (e.g. Cristiani et al. 1997; Vanden Berk et

al. 2004)を単に反映しているだけの可能性がある。

多数のクェーサーサンプルの光度変動の解析を行っ

たWilhite et al. (2008)と我々の mini-BALクェー

サーの Structure Function(g-band)との比較を行っ

たところ、consistentであることが分かった。このこ

とは、mini-BAL クェーサーは特別大きい光度変動

傾向をないことを示唆する。現時点では、mini-BAL

クェーサーの電離状態変動シナリオを支持すると断

言はできないが、可能性は十分に伺えることが分

かった。

今後は電離状態変動シナリオの正当性をより強固に

するために、サンプルクェーサー吸収線強度の変動

と光度変動の相関を確かめる必要がある。

5 Conclusion

本研究では 2年間に渡り、mini-BAL, NALクェー

サーの測光・分光同時モニター観測を行ってきた。

クェーサーの光度曲線を描いたところ、mini-BALク

ェーサーHS1603+3020とUM675に特に大きな光度

変動 (それぞれ、u-band : 0.3mag, g-band : 0.22mag)

が確認された。mini-BAL, NAL クェーサーごとの

Structure Functionを描いたところmini-BALクェー

サーの方が時間と共に大きな時間変動を示すことが

分かった。mini-BALクェーサーにおいて、先行研究

との光度変動の比較を行った。その結果、クェーサー

の光度変動のみを起源とする、電離状態変動シナリ

オを支持する可能性が伺えることが分かった。
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時間変動選択による低光度AGNの同定
松本　恵未子 (甲南大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

活動銀河核 (AGN)の中でも比較的暗い AGNを低光度 AGNと呼ぶ。近年の深探査では、時間変動を示す
が、X線を含むその他の観測では AGNの兆候を示さないものが数多く見つかっている。しかし、これらの
深探査によって発見される天体は遠方に存在し追観測が難しいため、謎が多く残っている。そこで本講演で
は我々の行っている近傍の低光度 AGN探査の詳細について発表する。私は、木曽 105cmシュミット望遠鏡
での超新星探査プロジェクト KISSで取得したデータを用いて見つかった近傍における低光度 AGN候補天
体を時間変動等の情報から低光度 AGN候補天体を選び出した。候補天体の追観測は岡山 188cm望遠鏡可視
分光装置KOOLSにて行った。その結果 Hαの広輝線は検出されているが、AGNの証拠となる [OIII]λ4363

等の輝線は検出出来ていない。今後は Hαが検出された天体をより詳しく調べると共に、観測を行っていく。

1 Introduction

　宇宙には AGN(Active Galactic Nuclei=活動銀
河核)と呼ばれる高エネルギー天体が存在する。AGN
の大まかなモデルの構造は中心の超巨大ブラックホー
ルの周りに降着円盤が存在しているというものであ
る (図１)。
　AGNには可視光スペクトルから I型と II型の２つ
のタイプに分類することが出来る。I型AGNは広輝
線 (FWHMが約 1000km/s以上)と狭輝線 (FWHM
が約 100km/s)が見えるもので、II型は狭輝線のみ
見えるものである。これらは AGNを観測する方向
の違いによると考えられている。AGNを降着円盤に
垂直な方向から見ると Broad Line Region(BLR)と
Narrow Line Region(NLR)両方が観測出来る。一方
で II型は比較的降着円盤に水平な方向から見ている
と考えられ NLRしか観測出来ない。
　他にも AGN の特徴として明るさの時間変動、X
線を含むその他の波長で検出される等が上げられる。
このように観測で AGNの研究はすすんでいるもの
の、AGNの超巨大ブラックホールの成長自身につい
ては未だに謎のままである。そこで私は、超巨大ブ
ラックホールの質量降着がその成長の段階でどのよ
うに変わるかを知るために、質量降着率の低いと考
えられる AGNを観測的に調べることで、超巨大ブ
ラックホールの進化について理解が進むと考えた。
　一般的なAGNと比べて比較的暗いAGNを低光度

AGNと呼ぶ。近年行われている深探査において時間
変動を示すが X線を含むその他の観測では AGNの
徴候を示さない低光度 AGNが多数存在しているこ
とがわかった。しかし、深探査によって発見された天
体は遠方にあり見かけで暗いため追観測は難しいた
め、その正体は謎のままである。この低光度AGNを
時間変動という手法に注目して発見する。何故時間
変動という手法を用いるかというと、AGNは古くか
ら青いという特徴で判断されてきたが、低光度AGN
は母銀河の星の光の影響が大きく簡単に色だけでは
判断しにくいため、まずは明るさの時間変動によっ
て候補天体を選択し分光同定しようと考えたからで
ある。

2 候補天体選択
　私はまず、明るさが時間変動している天体を選

択した。使用したデータは、長野県にある東京大学
105cm木曽シュミット望遠鏡の超広視野カメラKiso
Wide Field Camera(KWFC) を用いて、2012 年 4
月から開始された超新星探査 Kiso Supernova Sur-
vey(KISS)のデータを用いた。KISSは、超新星の爆
発の瞬間ショックブレイクアウトの可視光での検出を
目的としたプロジェクトである。この観測データで
は超新星候補のみだけでなく、様々な変光天体も捉
えることが可能である。低光度AGNの候補天体を選
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択するための条件は、(1)SDSSデータと KISSデー
タを比較して銀河中心部が変動していること (図 2)、
(2)SDSSでスペクトルが撮られていないもの、また
はスペクトルがAGNとして登録されていないもの、
(3)X線が検出されていない、(4)近傍銀河 (z < 0.1)
であること、この 4つを満たしている天体を選択し
た。これら候補天体を 2013年 11月と 2014年 3月
で岡山 188cm望遠鏡可視分光装置KOOLSにて追分
光観測を行った。

3 分光観測の結果
　 4 つの条件にあい、なおかつ岡山の望遠鏡
で観測出来た候補天体は 11 天体あり、分光した
スペクトルを確認したところ AGN に見られる広
輝線 Hα が検出出来た天体は３天体 (KISSJ0308-
0046,KISSJ0249-0049,KISSJ0810+5750)あった (図
3)。Hα付近の拡大図 (図 4,5,6)では SDSSのスペク
トルと比べている。赤線は岡山で観測したデータ、
青線は SDSS のスペクトル、緑線は SDSS のデー
タを岡山の夜光輝線にならしたものである。ここ
で KISSJ0810+5730 は SDSS スペクトルがないた
め SDSSとの比較は出来なかった。KISSJ0308-0046
と KISSJ0249-0049 で Hα の幅を見比べると 2 天
体とも SDSS スペクトルよりも広がっているとは
いえない。このことから、Hα が時間変動している
とは考えられず、低光度 AGN であると断定する
ことが難しいため更なる観測が必要になる。また、
KISSJ0810+5730については SDSSとの比較は出来
なかったが、夜光輝線と比較すると広がりが確認出
来たためこの天体には今後も注目していく予定であ
る。
　それぞれの Hα での FWHM を測ると、
KISSJ0308-0046が 1187.6km/s,KISSJ0249-0049が
541.7km/s,KISSJ0810+5750 が 1025.8km/s となっ
た。AGN の広輝線の FWHM は約 1000km/s 以
上なので KISSJ0308-0046 と KISSJ0810+5750 が
AGN の広輝線の条件を満たしているが、今回の分
光で Hα 輝線だけしか確認がとれなかったことと、
KISSJ0308-0046 については Hα の変動が確認出来
なかったため、Hα の FWHM が 1000km/s をこえ
ただけでは、AGNとは断定できない結果となった。

4 まとめ
今回私は低光度 AGN候補天体をを時間変動とい

う手法で選出した。その候補天体のうち計 11天体岡
山 188cm可視分光装置KOOLSにて追分光観測を行
い、観測したスペクトルを確認したところ Hα輝線
が検出出来たのは 3天体あった。KISJ0308-0046と
KISSJ0249-0049について SDSSデータと比べたとこ
ろ有意に広がっているとは見れなかったので、今後
はKISSJ0810+5750について注目していく。10月に
よりシーイングの良い UH88(ハワイ大学 2.2m望遠
鏡)の分光観測が予定されており、KISSJ0810+5750
の天体を更に分光観測をするとともに、新しく候補
天体を選出し、12月に岡山の 188cm望遠鏡KOOLS
にて分光観測を行う予定である。
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図 1: AGNモデル

図 2: 変光天体。SDSS画像 (左上)、木曽シュミット
望遠鏡 KWFC(KISS)画像 (右上)、互いに引き算を
した画像 (左下)、SDSS3色合成画像 (右下)

図 3: 3 天体のスペクトル：KISSJ0308-0046(左
上),KISSJ0249-0049(右上),KISSJ0810+5750(下)
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図 4: KISSJ0308-0046の Hα付近の拡大図
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図 5: KISSJ0249-0049の Hα付近の拡大図
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図 6: KISSJ0810+5750の Hα付近の拡大図
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１型活動銀河核からの中性鉄Kα輝線放射スペクトル解析および

ASTRO-H衛星による観測シミュレーション

伊藤 由裕 (東京理科大学大学院 理学研究科)

Abstract

1型活動銀河核からの X線放射スペクトルにみられる中性鉄 (Fe)Kα輝線幅の高精度な決定および放射領域

の推定を目指し、現在稼働中の X線天文衛星の中で 6.4 keV付近のエネルギー分解能に優れる Chandra衛

星の高エネルギー透過型回折格子 (High Energy Transmission Grating; HETG)による観測データを解析し

た。複数の HETG観測データを足しあわせることで統計の良いスペクトルを作成し、1型活動銀河核計 10

天体について X線光度 (2-10 keV)と半値全幅 (Full Width at Half Maximum; FWHM)を得た。広輝線領

域由来と考えられる Hβ 輝線の FWHMと比較したところ、少なくとも 5天体では Fe Kα輝線の FWHM

が Hβ 輝線の FWHMを下回っていた。これは Fe Kα輝線の放射領域の運動速度が広輝線領域の運動速度

に比べて低速であることを示しており、Fe Kα輝線の放射領域が広輝線領域よりも中心ブラックホールから

遠方に存在することを示唆している。また、天体によっては X線光度の時間変動によって Fe Kα輝線が影

響を受けることがわかり、10天体中 4天体では FWHMが大きく変化することが判明した。これは放射領域

の場所が観測時期によって変動する可能性を示唆しているが、HETGのエネルギー分解能では Fe Kα輝線

の速度幅が異なる成分を区別することは困難である。

2015年度に打ち上げが予定されている次世代X線天文衛星ASTRO-Hに搭載予定の SXS検出器はHETG

に比べて有効面積・エネルギー分解能ともに一桁近い向上が見込まれており、Fe Kα輝線の速度幅が異なる

成分を区別できると予想されている。NGC5548の観測シミュレーションの結果から、HETGでは区別でき

なかった速度幅の異なる成分を明らかに区別することができた。

1 活動銀河核と中性鉄Kα輝線

宇宙に存在する銀河の中心部には活動銀河核 (Ac-

tive Galactic Nuclei; AGN) とよばれる太陽質量の

100万倍以上にも匹敵する超巨大ブラックホールが

存在し、電波からガンマ線に至る広範囲な波長の電

磁波を放射している。多波長による観測から活動銀

河核はトーラスモデルとよばれる統一モデルが提唱

されており、中心部の超巨大ブラックホールと降着円

盤を取り囲むようにダストトーラスとよばれる吸収

体が存在し、トーラス開口部付近には広輝線領域や挟

輝線領域が広がっている。トーラス開口部方向から降

着円盤や広輝線領域からの放射が直接みえる場合を

1型、トーラス越しに放射をみている場合を 2型に分

類する。活動銀河核と銀河の成長には相関関係があ

ることが近年明らかになっており、このような「共進

化」現象の更なる解明のためにも、活動銀河核の研

究はますます重要になっている (e.g. Yaqoob & Pad-

manabhan 2004)。

活動銀河核からのX線放射スペクトルにみられる

Fe Kα輝線 (6.4 keV)は強度が高く、可視光に比べ

てダストによる吸収の影響を受けにくいため、活動

銀河核を研究するうえで非常に重要なツールである。

しかしながら、Fe Kα輝線の放射領域の場所は未だ

に不確かであり、その放射メカニズムも不明瞭な点

が多い。超巨大ブラックホール周辺の降着円盤外縁

部付近やダストトーラス内壁付近などが放射領域の

候補として挙げられているが、現状では正確な特定

には至っていない。

Fe Kα輝線の速度幅を調べることで、放射領域の

運動速度を決定することが可能である。超巨大ブラッ

クホールの質量をMBH としてケプラー運動を考え

ると、放射領域の運動速度 vと超巨大ブラックホー
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ルからの距離 Rには

v =

√
GMBH

R
(1)

という関係が成り立つ。放射領域の速度を広輝線領

域由来と考えられる Hβ 輝線幅から求めた速度と比

較することで、広輝線領域に対する放射領域から超

巨大ブラックホールまでの距離を推定することが可

能である。

本研究においてハッブル定数は H0=70 km s−1

Mpc−1、密度パラメータは ΩΛ = 1 − ΩM = 0.73

を用いている。また、特に断わりのない限り誤差は

すべて 68%統計誤差を用いた。

2 観測衛星と解析方法

2.1 Chandra衛星HETG観測

Fe Kα輝線の速度幅から放射領域の正確な速度を

得るためには、Fe Kα輝線の高精度な観測が必要で

ある。Chandra衛星に搭載されているHETGは現在

稼働中の X線天文衛星の中で最もエネルギー分解能

にすぐれ、Fe Kα輝線が存在する 6.4 keV付近のエ

ネルギー分解能は 35 eVにも達するため、本研究に

最も適している。表 1に今回解析した 1型活動銀河

核計 10天体の名称と解析に用いた HETG観測デー

タ数、および合計の観測時間を掲載した。

表 1: 解析した 1型活動銀核

　

名称 HETG観測数 観測時間 (合計)

　 (ksec)

3C120 1 58.16

Mkn509 3 326.93

NGC3516 8 386.18

NGC3783 8 1049.35

NGC4051 13 388.17

NGC4593 1 79.90

NGC5548 2 233.46

NGC7314 2 95.67

MCG-6-30-15 5 653.18

Mrk279 1 116.06

2.2 解析方法

複数のHETG観測データが存在する場合はデータ

を足しあわせることで統計の良いスペクトルを作成

した。ただし、X線光度の時間変動による Fe Kα輝

線幅の変化が大きい天体については、全データを全

て足し合わせるのではなく、X線光度によってデー

タを 2-3グループに分けて足し合わせた。スペクト

ルフィットでは 2-7 keVの範囲を使用し、X線連続

成分をあらわすべき関数モデルと Fe Kα輝線をあら

わすガウス関数モデルを用いてフィッティングをおこ

なった。

3 解析結果

3.1 スペクトル

解析結果の一例として NGC3783のスペクトルを

示す（図 1)。NGC3783のHETG観測は計 8観測存

在し、各観測データの X線光度は最大で 2倍程度の

変動がみられた。しかしながら、Fe Kα輝線幅には

ほとんど変動がみられなかったため、全データを全

て足し合わせてスペクトルを作成した。解析により

Fe Kα輝線の FWHMと X線光度 (2-10 keV)を求

めた。

3.2 X線光度の時間変動によるFe Kα輝
線への影響

NGC4051やNGC5548など一部の天体では、X線

光度の時間変動によって Fe Kα輝線幅が大きく変化

することがわかった。図 2 は NGC4051 の 13 観測

を (赤) 2.0×1041 ergs s−1、(緑) 3.0×1041 ergs s−1、

(青) 4.0×1041 ergs s−1 の 3 グループに分けて解析

し、X線光度 (2-10 keV)と Fe Kα輝線の FWHMの

相関を調べた結果である。図 2のとおり、NGC4051

はX線光度によって Fe Kα輝線の FWHMが最大で

8倍以上にも変化していることがわかる。このため、

以下の議論において NGC4051のように X線光度の

時間変動によって Fe Kα輝線幅が大きく変化する天

体については、X線光度ごとにデータをグループ分

けして解析した結果を用いている。
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図 1: NGC3783のスペクトル。下段はベストフィッ

トに対するデータのズレをあらわす。黒：データ、赤：

ベストフィット、青：連続成分をあらわすべき関数モ

デル、マゼンタ：Fe Kα輝線をあらわすガウス関数

モデル。

図 2: NGC4051(計 13観測)を X線光度によって 3

グループに分けた時のX線光度 (2-10 keV)と Fe Kα

輝線の FWHMの相関。赤：2.0×1041 ergs s−1程度

(3観測)、緑：3.0×1041 ergs s−1程度 (7観測)、青：

4.0×1041 ergs s−1 程度 (3観測)。

4 議論

4.1 X線光度 (2-10 keV)とFe Kα輝線
のFWHMの相関

今回解析した 1型活動銀河核全 10天体のX線光度

(2-10 keV)と Fe Kα輝線の FWHMの相関を調べた

図 3: 解析した 1型活動銀河核計 10天体のX線光度

(2-10 keV)と Fe Kα輝線の FWHMの相関。

結果を図 3に示す。全 10天体の X線光度は 0.01-10

×1043 ergs s−1、Fe Kα輝線のFWHMは 1000-20000

km s−1と非常に広範囲に分布しているが、X線光度

と FWHMに有意な相関はみられなかった。

4.2 Hβ輝線のFWHMとFe Kα輝線の
FWHMの相関

図 4は解析した 1型活動銀河核計 9天体について、

Hβ輝線のFWHM(Shu,Yaqoob, &Wang 2010)とFe

Kα輝線の FWHMを比較した結果である。図 4の破

線は Fe Kα輝線の FWHMと Hβ輝線の FWHMが

等しいラインを示している。NGC3783やNGC4593

では破線より下方に位置していることから、Fe Kα

輝線の放射領域の運動速度が Hβ 輝線を放射する広

輝線領域の速度に比べて低速であると考えられる。こ

の結果は NGC3783や NGC4593では広輝線領域に

比べて Fe Kα輝線の放射領域が超巨大ブラックホー

ルから遠方に位置していることを示唆している。ま

た、NGC4051のような X線光度の時間変動によっ

てFe Kα輝線幅が大きく変動する天体ではFe Kα輝

線の FWHMが大きく変動していることから、観測

時期によって Fe Kα輝線の放射領域が変動する可能

性を示唆している。しかしながら、HETGのエネル

ギー分解能では Fe Kα輝線の速度幅が異なる成分を

区別することは困難である。



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

図 4: 解析した 1型活動銀河核計 9天体の Fe Kα輝

線の FWHMとHβ輝線の FWHMを比較した結果。

NGC7314はHβ輝線の FWHMが得られず掲載して

いない。両輝線の FWHMが等しいラインを破線で

示した。

5 ASTRO-H衛星による観測シミ

ュレーション

2015年度に打ち上げ予定のX線天文衛星ASTRO-

Hに搭載される軟 X線分光検出器 SXS(Mitsuda et

al. 2010)は HETGに比べて有効面積・エネルギー

分解能が一桁程度向上することが見込まれており、

HETGでは区別できなかった Fe Kα 輝線の速度幅

が異なる成分を明確に区別できる。NGC5548につい

て Fe Kα輝線の FWHMが 2000 km s−1 の成分と

10000 km s−1の成分を仮定し、SXSのエネルギー分

解能を 5 eV、観測時間を 100 ksecに設定シミュレー

ションをおこなった。作成したスペクトルを 2本の

ガウス関数モデルでフィットした結果を図 5に示す。

図 5のとおり、SXSならば Fe Kα輝線の速度幅が異

なる成分を明確に区別できることがわかった。

6 結論
1 型活動銀河核計 10 天体について Hβ 輝線の

FWHM と Fe Kα 輝線の FWHM を比較した結果、

図 5: SXSによるNGC5548の観測シミュレーション

結果。成分 1(橙)は FWHMが 2000 km s−1 のライ

ンを示し、成分 2(マゼンタ)は FWHMが 10000 km

s−1 のラインを示す。

少なくとも 5天体では Fe Kα輝線の放射領域が広輝
線領域よりも外側に存在し、Fe Kα輝線の放射領域
が観測時期によって変動する可能性があることが分
かった。ASTRO-H衛星による NGC5548の観測シ
ミュレーションでは Fe Kα輝線の速度幅が異なる成
分を明確に区別できたことから、ASTRO-H衛星打
ち上げ後は放射領域の更なる特定が期待される。

Reference
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z ∼ 2 のLyα 輝線銀河 (LAEs) のダスト放射の性質とその応用
日下部 晴香 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

LAEsのダスト吸収量は、星成分のみからの SED fittingから小さいとされていたが、正確な見積もりをす
るにはダスト放射の直接観測が必要である。しかし、z ≳ 1では、非常に明るいごく少数の LAEsをのぞき、
ダスト放射の個別検出はおろか、スタッキング解析でもゆるい上限値しか得られていなかった。本研究では、
z ∼ 2の LAEsの Herschel/PACS と Spitzer/MIPS の深いスタッキング解析を行うことで、初めて有意な
赤外光度の上限値を得る事に成功した。 LAEs の平均的な赤外光度の 2σ 上限値は LIR ∼ 7 × 109Lsun と
大変暗く、星形成率の比は SFRIR/SFRUV ≲ 1に相当する。UV光度との比 IRX=LIR/LUV ≲ 1.5と UV

slopeβ から、本サンプルに local starburst( Calzetti et al. (2000)) の吸収曲線を適用すると、赤外光度や
星形成率の過大評価になることがわかった。より適切な SMC curve (Pettini et al. (1998))を用いて SED

fittingを行うと、Calzetti’s lawの時と比べて E(B − V )が小さくなり、星形成率は 6割程度に小さく、星
質量は 1.3倍、年齢は 2倍程度大きくなる。この結果から星形成のモードは”normal”となる。また、Lyα光
子の脱出率は 0.23 ≲ f lyα

esc ≲ 0.43と求まる。f lyαesc や IRXは同時代の全銀河の平均的な値 (Burgarella et al.

(2013),Hayes et al. (2011))とかけ離れており、むしろ z ∼ 5, 6の値に近いことが明らかとなった。

1 Introduction

銀河の物理量を正確に求めるには、星からの放射
とダストの放射の両成分が必要である。Reddy et al.

(2012)では、個別にダスト放射を検出することが難
しい”moderate luminosity”に該当する z ∼ 2の紫外
連続光銀河サンプルについて、stacking解析を用い
る事でダスト放射を検出することに成功し、その吸
収特性が明らかになった。銀河の階層的進化考える
と、観測しやすい明るくて大質量な銀河だけでなく、
暗くて低質量な銀河を調べることは大事である。し
かし、遠方では、この”moderate luminosity”の銀河
までしか、星とダストの両成分を合わせての解析は
されていない。LAEsは主要な遠方銀河の一種で、典
型的に暗く低質量とされる (Gawiser et al. (2006))。
Wardlow et al. (2014)は、z > 2の LAEsに対して
FIRの stacking解析を行ったが、非検出であった。
得られた赤外光度の制限はゆるく、ダストの性質に
示唆を与えることはできていない。
そこで本研究では、z ∼ 2 の LAEs の大きなサ
ンプル数と深いデータを活かして紫外から遠赤外の
18bandの多波長データについて stacking解析をお
こなう。ダスト放射は非検出であったが、初めて非

常に強い制限値を得られた。
紫外光に対する赤外光度の比とUV slopeの傾きの

関係 (IRX-β)からダスト吸収の特性、適切な吸収曲
線が判断できる。適切な吸収曲線を用いて、ダスト
吸収量を制限することでより正確な SED fitting結
果を得られる。この正確な fitting結果を用いて SFR

とM∗ から z ∼ 2の典型的な LAE銀河の星形成の
モードについて議論する。また、赤外光度を求める
ことで、Lyαの脱出率 (fLyα

esc )も推定でき、得られた
fLyα
esc や IRXを cosmic averageと比較する。さらに
LAEsは faint(S1.2mm ∼ 0.1mJy) SMGの候補天体
(Ono et al. (2014))になりえるかを議論する。

2 Methods

2.1 Data

本研究ではGOODS-SのMIPS,PACSの深い data

のある領域内に、U,B,NB387 の 3band を用いて
(Nakajima et al. (2012))、z ∼ 2.18の LAEsを 213

個得た。用いた多波長データは、VLT/VIMOS

U,Subaru/Suprime-Cam NB387,Blanco/
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MOSAIC II B,V,R, i′, z,VLT/ISAAC J,H,Ks,

Spitzer/IRAC 1-4ch,MIPS 24µm,Herschel/PACS

70, 100, 160µm の計 18band である。今回注目する
LAEs のダスト放射は MIPS,PACS において, １天
体も受からなかった。全てのサンプルを使って (図
1)、SNを 10倍以上にあげるもMIPSと PACSでは
非検出であった。赤外光度の上限値は次章の方法で
求めた。全ての band の flux density は図 2 のよう
になった。

図 1: z ∼ 2の LAEの stacked images

2.2 Infrared luminosity

MIPS,PACSの 4bandについて、stacking解析に
よって得られた画像の sky noiseの 2σをそれぞれの
flux densityの上限値とした。赤外光度の上限値を求
めるために、銀河のダスト放射の SED templateの
fitting を行った。用いたテンプレートは、Herschel

Reference Surveyに基づく Ciesla et al. (2014)の低
金属量銀河で、4つの flux densityの上限値と矛盾し
ないように fittingし (図 2)、8-1000µmを積分して
赤外光度の 2σ上限値とした。このテンプレートセッ
トのうち LAEの先行研究 (Z,M∗,SFR)と矛盾しない
ものの中から、赤外光度上限値を過小評価するリス
クが最も小さくなる低金属量銀河のものを採用した。

3 Results

3.1 Luminosity&Starformation rate

本サンプルの紫外光度は LUV = νLν ∼ 4.7 ×
109L⊙(1600Å) となり、赤外光度の 2σ 上限値は
LIR ∼ 7 × 109L⊙ となる。これは z ∼ 2の IR光度
関数の典型的な光度 Lknee (Magnelli et al. (2013))

の 320 分の 1 以下で、ALMA をもってしても簡
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図 2: z ∼ 2の LAEの stacked SED。黒い点が観測
データで、エラーバーは静止系 NIRまでで 1σ。非
検出であった MIR,FIRは黒点が 2σ 上限値を表す。
赤色の線は 3.3節の SED fittingの結果で、青色の線
は 2.2節のダスト放射の SED の fitting結果である。

単に到達できる深さではない。Salpeter の IMF を
仮定して Kennicutt et al. (1998) から星形成率は
SFRUV ∼ 1.3M⊙/yr,SFRIR ≲ 1.2M⊙/yr と求まっ
た。SFRIR/SFRUV ≲ 3−12(Wardlow et al. (2014))

と比べ、本研究では SFRIR/SFRUV ≲ 1 となり、
SFRIR への制限が非常に強くなったことがわかる。
1.3M⊙/yr ≲ SFRtotal ≲ 2.5M⊙/yrとなる。

3.2 IRX-βrelation & Extinction

curves

本サンプルの赤外光度と紫外光度の比は
IRX=LIR/LUV ≲ 1.5 となる。これと SED の
UV slopeβ ∼ −1.7 から IRX-β の図を描くことが
できる (図 3)。図から、紫外連続光銀河は一般的に
使われている近傍の local starburst(Meurer et al.

(1999), Calzetti et al. (2000))と矛盾しない (Reddy

et al. (2012)) ことを示している。一方、z ∼ 2 の
LAEs には Calzetti’s law は不適切であり、β から
推定される赤外光度を 2 − 3程度倍過大評価してし
まうことがわかる。z ∼ 2 の LAEs に適切なのは、
Meurer et al. (1999) の data を正確に解析し直し
た修正版 local starburst(Takeuchi et al. (2012))や
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表 1: SED fittingの結果。
χ2
r fesc M∗(108M⊙)

E(B − V )∗(A1600) age(Myr) SFR(M⊙/yr)

Calzetti’s law 0.69 0.45 6.2
0.11(1.1) 260 2.8

SMC surve 0.3 0.5 7.9
0.05(0.6) 570 1.7

SMCとなる。また ageが若いものに限った z ∼ 2の
紫外連続光銀河 (Reddy et al. (2012))もこのような
傾向がある。IRXの値からA1600 < 0.9magとなる。

3.3 SED fitting

Calzetti’s lawと SMCの２つの吸収曲線を用いて
B から IRAC Ch4 まで SED fitting を行った。fit-

ting の code は nebular emission 入り (Ono et al.

(2010b)) と同様のものである。今回は赤方偏移を
z = 2.18、星形成史は constant star formation に
固定した。金属量は LAEの先行研究を参考にしZ =

0.2Z⊙(Nakajima et al. (2013))とした。パラメータは
fesc, E(B − V )s, age, SFR(規格化定数)の 4つとな
る。stellar massは ageと SFRが決まれば一意に定ま
る。fitting結果は表 1に示す。Calzetti’s lawの SED

fittingは、3.1,3.2節で求めた SFRtotal ≲ 2.5M⊙/yr、
A1600 < 0.9mag を満たせない。更に、χ2

r の値は
Calzetti’s lawよりも SMC curveの方が小さくなる。

図 3: IRX-βの図。黒い点が this work、その他の色の
点は様々な種類の紫外連続光銀河。ライム色の線は、
細実線が一般的に用いられている local starburst,太
実線が改訂版 local starburst,点線が SMC curveで
ある。(参照先は本文にあり)

したがって、SED fittingの結果からも z ∼ 2のLAEs

には、SMCの吸収曲線の方が適切であると言える。従
来のようにCalzetti’s lawを使った場合に比べ、SMC

curveで fittingをすると SFRは 6-7割に減少,M∗は
2,3割増加、ageは二倍程度に増加する。今回は SMC

curveの best fitを fitting結果として採用する (図 2)。

4 Discussion

4.1 Starformation main sequence

図 4: SFRとM∗ の図 (Hagen et al. (2014))。黒い
点が今回の結果 (典型的な LAEs)。その他の点は他
のサンプル。破線上に天体があればMSにのり、星
形成のモードが normalに、上にいけば starburstに
なる。

2 ≲ z ≲ 4の明るい LAEsの個別天体で SED fit-

ting(Hagen et al. (2014))から、明るいLAEsは star-

forming Main Sequenceには乗らず、SMGのような
starburstの延長線上にのり、starburst的であること
が報告されている。本研究で得られた典型的な LAE

は、main-sequenseにのる。つまり z ∼ 2の明るい
LAEsとは異なり、典型的な LAEsの星形成モード
は、normalである。しかし、明るい LAEsも本サン
プルと同様に SMC curve に従う場合、sSFR = SFR

M∗

が Calzetti’s law を用いたことで過大評価されてい
るので、これらも実際は starburstではない可能性も
ある。
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4.2 Escape fraction of Lyman α

赤外光度の上限値が求まったことから、Lyαの脱
出率 f lyα

esc を求めることができる。Lyα輝線から求ま
る星形成率は SFRLyα ∼ 0.57M⊙/yr(Kennicutt et

al. (1998))となる。赤外の星形成率の上限値を用い
る事で、f lyα

esc に上限値と下限値の制限をつけること
ができる。

0.23 ∼ SFRlyα

SFRUV + SFR上限値IR

≲fLyα
esc ≲ SFRlyα

SFRUV
∼ 0.43

(1)

これを Lyα 脱出率の赤方偏移進化に plotしたのが
図 5である。図内の赤と黒の plotのみ IRと UVか
ら LAEsの fLyα

esc を求めていて、cosmic averageと
の差が明らかなのは本研究のみである。図 3,5からわ
かるように、z ∼ 2の LAEsの IRX や fLyα

esc は同時
代の cosmic averageの銀河と異なっていて、むしろ
z ∼ 5, 6の銀河に近い (Burgarella et al. (2013),Hayes

et al. (2011))。

図 5: Lyα脱出率の赤方偏移進化。ライム色の線は
cosmic averageな銀河を表す。黒の棒が今回の上限
値と下限値の範囲を表す。その他の点は図内の注釈
の通り。

4.3 ALMA’s faint SMG

z ∼ 2のLAEsのダスト放射の SED(2.2節)から推
定される、波長 1.2mmの flux densityは 0.01mJy以
下である。また、現在のALMAによる 1番深い銀河
計数は 0.1mJyまで得られていて、そのような faint

SMGの候補天体は galazy biasからLAE,LBG,sBzK

とされている (Ono et al. (2014))。z ∼ 2 の紫外
連続光銀河は 0.3mJy程度と推定され (Reddy et al.

(2012))るため候補になり得るが、あらゆる LAEsが
どのような赤方偏移でも本研究のような低い LIRを
もつとすると、faint SMGの銀河計数に LAEsはほ
とんど含まれていないと考えられる。

5 Conclusions
本研究では、大きなサンプルと深いデータを合わせる事

で、初めて遠方の LAEs のダスト放射に有意な制限をつ
けることができた. 星形成率の比は SFRIR/SFRUV ≲ 1
に相当し、先行研究よりも数倍強い制限となった。対応す
る光度比は IRX=LIR/LUV ≲ 1.5 (A1500 ≲ 0.9)である。
IRX-β の図と SED fittingの結果から、z ∼ 2の LAEに
は Calzetti’s lawの吸収曲線を用いると赤外光度の過大評
価となり不適切で、SMC curveの方がより適切であること
が明らかとなった。SMC curveを用いると、Calzetti’s law
を用いた時と比べ、SED fittingの結果がM∗ が 3割程度
増加し、ageが二倍程度に大きくなる。この結果から z ∼ 2
の典型的な LAEは、star formation main sequenseにの
らず星形成のモードが normalであることも示せた。また、
ダスト放射の SED fitting の結果から、LAEs が ALMA
で見つかる faint SMGの候補天体から除外できることも言
えた。更に、IRX や f lyα

esc から、z ∼ 2の LAEは z ∼ 5, 6
の cosmic averageの銀河に近いこともわかった。
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z & 7での Lyα光度関数の加速的進化とその物理的描像
今野彰 (東京大学宇宙線研究所 博士課程 1年)

Abstract

我々は、独自の狭帯域フィルター NB101 を搭載したすばる望遠鏡を用いて、総積分時間 106時間の z = 7.3

Lyα 輝線銀河 (LAE)深撮像探査を行った。この観測で我々は、過去のすばる望遠鏡を用いた z ∼ 7.3 LAE

探査の ∼ 4倍深く、かつ過去の z = 3− 6 LAE探査と同等の深さである、L(Lyα) = 2.4× 1042 erg s−1 の
限界光度まで達し、z = 7.3 Lyα 光度関数 (LF)をこれまでに無く高い精度で求めることを可能にした。我々
は z = 7.3 LAEを合計 7天体検出し、これを基に z = 6.6− 7.3で Lyα LFは > 90%の信頼性で有意に進
化していると結論づけた。さらに我々は、z & 7での Lyα LFの加速的進化を初めて明らかにした。宇宙の
星形成率の指標となる紫外線連続光の LFは z ∼ 7で急速な減少が見られない。従って我々は、Lyα LFの
加速的進化は星形成率の進化とは異なるメカニズムで生じている可能性を示した。また我々は、単純な理論
モデルを基に z = 7.3での銀河間物質中の中性水素割合 xHi を推定したが、Lyα LFの加速的進化が xHi の
急激な増加によるものだとすると、宇宙背景放射のトムソン散乱の光学的厚みを説明できない可能性を示し
た。この矛盾を説明する物理的描像として、近年の理論研究で提唱されているような、クランプ状の中性水
素ガス雲の存在、より早い時期での宇宙再電離、LAE の電離光子脱出率の増加が挙げられる。なお本研究
は、Konno et al. (2014)として発表されている。

1 Introduction

Lyα輝線銀河 (LAE)とはLyα輝線を放射する星形
成銀河である。LAEの統計的性質を探る手段として
Lyα光度関数 (LF)がある。過去の研究では、Lyα LF

は z = 3.1−5.7では進化せず、z = 5.7−6.6で減少し
ていることが明らかになっている (e.g., Ouchi et al.

2008; Kashikawa et al. 2011)。近年では z ∼ 7.3 LAE

の狭帯域撮像探査が行われている。しかし、z = 6.6

と z ∼ 7.3の間で Lyα LFは無進化であるという主張
(e.g., Hibon et al. 2010)と、減少しているという主
張 (Clément et al. 2012)があり、z = 6.6と z ∼ 7.3

の間でのLyα LFの進化の有無は論争中であった。す
ばる望遠鏡でも z ∼ 7.3 LAE探査が行われた (e.g.,

Shibuya et al. 2012)。しかしこれらの探査では、そ
の浅さのため、z ∼ 7.3の Lyα LFの明るい側しか調
べることができず、z = 6.6− 7.3での Lyα LFの進
化を明確に結論づけることができなかった。Lyα LF

を高い精度で求めるには、より広い Lyα光度範囲に
渡って LAEを多数検出する必要がある。
Lyα LFの進化は宇宙再電離と関係する。LAEの
周囲に存在する銀河間物質 (IGM) 中の中性水素の

Lyα 減衰翼によって LAEから放射された Lyα 光子
は吸収散乱を受けるため、Lyα LFは変化する。従っ
て Lyα LFの進化から、IGM中の中性水素割合 xHi

に制限を与えることができる。宇宙再電離がいつ起
きたかを調べた他の観測的研究として、宇宙背景放
射 (CMB)を用いる方法がある。CMBのトムソン散
乱の光学的厚み τel を測定することで、宇宙再電離
が起きた赤方偏移 zreionが求められる。CMB観測衛
星 Planck の結果から、宇宙再電離が瞬時に起こった
と仮定すると、zreion = 11.1 ± 1.1 が得られている
(Planck Collaboration et al. 2013)。
宇宙再電離の観測的研究は多く行われているが、宇

宙再電離史に強い制限が与えられていないのが現状で
ある。そこで本研究では z = 7.3 LAEを深撮像探査
した。この z = 7.3という赤方偏移は、深撮像探査を
得意とするすばる望遠鏡にとって最遠方であり、かつ
宇宙再電離の最中である。z = 7.3での Lyα LFをこ
れまでに無く高い精度で求めることで、z = 6.6−7.3

で Lyα LFが進化しているかどうかという問題を解
明し、さらに z = 7.3での xHi を推定することで、宇
宙再電離史に強い制限を与えることにした。
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2 Observations

and z = 7.3 LAE Sample

z & 7での Lyα LFの進化を調べるには、z ≤ 6.6

LAEサンプルと同等のLyα限界光度まで達するよう
な狭帯域深撮像観測が必要である。そこで我々は独自
の狭帯域フィルター NB101 を開発した。NB101 の
大きな特長は、過去のすばる望遠鏡による z ∼ 7.3

LAE 探査で用いられた狭帯域フィルター (例えば
Shibuya et al. 2012 の NB1006 ) と比べて透過率
曲線の FWHMが狭く、輝線に対する感度が高いと
いう点である。我々はこの NB101 をすばる望遠鏡
の Suprime-Camに搭載し、SXDS領域とCOSMOS

領域 (計∼ 0.5 deg2)に対して合計 106時間の積分を
行った。このような独自の狭帯域フィルターを用いた
深撮像探査により我々は、Lyα限界光度が 2.4×1042

erg s−1まで達するデータを得ることができた。この
限界光度は、過去のすばる望遠鏡を用いた z = 3− 6

LAEサーベイと同等の深さである。
この NB101 深撮像データと公開されている広帯
域フィルター撮像データを基に、我々は z = 7.3 LAE

を SXDS領域から 3天体、COSMOS領域から 4天
体検出した。

3 Results

2章で得られた z = 7.3 LAEサンプルを基に Lyα

LFを求めたのが図 1(赤丸)である。図 1では、過去
の z ∼ 7.3 LAE探査の結果も同時にプロット (シアン
と橙、黒線)している。図 1より、我々の結果は、過
去の 8m望遠鏡による結果 (e.g., Shibuya et al. 2012;

Clément et al. 2012)と一致するが、4m望遠鏡によ
る結果 (e.g., Hibon et al. 2010)とは不一致であるこ
とが分かった。

4 Discussion

3章で我々は、8m望遠鏡による結果 (我々の結果
を含む) と 4m 望遠鏡によるそれとの間に矛盾が存
在することを示した。4m 望遠鏡による結果の方が
個数密度が高いところに位置しているが、この原因

図 1: 本研究で得られた z = 7.3 Lyα LF(赤丸)。シア
ンは 4m望遠鏡による過去の研究結果 (e.g., Hibon et

al. 2010)、橙は過去のすばる望遠鏡による結果 (e.g.,

Shibuya et al. 2012)、黒線と影の領域はVLTによる
結果で Lyα LFの上限を表す (Clément et al. 2012)。

としてコンタミネーションの存在が考えられる。実
際、4m望遠鏡で得られた z ∼ 7.3 LAEを分光した
ところ、Lyα輝線が非検出であったという報告があ
る (e.g. Clément et al. 2012)。一方、8m望遠鏡で得
られた LAEは分光同定されている (e.g., Shibuya et

al. 2012)。また、我々の z = 7.3 LAEサンプルのう
ち 1天体が分光観測の対象となったが、この天体から
Lyα 輝線が検出されている (Ouchi et al. in prep.)。
以上より、我々の Lyα LFは過去の 8m望遠鏡によ
る結果を支持すると結論づけた。
次に、過去の研究で得られた z = 5.7と 6.6の Lyα

LFと本研究の z = 7.3のそれと比較して、Lyα LFの
進化を議論する。ここで、もしLyα LFが z = 6.6−7.3

で無進化である場合、2章の観測で得られる z = 7.3

LAEは∼ 65天体と予想される。一方 2章において、
我々は z = 7.3 LAEを計 7天体検出した。このこと
から、Lyα LFは z = 6.6− 7.3で進化していると考
えられる。z = 5.7− 7.3での Lyα LFの進化を表し
たのが図 2である。我々は、z = 6.6−7.3で Lyα LF

が > 90% の信頼性で有意に進化していると結論づ
けた。
さらに図 2から、z = 6.6− 7.3での Lyα LFの減

少量は z = 5.7− 6.6でのそれと比べて大きいことが
分かる。これはすなわち、Lyα LFが z ∼ 7で急速に
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図 2: z = 5.7 − 7.3での Lyα LFの進化。赤丸と赤
曲線が本研究の z = 7.3 Lyα LFを示す。シアンと
青の曲線がそれぞれ z = 5.7と 6.6 Lyα LFを表す
(Ouchi et al. 2008, 2010)。

減少していることを意味する。これを定量的に示す
ために、我々は Lyα光度密度を計算した。その進化
を図示したのが図 3である。我々は、z & 7で Lyα

LFが加速的に進化していることを初めて明らかにし
た。一方図 3で、紫外線連続光 (UV)光度密度の進
化も同時にプロットしている。宇宙の星形成率の指
標となる UV LFは z ∼ 7で急速な減少が見られな
い。従って我々は、Lyα LFの加速的進化は星形成率
の進化とは異なるメカニズムで生じている可能性を
示した。
Lyα LFの加速的進化の原因として、まず単純に
宇宙再電離を考える。シンプルな理論モデルを基に
z = 7.3 での xHi を見積もったところ、我々は xHi

= 0.3− 0.8と推定した。本研究と過去の研究で得ら
れた xHi の進化を図 4に示した。図 4から、本研究
で得られた z = 7.3での xHi の値は、過去の研究で
得られた z ∼ 7 での推定値と一致している。また、
我々は z & 7での Lyα LFの急激な減少を示したが、
このことは図 4の青菱形 (z = 6.6)と本研究の赤丸
(z = 7.3)との比較からも見てとれる。従って、z ∼ 7

での IGM中の中性水素の急激な増加が示唆される。
次に、本研究で得られた z = 7.3でのxHi推定値が、

CMBのトムソン散乱の光学的厚み τelの観測値と矛
盾しないか確認する。本研究結果を説明する宇宙再電
離史に対する τelを見積もるためにChoudhury et al.

図 3: Lyα(赤)と UV(青)の光度密度進化。z = 7.3

Lyα 光度密度は本研究で得られた Lyα LFから計算
した。z = 7.3以外の Lyα 光度密度は Ouchi et al.

(2008, 2010) から、UV 光度密度は Bouwens et al.

(2014)から引用した。

図 4: 赤方偏移ごとの xHi の値とその理論予想。赤
丸が本研究で得られた z = 7.3での xHi 推定値、緑
とマゼンタ、青のプロットがそれぞれクエーサーと
ガンマ線バースト、LAEを用いて推定された xHiの
値である。斜線 (または影)の領域は CMBを用いた
場合である。点線と破線、実線は Choudhury et al.

(2008)による理論予想を表す。

(2008)の理論モデルを用いることにする。Choudhury
et al. (2008)では、仮定する再電離源の最小ハロー質
量を変えた場合の 3つのモデルを考えている。赤方
偏移 6での質量がそれぞれ 109及び 108、5×105M⊙
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より大きいハローが再電離源になると仮定した場合
のモデル Aと B、Cについて、xHi と赤方偏移の関
係を図 4に示す。点線と破線、実線がそれぞれモデ
ル Aと B、Cを表す。同様に、図 5ではこれらのモ
デルで予想される τelと赤方偏移の関係を示す。図 4

で本研究結果を良く説明する Aや Bのモデルでは、
図 5において CMB観測値と大きく異なる。モデル
C のみが CMB 観測値と誤差の範囲で一致する (図
5)が、本研究の推定値 xHi = 0.3− 0.8の方がモデル
Cより 1σ 程度高い値となっている (図 4)。従って、
我々は本研究から得られた z = 7.3での xHiと CMB

観測値との間に矛盾が存在する可能性を示した。

図 5: τelの進化。斜線 (または影)の領域が観測値を
示し、点線と破線、実線は Choudhury et al. (2008)

による理論予想である。

この矛盾を説明する物理的描像として、電離バブル
内のクランプ状の中性水素ガス雲の存在 (e.g., Bolton

& Haehnelt 2013)や、より早い時期での宇宙再電離
(e.g., Cen 2003)、そしてLAEの電離光子脱出率の増
加 (Dijkstra et al. 2014)のような、近年の理論研究
で提唱されているメカニズムが考えられる。しかし
上述の矛盾が本当に存在するかは、本研究で得られた
xHi 推定値の誤差が大きいため、明らかでない。xHi

の誤差は今のところ Lyα LFの統計誤差によるため、
すばる望遠鏡超広視野主焦点カメラHyper Suprime-

Camによる大規模 LAE探査で、この矛盾の存在を
確認できるだろう。

5 Conclusion

我々は、独自の狭帯域フィルターNB101 を搭載し
た Suprime-Camを用いて、106時間にも及ぶ z = 7.3

LAE深撮像探査を行った。その結果、我々は z & 7

での Lyα LF の急激な減少を初めて明らかにした。
この Lyα LFの加速的な進化の原因が IGM中の中
性水素の急速な増加によるものだとすると、CMBの
観測値を説明できない可能性を示した。Lyα LFの
加速的進化の物理的描像として、近年の理論研究で
提唱されているような、クランプ状の中性水素ガス
雲の存在や、より早い時期での宇宙再電離、LAEの
電離光子脱出率の増加が考えられる。
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ALMA アーカイブデータを用いたミリ波輝線銀河光度関数の制限

山口 裕貴 (東京大学大学院 理学系研究科天文学専攻 M1)

Abstract

本研究では ALMA アーカイブデータを用いたミリ波分子輝線銀河光度関数の制限について報告する．本研

究で使用したアーカイブデータは ALMA 初期科学観測 (Cycle 0) で行われたものであり，重力レンズ領域

である銀河団 Abell 1689の Band 6 (230 GHz帯) の観測である．この観測は広さおよそ 5平方分で深さは

連続波で 1σ = 90 µJy/beamを実現している．このデータから速度分解能を変えた 3次元データを作成し，

ミリ波分子輝線天体の探査を行った．なお，再解析後のデータはおよそ 30 km/sの速度分解能で 1σ = 2.5

mJy/beamである．今回の研究では > 5σ のレベルで検出された天体はなかったが，光度関数に上限値を与

えることに成功した．一方で，観測周波数 241.03 GHz付近に 3σ のレベルで輝線検出候補天体も見つかっ

た．この候補天体については HST/ACSおよびWFC3イメージで可視・近赤外線対応天体も同定されてお

り，測光赤方偏移からこの検出輝線候補は z = 0.913の CO(4-3)回転遷移輝線である可能性が高い．候補天

体の分子ガス質量は 7× 108M⊙，星質量は 1× 108M⊙ と推定され，非常にガスが豊富な天体であると考え

られる．

1 Introduction

近年の研究により，宇宙の星形成率密度が宇宙年

齢にわたってどのように変遷してきたかが明らかに

なりつつある (e.g. Madau & Dickinson 2014)．次の

ステップとしてその原因を理解するためには星の材

料となる分子ガス量の変遷を調べることが不可欠で

ある．これまで行われてきた分子輝線の観測はほか

の波長で”pre-selected”された天体で行われたものが

ほとんどであるが，分子ガス密度の進化を観測的に

示すためには無バイアスな探査による分子輝線光度

関数の決定が必要である．無バイアスな探査の例と

して Tamura et al. (2014) では CO分子輝線銀河の

偶然検出に成功しているほか，Walter et al. (2014)

では Plateau de Bure Interferometer (PdBI) を用い

た CO無バイアス探査を行い，ガス質量密度の進化

にある程度の制限を与えている．しかし，より強い

制限を与えるには更なる探査が必要である．

無バイアス探査の一つの手段として近年注目され

ているのがアーカイブデータを使った探査である．

Ono et al. (2014) では Atacama Large Millime-

ter/submillimeter Array (ALMA)のアーカイブデー

タを用いた解析でサブミリ波帯に強い輝線を持つ天

体を検出しているほか，Matsuda et al. in prepでは

ALMAアーカイブデータを利用した [CII]輝線探査

を行っている．

本研究ではミリ波分子輝線に着目した無バイアス

探査を行い，CO光度関数に制限を与えている．

2 Data and analysis

2.1 ALMA data

本研究で使用したアーカイブデータは ALMA の

初期科学観測 (Cycle 0) として 2012年 6月 17日と

7月 4日に行われた Band 6の連続波観測 (観測周波

数 231 GHz) である (PI. Johan Richard)．このデー

タの広さは 50 視野 (4.7 平方分) にわたり，深さは

連続波で 1σ = 90 µJy/beam，合成ビームサイズは

0.8”×0.6”を達成している．

2.2 Data analysis

本研究では上記のALMAアーカイブデータをデー

タリダクションパッケージCASA1のタスクCLEAN

を用いて再解析し，200 ch (およそ 120 km/s)ビニン

1http://casa.nrao.edu
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表 1: 検出候補
No. R.A. Dec. 中心周波数 積分強度 半値幅 200 ch ビニングでの

(J2000) (J2000) (GHz) (mJy km/s) (km/s) ピーク値の S/N

1 13h 11m 32.77s −1◦ 19′ 51′′.26 241.03 894± 325 138± 38 4.5
2 13h 11m 26.67s −1◦ 19′ 59.′′76 239.90 463± 195 63± 20 4.6
3 13h 11m 27.50s −1◦ 21′ 23.′′84 240.68 564± 200 80± 21 5.2
4 13h 11m 27.04s −1◦ 19′ 54.′′67 221.91 565± 249 88± 29 4.0
5 13h 11m 31.70s −1◦ 20′ 55.′′16 222.91 271± 110 61± 18 5.1

注: 表の数値は 50 ch ビニングのデータで CASA のタスク specfit を用いた Gaussian フィットを行って得られた値である

グと 50 ch (およそ 30 km/s) ビニングの 3次元デー

タキューブを作成した．

このように作成したデータキューブについて次の

ような基準を設けて輝線天体の探査を行った．

1. 200 ch ビニングのデータキューブについて

CLUMPFIND (Williams, de Geus, & Blitz

1994) を用いてフラックスで密度のピークの値

が ≥ 4σとなるクランプを探す．

2. 1.で見つかったクランプについて，さらに 50 ch

ビニングのデータキューブでピークのチャンネ

ルの前後のチャンネルに関しても同じ位置で検

出されるか確かめる

本研究では 1., 2.の基準を満たしたものを輝線銀河検

出候補として取り扱っている．50 chビニングのデー

タキューブは 1σ = 2.5 mJy/beamである．

3 Results

今回の探査では 5つの検出候補天体が見つかった

(表 1)．しかし，50 ch ビニングでのピーク値が >

5σ となるものはなかった．このため，本研究では

significantな検出は得られなかったかったとして光

度関数に上限値を与えるにとどまっている．

4 Discussion

4.1 CO luminoisty function

本研究で得られた CO 光度関数の制限と Millen-

nium Simulation をもとにした準解析的モデル S-

cubed SAX (Obreschkow et al. 2009) でのCO光度

関数や過去の無バイアス探査 (Walter et al. 2014)

の結果と比較する．

ここでは COの光度は [Jy km/s Mpc2]を単位と

して LV = 4πD2
LS

V /(1 + z) と定義する．z は赤方

偏移，DLは光度距離 [Mpc]，SV は COの積分強度

[Jy km/s]である (Obreschkow et al. 2009)．本研究

では 50 chビニングでのピーク値が > 5σ となる検

出が得られなかったため，SV はCOの輝線プロファ

イルをピーク値が 3σ，半値幅がそれぞれ 100, 300,

500, 700 km/sのGaussianであると仮定して求めた

値を使用した．今回の探査で得られた CO分子輝線

銀河の空間密度の上限値は [Mpc−3 dex−1]を単位と

して，ϕupper limit =
(
∆Vcom log10 L

V
)−1

を採用し

た．∆Vcom は共動体積である．

今回利用したのは重力レンズ領域のデータなので，

COの輝線光度や共動体積を求める際には重力レン

ズによる影響を考慮しなければならない．本研究で

はOguri (2010) の重力レンズ効果のモデル glaficを

用いて重力レンズの影響を補正した．表 2では重力

レンズの効果を補正して求めた輝線光度などの値を

まとめている．

以上によって求まった CO光度関数をプロットし

たのが図 1である．ここでは luminosity binとして 1

dexを採用している．また CO excitation ladderの

不確かさ回避するため，CO輝線光度を CO(1-0)に

変換するといったことは行っていない．図 1の実線は

S-cubed SAX (Obreschow et al. 2009)から得られた

それぞれの赤方偏移における CO光度関数で，破線

は z = 0における光度関数である．マゼンダの領域は

Walter et al. (2014) で得られた値を Dannerbauer

et al. (2009) を用いて CO(5-4) に変換したもので

ある．

図 1で分かるように，今回の探査で得られた値は

準解析的なモデルや過去の観測によって得られた光
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表 2: CO輝線光度と空間密度の上限値
Line z µ LV

100 LV
300 LV

500 LV
700 ϕupper limit

(108 Jy km/s Mpc2) (108 Jy km/s Mpc2) (108 Jy km/s Mpc2) (108 Jy km/s Mpc2) (10−3 Mpc−3 dex−1)

CO(3-2) 0.44 4.2 0.095 0.28 0.47 0.66 8.2
CO(4-3) 0.91 4.3 0.42 1.3 2.1 3.0 3.2
CO(5-4) 1.39 4.3 0.98 2.9 4.9 6.9 2.6

注: 2 列目の値は重力レンズによる増光率．3∼6 列目の値はそれぞれ半値幅を 100, 300, 500, 700 km/s としたときの輝線光度

図 1: 左から CO(3-2)，CO(4-3)，CO(5-4) の光度関数．実線は S-cubed SAX から得られたそれぞれの赤方偏移における光度関

数．点線は z = 0 の光度関数．青，赤，緑，シアンはそれぞれ半値幅を 100, 300, 500, 700 km/s の場合に光度関数に与える制限で

あり，マゼンダの領域はWalter et al. (2014) によって得られた値である．

度関数と矛盾しないことが分かる．また，光度関数

の “折れ曲がり”に制限を与えることができた．さら

に強い制限を与えるためにはより多くのアーカイブ

データを解析する必要がある (詳細は Sec.5.2)．以上

からアーカイブデータの利用が CO光度関数を制限

するのに有用な手段であることを示すことができた．

4.2 Detection candidate

本研究で見つかった 5つの候補天体 (表 1) のうち

検出候補No.1についてはハッブル宇宙望遠鏡 (HST)

ACSとWFC3のデータから対応天体が見つかった．

よってここではNo.1について考察を進めていくこと

にする．なお，候補天体 No.1は 200 chビニングで

ピーク値の S/Nは 4.5を達成している．50 ch ビニ

ングにおけるNo.1のピーク値のチャンネルでの 2次

元マップとスペクトルは図 2左に示す．

HST画像を測光し，EAZY (Brammer et al. 2008)

を用いて測光赤方偏移を求めると zp = 0.897+0.095
−0.241

となった (図 2 右)．画像解析の際には Yagi et al.

(2002), Ouchi et al. (2004), Ono et al. (2010) を

参考にした．この結果から，No.1が真の天体ならば

z = 0.913の CO(4-3)輝線である可能性が高いこと

が分かった．

さらに近傍の星形成銀河 M82 の CO excitation

ladder (Weiss et al. 2005) を仮定し，換算係数

α = 0.8 M⊙ (K km/s pc2)−1 (Downs & Solomon

1998)とすると，分子ガス質量はMgas ∼ 7×108 M⊙

となる．これはM82と同等の質量である．一方，星

質量-光度比の関係 (Wilkins et al. 2013) から見積

もった星質量はM∗ ∼ 1×108 M⊙程度である．分子

ガス質量比 fgas = Mgas/(Mgas +M∗) ≃ 0.9となり，

これは z ∼ 1の星形成銀河の平均的な値 fgas = 0.33

(Tacconi et al. 2013) よりも非常に大きな値になっ

ている．

この検出候補の真偽を決定するには追加観測が必

要になる (詳しくは Sec. 5.2)が，今回の探査でガス

が非常に豊富な天体の候補が見つかったことはこの

時代にまだ活発な星形成をしておらず，従来の観測

方法では発見できなかった種族の銀河の存在を示唆

するという意味で意義のあるものであるといえる．



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

図 2: 左上:50 ch ビニングでのピークチャンネルにおける 2 次元マップ．コントアは 1σ ごと．左下: No.1 のスペクトル (50 ch ビ
ニングのもの)．緑の線は Gausianフィット．右; No.1の測光値と best fit SED.赤い点が HSTの画像から得られた測光値で青い線
が EAZY を用いて得られた best fit SED．

5 Summary & Future work

5.1 Summary

本研究の sammaryは次の通りである．

• ALMA アーカイブデータを再解析し，分子輝線

銀河探査を行った．

• > 5σ の significantな検出が得られなかったた

め CO光度関数に上限値の制限を与えた．

• No.1の検出候補が真の天体ならば No.1の輝線

は z = 0.913の CO(4-3)であり，非常にガスが

豊富な天体である．

• ALMAアーカイブデータの利用がCO光度関数

を制限するのに有用な手段であるとともに，今ま

での手法では検出できなかった種族の天体を検

出できる可能性があることを示すことができた．

5.2 Future work

今回の探査では CO光度関数に上限値を与えるに

とどまっている．より強い制限を与えるためにはより

多くのアーカイブデータを解析する必要がある．そ

の際，深さと広さどちらに焦点を当てるべきかとい

う問題があるが，S-cubed SAXから見積もると広さ

に焦点を当てた探査が効率的である．
検出候補No.1の追加観測については大気の透過率

を考慮すると，観測周波数 301.30 GHzの CO(5-4)
や 257.30 GHzの [CI]が適当だと考えられる．追加
観測ではこれらの輝線を PdBIを用いて観測するこ
とを計画中である．
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銀河の化学力学進化シミュレーションから探る rプロセス起源天体

平居 悠 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

近年の高分散分光観測により、銀河系及びその周りの矮小銀河中の恒星の r プロセス元素組成が明らかにな

りつつある。銀河内における重元素の空間分布と頻度分布は、力学進化に伴う星形成史を反映するはずであ

る。重元素の空間分布と星形成史の関係を理解するためには、化学進化と力学進化を同時に計算する必要が

ある。また、化学力学進化モデルに基づき、元素の起源を議論することが可能である。特に、r プロセス由

来の元素 (r プロセス元素) の起源の候補には、主に重力崩壊型超新星爆発と中性子星合体が考えられている

が、どちらが有力な起源か明らかになっていない。本研究は、銀河の化学力学進化モデルを用いて、r プロ

セス元素の起源を議論することを目的とする。そのために、N 体/Smoothed Particle Hydrodynamics コー

ド ASURA に超新星爆発、中性子星合体に伴うエネルギーと重元素のフィードバックの効果を取り入れた化

学力学進化モデルを新たに構築した。本稿では、ASURA によって、ろ座矮小銀河に対応する、全質量 7×

108M⊙ の矮小銀河モデルに関して化学力学進化計算を行った結果を報告する。まず、矮小銀河モデルの金

属量分布が観測を再現できることを示す。続いて、r プロセス元素の代表例であるユーロピウム (Eu) と鉄

(Fe)の組成比について計算した結果と、矮小銀河における観測値を比較し、rプロセス元素の起源天体を議

論する。

1 Introduction

鉄より重い核種を合成するためには、中性子過剰

な環境が必要である。ある核種が β 崩壊する時間ス

ケールよりも短い時間で中性子捕獲する過程を rapid

(r)プロセスという。rプロセスの起源天体としては、

重力崩壊型超新星爆発 (II型超新星爆発1)と連星中

性子星の合体 (中性子星合体)が考えられている。し

かし、どちらが有力な起源天体か、未だ明らかになっ

ていない。近年の元素合成計算により、II型超新星

爆発では、rプロセスを起こすには中性子数密度が不

十分であり、質量数 110程度より大きい核種の合成

は難しいことが示唆された (例えばWanajo 2013)。

一方、中性子星合体では、一般相対論とニュートリ

ノの効果を考慮した中性子星合体モデルに基づいた

元素合成計算により、太陽系の rプロセス元素組成

パターンに近い元素組成を再現することに成功して

いる (Wanajo et al. 2014)。

　近年の高分散分光観測により、銀河系、矮小銀河中

の星の rプロセス元素の存在量が明らかになりつつ

1重力崩壊型超新星爆発には、II 型の他に Ib 型、Ic 型がある
が、本稿ではこれら全てを II 型超新星爆発と呼ぶこととする。

ある。これらの観測により、[Fe/H] 2 < −2.5の星で

は rプロセス元素の存在量に大きな分散 (図 1)があ

ることが指摘されている (例えば Aoki et al. 2013)。

銀河中の星の元素組成には、銀河がこれまで経験し
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図 1: 銀河系および矮小銀河の [Eu/Fe] vs. [Fe/H]

(SAGA data base (Suda et al. 2008)).

てきた元素合成イベントが記録されており、銀河形

成過程を探る手がかりを与えてくれる。

　これまで、銀河の化学進化計算により、rプロセス

2元素 A, B に対して、NA、NB を元素 A、B 原子の数密度
としたとき、[A/B] ≡ log(NA/NB)星 − log(NA/NB)⊙。
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元素の進化を計算する試みがなされてきた。その結

果、親星の質量が 8 – 10 M⊙の超新星爆発で rプロ

セスを起こした場合、銀河系ハローの rプロセス元

素分布の観測値を再現できることが指摘された (例え

ば Ishimaru et al. 2004; Argast et al. 2004)。一方、

Argast et al. (2004)は、連星中性子星系が中性子星

合体までの時間 (遅延時間)が 1億年程度であると、

銀河系ハローに存在する金属欠乏星 ([Fe/H] < −2.5)

にみられる rプロセス由来の元素 (rプロセス元素)

存在量の大きな分散を説明することは難しいことを

指摘した。

最近は、中性子星合体で銀河系の rプロセス元素組

成比を説明しようとする試みが盛んに行われている

(例えばKomiya et al. 2014; Tsujimoto & Shigeyama

2014)。これらのモデルでは、rプロセス元素組成比

の観測値を再現するためには、中性子星合体の遅延

時間が ∼10 Myrである必要があると指摘している。

しかし、∼ 10 Myrの遅延時間をもつ中性子星合体

は、多くても全体の数%程度と見積もられており、よ

り現実的な遅延時間, ∼100 Myrの中性子星合体で r

プロセス元素組成比の観測値を再現するのは未だ困

難である (Dominik et al. 2012)。

これまでの rプロセス元素の化学進化計算では、銀

河の動力学進化とは別に計算されてきた。しかし、銀

河の形成、進化過程は、動力学進化に大きく依存す

る。したがって、元素の起源を明らかにし、銀河の形

成、進化過程を理解するためには、銀河の動力学進化

計算に星の元素合成過程を導入し、銀河の化学進化

と動力学進化を同時に計算する必要がある。そこで本

研究では、N 体/Smoothed Particle Hydrodynamics

(SPH)コード, ASURA(Saitoh et al. 2008, 2009)に、

超新星爆発、中性子星合体による元素合成過程を導

入し、銀河の化学力学進化計算を行う。特に、宇宙

論シミュレーションから銀河系形成の構成要素であ

ることが示唆されている矮小銀河に注目し、rプロセ

ス元素の起源天体について議論する。

2 The code

N 体/SPHコード ASURAを用いる。重力相互作

用は、ツリー法 (例えば Barnes & Hut 1986)を用

いて計算する。流体計算には、SPH法を用いる (例

えば Lucy 1977)。放射冷却関数は、Cloudy(Ferland

et al. 1998)を用いる。星形成の条件は、星形成領域

の密度閾値 (nth)、温度の閾値 (Tth)、ガス粒子の速

度 vに対し、(1) n > nth, (2)T < Tth , (3) ∇·v < 0

とする。条件 (1), (2), (3)を満たしたガス粒子の一部

が Schmidt則 (Schmidt 1959)に従い、星を形成す

る (例えば Navarro & White 1993)。形成した星粒

子は single stellar populationとして扱い、初期質量

関数は Salpeter (1955)を採用した。星の質量範囲

は 0.1–100 M⊙ とする。そのうち、8–100 M⊙ の星

は、Okamoto et al. (2008)の方法に従い、II型超新

星爆発を起こし、周囲のガス粒子に熱エネルギーを

与える。若い星のうち、超新星爆発を起こさなかっ

たものは、熱を星間空間に放出し、HII領域を形成す

る。その際、Lyα光子の数密度は、PÉGASE (Fioc

& Rocca-Volmerange 1997)を用いて評価する。

　本研究では、上記のコードに、II 型超新星爆発、

中性子星合体による元素合成モデルを新たに導入す

る。II型超新星爆発による元素合成量は (Nomoto et

al. 2006)を用いる。rプロセス元素は、II型超新星

爆発または中性子星合体で合成されるとする。II型

超新星爆発の場合は、親星の質量が 8 –10 M⊙または

30 M⊙の超新星爆発で合成されるとする。中性子星

合体は、親星の質量が 8 – 20 M⊙の星のうち 1/100

が、遅延時間 100 Myrで合体し、rプロセス元素を放

出すると仮定する。これらの値は、(Dominik et al.

2012)で示されている値の範囲内である。超新星爆

発または中性子星合体で放出された元素は、SPHの

smoothing length内に距離に応じて配分する (Revaz

& Jablonka 2012)。

3 Models

本研究では、矮小楕円体銀河 (dSphs)のモデルを

用いる。観測された矮小楕円体銀河の暗黒物質分布

は、pseudo-isothermal profile:

ρ(r) =
ρc

1 + (r/rc)2
, (1)

で近似できる (例えば Oh et al. 2011)。ここで、ρ、

ρcはそれぞれ暗黒物質またはガスの密度、中心密度、
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rcはコア半径である。本研究では、初期条件として、

暗黒物質粒子、ガス粒子を式 (1)に従って分布させ

る。暗黒物質粒子には初期速度分散:

σ2(r) =
1

ρ(r)

∫ ∞

r

dr′ρ(r′)∂r′Φ(r
′), (2)

ガス粒子には初期温度 104 K を与えた。ここで、

Φ(r)は重力ポテンシャルである。本計算に用いたパ

ラメータを表 1 に示す。Reference value は (Revaz

& Jablonka 2012)の値を採用した。Reference value

のモデルは、銀河系の局部銀河群に存在するろ座矮

小銀河に対応する。

4 Results & Discussion

図 2に矮小銀河モデルの金属量分布を示す。図 2

より、金属量分布は、[Fe/H] ∼ −1にピークを持ち、

高金属量側では鋭く星の数が減少し、低金属量側は

緩やかに減少している。ろ座矮小銀河においても、同

様な傾向が観測されており、ろ座矮小銀河の金属量

分布を再現することに成功した。矮小銀河モデル内

の金属量の空間分布を調べると、中心付近ほど高い

金属量を示している。dSphsの中心付近では、外側

領域より高いガス密度を持っており、星形成の条件

を満たしやすい環境にある。そのため、dSphsの星

形成活動は銀河の中心付近で活発に起こっている。

図 2: 矮小銀河モデルの金属量分布 (t=10 Gyr).

　図 3に、中性子星合体で rプロセス元素を放出さ

せた場合の [Eu/Fe]と [Fe/H]の関係を示す。図 3を

みると、低金属量側で [Eu/Fe]に大きな分散が生じ

ている。観測値と同様、[Fe/H] ∼ −3で [Eu/Fe] > 1

図 3: 中性子星合体で rプロセス元素を放出した場合

の [Eu/Fe] vs. [Fe/H] (t = 10 Gyr).

に星が存在している。最初の中性子星合体が起こる

∼ 100 Myrでは、銀河内で十分に金属の混合が進ん

でいないため、1回の rプロセス元素放出の影響が大

きく現れる。中性子星合体が起きた領域の近傍で形

成された星は、rプロセス元素に強く汚染される。さ

らに、中性子星合体では、Feは合成されず、Euのみ

合成されるため、低金属量の領域で非常に rプロセ

ス元素に富んだ星が存在するようになる。8− 10M⊙

の超新星爆発で rプロセス元素を放出させた場合も、

これらの超新星爆発ではほとんど Feを合成しないた

め、同様である。しかし、30 M⊙以上の超新星爆発

で rプロセス元素を合成させると、Euと同時に Fe

も合成されるため、[Eu/Fe] ∼ 2の極端に rプロセス

元素に富んだ星は形成されず、観測を説明できない。

　一方で、観測では、[Eu/Fe] < 0 の星の多くは、

[Fe/H] ∼ −2.5の領域に存在するが、図 3では、−2 <

[Fe/H] < −1の領域に存在している。超新星爆発で

rプロセス元素を放出させた場合は、[Fe/H] < −2.5

にも [Eu/Fe] < 0の星も存在するようになるが、中

性子星合体の場合と同様に、−2 < [Fe/H] < −1の

領域にも [Eu/Fe] < 0の星が存在する。本計算では、

放出された元素はガス粒子に固定され、星間空間を

移動する。星形成の際、新しく生まれた星形成の条

件を満たしたガス粒子の金属量をそのまま引き継ぐ。

したがって、超新星爆発の近くで汚染されたガスか

ら星が生まれると、極端に高い金属量を持った星が

できる。銀河内で金属が十分に混合されていない時

期に薄く rプロセス元素に汚染されたガスから生ま

れた星が、−2 < [Fe/H] < −1 にみられる [Eu/Fe]
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表 1: 矮小銀河モデルのパラメータ
物理量 Reference value Variation

粒子数 105 104 – 106

全質量 7.0×108M⊙ 3.0 – 7.0×108M⊙
1粒子あたりのガス質量 3.2×103M⊙ 0.40 – 13×103M⊙
ソフトニング長 10 pc 5 –10 pc

星形成の密度閾値 (nth) 0.1 cm−3 0.1 – 100 cm−3

星形成の温度閾値 (Tth) 3 ×104 K 102 – 3 ×104 K
星形成効率 (c⋆) 0.05 0.001 – 1

超新星爆発によるエネルギーフィードバック 0.03 ×1051 erg 0.03 – 1.0 ×1051 erg

< 0 の星に対応している。Shen et al. (2010)は、

SPH計算では、金属量の低い領域で、金属量を高く

見積もる傾向にあり、この傾向は金属の拡散を考え

ることで緩和されることを報告した。また、元素を

まき散らす範囲を広くすると、[Eu/Fe]の分散が小さ

くなった。[Eu/Fe]にみられる大きな分散には、銀河

内で元素の混合の時間スケールが、関わっている可

能性がある。

本稿では、r プロセス元素の起源天体として、超

新星爆発と中性子星合体を仮定し、ろ座矮小銀河モ

デルを用いて化学力学進化計算を行った。その結果、

中性子星合体及び親星の質量が 8− 10M⊙ 超新星爆

発で、[Fe/H] < −2.5で見られる [Eu/Fe] > 1の星

を再現することができた。しかし、本モデルでは、

−2 <[Fe/H] < −1で多くの [Eu/Fe] < 0の星が存在

する。これには、重元素の拡散が関わっている可能

性があり、今後の検討事項としたい3。
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空間分解された近傍銀河における星形成則の研究
照屋 なぎさ (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

銀河の進化を考える上で，さまざまな時代の星形成を正確に評価することは本質的に重要である．大質量星
が放射する紫外線と，ダストから放射される遠赤外線の両方を用いることによって，正確な星形成率を得る
ことができる．本研究では，空間分解された近傍銀河（15-25Mpc）について GALEXと Herschel SPIRE

の撮像データから星形成率を，また SDSSと 2MASSの撮像データを用いて星質量を見積もった．メッシュ
ごとに星質量の密度と星形成率の密度の関係を調べ，それらが正の相関を持つことと，その関係が３種類に
分類できることが分かった．

1 Introduction

現在，宇宙には様々な種類の銀河が存在しており，
銀河の物理量は時間発展していることが分かってい
る．銀河の形態や化学組成，星形成活動など，様々
な量が進化しており，活発に研究が行われている．
近年，銀河の星形成活動の進化を探る研究として，
星形成率と星質量の間のタイトな関係（星形成主系
列）が注目を浴びている．最近の研究によって，赤
方偏移によって星形成主系列が変化することや星形
成をしていない銀河やスターバースト銀河は星形成
主系列を満たさないことが分かっており，さらに詳
しい研究が進められている．
本研究では，空間分解された銀河の撮像データを
用いて，メッシュごとに星質量と星形成率の関係を
求めることを目的としている．
銀河の星形成率は，寿命の短い大質量星 (寿命

106−8 yr) の数を観測から求めることで計算するこ
とができる．この大質量星は，紫外線領域にピーク
を持つ光を放射する．そのため，初期質量関数を仮
定することにより，観測された紫外線量からその領
域の星の数ないし質量を推測することができる．
一方で，星形成を活発に行っている領域ではダス
トと呼ばれる 1µm以下の固体微粒子が形成されて
おり，そのダストが紫外線放射を吸収し遠赤外線で
再放射する．そのため UVの観測データのみから星
形成率を推定すると過小評価してしまう可能性があ
り，本研究において星形成率は UVと FIRの両方を
考えて見積もった．

2 Observations

本 研 究 で は ，GALEX(紫 外 線)，Herschel

SPIRE(遠赤外線)，2MASS(近赤外線)，SDSS(可視
光) の撮像観測のデータを用いて解析を行った．サ
ンプルは，Herschel Reference Surveyのカタログに
準じた．また，このカタログは K バンドで十分な
SNを持つものであり，15 Mpc∼25 Mpcの距離にあ
る銀河を対象にしたものである．

3 Application to Sample

3.1 Stellar Mass Estimate

銀河の星質量は，以下の式から求めた．Bell et al.

(2003)はカラーとM∗/Lの関係を，PEGASE (Fioc

& Rocca-Volmerange 1997) modelを用いて

log
M∗/LK

M⊙/L⊙,K
= aug + bug(u− g) (1)

と表した．M∗ は星質量，LK はK バンド (2.2µm)

における光度，M⊙ は太陽質量，L⊙,K はK バンド
における太陽光度，u，gは SDSSの uバンド，gバン
ドにおける AB等級で定義されている．係数 aug と
bug は，Zibetti et al.(2009)において Chabrier IMF

を仮定し (aug, bug) = (−1.578, 0.739)と求められて
いる．
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3.2 Star Formation Rate

星形成率とは，一定期間にどれぐらいの質量の星
が出来るかを表す量である．紫外線と遠赤外線の観
測量により，106−7年前から現在までに生まれたOB

型星の数を見積もることが可能となる．そこに初期
質量関数を導入し，106−7 年前から現在までに生ま
れた全ての星の数ないし質量を計算することで星形
成率を推定した．
太陽金属量，Salpeter IMF(Salpeter 1955)，108yr

以上で SFR が一定であることを仮定し，スペクト
ル進化種族合成モデル Starburst 99 (Leitherer et

al. 1999)を用いると，SFRは次のように表される
(Takeuchi et al., 2010a)．

log SFRFUV = logLFUV − 9.51 (2)

log SFRTIR = logLTIR − 9.75 + log(1− η) (3)

SFR = SFRFUV + SFRTIR (4)

ただし，LFUV = νLν(ν:振動数，Lν :光度密度)，
LTIR は 8 − 1000µm にわたる光度と定義されてい
る．LTIRをどのようにして計算したかは次の節に記
述する．

3.3 Correlation between LTIR and

LSPIRE

SFRTIRを計算するためには，8− 1000µmにわた
る光度 LTIR が必要である．本研究では SPIREの 3

つのバンドのデータを用いて SFRを推測するため，
SPIREのデータと LTIRの関係を求めた．SPIREの
データに関して LSPIRE を次のように定義した．

LSPIRE = Lν(250)∆ν250 + Lν(350)∆ν350

+ Lν(500)∆ν500 (5)

ここで∆ν とは SPIREのバンド幅である．
また，Galametz et al.(2012)において，11個の銀
河についてMIPS，IRAS，PACS，SPIREの 4つの
遠赤外線観測でフラックス密度を求めている．よって，
この論文のデータを用いて LSPIREを用いて LTIRと
の関係を求めていく．
LTIR を出す手順は以下のようになる．

1. ある銀河について，遠赤外線のデータを
two modified blackbody model(Galametz et

al.2012)でフィットする

2. フィットした結果を 8 ∼ 1000µmの範囲で積分
し，LTIR を出す．

3. この銀河について観測量 LSPIRE を出す．

4. １～３の作業を 11 個の銀河について行い，
LSPIRE と LTIR の関係をみる．

two modified blackbody modelとはダストを二つ
の一定の温度だと仮定し，フラックス密度を二成分
ダスト (cold dust & warm dust) の黒体放射の足し
合わせで表す方法である．
NGC337を例にあげて，どのように LTIR を計算

したかについて説明する．この銀河についてのデー
タをプロットし，Two-MBB modelでフィットした
のが次の図である．

図 1: NGC337における遠赤外線の領域の SED．

サンプルの銀河全てについて同じ作業を行い，横軸
にLSPIRE，縦軸に LTIRを取ると図 2のようになる．

これより，ベストフィットは

logLTIR = 1.15590 logLSPIRE − 0.800479 (6)

と求められた．点線は，95%の予測区間である．

4 Results and discussions

結果は次のようになる．
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図 2: LSPIRE と LTIR の関係．

図 3: SFRとM∗ の関係．

まず，SFRとM∗ の関係は次のようになる．
この図から，星形成をしている銀河（渦巻銀河，不
規則銀河）と星形成をしていない銀河（楕円銀河）に
大きな差があることが分かる．一つだけE2型で星形
成銀河に入っているものがあるが，それは楕円銀河
に分類されてしまった BCD銀河1である．
次に，ΣM∗とΣSFRの関係は図 4のようになった．
この図から，星形成銀河については，星質量の面
密度が大きくなるほど星形成率の面密度が大きくな
る傾向があることが分かる．
逆に，非星形成銀河については，星質量の面密度
の大きさのわりに星形成率は小さいということがわ
かる．E2銀河で一つだけ星形成率が大きいものがあ
るが，それは先ほどの BCD銀河と同じである．

1BCD 銀河:青色コンパクト矮小銀河 (blue compact dwarf
galaxy) といい，高い星形成活動によって表面輝度が非常に高く
なった矮小不規則銀河のこと．

図 4: ΣM∗ と ΣSFR の関係．

また，一つ一つの銀河について星形成率密度と星
質量密度の関係を見たとき，S 字型 (図 5)・直線型
(図 6)・分類不可型 (図 7)の３種類に分けられること
が分かった．

図 5: S字型．

図 6: 直線型．
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図 7: 分類不可型．

これらの分類と物理量の関係は今後調べていくこ
ととする．
以上の結果から，

• 星形成銀河については，星質量の面密度が大き
くなるほど星形成率の面密度が大きくなる傾向
がある

• 非星形成銀河については，星質量の面密度の大
きさのわりに星形成率は小さい

• 星質量密度と星形成率密度の関係には特徴がある

ことが分かった．

また，今後は解析する銀河の数を増やし，分子ガ
スやダストの量と星形成率の関係を探っていく．
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「すざく」衛星によって観測されたアンドロメダ銀河の重元素組成比
長谷川 俊介 (東京理科大学大学院 理学研究科)

Abstract

我々は「すざく」衛星に搭載された X線 CCD検出器 (視野～18分角)を用いて、アンドロメダ銀河中心の
バルジ領域を 4分割し、スペクトル解析から高温ガスに含まれる鉄に対する酸素、ネオン、マグネシウム、
ケイ素のアバンダンス比を決定した。解析領域に含まれる中性子星やブラックホールのような点源がスペク
トルに及ぼす影響は、空間分解能の良い Chandra衛星を用いて評価を行った。高温ガスに含まれる各重元素
と鉄の原子個数比を取って超新星爆発のモデルと比較すると、アンドロメダ銀河中心領域では Ia型超新星爆
発と重力崩壊型超新星爆発が足し合わされていることが明らかになった。中心～3分領域では酸素、マグネ
シウム/鉄比が太陽組成に比べてやや低くなり、3分より外側の領域では酸素、マグネシウム/鉄比が太陽組
成比とほぼ一致しており、我々の銀河系の組成と矛盾していない。また、「すざく」衛星により観測された他
の渦巻銀河に付随する高温ガスの重元素組成とも比較を行い、3分より外側ではスターバーストが見られな
い渦巻銀河と同様の重元素組成となった。

1 はじめに
ビックバン直後に合成された元素はほとんどが水
素とヘリウムであり、後に炭素より重い元素 (重元
素)が星の内部で合成されて超新星爆発や星からの質
量放出によって宇宙空間にばらまかれた。
超新星爆発は、大きく 2つに区別することができ
る。1つは Ia型超新星爆発で、主に鉄を供給する。も
う 1つは重力崩壊型超新星爆発で、主に酸素やマグ
ネシウムといった比較的軽い元素を供給する。この
ように超新星爆発の種類によって主に供給される重
元素が異なるため、重元素組成比からそれぞれの超
新星爆発の寄与を考えることが可能である。スター
バーストが見られない渦巻銀河 NGC4258に付随す
る高温ガスの重元素組成は、太陽組成とほぼ一致し
た (Konami et al. 2009)。一方でスターバースト銀
河M82、NGC4631、NGC253の高温ガスに含まれる
酸素、ネオン、マグネシウム、ケイ素の組成比はほ
とんどが太陽組成比よりも高く、高温ガスは重力崩
壊型超新星爆発から元素を豊富に供給されているこ
とが明らかになった (Yamasaki et al. 2009; Konami

et al. 2011; Mitsuishi et al. 2013)。
アンドロメダ銀河は、我々の銀河系近傍にある渦
巻銀河である。ASCA、XMM衛星の観測からアンド
ロメダ銀河のバルジに広がったX線放射が確認され、

そのスペクトルは 0.6/0.3/0.1 keVの 3温度の熱的
放射で良く表された (Takahashi et al. 2001, 2004)。
また、XMM衛星搭載の回折格子検出器で得られた
X線スペクトルは中心数分領域で高温ガスからの輝
線が確認され、酸素/鉄のアバンダンス比は 0.3太陽
組成程度という結果が得られた (Liu et al. 2010)。
我々は、「すざく」衛星によって観測されたアンド

ロメダ銀河中心のバルジ領域を 4分割し、スペクト
ル解析から酸素、ネオン、マグネシウム、ケイ素、鉄
のアバンダンスを決定した。本研究ではハッブル定数
としてH0 = 70 km s−1 Mpc−1を用いた。我々の銀
河系からアンドロメダ銀河までの距離は 0.788 Mpc、
水素柱密度はNH = 1.27×1021 cm−2である。また、
元素分布は太陽の元素組成 (Lodders 2003)を基準に
しており、誤差は全て 90％の統計誤差を引用する。

2 観測と解析方法
2007 年 1 月に X 線天文衛星「すざく」でおよそ

100 ksec観測されたアンドロメダ銀河中心のバルジ
領域について、解析を行った。「すざく」衛星は日本
で 5番目の X線天文衛星で低く安定したバックグラ
ウンドという特長を持つため、比較的温度の低い高
温ガスからの放射でも精度よく求めることが可能で
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ある。本研究では「すざく」衛星に搭載された X線
CCD検出器 XIS(視野～18分角)のデータのみを取
り扱っている。XIS には 0、1、2、3 の 4 つがある
が、2006 年 11 月以降は XIS2 が故障してしまった
ため XIS0、1、3のデータを用いた。図 1に 0.2-2.0

keVにおける XIS0の X線画像を示す。図 1のよう
に観測領域を 4分割して、高温ガスに含まれる重元
素の空間分布を調べた。領域は銀河中心に近い方か
ら region1、2、3、4とする。
X線スペクトルを各領域で作成し、高温ガスの成
分は光学的に薄いプラズマからの放射モデルである
APECコード (Smith et al. 2001)を用いた。しかし
得られるスペクトルは高温ガスからの放射だけでな
く、様々なバックグラウンドを含めている。そこで
バックグラウンドとして、宇宙 X線背景放射、我々
の銀河系からの放射をそれぞれモデルで表し高温ガ
スからの放射のみを考慮した。

0 0.0054 0.016 0.038 0.081 0.17 0.34 0.68 1.4 2.7 5.4

10.8 10.6 10.4

41
.4

41
.3

41
.2

41
.1

XIS

-1-1
counts pixel Ms

3
4

2
1

6’

図 1: X線 CCD検出器 XIS0によるアンドロメダ銀
河中心領域の X線画像。座標は J2000.0分点。エネ
ルギー帯域は 0.2-2.0 keVで銀河に付随する高温ガス
が明るく見える。緑の四角は XISの視野で、17.8分
×17.8分である。水色の線で描かれているように、銀
河中心領域を楕円状に区切り中心から region1、re-

gion2、region3とし、残りの領域を region4とした。

3 解析結果
3.1 Chandra衛星による点源の寄与の評

価
スペクトル解析の際は「すざく」衛星の観測領域に

含まれる中性子星やブラックホールといった点源の
影響を考慮する必要があるため、空間分解能の良い
(～1 秒角)Chandra衛星を用いて点源の寄与の評価
を行った。Chandra衛星によって、「すざく」衛星の
観測領域内に検出された点源 (しきい値は 3σ)の数は
69個であった。図 2は、Chandra衛星による検出さ
れた点源のX線画像である。3秒角の円領域で点源の
スペクトルを作成し、全てのスペクトルを足し合わ
せて吸収成分 (phabs)にベキ関数モデル (powerlaw)

または熱制動放射モデル (bremss)をかけたモデルで
フィッティングを行った。フィッティングの結果、表
1に示したパラメータが求められ 8 keVの熱制動放
射モデルで良く表された (図 3)。また、点源の光度を
全て足し合わせると 2.24× 1039 ergs s−1 となった。
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図 2: Chandra 衛星で検出された点源の X 線画像
で、エネルギー帯域は 0.2-2.0 keV である。座標は
J2000.0分点。図中に緑の四角で表された領域が「す
ざく」衛星のXISの視野で、この領域内に 69個の点
源を検出した。点源 1つずつのスペクトルは 3秒角
の円領域で作成した。



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

表 1: Chandra衛星により得られた点源スペクトル
を全て足し合わせてフィッティングした結果
Parameters powerlaw bremss

NH(×1021 cm−2) 1.15+0.39
−0.37 1.10+0.23

−0.22

photon indexpowerlaw 1.55+0.08
−0.08

kTbremss [keV] 8.00(fix)

norm [counts keV−1 cm−2 s−1] 1.07+0.10
−0.91 × 10−4 1.42+0.05

−0.05 × 10−4

χ2/d.o.f 73/75 84/76
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図 3: Chandra衛星で検出された全点源からのスペ
クトル図 (上段)。エネルギー帯域は 0.5-7.0 keV。黒
の実線は 8 keVの熱制動放射モデルを表している。
下段はモデルとのずれを表している。

3.2 「すざく」衛星によるスペクトル解析
初めに、region4から Chandra衛星で検出された
点源と Chandra衛星では検出されなかったが「すざ
く」衛星で X線放射が見えた領域を 1分角の円で抜
き、スペクトルフィッティングからバックグラウン
ドを求めた (図 4)。このバックグラウンドを用いて
region1から region4のスペクトルフィッティングを
行った。XIS1のデータから作成した region3のスペ
クトルを図 5に示す。赤で表された高温ガスからの
放射モデルは、重元素の輝線を検出している。高温
ガスは全ての領域で～0.2 keVと～0.5 keVの 2温度
によって良く表された。

4 議論
アンドロメダ銀河中心領域について、高温ガスに
含まれる鉄原子と他原子の個数比を取り、「すざく」
衛星で観測された他の渦巻銀河と比較したのが図 6
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図 4: 上段にバックグラウンドを決めるためのスペ
クトルフィッティングを示し、下段にモデルとのずれ
を示した。黒がXIS0、赤がXIS1、緑がXIS3のスペ
クトルである。エネルギー帯域は 0.5-7.0 keV。XIS1

に対するモデルの線だけを表示しており、青が宇宙
X線背景放射、オレンジが我々の銀河系からの放射
を表している。

図 5: 上段が XIS1のデータから作成した region3の
スペクトルで、下段がモデルとのずれを表す。エネル
ギー帯域は 0.5-3.0 keV。赤が高温ガスからの放射、
青が Chandra衛星で決めた点源からの放射を表す。

である。図 6より、アンドロメダ銀河中心領域では Ia

型超新星爆発と重力崩壊型超新星爆発が足し合わさ
れていることが明らかになった。region1では酸素、
マグネシウム/鉄比が太陽組成よりも少し低くなって
いるが、それより外側の領域ではほぼ太陽組成と一致
した。region1の結果は、中心数分領域で酸素/鉄比
が太陽組成よりも低いという XMM衛星回折格子分
光器の結果 (Liu et al. 2010)と矛盾していない。ネ



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

オン/鉄比は全領域で太陽組成の 2倍程度となった。
しかしネオンのK輝線と鉄の L輝線群は 0.7-1.0 keV

の範囲で重なり合っているため、ネオンのアバンダ
ンスは正しい結果かどうかの判断が難しい。またケ
イ素/鉄比はどの領域でも誤差が大きいが、これは高
温ガスの温度が低く輝線がはっきりと見えないため
である。
スターバーストが見られる M82 の銀河風領域や

NGC4631のハロー、NGC253では酸素、ネオン、マ
グネシウムの元素組成比が太陽組成比よりも高く、重
力崩壊型超新星爆発の寄与が大きい (Yamasaki et al.

2009; Konami et al. 2011; Mitsuishi et al. 2013)。
一方スターバーストが見られない NGC4258に広が
る高温ガスの元素組成は、ほぼ太陽組成に一致する
(Konami et al. 2009)。図 6から、アンドロメダ銀
河の中心～3分より外側に広がる高温ガスの重元素
組成はスターバーストが見られない渦巻銀河と同様
で、我々の銀河系の組成と矛盾は無い。

5 まとめ
「すざく」衛星の観測から、アンドロメダ銀河中心
のバルジ領域を 4つに分けて、広がった高温ガスに
含まれる重元素の空間分布を調べた。得られたスペ
クトルは高温ガスからの輝線をはっきりと検出して
おり、その温度は～0.2 keVと～0.5 keVの 2温度で
良く表された。重元素組成を調べると、アンドロメダ
銀河中心領域では Ia型超新星爆発と重力崩壊型超新
星爆発が足し合わされていることが明らかになった。
中心～3分の領域では酸素、マグネシウム/鉄アバン
ダンス比が太陽組成よりもやや低くなった。その外
側では酸素、マグネシウム/鉄アバンダンス比は太陽
組成とほぼ一致しており、「すざく」衛星でこれまで
に観測されたスターバーストが見られない渦巻銀河
と同様に、我々の銀河系の組成と矛盾していない。
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弱い重力レンズ効果を用いた銀河のバリオン質量直接測定への展望

小林 将人 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

銀河形成・進化を研究するにあたり、バリオンとダークマターの相互作用を明らかにすることは非常に重要

である。特に銀河とその周囲におけるバリオンとダークマターの分布は、銀河形成・進化の歴史を反映して

いると考えられる。弱い重力レンズ効果は、そうした銀河周囲の質量分布を探索できる強力なツールである。

しかし現在、弱い重力レンズ効果の測定はダークハローの質量分布探索 (数百 kpc以上のスケール)に限定

されていることが典型である。もしこれをより小さなスケール (特に銀河近傍の数十 kpcスケール)まで推

し進めることができれば、弱い重力レンズ効果から銀河のバリオン質量を直接捉えることも可能となる。

バリオン質量の中でも、特に星質量は銀河の性質を評価するために基本的な物理量である。星質量は通常、銀

河の年齢や金属量、初期質量関数などの仮定をもって、光度から換算して算出される。しかしこれらの仮定の

取り方次第で、算出される星質量も異なってしまう (Courteau et al. (2014),Conroy et al. (2009))。仮に弱

い重力レンズ効果の測定からこうした仮定を含まずに星質量の直接推定が実現すれば、これらの仮定へ制限を

付けることも期待できる。本発表では、ハッブル宇宙望遠鏡 HSTの ACSとすばる望遠鏡の Suprime-Cam

で観測された COSMOS領域のデータを解析し、1)銀河の星質量算出のためには、弱い重力レンズ効果をど

の程度小スケールまで測定する必要があるか、2)将来観測による、弱い重力レンズ効果を用いた銀河の星質

量測定の可能性、について検討した結果を報告する。

1 Introduction

質量は物質の存在を示す本質的な物理量であり、銀

河とその周囲におけるダークマターとバリオンの質

量分布は、宇宙の構造形成史と銀河の形成・進化史

の情報を含んでいる。特にバリオン質量の中でも星

質量は、銀河が有する星の総質量であり、各銀河の

星形成史や衝突・合体の歴史を反映している。従って

星質量は、銀河の性質、および銀河とダークマター

の関係を評価するために正確に算出することが望ま

れる。星質量の精度良い算出は銀河形成・進化分野

にとどまらず、観測量として銀河を利用する観測的

宇宙論にとっても不可欠なことである。

今日行われている一般的な銀河の質量算出方法と

しては、(1)SED fitting、(2)stellar kinematics、(3)

強い重力レンズ効果の測定、が挙げられる。(1)では

星質量が求まるが、銀河の年齢、金属量、ダスト減

光、初期質量関数 (以後 IMF) などの仮定が必要と

なる。(2)では銀河内の星の運動を支配する力学的な

質量が求まるが、星が持つ速度分散の非等方性を考

慮するのは難しく、等方的として取り扱われている。

(3) は直接的な質量検出方法でありダークマターも

含めた全質量が求まるが、この現象自体が極めて大

質量な楕円銀河などに限られている (Gavazzi et al.

(2007))。今回我々はこれらの手法以外に、(4)弱い重

力レンズ効果の測定から星質量を算出する可能性に

ついて検討を行った。弱い重力レンズ効果の測定が

持つ利点は、ダスト減光など SED fittingが抱える仮

定を含まずに直接的な質量検出ができること、およ

び強い重力レンズ効果と異なり銀河全般に起こり得

る現象であるため、広範な赤方偏移にある様々な質

量の銀河についてその星質量を算出できること、に

ある。さらに、SED fittingと併せて行うことで、星

質量の予想値を大きく変えてしまう SED fittingの

仮定 (一例として IMF)へ制限を付けることも期待さ

れる。

今後 10年は、衛星観測として欧州主導の Euclid、

米国主導のWFIRST、地上観測として日本主導のす

ばる望遠鏡超広視野主焦点カメラ (以後 HSC)など、

大規模な銀河サーベイが計画されており、弱い重力

レンズ効果を数多く検出することでその統計精度向
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上が期待される状況にある。また現在、異なる IMF

から導かれる星質量の推定値の差異はファクター 2

程度であるので、IMFに制限を付けるためには弱い

重力レンズ効果で S/N = 2の精度で質量を決定する

ことが必要となる。これらの背景を踏まえ本発表で

は、S/N = 2の精度を実現するために将来計画で観

測しなければならない天球面の面積を、対象とする

銀河の質量と赤方偏移ごとに算出した結果を発表す

る。

ただし、この手法 (4)は今後手法 (1)-(3)と並行して

行い、お互いに整合的であるか検証することが大事

である、ということにここで言及しておく。

2 Weak Lensing

重力レンズ効果には 3つの構成要素がある。観測

する我々、重力源となるレンズ銀河、そして我々から

見てレンズ銀河より遠方にある背景銀河である。重

力レンズ効果は、レンズ銀河の重力によって背景銀

河の形がどの程度歪んでいるかを評価することで検

出される。この定量的な評価の中でも shear(γ)につ

いて本研究では注目する。

γ は

γ(r) =
∆Σ(r)

Σcrit
(1)

によって定義される。∆Σは

∆Σ(r) = Σ̄(r)− Σ(r) (2)

で定義される。Σ(r)は、レンズ銀河周囲に分布する

質量を天球面上へ射影した時レンズ銀河から距離 r

の地点での質量面密度のことである。Σ̄(r)はレンズ

銀河から距離 r内にある質量面密度の平均値である。

さらに Σcrit とは臨界質量面密度のことであり

Σcrit =
c2

4πG

Dos

DolDls
(3)

で定義される。各Dは角径距離であり、Dosは観測

者と背景銀河間、Dolは観測者とレンズ銀河間、Dls

はレンズ銀河と背景銀河間、である。従って γ(r)は、

レンズ銀河から距離 rの位置での質量面密度超過が

臨界質量面密度に対してどの程度大きいかを表して

いる。実際の観測ではこれを背景銀河の形状の歪み

から測定する。

Req

図 1: レンズ銀河周囲での∆Σの分布。縦軸が∆Σ、横軸

がレンズ銀河からの距離。レンズ銀河近傍では銀河の星質

量の ∆Σがダークマターの ∆Σより卓越している。

∆Σには全ての物質が含まれているため、ダーク

マター成分とバリオン成分に分解して記述できる。

∆Σ = ∆Σdm +∆Σbar (4)

我々が今回着目するレンズ銀河は比較的大質量で

あるため、バリオン質量の大半が星質量、すなわち

∆Σbar ≃ ∆Σstellarとして取り扱う。ここで∆Σdm =

∆Σstellarとなる距離 rを Reqと呼ぶことにする。今

回はレンズ銀河を包容するダークマターハローより

もレンズ銀河のバリオン質量が∆Σを支配する領域

に興味があるため、今回の研究ではこの Req より小

スケールで弱い重力レンズ効果の S/N がどの程度得

られるかを検討した。参考として、Req付近での∆Σ

の概形を図 1に記した。実際の観測ではレンズ銀河

近傍だが銀河自体より外側を観測することを念頭に

おいて、バリオン質量については点源のように扱い

∆Σbar(r) =
Mbar

πr2
≃ M∗

πr2
, (5)

ダークマターについては NFW分布に従うとして扱

った。

3 Method

弱い重力レンズ効果をレンズ銀河のごく近傍で計

測する場合、以下に挙げる様々な要素が影響してく

る。例えば角径距離に応じたΣcritの変化、観測ごと

の限界等級に応じたレンズ銀河と背景銀河の数の変
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化、星質量-ハロー質量関係の変遷とそれに伴う Req

の変化、観測の限界等級、天球面上で銀河同士が重

なり合って見えていて背景銀河の形状が正しく計測

できない、などである。この中でも特に解析的には

評価できない「銀河の重なり合い」の効果を、本研

究ではハッブル宇宙望遠鏡 (以後HST)ACSによって

観測された COSMOS領域のデータを解析すること

で取り入れた。本データ内の各銀河について Source

Extractorを利用してKron半径を算出し、これに基

づき各銀河をフィットする楕円を描いて、この楕円同

士が重なっているものは形状が正しく測定できない

銀河として除外した。

残った銀河の中から、すばる望遠鏡 Suprime-Cam

で photometric redshiftの得られている銀河を選び出

し、我々のサンプルとして採用した。この Suprime-

Camのカタログとしては Leahthaud et al. (2007)お

よび Leauthaud et al. (2012)を採用し、カタログか

ら各銀河について photometric redshiftの他に、形

状測定の誤差の見積もり、またKバンド光度から概

算した星質量を利用した。(以後の議論で出てくる

「星質量」は全てこの光度から見積もられた星質量を

指す。) また Leauthaud et al. (2012)で研究された

COSMOS 領域の星質量-ハロー質量関係を採用し、

ハローの定義もこれに従い背景物質密度の 200倍の

密度を持つ球とした。

4 Results

Section 2と Section 3の設定の下行った計算結果

を記す。

弱い重力レンズ効果は数多くの背景銀河の情報を重

ね合わせることで評価されるが、Req 以下のスケー

ルでは背景銀河の数が少ないため、レンズ銀河個々

の周囲で計測するのは極めて難しい。従って性質の

近い (均一な)数多くのレンズ銀河を観測し、それら

の周囲にある背景銀河の情報を合計して平均をとる

ことを考える。このレンズ銀河を数多く観測するこ

とが、将来観測で実現が期待されることである。

今回は、均一なレンズ銀河を用意して平均をとる

こと、および将来観測での S/N = 2 実現性をレン

ズ銀河の質量と赤方偏移に応じて求めたいこと、を

目標とするため、HSTのデータに存在するレンズ銀

河を以下の様な星質量ビン、赤方偏移ビンごとに区

切って解析した。

logM∗ =9.00, 9.37, 9.74, 10.11,

10.49, 10.86, 11.23, 11.60 (6a)

z =0.30, 0.50, 0.62, 0.72,

0.80, 0.87, 0.94, 1.00 (6b)

星質量は対数で均等に 7ビン、赤方偏移は共同体積

が全て等しくなるように 7ビンに区切った。

4.1 有効面積

実際に背景銀河が存在できるのは、Req とレンズ

銀河のベストフィット楕円の間の領域である。観測者

から見たこの領域の天球面上での面積を有効面積と

呼ぶことにする。有効面積を各星質量ビン、各赤方

偏移ビンについて算出した結果が図 2である。この

結果から、大星質量、低赤方偏移にあるレンズ銀河

で有効面積が大きくなり、弱い重力レンズ効果測定

に利用できる背景銀河がより多く存在しうることが

わかる。
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図 2: レンズ銀河ごとの有効面積の変化。縦軸が有効面積、

横軸はレンズ銀河の想定星質量、異なる色の折れ線がレン

ズ銀河の異なる想定赤方偏移。

4.2 Area required to observe

将来観測で S/N = 2を達成するために観測すべき

天球面領域の面積を見積もった。前章 4.1で求まった
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有効面積内にある背景銀河を選定し、各銀河に与えら

れている形状測定の誤差を Leauthaud et al. (2012)

から採用することで、COSMOS領域と同じ面積だけ

観測した場合における弱い重力レンズ効果の S/N 値

を、対象とするレンズ銀河の星質量や赤方偏移ごとに

算出した。これから、将来観測で S/N = 2達成に要

請される観測面積を予測した結果が図 3に折れ線で記

されている。左パネルが衛星観測に対する予測、右パ

ネルが地上観測に対する予測である。log(M∗) ≃ 11.0

で最も良い S/N が得られるため、この程度の星質量

の銀河をターゲットとする場合、衛星観測でも地上

観測でも観測領域が最も少なくて済むとわかる。さ

らに、将来観測の Euclidや HSCの観測予定面積を

実線で併記した。この結果から、HSCの観測により

弱い重力レンズ効果で星質量を S/N = 2の精度で決

定することが、今回扱った様々な星質量、広範な赤

方偏移のレンズ銀河について可能であると示された。

5 Conclusions and Future

Prospects

我々は銀河の新たな星質量算出方法として弱い重力

レンズ効果を検討し、将来観測がもたらす統計精度向

上により、S/N = 2で星質量を決定できるか、またこ

の精度を達成するために必要な観測面積を算出した。

その結果 Euclidや HSCといった将来観測で、星質

量 9.00 ≤ logM∗ ≤ 11.60、赤方偏移 0.30 ≤ z ≤ 1.00

の範囲の銀河について S/N = 2を達成できるとい

う展望を得た。SED fittingとの組み合わせからこの

幅広い星質量、広範な赤方偏移の銀河についてその

IMFへの制限をつけ、IMFが宇宙の年齢や銀河の質

量に応じて変遷してきた歴史を捉えることが可能か

もしれないという示唆を得た。

ただし本発表の段階では、弱い重力レンズ効果の

S/N の検討に止まっており、γ の小スケールでのバ

イアスや、地上観測を行った場合の銀河の重なり合

いなどを今後議論する必要がある。
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図 3: 星質量を S/N = 2の精度で測定するために観測することが要請される天球面の面積を折れ線で示した。縦軸が

その領域の大きさ、横軸はレンズ銀河の想定星質量、異なる色の折れ線がレンズ銀河の異なる想定赤方偏移。左パネル

は衛星観測を行う場合 (HST程度の限界等級を想定)、右パネルは地上観測を行う場合 (HSCの限界等級を想定)。左パ

ネルには、HSC以外の観測装置が観測する予定の面積も破線で記してあるが、HSCとは限界等級が異なるため、これ

らの観測に対する折れ線はこの図の折れ線とは異なってくることに注意が必要である。
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表面測光による z∼1の楕円銀河の詳細な形状分析
満田　和真 (東京大学大学院 理学系研究科 天文学専攻 天文学教室 M2)

Abstract

我々は Hubble Space Telescope (HST) Cluster Supernova Surveyで得られた z∼1の銀河団の楕円銀河に
ついて等面輝度形状の詳細な分析を行っている. 近傍の楕円銀河は等面輝度線 (コントア)の歪みから Boxy

型, Disky型に分類され, その違いは楕円銀河の形成過程に起因すると考えられており, Boxy型は質量が大
きく速度分散が卓越するが, Disky型は比較的軽く回転運動が卓越するなど質量や力学構造との関係があり,

Boxy型には X 線放射が付随する. このようなことから, Boxy型はガスの少ない衝突合体 (dry merger)で
速度分散が卓越した系となることで形成され, また Disky型はガスの多い衝突合体 (wet merger)でガスの角
運動量で回転が卓越した系となることで形成されるという説が有力である. ところが遠方において, 上記のよ
うな近傍の観測結果と比較できる詳細な分析結果がなく, 楕円銀河の形状や力学構造がいつ, どのようにして
形成され, 進化してきたかはよくわかっていない. 遠方銀河は視直径と面輝度が小さく, これまでは詳細に形
状を分析できる質の高いデー タを得るのが難しかったためであり, また, 遠方銀河詳細な形状を分析するの
に最適化された手法がなかったためである. しかし, 我々のチームは HSTの撮像データの中でも, 何枚もの
画像を他の HSTデータよりも精度よく足し上げ, 詳細な形状の分析に耐えうる高品質のデータを作成した.

そこで我々は, 赤方偏移 1程度の楕円銀河について詳細な形状を分析するために, 遠方楕円銀河の形状分析に
最適化された表面測光の手法を構築してきた. 前述の HSTデータにおいて分光によって赤方偏移が決定して
いる z∼1の早期型銀河のうちの 29個について, 開発中の表面測光の手法でコントアの歪みを測定したとこ
ろ, 最も暗いものを除く 28個についてはコントアの歪みを測定でき Boxy型, Disky型に分類できた. 今後,

サンプルを増やし, 近傍の楕円銀河や理論モデルと比較することで Boxy型, Disky型の形成過程を探ってい
く. 今回は, これらの楕円銀河のコントアの歪みを測定した結果を報告する.

1 Introduction

近傍の楕円銀河は等面輝度線 (コントア)の歪みに
より, Boxy型とDisky型に分類される (図??). Boxy

型は質量が大きく, 速度分散が卓越し (図??), X 線
や電波の放射を伴う傾向がある一方, Disky型は質量
が比較的軽く, 回転が卓越し (図??), X線や電波の放
射がない傾向がある. (Bender et al. 1988, Bender

et al. 1989, Kormendy & Bender 1996, Faber et al.

1997).

図 1: Box型, Disk型楕円銀河のコントア (Bender et

al. 1988)

図 2: Boxy型, Disky型と力学構造の関係 (Kormendy

& Bender 1996)

Boxy型, Disky型の違いは楕円銀河の形成過程に
よって生じると考えられており, Boxy型はガスの少
ない銀河同士の合体 (dry merger)によって星の速度
分散が卓越した系となることで, またDisky型はガス
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の多い銀河の合体 (wet merger)によってガスの角運
動量が残って円盤のような系になることで形成される
ということが考えられている (Khochfar & Burkert

2005).

また近年の近傍楕円銀河の面分光による研究では
楕円銀河の内部力学構造を調べることにより, 系の角
運動量の小さい Slow Rotator(SR)と角運動量の大き
い Fast Rotator(FR)に分類できることがわかってき
た (Emsellem et al 2007). 楕円銀河の形状と力学構
造は関係があり, SRは Boxy型, FRはDisky型に対
応する. SRと FRを作り分ける理論計算から SRと
FRの割合は赤方偏移 z∼2から 0にかけて変化する
ことが予想され, 星質量の大きな (> 1011M⊙)銀河
については SRと FRの比が逆転するとされている
(Khochfar et al. 2011).

このように, 近傍楕円銀河の形状や内部力学構造が
詳しく研究されており進化についても理論的に調べ
られている一方, 遠方の楕円銀河については近傍の結
果と比較できる詳細な分析結果がなく, Boxy, Disky

といった楕円銀河の形状や SR, FRといった力学構
造がいつ, どのように形成され進化してきたのかはよ
くわかっていない. ひとつの理由としては, 遠方銀河
は視直径と面輝度が小さいために, これまでは詳細に
形状を分析できるような質の高いデータを得るのが
難しかったためである.

しかし近年,ハッブル宇宙望遠鏡 (HST)による高解
像度, 高深度の良質なデータが得られつつあり, 特に
我々のチームはHST Cluster Supernova (SN) survey

(Dawson et al. 2009)においてHSTの撮像データの
中でも, 何枚もの画像を他の HSTのデータよりも精
度よく足しあげた高品質のデータを作製した (Mayers

et al. 2012). そこで, 本研究ではこのデータを使っ
て z∼1程度の遠方銀河について詳細な形状を分析す
る表面測光の手法を構築, 実行し楕円銀河の形状の進
化を調べる.

今回は, z∼1.2の銀河団の楕円銀河について, 現在
はまだ予備的な結果ではあるが, コントアの歪みを測
定し, Boxy型, Disky型に分類した結果を紹介する.

2 Sample and Data

本研究には HST Cluster Supernova (SN) survey

(Dawson et al. 2009) で得られたハッブル宇宙望
遠鏡の撮像データを用いた. このデータは HST の
Advanced Camera for Surveys (ACS)によって得ら
れたものであり, F775Wと F850LPの２つのフィル
ターで撮像された. 本研究ではより深く撮像された
F850LPのデータを使用した. 今回の z∼1.2の銀河
団 Yについては 1-5万秒程度の積分時間であり, 典
型的な point spread function(PSF)は 0.1” FWHM

程度である.

また今回解析の対象とする銀河は分光によって赤方
偏移が測定されたものである (Demarco et al. 2007).

このような銀河のうち Postman et al. 2005による
形態分類でT-typeが 0以下の早期型銀河について形
状分析を行った. 最終的に対象とした銀河は 29個と
なった.

3 Method

我々はこれまで近傍楕円銀河に用いられてきた表
面測光の手法を応用し, 遠方楕円銀河に最適化された
手法を開発した. 遠方銀河のコントアの歪みなどの
詳細な形状の研究例がなく, これまでの手法は遠方銀
河にマッチしたものではなかったためである.

楕円銀河の詳細な形状, 特にコントアの歪みを測
定するために, 撮像データから得たコントアに楕円
をあてはめる解析手法を応用した. この手法では, あ
てはめた楕円 (x = a cos θ, y = b sin θ)からのコント
アの歪みを ∆rθ = Σn(an cosnθ + bn sinnθ)と展開
し, a4 の値で評価する (図??). a4 は楕円の長短軸に
対して対称なゆがみを表す最低次の係数であり, これ
が負であれば Boxy, 正であれば Disky型に分類され
る (Bender & Möllenhoff 1987).

3.1 How to determine contours

面輝度が低く, 視直径の小さい銀河ではフォトンノ
イズの影響でコントアが精度よく決められない恐れ
があるため, できるだけ多くのピクセルからコントア
を決定してノイズの影響を抑えた.



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

図 3: 面輝度の歪みの測定方法

コントアは, コントアを決めるための円環の決定,

その円環からコントアを定義するという二段階を経
て決定する. 一つめの段階では銀河中心から外側まで
の一連の円環を太さが 2ピクセル以上となるように決
定する (図??). 次の円環を決定する際に各ピクセル
の fluxを使うことで, Singnal-to-Noise Ratio(SNR)

が低い外側ではノイズの影響で円環に入るピクセル
の数すなわち独立な自由度が増え, SNRは自由度の
平方根で上がるためランダムノイズの影響を抑える
ことができる. コントアの高さは各円環内のピクセ
ルの fluxの平均とする.

二つめの段階では, 以下のように一連の円環からコ
ントアを定義するサンプル点を決定する (図??). (i)

楕円 (x = a cos θ, y = b sin θ)の θが一定間隔∆θと
なるような放射線を引き, ∆θの幅を持つ扇形のビン
を定義する. 円環内のピクセル数が 30個未満のとき
はビンの数がピクセル数の 3倍となるようにし, そ
れ以外では 90のビンとなるように∆θを定める. (ii)

円環の定義上, ひとつのビンに必ず 2つ以上のピク
セルが入り, それぞれのピクセルの銀河中心からの距
離 ri と flux zi の関係を直線で fitし, その直線から
面輝度の高さ z を与える rを計算する. (iii) 最後に
そのビンの polar angleを使って r を x, y に直して
サンプル点とする. (ii)と (iii)の操作をすべてのビン
について行ってコントアを定義する. また, 各ピクセ
ルのフォトンノイズ (σz,i)からサンプル点の座標の
誤差 (σr)への誤差伝播を計算する.

図 4: 一連の円環の例

図 5: 左: 円環を扇形のピンに分け, 各ビンの中でコ
ントアを定義するサンプル点を決める. 右: 各ビン
(青い線で挟まれた部分)には必ず 2ピクセル以上 (ピ
ンクのピクセル)が入る.

3.2 Deviated ellipse fit

決定されたコントアに, 楕円と 3次から 6次まで
の歪み (a3-a6, b3-b6)を同時に最小二乗フィットする.

フィットするパラメータは楕円の中心 (x0,y0), PA ,

半長軸径 a, qの 5つに加えて a3-a6, b3-b6の計 13個
である. 0から 2次の歪みは楕円の 5つのパラメータ
と関係するためこのフィットには含めない. 最小二乗
の式は χ2 =

(xj−xe)
2+(yj−ye)

2

σ2
r,j

であり, xj , yj は各サ
ンプル点の x, y座標 xe, ye はフィットする楕円の座
標, また σr,j は各サンプル点の座標の誤差である.

フィットの手順としてはまず楕円の 5つのパラメー
ターを掃いて χ2が最小となるものを調べ, それを初
期値として,歪みまで含めた 13個のパラメーターにつ
いてDownhill Symplex法で χ2が最小となるものを
求めることを 3回繰り返す. さらに a0-a6, b0-b6の 13

個のパラメーターについても再度Downhill Symplex

法で χ2が最小となるものを求め, これを 3回繰り返
す. このようにして最終的な楕円と歪みのパラメー
ターを決定した.

3.3 Error estimation

楕円のパラメーターと歪みのパラメーターの誤差
はMonte-Carloシミュレーションで推定する. コン
トア上の各サンプル点に分散 σr.j の Gaussian統計
に従うランダム誤差を与え, 誤差を与えたコントアに
deviated ellipse fitを行う. これを 100回繰り返し,

最終的に各パラメーターの r.m.s.を誤差とした.
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4 Results

HST Cluster SN Surveyの銀河団 Yについて, 前
述の表面測光の方法でコントアの歪みを測定したと
ころ, 測定対象の 29個の早期型銀河について, Kバ
ンドでもっとも暗い銀河 (ID=248 in Demarco et al.

2007)以外の 28個についてコントアの歪み (a4)を測
ることができた. 図?? は 2番目に暗い銀河 (ID=149

in Demarco et al. 2007) の a4 の radial profile で
ある.

また, a4の測定ができた 28個の銀河について 0.5半
光度半径における a4/aと ellipticity(1-q)をプロット
したものが図?? である. Kormendy & Bender 1996

などの近傍の結果と同様に V字の特徴が見られ, こ
れまでの近傍楕円銀河の観測と比べられる程度に a4

を測定できていると考えられる.

図 6: 2番目に暗い銀河の a4 radial profile

5 Conclusion

本研究では楕円銀河の形成 ·進化の過程を探るた
め, 表面測光の手法を使って近傍楕円銀河の研究と比
較できるような, 詳細な形状の分析を z ∼ 1の楕円
銀河について行い予備的な結果を得た.

遠方銀河の詳細な形状の分析に最適化した表面測
光の手法を開発し HST Cluster SN surveyで得られ
た高解像度, 高深度の撮像データに適用した.

今回は HST Cluster SN surveyの銀河団のうちの
銀河団 Yの早期型銀河について解析を行った. 29個

図 7: 横軸: a4/a [%], 縦軸: ellipticity(1-q).

の早期型銀河のうちKバンドで最も暗い銀河以外は
a4 を測定することができた.

今後は a4 と他のパラメーターとの関係を調べる
と同時に他の銀河団の早期型銀河についても測定を
行って統計的な議論を行い, 近傍の結果との比較や進
化について調べていく予定である.
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Measuring galaxy environment at z ∼ 1.6 with Subaru’s FMOS

柏野 大地 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

本発表では, すばる望遠鏡に搭載されたファイバー多天体分光器 (FMOS) による近赤外分光観測（FMOS-

COSMOS サーベイ）の最新の成果を発表する. 我々はこれまでに 2000 個を超える z ∼ 1.6 の星形成銀河
を観測し, 約 1000個について Hα, Hβ, [Nii], 及び [Oiii]輝線を検出し, 赤方偏移や輝線フラックスを測定し
た. これに基づき, 高赤方偏移星形成銀河のダスト減光の性質, 星形成主系列と呼ばれる星質量–星形成関係,

星質量–金属量関係などを定量的に求めた. また, FMOSで測定した赤方偏移を用いて, 静止波長系では紫外
線に相当する可視分光スペクトルをスタックすることで, 紫外線領域の吸収線を高い S/N で検出した. これ
らの吸収線の多くは, 本来の波長よりも短波長側にシフトしており, これは強いアウトフローの存在を示して
いる. 星質量, 星形成率などで銀河をビン分けしてスタッキング解析を行い, アウトフロー速度がこれらの性
質に依存することを示す結果を得た. また, FMOSサーベイで得られた高密度な 3次元銀河地図を用いて銀
河分布の統計的な性質を調べた. 二点相関関数を用いたクラスタリング解析を行った結果, サブMpcスケー
ルでのクラスタリングシグナルを高い S/N で検出した.

1 Introduction

宇宙論的時間スケールでの銀河の形成と進化に対
する我々の理解は日に日にに深まっている. こうした
発展の背景には, 観測技術の進歩や宇宙・地上両方か
らの多波長観測による膨大なデータが不可欠である.

日々蓄積させる観測データによって, 我々は z ∼ 2

(あるいはそれ以上) という非常に遠方の銀河分布を
調べたり, 膨大な数の銀河について星形成率 (SFR),

銀河年齢, あるいは重元素量といった銀河の内的な性
質を高い精度で測定することができる. これにより,

多くの銀河がはじめ星形成を活発に行い, その成長と
ともに passiveなモードに進化し, 宇宙全体での星形
成活動は z ∼ 1–3をピークに, 現在まで徐々に下がっ
てきていることがわかってきた. 多くの星形成銀河
はM∗–SFR平面上に帯状に分布し, 非常にタイトな
シークエンスを示す. これは星形成主系列と呼ばれ銀
河進化研究における重要な研究対象のひとつとなっ
ている (e.g., Noeske et al. 2007, Elbaz et a. 2007,

Daddi et al. 2007, Wuyts et al. 2011). 一方で, 恐ら
く銀河衝突などによって引き起こされるスターバー
スト中の銀河などは主系列よりも高い SFR側に離れ
たところに緩やかなグループを作り, passiveモード
に移行中と思われる銀河が主系列よりも低 SFR側に

存在する (図 1). 多くの研究者により星形成主系列
や星形成銀河の割合, あるいは質量関数が赤方偏移
とともにどのように進化するかといったことが調べ
られている. さらに高赤方偏移でも多くの銀河サン
プルが得られるようになったことで, 環境効果, すな
わち銀河の性質や進化が周囲の環境にどのように影
響を受けるのかといったことについても多くの研究
成果が発表されている (e.g., Peng et al. 2010, 2012,

Koyama et al. 2014) .

Star-forming Main Sequence 
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図 1: SFR–M∗ 関係のイメージ.

銀河の進化の歴史は, 銀河の星形成の歴史でもあ
る. 星形成活動のメカニズム・時間進化を理解する
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ことは銀河進化を理解する上で非常に重要なことで
ある. 恒星内部の核融合反応によって作られる重元
素の存在量（金属量）は星形成の歴史を反映する代
表的な物理量である. 同時に, 星形成率はガス金属量
に依存する. 一方で, 星形成活動のフィードバック現
象と考えられるガスの流出入は銀河の化学進化に重
要な影響を与える. 近年, 高赤方偏移でも精密測定が
可能になりつつあり, ガスの流出入と化学進化の影響
やダイナミクスに関する研究も活発に行われている
(e.g., Harikane et al. 2014).

このように, 昨今, 銀河進化研究は非常に盛り上
がっており, 我々もこれまですばる望遠鏡 FMOS及
び多波長の撮像データに基づき, 星形成史のピーク
期における星形成主系列やダスト減光の性質, 金属
量等の諸性質の理解において大きな貢献を果たして
きた (Kashino et al. 2013, Zahid et al. 2013, 2014,

Rodighiero et al. 2014, Silverman et al. in prep) .

本発表では, FMOSのデータと zCOSMOSプロジェ
クト (Lilly et al. 2007) のデータを合わせて行った,

アウトフローの速度と銀河の性質の関係, 及び銀河
分布の統計的性質についての研究の初期成果を報告
する.

2 Observations

COSMOS領域の中心部分, 約 1平方度の領域をす
ばる望遠鏡ファイバー多天体分光器 (FMOS) の高
分散モードで観測した. 観測波長帯は H-long (1.6–

1.8 µm) および J-long (1.11–1.35µm) で, 波長分解
能はそれぞれR ∼ 2600, R ∼ 1900である. これは近
接した Hαと [Nii]λ6583輝線を十分に分離できる分
解能である.

2012年 3月から 2014年 2月まで, インテンシブ・
プログラム (PI: J. Silverman) 及びUH時間 (PI: D.

Sanders)を用いて, H-longで 14夜, H-shortで 1夜,

J-longで 7夜分の観測を行った.

3 Target Selection

ターゲットサンプルは COSMOS 測光カタログ
(McCracken et al. 2010; Ilbert et al. 2013) から,

M∗ > 109.8M⊙, 1.4 . zphot . 1.7の星形成銀河を
BzKカラーを用いた方法と SEDフィッティングによ
りセレクトした.

4 Spectral Analysis

4.1 FMOS spectral analysis

全てのデータは FMOS 標準パイプラインである
FIBRE-pac (Iwamuro et al. 2012) を用いてリダク
ションを行った. リダクション後に得られる 2次元ス
ペクトルに基づき, 輝線 (Hα, Hβ, [Nii], 及び [Oiii])

の有無を確認した. 次に, その輝線の中心波長, 強度
を測定するために輝線フィッティングを行った. この
際, Hαと [Nii]及び Hβ と [Oiii]の輝線幅は固定し
た. またOH夜光の影響を受けたピクセルは除き, そ
の他の部分についてはノイズ推定量で重みを付けを
行った. スペクトル解析について, 詳しくはKashino

et al. (2013)を参照されたい.

4.2 zCOSMOS stacking analysis

z ∼ 1.6の銀河では, 紫外線領域が可視光帯に赤方
偏移する. 紫外線領域には, 重元素による強い吸収線
が多数存在し, 銀河の化学組成やダイナミクスを知る
上で非常に重要な手がかりとなる. COSMOS領域で
は zCOSMOS-deep (Lilly et al. 2007) と呼ばれる可
視分光サーベイが行われており, 多数のスペクトル
データが存在する. しかし, 個々の銀河は非常に暗い
ため吸収線が有意に検出されているものはほとんど
ない. そこで, FMOS観測によって輝線が検出され
赤方偏移を測定できたもののうち, zCOSMOSの可
視光スペクトルデータがある約 170個の銀河につい
て, スタッキング解析を行った (図 2). 5個の鉄吸収
線 (FeII-2344, 2374, 2382, 2586, 2600; 図 3) につい
てガウス関数でフィットし, 中心波長を測定した.

4.3 Clustering analysis

FMOS 及び zCOSMOS で赤方偏移が測定されて
いる 1.43 < z < 1.74の銀河分布の統計的な性質を調
べるために, 2点相関関数を用いたクラスタリング解
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図 2: スタックした紫外線スペクトル. 多くの吸収線
が高い S/N で検出されていることがわかる. 赤の破
線は吸収線の静止波長を示している.

図 3: FeII吸収線.

析を行った. 実際の観測状況や OH夜光マスクによ
る赤方偏移分布に対する影響を考慮し, 銀河数 20倍
のランダムマップ (図 4)を作成し, Landy & Szalay

(1993) の方法,

ξ(r) =
DD − 2DR+RR

RR
(1)

を用いて, 2点相関関数を計算した.

5 Results

5.1 Outflow properties

星質量, 星形成率, 比星形成率 (sSFR) 及び減光
E(B− V )で 2つのビンに分けて, スタッキング解析
を行い, FeII吸収線の速度シフトを測定した. 典型的
なアウトフロー速度は v ∼ 200–300 km s−1 であり,

図 5が示すように, 特に星質量及び星形成率とアウト
フロー速度の間に有意な相関があることがわかった.

一方で, sSFRとアウトフロー速度の間には有意な相
関はない.

図 4: ランダムマップ.

図 5: アウトフロー速度と銀河の内的物理量との関
係. 色はビン分けを示す.

5.2 Galaxy distribution

図 6は FMOSで赤方偏移を測定した銀河 724個と
zCOSMOS-deepサンプル 198個の計 922個の 1.43 <

z < 1.74 の星形成銀河の 3 次元分布を示している.

この内, 特に信頼度が高い 667個 (FMOS 462個 +

zCOSMOS 243個)を用いて, 式 (1) を用いて計算し
た 2点相関関数を図 7に示した. 0.5 . r/Mpc . 30
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の範囲で、クタスタリングシグナルを良い S/N で検
出した。誤差の小さい左から 3–9番目のデータ点に
対して, ベキ関数 ξ(r) = (r/r0)

−γ でフィットすると,

相関長 r0 = 3.6 Mpc, ベキ γ = 1.54が得られた. ま
た, 数値計算により求めたマター相関関数と比較する
と, 銀河バイアス bg ∼ 1.8となり, サンプル銀河の典
型的なハロー質量はMhalo ∼ 1012M⊙ となることが
わかった.
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Redshift

zCOSMOS-deep Field

図 6: 銀河の 3 次元分布. マークした場所は
Ngal/Nrandom > 5の密度超過領域を示す.

図 7: 銀河の 2 点相関関数. 横軸は共動距離, 青が
FMOS銀河 462個, 緑が zCOSMOS銀河 243個, 赤
が両方のサンプルを用いた場合の相関関数を示して
いる. 点線は ξ = (r/3.59)−1.54 で表される関係を示
している. 白丸は負数であることを示している.
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高感度ALMA観測で探る暗いSMGの統計的性質

藤本 征史 (東京大学大学院 理学系研究科天文学専攻M1)

Abstract

本研究ではALMAアーカイブデータを用い、従来では捉えられていなかった「暗い」側も含めた Submillime-

ter Galaxies (SMGs) の統計的性質について報告する。本研究で使用したアーカイブデータは Band6(211-

275GHz≃1.2mm)の高感度連続波観測、計 27視野分である。そこから 1mJy以下の暗い 26の SMGsを検

出、1mJy以上の SMGsの Number Countと合わせ、より正確に 1mm帯での個数密度を求めることに成功

した。この結果を用いると、宇宙系外背景光に対して 0.1-10.0mJyの SMGsは ≃ 50%ほどの寄与があり、

100%までの寄与を考えると暗い SMGsの faint endは ≃ 0.06mJyだと見積もられる。また PACS100µm

の観測により得られている光度関数について、赤方偏移別に 1mm帯の個数密度へ変換したものを比べると、

1mm帯の個数密度に含まれる銀河は、高い赤方偏移のものがより支配的である傾向が見られた。最後に、今

回得られた暗い側も含めた SMGs (0.1-10.0mJy)による宇宙ダスト密度を見積ると、≃ 5.5×10−6となった。

1 Introduction

Submillimeter Galaxies (SMGs) は 100-1000

M⊙/yr 程度の高い星形成率を持つ大質量の遠

方銀河として知られ、宇宙初期の星形成、Metal-

enrichment、銀河形成を考える上で重要とされる

(e.g., Baugh+2005)。一方、宇宙初期におけるその

ような明るい SMGsの実際の宇宙星形成率密度への

寄与は ≃ 20%とされるなど (Swinbank+2013)、決

して支配的ではなく、個数密度に関してより多く存

在するとされる暗い SMGsの寄与も考えてやること

が重要である。しかし現在に至るまで、観測の感度

の問題もありこの暗い SMGsについてはあまり研究

されていない。つまり星形成率が 100M⊙/yr 以下の

暗い SMGについてはその個数密度や宇宙系外背景

光への寄与など良くわかっていないのである。

この問題を解決するため、我々は高感度 ALMA観

測で得られたアーカイブデータを利用した。合計 27

視野分の 1mm 帯のデータから 1.0mJy 以下の暗い

SMGを 26個検出し、これらを元に個数密度を求め

たところ 20M⊙/yr 程度の暗い SMGまでのNumber

Countを得た。本研究ではこの暗い側までも含めた

個数密度をもとに、これらがもたらす統計的な性質

について紹介する。また宇宙ダスト密度の見積もり

から暗い SMGs を含めた銀河形成の描像について見

ていきたい。

2 Methods

2.1 Sample Selection

ALMA Band6 連続波観測のアーカイブデータか

ら以下の基準を以て対象を選出した。

1. Integrated time ≥ 100 s

2. Primary beam ≥ 25% area

3. No QSO nor AGN in map

4. Source S/N ≥ 3.8 σ

(1)「暗い」SMGsをターゲットとするため深いデータ

が必要となる。(2)電波望遠鏡は１つのアンテナサイ

ズに基づいたPrimary Beamと言われる、視野中心か

らの距離に応じて感度が落ちる性質を持っている。感

度が落ちればその分、systematicなノイズが増える。

図 1の白線が感度として 0%、点線が 25%の等高線

であり、点線の内側が今回対象とした感度 ≥25%の

領域となる。(3) 観測視野内に非常に明るい天体が

入ると、電波観測におけるビームパターンに基づい

た side robeの影響で calibration処理後も偽天体が

多く残った撮像画像となることがあるためである。

(4)S/N の関数としての実際使用した撮像データか

ら False detection rateとモンテカルロ・シミュレー

ションに基づき Completeness(後述) を求め、False

detectionが 1.0を下回る 3.8σを、今回 faint SMGs

選択の基準とした (図 2)。
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これらの基準により、最終的に 27 視野分の

データを用いて計 26 の暗い SMGs を検出した。

用いた ALMA データの Project ID は以下であ

る。2011.0.00243.S, 2011.0.00115.S, 2011.0.00648.S,

2011.0.00767.S, 2012.0.00602.S.

図 1: 実際の検出の様子。白線が Primary beamの感度が 0%、
点線が 25%の等高線。緑丸が map全域において 3σ 以上のもの、
その中で上述した基準をクリアし最終的に faint SMGsとして検
出されたものが赤丸で記されている。各丸の上に記される値はそ
れぞれの S/N であり、1σ の単位は Jy である。

2.2 Number Density

図 1のように最終的に faint SMGとして検出され

た天体数から個数密度を導くとき、それぞれのS/Nに

おいて、その天体が検出される確率 (Completeness)

とその天体が偽天体である確率 (False detection rate)

の効果を考えた有効個数から個数密度を導いてやら

ないといけない。有効個数と個数密度は以下で表さ

れる。

Neff (S) =
1− fc(S/N)

C(S/N)

D(S) =
ΣNeff (S)

Aeff (S)

S がソースフラックス、Neff (S) が有効個数、

fc(S/N) が false detection rate、C(S/N) が Com-

pleteness、Aeff (S)がサーベイ領域を表す有効面積、

D(S)が最終的な個数密度である。適当にビニングを

してやるのでΣがついている。ここで false detection

rateとCompletenessは各map上での S/Nの関数と

して表されるのに対して、有効面積や最終的な個数

密度はソースフラックスの関数として表される。false

detection rateは図 2左軸で表される Average false

detection numberが 1以下となる部分を割合として

対応させた。

0.0

0.5

1.0

1.5

2.0

2.5 3.0 3.5 4.0 4.5 5.0
 0

 50

 100

 150

 200

A
v
e
ra

g
e
 f

a
ls

e
 d

e
te

c
ti
o
n
 n

u
m

b
e
r

C
o
m

p
le

te
n
e
s
s
(%

)

S/N

!"#$%"&'()*+,-.

/0.

図 2: S/N vs Average false detection number(左軸、赤線),
Completeness(右軸、青線)。左軸: 使用した全 27 視野それぞれ
の撮像画像にマイナスをかけたノイズのみのマップで同じ条件で
検出かけてやり各 S/N でビニングしてやると、S/N の関数とし
ての偽天体の検出個数を求められる。それを使用した視野数 27
で割ると、各 S/N における 1 視野あたり平均的に存在する偽天
体の個数となる。右軸:各撮像画像上に人口天体をランダムな位置
に埋め込んでやり、それが検出されるかどうかの試行を繰り返す
ことで各 S/Nに応じた検出確率が求まる (モンテカルロ・シミュ
レーション)。

3 Results

こうして得られた 1.2mmにおける個数密度は以下

である (図 3)。

図 3: 1.2mm におけるソースフラックス vs 個数密度

赤点で記されるのが今回の結果であり、紫点で表さ

れる Hodge et al. 2013 (H13)や Karim et al. 2013

(K13)で示されている 1mJy以上の Number Count

と合わせて、Schechter関数・Doble power law (DPL)

関数でフィッティングしてやったのがそれぞれ黒線と

破線である。今回の結果はHatsukade et al. 2013や
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Ono et al. 2014での結果よりも多くの領域を用いた

ので誤差幅は小さくなっているが系統的に小さい値と

なってしまっている。理由として Hatsukade+13で

は 1視野内で用いたサーベイ領域が Primary beam

≥50 %と小さいことからCosmic varianceの影響や、

Ono+14では Sample Selectionにおいて (3)の項目

がなく偽天体を多く含めてしまっているためなど考

えられるが、まだ詳しい検証が必要である。ともあ

れ、今回求められた個数密度としてフィッティングし

た関数を用いながら、以下議論をしていく。

4 Discussion

4.1 Contribution to the EBL

個数密度の図からすぐに得られる物理量として、個

数密度をあるソースフラックスの範囲で積分してや

り、宇宙の背景放射の中でどこまでの寄与を持ってい

るか考えてやることができる。そこで 1.2mmの個数

密度において、あるフラックス以上 (Slimit)の銀河

達の宇宙系外背景光観測 (Extragalactic Bachground

Light－ EBL; COBEの観測により全強度が求めら

れている。)に対する寄与を図 4に載せた。
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図 4: 積分時の暗い側の端 (Slimit) vs EBL への寄与 (左軸)・
積分した値 (右軸)

1 mJyでの垂直な破線が H13&K13の研究で見え

ていた 1mJyまでの SMGsの寄与であり、図よりそ

のような明るい SMGsのEBLへの寄与は高々数%で

あることがわかる。一方、今回観測で見られた 0.01

mJyまでの暗い SMGsも含めた寄与を見てみると左

側の破線の対応するところから、≃50 %が暗い SMGs

の寄与であることがわかる。やはり全体への寄与を

考えたとき、暗い SMGsの占める割合は大きいので

ある。またそのまま Slimtを下げ続けると、EBLへ

の寄与がやがて 100%に到達する。これは暗い SMGs

の faint endを示唆しており、図より ≃0.06 mJyだ

と見積られる。この値は今後ALMAのアンテナの台

数が増え、より深い観測データが増えれば、そのよ

うな個数密度の減少を示す最も暗い SMGの発見も

できるかもしれず、銀河形成を考える上でこのよう

に暗い側を追う研究を続ける意義はでかい。もちろ

ん、ここで出した 0.06 mJyという値は図 4における

積分値の傾きの多少の変化で大きく変わってくるの

で、だからこそ個数密度において暗い側の傾きを正

しく捉えてやることが大事なのである。

4.2 Redshift Distribution

ここでは暗い側も含めた SMGsの赤方偏移分布に

ついて考えてみる。実は 1mm帯で受かる SMGsの

赤方偏移分布については既に研究が進んでいるとこ

ろでもある。例えば Yun et al. 2012 では AzTEC

1.1mmで受かった SMGsに対して多波長データを用

いて対応天体について調べ、その zphoto から赤方偏

移分布を出し、z ≃ 1− 5、< z >≃ 2.6、という結果

を得ている。しかしこれは Introductionでも述べた

が、明るい SMGsについてのみであり、今回求めた

ような暗い SMGsに対して同じように適用できるか

はわからない。

そこで今回、私達は PACS 100µm の観測から得

られている光度関数 (Magnelli et al. 2013) に着目

した。PACS 100µmは 1mm帯と同じく銀河のダス

ト放射を捉えていながら波長が短いので、その分他

の遠赤外線を受ける観測器よりも高分解能 (≃7”)を

実現している。よって、その観測により得られた個

数密度、並びに光度関数は今回ALMAの 1mm帯で

捉えた個数密度と同じものを捉えられているかもし

れない。ダスト放射の Spectral Energy Distribution

(SED)として graybodyを仮定し、赤方偏移別にある

光度関数でそれぞれ中心赤方偏移を一意に決めてや

れば、次の式を用いてそれぞれの光度関数を 1.2mm

での個数密度に焼き直すことができる。

Sobs =
LIR

4πΓ(β + 4)ζ(β + 4)D2
L

× 1

χ−(β+4)(eχ − 1)νobs

PACS 100µmの観測ではK補正の影響で高い赤方

偏移 (z > 3)の銀河は受かりにくい性質を持ってお
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り、Magnelli+13は検出された天体を多波長での対

応天体同定、zphotoの見積もりを経て z ≃ 0−2.3で

赤方偏移別に 6つの光度関数に分けた。今回は簡単

な比較のため、その 6つの中で低い赤方偏移である

z ≃ 0.4−0.7と最も高い赤方偏移となる z ≃ 1.8−2.3

の 2つの光度関数を 1.2mmでの個数密度に変換した。

その結果が以下である (図 5)。
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図 5: z ≃ 0.4−0.7(青線), 1.8−2.3(紫線)の光度関数の 1.2mm
における個数密度への寄与

図の左下に用いた仮定をまとめた。またダスト温

度に関しては赤外光度とダスト温度に関する関係

(Symeonidis et al. 2013) を用いた。図から明らか

なように 2つの赤方偏移を比べたところ、高い赤方

偏移を持った銀河の寄与の方が 1.2mmの個数密度に

おいて大きい傾向がわかる。今回は手始めとして 2

つの赤方偏移しか比べなかったが、今後は 6つの赤

方偏移分の光度関数を全て変換してやり、それぞれ

の寄与を足し合わせることで、z < 2.3までの銀河

が 1.2mmの個数密度においてどこまで支配的かを調

べ、赤方偏移分布に制限をつけていく予定である。

4.3 Cosmic Dust Abundance

最後に 4.1, 4.2の議論の結果も踏まえながら、今回

求められた暗い側も含めた SMGsの宇宙ダスト密度

を見積る。仮定として、4.2の結果より今回はYun+12

の赤方偏移分布に従うものとして、赤方偏移は一意

的に全て z = 2.6、密度として共動体積を見る上では

z = 1− 5の幅で考えることにする。この下で 4.2と

同様の仮定で次の式を用いながら、1.2mmの個数密

度をダスト質量関数に変換する。

Sνobs
= κνBνrest(T )MdustD

−2
L

そして、今回観測できた 0.1 mJyから 10.0 mJyま

で対応するダスト質量の幅で積分してやることで宇

宙ダスト密度を ≃ 5.5× 10−6 と求めた (図 6)。
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図 6: Cosmic dust abundant (Menard et al. 2012)

4.1で見たように SMGsの faint endは 0.1 mJyよ

りも低いと考えられるので今回得られたのは 1mm帯

で受かる銀河の持つダスト密度に関して下限値であ

る。Menard+12 はクェーサー放射の Mg II の吸収

線から銀河間ダストの密度を求めており、これと比

べると今回求めた銀河にロックされているダスト量

の方が宇宙全体において大きいことがわかる。今後、

4.2で述べたように赤方偏移分布に制限をつけること

でより正確にこの値を求め、銀河のアウトフローや

銀河間Metalicityと合わせながら銀河進化について

研究していきたい。
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重力レンズで探る形成初期の銀河の性質と進化
川俣 良太 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

形成初期の銀河の性質や，現在の銀河までの銀河進化の過程を追うためには，銀河のサイズや形態の進化を
知ることが重要となる．これまでの研究 (e.g. Ono et al. 2013)では，過去ほどサイズが小さい傾向が見られ
ているが，z > 6の銀河に対しては，精度良くサイズを測ったサンプルの数は乏しく，サイズと等級の関係や
星形成率面密度を議論するには十分ではない．この問題を解決するため，我々は Hubble Frontier Fields の
データを利用し，形成初期の銀河のサイズを測定した．重力レンズ効果には，暗い銀河を明るくする効果だ
けではなく，銀河の像を拡大する効果もあり，レンズ効果を受けた銀河はサイズの研究に適したものである．
我々は，重力レンズ効果を受けた銀河の撮像データから，その銀河の真の等級とサイズを求めるコードを構
築した．レンズされた銀河の画像に最もよく合う真の等級とサイズを，暗い銀河の測光において避けて通れ
ない系統誤差も考慮して推定するものである．作成したコードを現時点で観測が完了している Abell 2744に
適用した結果，サイズが測定された銀河の数を先行研究から倍増させることに成功した．そのサンプルから，
(1) サイズと明るさには相関があるが，先行研究が示唆するよりも弱いこと，(2) サイズが銀河の進化段階の
よい指標となっていること，(3) z ∼ 6− 8 の銀河の星形成の様子は，中心核付近で爆発的に星形成している
現在の特殊な銀河の中心領域でのそれと似ていること，(4) 銀河のサイズとハローのサイズの比は，z ∼ 4− 8

で約 3.5％で一定であることを明らかにした．

1 Introduction

銀河のサイズは，銀河の物理量を特徴づける重要
な物理量である．サイズには，等級や色といった物理
量とは異なり，銀河の星質量や角運動量といった，よ
り力学的な情報が含まれている．したがって，サイズ
の赤方偏移進化を追うことで，等級や色からとは相
補的な情報を得ることができる．この研究では，多く
の先行研究と同じく，サイズはUV領域の half-light
radius，等級は UV等級を用いる．

Hubble Space Telescope (HST)とそれに搭載され
たカメラによる高分解能の撮像観測により，高赤方
偏移の銀河のサイズの測定が可能になってきた．これ
までの z ∼ 10 までの銀河の観測により，high-zの銀
河ほどサイズが小さく，また星形成を活発に行ってい
たことがわかっている．しかしながら，銀河の等級と
サイズに強い相関があると報告されている z ∼ 7− 8
でさえ，サイズが測定された銀河数は少なく，その
関係の分散の大きさや，星形成率面密度の分散を議
論するには十分ではない．
重力レンズ効果を用いることは high-zの暗い銀河

を探査するために有効である．重力レンズの増光効
果のおかげで，望遠鏡の観測限界を超えた真に暗い
銀河を検出できる．
現在，Hubble Frontier Fields (HFF; PI: J.

Lotz) と呼ばれる，HSTを用いた非常に深く，かつ
HUDF12 (PI; R. Ellis)よりも領域が広い観測が行わ
れている．HFFは，重力レンズ効果の強い 6つの銀
河団を観測するもので，その銀河団の背景にあるレ
ンズ効果を受けた高赤方偏移銀河の観測を主な目的
としている．重力レンズ効果により，暗い銀河を検
出できるだけでなく，像が拡大されるためサイズの
測定に適したサンプルが得られる．この効果により，
HUDF12 と同じか，より暗い銀河まで検出できる．
この研究では，HFFのデータを用いて z ∼ 6 − 8

の銀河の精密なサイズと等級の測定を行い，先行研
究であるOno et al. (2013)から，測定された銀河数
を z ∼ 6 − 7で 9個から 18個に，z ∼ 8で 6個から
12個に増やした．より統計的に有意なこのサンプル
を用いて，サイズ-等級関係やその分散，銀河サイズ
の赤方偏移進化，星形成率面密度，さらに multiple
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coreをもつ銀河の割合などについて議論する．さら
に，新たにサイズ-等級関係と銀河の色との関係や，
abundance matchingの結果 (Behroozi et al. 2013)
を用いて，銀河サイズとハローサイズの関係も議論
する．

2 Data and Samples

HFF の 1 番目の銀河団である Abell 2744 の撮
像データを用いる．解析に使用したバンドは，HST
のWFC3/IRの 4バンド (F105W F125W, F140W,
F160W) と ACS の 3 バンド (F435W, F606W,
F814W)である．これらのデータを用いて dropout
selectionを行い，z ∼ 6 − 7で 10天体，z ∼ 8で 9
天体を検出した．さらに，サイズと等級を精度よく
求めるため，これらの天体からフィッティングに適し
た十分明るい銀河を選択する．最終的に，z ∼ 6 − 7
で 9天体，z ∼ 8で 6天体を抽出した．この中には，
先行研究に比べて，絶対等級が約 2等暗い天体も含
まれている．

3 Mass Model

銀河団による重力レンズの計算には，レンズ天体
となる銀河団の質量分布を知る必要がある．我々の
研究では，重力レンズ計算には glafic (Oguri 2010)
という公開されているソフトウェアを用いる．銀河団
の質量分布は，銀河団の構成銀河と銀河団ハローの
位置に質量プロファイルをおき，観測されたmultiple
imageの位置を再現するようフィッティングする．今
回は，24組 67天体の像を用いてフィッティングを行
い，質量分布を決定した．

4 Size of z ∼ 6 − 8 galaxies

4.1 Measurements of Intrinsic Sizes

and Luminosities

上で選択した銀河に対してサイズと等級を求めるた
めに，重力レンズ効果を受けて歪ませた Sérsic profile
(n = 1) でそれぞれの銀河をフィッティングする．つ

まり，source plane上に Sérsic profileをおき，重力
レンズ効果を考慮して image plane上でどのように
観測されるかを計算し，その像と観測で得られた銀
河の像とでフィッティングを行った．S/Nを上げる
ため，フィッティングは 3バンド合成の画像を用いて
行った．z ∼ 6−7の銀河に対してはF105W, F125W,
F140W，z ∼ 8の銀河に対しては F125W, F140W,
F160Wの画像を合成した．
また，z ∼ 8の 6つの天体のうち，3天体は two-

componentの構造をもっていた．これらの天体に対
しては，2つの Sérsic profileでフィッティングを行
い skyの値を求めたのち，skyの値を固定して 1つ
の Sérsic profile でフィッティングを行った．これは，
すべて 1つの Sérsic profileでフィッティングを行っ
ている先行研究と条件を揃えるためである．

4.2 Error Estimates

これらの表面輝度の低い天体に対するフィッティン
グでは，profileの周辺部が skyのノイズと紛れてし
まうため，サイズは小さく，等級は暗めに見積もら
れてしまう．さらに，skyのノイズの影響で，サイズ
と等級には偶然誤差が含まれる．これらの誤差を見
積もるため，シミュレーションを行った．このシミュ
レーションは，疑似天体を実際の画像に埋め込み，本
物の天体同様に検出することで，あるサイズ，ある
等級の銀河がどのように測定されるのかを見積もる
ものである．その結果から系統誤差と偶然誤差を求
めた．

5 Results and Discussions

5.1 Size - luminosity relation

図 1は，我々の結果とOno et al. (2013)の結果を
合わせたサンプルでのサイズ-等級関係である．明る
く小さな銀河が見つかったことなどにより，この関
係はOno et al. (2013)で示唆されていたよりも弱く，
分散が大きいことが分かる．また，z ∼ 6−7と z ∼ 8
の間に赤方偏移進化が見られないことから，より統
計精度をあげるため，今後はこの 2つのサンプルを
合わせて議論する．
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z ~ 6-7

z ~ 8

図 1: z ∼ 6 − 7 (上) と z ∼ 8 (下) におけるサイズ-
等級関係．赤い点は我々の結果，グレーの点は Ono
et al. (2013)の結果を表す．青の点と線は，それぞれ
の等級幅でのサイズの平均である．点線は，50%の
completeness linesを示す．

このサンプルに対して，UV slope，つまり βを求
めた (図 2)．大きな銀河 (> 0.8 kpc)は必ず赤く，か
つ必ず明るい傾向にあることが分かる．銀河を赤く
する要因には，豊富なダスト，年齢，そして金属量
の多さが挙げられる．これらはすべて，進化段階の
進んだ銀河の特長である．

5.2 Redshift evolution of size

図 3は，L∗
z=3の範囲にある明るい銀河の平均サイ

ズの赤方偏移進化を表している．先行研究でわかっ
ている過去ほどサイズが小さいという傾向を確認し，
よく行われる (1 + z)mでのフィッティングの指数m

の値も先行研究と矛盾がないことを確認した．質量
一定のダークハローのサイズはm = −1.0で進化し，

図 2: z ∼ 6 − 7と z ∼ 8のサンプルを合わせたサイ
ズ-等級関係．色は，それぞれのUV slope，つまり β

を表す．四角の枠で囲まれた点は，multiple-coreを
もつ銀河である．

回転速度一定のダークハローのサイズは m = −1.5
で進化することが理論的にわかっている (Mo et al.
1998)．いくつかの先行研究では，銀河サイズのフィッ
ティングの結果と，このダークハローの形成理論と
を対応づけた議論が行われているが，定性的な議論
にとどまり，より踏み込んだ議論はなされていない．
我々は，星質量とダークハロー質量とを結びつけた
abundance matching (Behroozi et al. 2013)の結果
を用い，各赤方偏移でのダークハロー質量を求めた．
星質量の見積もりには，Reddy & Steidel (2009)と
González et al. (2011)の関係を用いた．銀河サイズ
とダークハローサイズの比の赤方偏移進化を調べた
結果，その比は z ∼ 2.5 − 9.5 で約 3.5% で一定で
あり，進化が見られないことがわかった．Mo et al.
(1998)のハローの理論式 (1) から，この赤方偏移範
囲では，質量比 md，角運動量比 jd，ハローのスピ
ンパラメータ λの 3つの物理量の乗除が一定である
ことが示唆される．

Rd

r200
=

1√
2

(
jd
md

λ

)
(1)

興味深いことに，比が 3.5%ということは，md, jd, λ

の典型的な値である jd/md = 1, λ = 0.05とよい一
致を示す．
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図 3: 平均サイズの赤方偏移進化．

図 4: 銀河サイズとハローサイズの赤方偏移進化．

5.3 SFR Surface Density

銀河の星形成の様子は，星形成率 (SFR) と星形成
率面密度 (SFRSD) でよく記述できる．これらは以
下の式で見積もられる．

SFR

M�yr−1
= 1.4 × 10−28 Lν

erg s−1 Hz−1

ΣSFR =
SFR/2
πre

2
.

図 2 の点線は，SFRSD 一定の線を表している．
SFRSDの範囲は Ono et al. (2013)で示唆されてい
るよりも広く，これはサイズ-等級関係に大きな分散
が見られたことに起因する．

z ∼ 6− 8の銀河の星形成の様子を，近傍銀河のそ
れと比較することは，z ∼ 6− 8の銀河の星形成を特
徴づけるために有用である．図 5は，SFRSD-SFR
平面上にこれらの銀河をプロットし，比較したもの

図 5: 近傍銀河と比較した 6 . z . 8の銀河の星形
成の様子．Kennicutt & Evans (2012)の Fig. 9にプ
ロット．

である．z ∼ 6− 8の銀河は，近傍星形成銀河の中心
核周辺の活発に星形成を行っている領域と似た星形
成を行っていることがわかる．また，z ∼ 2の星形成
銀河の中の個々の clumpとも星形成が近い．

5.4 Multiplicity

銀河がどのように合体し集積したかを知るには，
multiple coreをもつ銀河の比率を調べるのが 1つの
手段となる．我々とOno et al. (2013)のサンプルに
対して，multiple coreを持つ銀河の比率を求めると
20%であった．これは，Oesch et al. (2010)で求め
られた比率と一致する．
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VIPERSを用いた、0.5 < z < 1.3の銀河の質量、速度分散分布の解析

吉田　博哉 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

現在様々な大規模サーベイ観測、シミュレーションにより宇宙の構造、また宇宙を構成している天体の分布

が明らかになろうとしている。N体シミュレーションからは宇宙の構造を形成しているダークマターハロー

の分布の統計的性質が得られている。また宇宙の構造を形成している重要な構成要素としてバリオンから成

る銀河が存在し、サーベイ観測によりその性質が追求されている。この銀河とダークマターハローの間の分

布の比較を行うとダークマター、バリオンの分布の関係が得られるため銀河の統計的性質を求めることは大

変重要である。今回、私は銀河に着目してその質量分布、また銀河団、銀河群に存在する銀河の速度分散分

布を推定した。

銀河の速度分散関数を測定する研究は過去に行われていないために、観測から銀河の速度分散を正しく求

めることができるか検証する必要がある。そのため本研究では観測データを用いた解析を行う前に、mock

catalogを用いて解析が行えるかチェックを行った。これとともに解析的に速度分散関数を求めた。この際銀

河団はビリアル平衡に達しているという仮定をおき、ハローの mass functionを用いて質量分布を速度分散

分布に変換した。

本研究では The VIMOS Public Extragalactic Redshift survey(VIPERS)を観測データとして想定して得

られた mock catalogを用いて解析を行い z = 0.1 ∼ 1.3の質量分布関数、z = 0 ∼ 1の速度分散関数を求め

た。速度分散関数については解析解と比較を行いその結果高速度分散側はよく一致することが分かり、観測

で得られる速度分散の情報を用いて速度分散関数を正しく得られることが分かった。将来的には今回想定し

た VIPERSのデータを用いて同様の解析を行い、結果の比較をする。

1 Introduction

宇宙には星や星間物質、ダークマターの集合体で

ある銀河が数多く存在している。銀河を特徴づける

物理量として質量や光度、星形成率が存在しており、

そのそれぞれについて分布関数が求められている。分

布関数を求めることにより銀河の性質が得られてお

り、またこれの赤方偏移ごとの変化をみることにより

銀河進化の歴史を追うことが可能となる。この銀河

の分布関数を求めるときに欠かせないものが大規模

サーベイ観測である。サーベイ観測は広範囲の観測

領域を持つと同時に多くの銀河を観測しているため、

銀河の分布関数を測定するためには最も適した観測

である。現在では SDSSのような可視光観測サーベ

イ、AKARIのような赤外線観測サーベイ、GALEX

のような紫外線観測サーベイなど様々な波長域で観

測が行われている。本研究では質量、また銀河団な

どの重力でまとまった天体中に存在する銀河の速度

分散に着目して分布関数を測定する。特に速度分散

関数については先行研究がほぼ行われておらず、観

測データから測定することが可能か検証を行う必要

性がある。

2 Data

本研究では、観測データとしてThe VIMOS Pub-

lic Extragalactic Redshift survey(VIPERS)を想定

する。VIPERSはチリ、パラナル天文台にあるVery

large telescope(VLT)を用いたサーベイであり、iab <

22.5 mag, 0.5 < z < 1.3の銀河の分光観測サンプル

を作成し大規模構造、銀河進化の問題に取り組むこと

を目的としている。このサーベイでは CFHTL-wide

領域の w1,w4 フィールドの ∼ 24 deg2 をカバーし

ており、その広大な観測範囲、サンプリングレート

(∼ 40%)により局所宇宙のサーベイに匹敵する観測
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が分光及び近赤外線から可視光の 5バンドの測光観測

で行われている。またこれに合わせたmock catalog

を使用する。mock catalogとはN 体シミュレーショ

ンで得られたデータをもとに銀河分布をシミュレー

ションしたものであり、この際実際の観測データと

同じ条件でセレクションを行ったものである。本研

究では mock catalogを使用して分布関数を測定し、

実際の観測データでも用いることができるかチェック

を行っていく。

3 Methods

速度分散を求める際には、各銀河の速度情報が必

要となるが実際の観測では直接速度情報は得られな

い。このため今回赤方偏移の情報を用いて銀河の固

有速度を求める。測定される赤方偏移の情報には宇

宙膨張によるものと銀河の視線方向成分の固有速度

によるものが含まれている。このため、銀河団中の

銀河の平均赤方偏移を zave とすると i番目の銀河の

固有速度 vlos は、

vlos,i = (zave − zi)c (1)

以上のようにして表すことができる。固有速度を用

いることで速度分散は、

σ2 =
1

n

n∑
i=1

(v̄los − vlos,i)
2 (2)

このように表すことができる。

ここで、上の方法では赤方偏移を用いて視線方向

の固有速度を求めたが、この方法で速度分散を正し

く求めることができるか検証する必要がある。mock

catalogでは赤方偏移情報の他に銀河の視線方向の速

度、3方向それぞれの速度が得られている。そこでそ

れぞれのデータで各個に速度分散を求め、赤方偏移

から求めた速度分散分布との比較を行う。またmock

catalogでは銀河団が属しているダークハローの速度

分散のデータが存在する。このデータから分布を同

様に求めることにより、銀河団とハローの速度分散

分布の比較も行っていく。

また分布関数を求める際には、観測による selection

effectの影響を補正する必要がある。本研究では質量

分布関数、速度分散関数を測定するがそのそれぞれ

で異なる方法を用いて selection effectを補正する。

まず、質量分布関数では 1/Vmax法を用いる。銀河

の検出限界はフラックス密度 (VIPERSの場合、iab <

22.5 mag)で決定している。そこである赤方銀河 zの

銀河を遠ざけて、検出限界の明るさになる場所を zmax

とする。このようにして各銀河について zmaxを求め

た後、各銀河が寄与できる体積 Vmaxを求める。Vmax

はサーベイ観測範囲 Ω(deg2),光度距離 dL を用いて

Vmax =
Ω

3
dL

3(zmax) (3)

として求めることができ、これを用いて質量分布関

数は、 ∫ Mmax

Mmin

ϕ(M)dM =
N∑
i=1

1

Vmax
(4)

として表される。この方法を用いると zmax が小さ

い暗い銀河ほど分布関数に対する寄与が大きくなり、

selection effectを補正することができる。

速度分散関数を求める際には、selection function

を用いる。これは光度関数 ϕ(L)を用いて以下のよう

に表すことができる。

Φ(z) =

∫ ∞

Lmin

ϕ(L)dL∫ ∞

0

ϕ(L)dL

(5)

ここで、Llimは各赤方偏移での観測可能な光度下限

である。分母はある赤方偏移に存在するすべての銀

河の数密度を表しており、分子は観測限界以上の光度

を持つ銀河の数密度を表している。よって selection

functionは観測可能な銀河の割合を示している。こ

れを用いることで速度分散関数は、観測で得られた

分布関数を dn′(z)/dσ2 とすると

dn(z)

dσ2
=

dn′(z)

dσ2

1

Φ(z)
(6)

として表すことができる。本研究では光度関数にFritz

et al. (2014)(7)のVIPERSの観測データを用いた光

度関数を用いた。

また、速度分散関数については解析的な解も求め

る。ここで 2つの仮定を置く。まず 1つ目に銀河団
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はビリアル平衡に達しているとする。このとき銀河

団の質量と速度分散の間には、

σ2 =
GM

2R
(7)

の関係がある。2つ目の仮定は銀河団の速度分散と、

その銀河団が属するハローの速度分散が等しいとす

ることである。この 2つの仮定のもとで銀河団の速

度分散関数は、すでに広く知られているハローの質

量分布関数を用いて、

dn

dσ2
=

dn(M)

dM

dM

dσ2
(8)

として表すことができる。ここで、ハローの mass

functionには、Tinker et al. (2008)(5)の形を用いる。

4 Results

まず、質量分布関数の結果を示す。mock catalog

で得られたデータを用いて、z = 0.1 ∼ 1.3の範囲で

図 1のように分布関数を求めた。どの質量レンジを

見ても低赤方偏移の方が高赤方偏移の分布より高い

値をとっていることが分かる。また観測限界から各

赤方偏移において観測できる光度の限界値が決まっ

ており、光度と質量の間にはM⊙ ∼ L⊙ の関係があ

る。そのため各赤方偏移にて光度下限に対応する質

量Mlim 以下では、分布関数が低下している。これ

はMlim 以下では多くの銀河が観測できないためで

ある。よって質量分布関数はMlim以上の値で有意な

値を持っていると言える。

速度分散関数についても質量分布と同様に mock

catalogを用いて測定を行った。まずはじめに赤方偏

移を用いた測定方法で正しく速度分散関数を求める

ことができるかチェックを行った。図 2がその結果で

あり、0 < z < 1の全データを用いて測定を行った。

赤点が視線方向の速度、緑点が 3次元の速度、ピン

ク点が赤方偏移を用いて速度分散分布を求めたもの

であり、青点が各銀河団が属しているハローの速度

分散を用いて分布を求めたものである。各種方法を

とっても分布関数は一致することが分かった。これ

により 3次元の速度から求めた速度分散が視線方向

の速度分散と一致していること、赤方偏移を用いて
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図 1: z = 0.1 ∼ 1.3 での質量分布関数 赤:0.1 <

z < 0.3,Mlim = 1.7 × 109[M⊙/h], 黄緑:0.3 <

z < 0.5,Mlim = 7.4 × 109[M⊙/h], 青:0.5 < z <

0.7,Mlim = 1.7 × 1010[M⊙/h], ピンク:0.7 < z <

0.9,Mlim = 3.0 × 1010[M⊙/h], 水色:0.9 < z <

1.1,Mlim = 4.8 × 1010[M⊙/h], 緑:1.1 < z <

1.3,Mlim = 6.9× 1010[M⊙/h].

測定した固有速度から正しく速度分散分布を測定で

きることが分かった。これにより赤方編移を用いた

速度分散分布の測定は、実際の観測データを用いて

も使用できることが分かった。また銀河団の速度分

散分布とハローの速度分散分布が一致していること

も分かった。これにより銀河団の速度分散はハロー

をトレースしていること、ハローの速度分散分布と

銀河団の速度分散分布はおおよそ等しいことが判明

した。これにより解析解を求める際に置いた仮定の

1つが正しいと分かった。

また、この結果を解析的な解と比較を行った。そ

の結果 σ2 ∼ 7×104[(km/s)2],ビリアル平衡を仮定す

るとM ∼ 5× 1013[M⊙/h]以上の高速度分散、高質

量側でよく一致した。本研究では銀河が複数個ある

銀河群以上のスケールの天体の速度分散を測定して

いるため、これ以下の質量スケールでは解析解と一

致しないことは自然だと考えられる。高速度分散側

の関数の一致により銀河団の速度分散関数とハロー

の速度分散関数が一致しており、銀河団がビリアル

平衡に達しているという仮定が正しいことが再び確

認できた。
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図 2: 各種方法で測定した速度分散分布 (0 < z <

1) 赤 : 視線方向速度,緑 : 3次元の速度,青 : ハロー

の速度分散,ピンク :赤方偏移.
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図 3: mock catalogから測定した速度分散関数と解

析解の比較　赤,青:0 < z < 0.5緑,紫:0.5 < z < 1.0.

5 Conclusion and Future work

本研究では、VIPERSを想定したmock catalogを

用いて銀河の質量分布関数、速度分散分布関数を求

めた。この際速度分散が正しく測定できているか、ま

たハローの速度分散が銀河団の速度分散とどう相関

を持っているかチェックを行った。その結果各種方法

で求めた速度分散関数は一致し、実際の観測データ

を用いても速度分散関数を測定することができると

分かった。また銀河団の速度分散関数はハローの速

度分散関数と一致していることが分かった。更にこ

れを銀河団がビリアル平衡に達しており、また銀河

団とハローの速度分散関数が等しいという仮定のも

と求めた解析解と比較を行い、高速度分散側では一

致することが分かった。

今後は、mock catalogで得られた結果をもとに実

際の観測データを用いて解析を行っていきたい。ま

た、本研究では速度分散関数の解析解を求める際に

ビリアル平衡という仮定をおいたが、実際には完全

に一致していないという結果が得られている。その

ためビリアル平衡からの変位を求め、解析解にその

影響を組み込むことを行いたい。これと平行して速

度分散関数の各赤方偏移での振る舞いについて考察

していく。本研究の結果、速度分散関数は質量分布

関数と異なり高赤方偏移の方が低赤方偏移より分布

が大きいことが判明している。なぜ質量分布関数や

光度関数と異なる振る舞いをするかは不明であるの

で、ビリアル平衡に関する問題とともに取り組んで

いきたい。
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銀河団外縁部のエントロピー異常の原因検証

栗山 翼 (東京理科大学大学院 理学研究科)

Abstract

　銀河団は小さな構造から衝突合体を繰り返して成長してきたと考えられ、現在も大規模構造から質量降

着を受けている。銀河団のエントロピーは質量降着時の衝撃波加熱だけの影響を考えると半径の 1.1乗に比

例して上昇すると考えられていた。しかし「すざく」衛星を用いて銀河団外縁部をビリアル半径まで観測し

た結果、エントロピーは 0.5 r200 までしか上昇せず、外側はほぼ一定の値となることが観測された (e.g., T.

Sato et al. 2012)。この異常の原因として銀河団外縁部のガス塊による密度の過大評価が挙げられている

(e.g., Simionescu et al. 2011)。そのため銀河団外縁部のガス塊を観測すればエントロピーが受ける影響を評

価することが出来る。

我々は近傍の中規模銀河団である Abell 2199 銀河団の外縁部について「XMM-Newton」衛星と「すざく」

衛星を用いて観測した。その結果「すざく」衛星で 146個、「XMM-newton」衛星で 85個の X線源を検出

した。これらの X線源を用いて銀河団外縁部と明るい X線天体のいない領域との X線強度と個数密度の関

係 (logN -logS 関係)を比較したところ X線源数の超過は確認されなかった。また「すざく」衛星で検出され

た X線源について詳細なスペクトル解析を行いガス塊候補の X線源を調査した結果、14個がガス塊として

有意なスペクトルを示し、そのうち 3個では可視光との同定によって銀河団に所属している銀河が確認され

た。0.5–1 r200 の ICMの X線光度 (0.5-2keV)に対して、ガス塊候補の X線光度の合計は 2割ほどであっ

た。この結果から、実際に銀河団の密度が受ける影響は 1割程度以下であるといえる。

1 はじめに

銀河団は力学的に束縛された宇宙最大の天体であ

り、可視光では個々の銀河しか見えないが X線を用

いて観測することで銀河団内のバリオンの質量の大

半を占める高温ガスを調べることが出来る。宇宙の

形成モデルである冷たいダークマターモデルによれ

ば、銀河団は小さな構造から衝突合体を繰り返すこ

とで大きな構造へと成長していき、現在も周囲の大

規模構造から質量降着を受けていると考えられてい

る。この質量降着時に銀河団外縁部の高温ガスは衝

撃波加熱を受ける。衝撃波加熱の大きさは降着して

きたガス塊の重力エネルギーに比例するため、銀河団

自身の質量が大きいほど強くなる。そのため最近質

量降着を受けた外側ほど受けた衝撃波加熱が強いこ

とが予想される。衝撃波加熱の指標であるエントロ

ピーK ≡ kTn
−2/3
e (k:ボルツマン定数、T :温度、ne:

電子密度)は重力エネルギーによる加熱のみを考えた

数値シミュレーションによってK ∝ r1.1(r:銀河団中

心からの半径)と予測されていた (Voit et al. 2005)。

しかし、最近の「すざく」衛星による銀河団外縁部ま

での観測によって、エントロピーは 0.5 r200(r200:あ

る半径内の銀河団の密度が宇宙密度の 200倍になる

半径≒銀河団の力学半径)程度までしか上昇せず、以

降はほぼ一定の値となることが確認された (T. Sato

et al. 2012; Simionescu et al. 2011; Hoshino et al.

2010; Kawaharada et al. 2010; K. Sato et al. 2014

in Prep.; Bautz et al. 2009; Walker et al. 2012b;

Akamatsu et al. 2011; Ichikawa et al. 2013)。この

エントロピー異常の原因としては、

1. 銀河団外縁部のガス塊による密度の過大評価

(e.g., Simionescu et al. 2011)

2. 銀河団外縁部の高温ガスにおける静水圧平衡か

らの逸脱 (e.g., Kawaharada et al. 2010)

3. 観測される電子温度と実際に衝撃波加熱を受け

るイオン温度との間のずれ (e.g., Hoshino et al.

2010)
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などが挙げられている。本研究では 1番目の仮説に

ついて検証する。

降着してきたガス塊が銀河団ガスと十分混ざってい

ない場合外縁部のガス密度にはむらが生じる。高温

ガスからの X 線の光度は密度の 2 乗に比例するた

め、この密度むらのもつ高い密度の影響を受けて外

縁部の平均密度は過大評価されると考えられる。そ

のためガス塊の存在を確認することが出来れば密度

が受ける影響を評価し得る。ガス塊には周囲よりも

明るい X 線源として検出出来るものも存在すると

思われるため、銀河団外縁部の X線源の探査を行っ

た。銀河団外縁部にはガス塊以外にも銀河団内外に

存在する活動銀河核などの多くの X 線源が存在す

るため、ガス塊とこれらの点源とを分けることが重

要である。ガス塊とその他の X線源を分類するため

に、X線強度と個数密度の関係 (logN-logS関係)を

比較することで点源数を評価し、また個々の X線源

に対する詳細なスペクトル解析を行うことで X 線

源の種類を調査した。観測対象には近傍の典型的な

中規模銀河団 Abell 2199 (z = 0.03, kT=4 keV)を

選んだ。この銀河団は「すざく」衛星 AO-6 の key

projectとして 2011年 8月 10月に銀河団外縁部の

16領域が観測され、外縁部でエントロピーが一定と

なることが確認されている (K. Sato et al. 2014 in

Prep.)。観測衛星としては「XMM-Newton」衛星と

「すざく」衛星の 2 衛星を用いた。今回の研究では

ハッブル定数H0 = 70 km/s/Mpcを用い、平坦な宇

宙 (Ωm,0 = 0.27,Ω∆,0 = 0.73)を仮定した。指定し

ない限り誤差は全て信頼度 68%である。

2 観測、解析方法

2.1 「XMM-Newton」衛星による観測と
解析

「XMM-Newton」衛星は比較的高い分解能を持つ

ため、点源検出に有効な衛星である。この XMM-

Newton衛星で 2013年 2月に観測された 1領域 (図

1、観測時間 40 ks)を解析した。XMM-Newton衛星

の解析には 3つの X線検出器 (MOS1、MOS2、pn)

のデータを用いた。SAS ”edetect chain” tool1 を用
1http://xmm.esac.esa.int/sas/current/doc/edetect chain.pdf
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図 1:「XMM-Newton」衛星の観測領域。エネルギー

帯域は 0.3-10 keVである。緑と水色の円が中心から

それぞれ 0.5,1 r200を示している。紫色の円がXMM-

Newton衛星の視野であり、黄色の円がすざくで検出

された X線源の位置、白の円が XMM-Newtonで検

出された X線源の位置を示している。

いて点源を検出し、点源の周囲をバックグラウンド

領域と考えて点源領域とバックグラウンド領域の差

分に対してスペクトルフィットを行った。X線源か

らの放射としては活動銀河核からの放射を仮定し、ベ

キ関数モデルを用いた。

2.2 「すざく」衛星による観測と解析

すざく衛星で観測された 24 領域 (2006 年 9 月に

5領域、2010年 9月に 1領域、2011年 8月 10月に

16領域、2014年 1月に 2領域)による r200 までの

マッピング観測のデータ (図 2、それぞれ 1 ksずつ

全 24 ks)を用いた。このうち、2006年 9月に観測さ

れた 5領域はAbell 2199銀河団の中心付近であるた

め、X線源の検出は行っていない。すざく衛星の解

析には 3つの X線検出器 (XIS0、1、3)のデータを

用いた。X線源の検出にはCIAOの ”wavdetect”2を

用い、バックグラウンド領域として検出された X線

源が所属する観測領域を取った。バックグラウンド
2http://cxc.harvard.edu/ciao/ahelp/wavdetect.html
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図 2: 「すざく」衛星の観測領域。エネルギー帯域は

0.5-2 keVである。緑と水色の円が中心からそれぞれ

0.5,1 r200を示している。紫色の円がXMM-Newton

衛星の視野であり、黄色の円がすざくで検出された

X線源の位置を示している。赤の円は有意に熱的な

放射を持つ X線源、赤の十字は有意に熱的な放射を

持ち、且つ可視光同定によって銀河団所属の銀河が

確認された X線源である。

領域では銀河団ガスからの放射 (ICM)、宇宙X線背

景放射 (CXB)、天の川銀河からの放射 (MWH)、太

陽系を覆う超新星残骸からの放射 (LHB)の 4つを仮

定し、X線源領域では X線源からの放射が加えて検

出されるとしてスペクトルフィットを行った。X線

源からの放射としては活動銀河核からの放射と、ガ

ス塊や銀河などの光学的に薄い高温ガスからの放射

の 2種類を仮定した。活動銀河核からの放射を仮定

したモデルとしては「XMM-Newton」衛星とおなじ

ベキ関数モデルを用いた。ガス塊や銀河などの光学

的に薄い高温ガスからの放射を仮定したモデルとし

ては APEC (Smith et al. 2001)を用いた。
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図 3: 0.5-2 keV のエネルギー帯での logN -logS 相

関図。黒,マゼンダがそれぞれ XMM-Newton衛星、

すざく衛星で検出された Abell 2199銀河団外縁部方

向の X線源。オレンジは Lockman hole領域の点源

(Brunner et al. 2008)。緑は COSMOS 領域の点源

(Cappelluti et al. 2009)

3 結果、議論

図 1、図 2でそれぞれ「XMM-newton」衛星、「す

ざく」衛星で検出したX線源位置を示した。「XMM-

Newton」衛星では 0.5-2 keV の範囲での X 線強度

2 × 10−15 ergs cm−2 s−1、あるいは 2-10 keVの範囲

でのX線強度 7× 10−15 ergs cm−2 s−1をしきい値と

して X線源を探査し、85個の X線源が検出された。

「すざく」衛星では 0.5-2 keV の範囲での X 線強度

1 × 10−14 ergs cm−2 s−1、あるいは 2-10 keVの範囲

でのX線強度 4× 10−14 ergs cm−2 s−1をしきい値と

してX線源を探査し、146個のX線源が検出された。

3.1 X線源数の比較

X線源は明るいものほど数が少なく暗いものほど

検出しにくいため、そのままでは X線源数を比較す

ることは出来ない。そのため、X線強度と個数密度

の関係 (logN -logS 関係)の相関を用いて銀河団外縁

部の X 線源数を比較する。比較対象には X 線で明

るい天体のいない領域を選ぶ必要がある。Lockman

hole領域のXMM-Newton衛星による観測 (Brunner
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et al. 2008)と、COSMOS領域の XMM-Newtonに

よる観測 (Cappelluti et al. 2009)を選んだ。比較結

果については図 3に纏めた。横軸が各点源の X線強

度 S、縦軸がその点源よりも明るい点源数N を示し

ている。この結果から、銀河団外縁部方向と X線で

明るい天体のいない領域との間で X線源数の超過は

見られなかった。

3.2 X線源のスペクトル調査

X線源の大半を占める活動銀河核とは異なり、ガ

ス塊は 3 keV以下の高温ガスによる熱的なX線放射

を行う。そのため「すざく」衛星で検出された全 X

線源をベキ関数モデルとAPECそれぞれでフィット

したときの χ2の値を F検定を用いて比較し、有意に

3 keV以下の温度の高温ガスからの熱的なスペクトル

を持つ X線源をガス塊候補の X線源とした。また、

ガス塊候補の X線源全てについて可視光で同定し、

X線源領域内にAbell 2199銀河団に所属している銀

河が存在するかどうか確かめた。図 2の赤い円また

は十字がガス塊候補の X線源である。ガス塊候補の

X線源は全 14個、そのうちAbell 2199銀河団に所属

している銀河が可視光で発見された X線源は 3個存

在した。これらの X線源による影響を調べるために

0.5-1 r200 の範囲での ICMの X線光度 (0.5-2 keV)

とガス塊候補の X線光度の総和を比較した。結果、

ICMの X線光度 2 × 1042 ergs/sに対して、ガス塊

候補の X線光度の総和は 4.2 × 1041 ergs/sとなり、

およそ 2割ほどの値となった。X線光度は密度の二

乗であること、さらに銀河団外縁部の解析時に一定

以上明るい X線源は検出領域から取り除いているこ

とを考えれば、実際に銀河団の密度が受ける影響は

1割程度以下であるといえる。

4 まとめ

XMM-Newton衛星で観測された 1領域とすざく

衛星で観測された 24領域による r200までのマッピン

グ観測のデータについて、X線源を探査した。logN -

logS関係の比較から、Abell 2199銀河団の外縁部方

向は X線で明るい天体のない領域である COSMOS

領域、Lockman hole領域と比較しても X線源数の

超過はないことが分かった。また、詳細なスペクト

ル解析を行った結果、有意に 3 keV以下の温度の高

温ガスからの熱的なスペクトルを持つX線源は全 14

個検出された。そのうち、3個は可視光で所属銀河と

同定された。銀河団外縁部領域 (0.5-1 r200)の ICM

のX線光度に対して、ガス塊候補のX線光度はおよ

そ 2割程度となった。この結果から、実際に銀河団

の密度が受ける影響は 1割程度以下であるといえる。
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高赤方偏移原始銀河団候補のダークハロー質量
玉澤 裕子 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

形成中の銀河団である原始銀河団は、主に赤方偏移 z >2に存在し、やがて現在の銀河団 に進化すると考え
られている。そのため、原始銀河団は、銀河団の形成過程を解明するのに重要な天体である。銀河団の形成
過程に関して、高赤方偏移の原始銀河団がどの程度のダークハロー質量を持ち、将来どの程度の質量を持つ
銀河団に進化するか未解明であるという問題が存在する。高赤方偏移での銀河団の質量集積史を観測的に解
明することを目標に、SXDSで z ∼ 4-6の原始銀河団候補を同定した所、z ∼ 5で原始銀河団候補が 1つ見
つかった。Millennium Simulation(Springel et al. 2005)と、この同定した原始銀河団候補を比較すること
で、そのダークハロー質量を推定した。

1 イントロダクション
宇宙の構造の形成過程を記述するモデルで、現在
最も信頼されているものは、階層的構造形成モデ ル
である。このモデルによると、初期の宇宙で Cold

Dark Matter (CDM)は小規模な構造を経て、CDM

と電離ガスからなるダークハローという、質量密度の
大きな力学的平衡に達した系を構成する。このダー
クハロー同士が合体することで、初期の小さな構造
から銀河、銀河団と徐々に大規模な構造を形成する
(White, Rees. 1978)。しかし、階層的構造形成中に
ガスがどのように星に変換し、銀河団が形成、進化
したか観測的な理解は進んでいないという問題点が
ある。よって、銀河団の形成過程を探るには形成中
の銀河団の研究が鍵となる。形成過程にある銀河団
は原始銀河団と言い、主に z ∼ 2 以上の過去に存在
し、やがて現在の銀河団に進化すると考えられてい
る。
　原始銀河団中の質量の集積シナリオを探れば、こ
の問題点の観測的な理解が深まる。このシナリオを
解明するには、銀河団のダークハロー質量の進化が
分かればよい。この進化に関しては、理論的には研
究されている ( Chiang et al. (2013)：図 3)が、観測
的には未解明である。
　ダークハロー質量の推定には、原始銀河団候補数
が十分多いデータが必要になる。そこで、世界最高
レベルの広視野を 誇る、すばる望遠鏡の広視野可視
光カメラ Suprime-Cam (SC)による広視野データを

図 1: 銀河団のダークハロー質量進化のシミュレー
ション (Chiang et al. (2013)より一部改変)。この図
から、銀河団の質量の進化が理論的に分かる。

用いる。本研究の目的は、SC の広視野データから原
始銀河団のダークハロー質量を推定 し、そこから銀
河団の質量集積史を解明することである。

2 観測と研究方法
本研究は、SXDSという 1平方度の天域のデータ

を用いた。観測はすばる SCを用いて行われた。
　これらのデータを用いてダークハロー質量を推定
するが、その前に、原始銀河団候補を発見する必要が
ある。原始銀河団の候補には、初期宇宙で銀河が密度
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超過している領域が考えられる。本研究は SCのデー
タから、z ∼ 4-6 のライマンブレーク銀河 (Lyman

Break Galaxies, LBGs)で構成される原始銀河団 を
探す。LBG は高赤方偏移では普遍的に存在する一般
的な銀河である。LBG の空間分布を調べ、ある領域
(例えば半径 8 Mpc の円)内に分布する LBG が、平
均密度からどの程度密度超過しているか求める。密
度超過 δは、

δ =
n− ⟨n⟩
⟨n⟩

(1)

で表される。ここで、nは銀河の数密度、⟨n⟩は銀河
の数密度の平均値である。本研究の原始銀河団候補
内の銀河の z には不定性が大きいため、nと ⟨n⟩に
は各々銀河の表面数密度とその平均値を用いた。本
研究では、密度超過 δ の値が ∼ 4σ の領域を原始銀
河団候補とした。
　原始銀河団候補を見つけたら、次に観測結果と構
造形成モデルを比較することで、ダークハロー質量
を推定する。この方法には、原始銀河団候補の数が
少ない場合でも質量を推定できる利点がある。本研
究では Millennium Simulation (MS)(Springel et al.

2005)の light coneモデル (Henriques et al. 2012)と
準解析的モデル (Guo et al. 2011)を使用する。モデ
ル中のサンプル銀河から、観測データで同定した物
と同様な密度超過領域を同定し、そのダークハロー
質量をモデルの値を用いて推定する。

3 結果と議論
z ∼ 4-6 の原始銀河団候補となる、銀河の密度超
過領域を SXDS領域で探査した所、z ∼ 5で銀河が
半径 8 Mpcの円内に 25個集まり、密度超過 δが δ ∼
1.8の領域を 1 箇所見つけた (図 2)。このダークハ
ロー質量を求めるために、 MSに基づく準解析的モ
デルと観測結果を比較した。銀河の密度超過に基づ
き観測とモデルを比較した結果、この原始銀河団候
補のダークハロー質量は ∼ 2.4×1012 M⊙/hと推定
された。
今回見つかった原始銀河団候補の数は 1個と極端
に少ないので、角度相関関数を用いて統計的にダー
クハロー質量を求めることは不可能である。だが構
造形成モデルと比較するこの手法では、今回のよう

図 2: 銀河の密度超過領域 (左)と密度超過 δ の頻度
分布 (右)(Tamazawa et al. in prep.)。左:赤円の領域
内に入る銀河 (黄色の点)の数密度が、平均より超過
している。右:フィッティング値を上回る δ ≥ 1.5 の
分布が原始銀河団候補である。

なサンプル数が少ない場合でもダークハロー質量を
推定できるという利点がある。ところが、準解析的
モデルに基いて同定した密度超過領域は、観測から
同定したものと比べ、number countsが約 1.5 倍大
きく、観測と矛盾するという問題点が見つかった。
装置の性能の限界上、本研究も含め、今までの原

始銀河団研究で観測的に発見された原始銀河団候補
の数は、数個程度と少ない。そのため、現状として
はこのモデルに頼らざるをえないという問題点があ
る。さらに、構造形成モデルが、ある準解析的モデ
ルに依存しているので、今回用いた手法では系統エ
ラーも残る。

4 今後の展望
上記の問題を解決するには、銀河団の角度相関関

数を求め、統計的にダークハロー質量を推定すれば
よい。そのためには少なくとも現在の百倍程度の原
始銀河団候補が必要になるが、それを得るにはより
広視野で深いデータが必要になる。すばる望遠鏡では
2014年から、Suprime-Camの視野を 7倍上回る次世
代超広視野可視光カメラHyper Suprime-Cam(HSC)

の本格運用も開始された。HSCで原始銀河団候補が
数百個同定できれば、銀河団同士の角度相関関数を
求めることができ、その値と構造形成の解析的モデ
ルの結果 (Mo and White. 2002)を比較することで
統計的にダークハロー質量を推定できる。
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図 3: 観測的に得られた 2つの角度相関関数（Rettura

et al. (2014)より一部改変）。この結果ではまだエラー
バーが大きく、さらに 1.3 < z < 2までしか求めら
れていない。

5 まとめ
階層的構造形成中における銀河団の形成、進化の
シナリオを観測的に解明するには、形成過程にある
銀河団（原始銀河団）の研究が重要な鍵を握る。本研
究では、高赤方偏移銀河団の質量集積史を観測的に
解明することを目標に、z ∼ 4−6の SXDS領域で原
始銀河団候補を探し、そのダークハロー質量を推定
した。質量を推定する際には観測結果とMillennium

Simulationに基づく準解析的モデルを比較した。そ
の結果、今回見つかった z ∼ 5の原始銀河団候補の
ダークハロー質量は、∼ 2.4×1012 M⊙/hと推定され
た。しかし、観測とモデルの number countsを比べ
ると、モデルの方が約 1.5倍大きく、観測と矛盾する
ことが分かった。今後は、すばる望遠鏡に新たに搭載
された次世代超広視野可視光カメラHyper Suprime-

Camも用いて原始銀河団候補を数百個同定し、統計
的でより正確な方法でダークハロー質量を推定し、そ
こから銀河団の質量集積史に迫る。
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z = 2.4の53W002原始銀河団における大質量銀河探査

濱口 恵梨香 (愛媛大学大学院 理工学研究科)

Abstract

　高密度環境における大質量銀河の形成過程を明らかにするために、5 Mpcにわたる Ly α輝線銀河（LAEs）

の密度超過によって発見された z = 2.4 の 53W002 原始銀河団を、すばる望遠鏡/MOIRCSを用いて 3視

野にわたる近赤外撮像観測を行った。JHKs のカラーから、z ∼ 2.4 の大質量銀河候補である JHKs 選択

銀河を Ks ∼ 22 まで 102 個選出した。この JHKs 選択銀河の空間分布を調べ、一般領域との個数密度の

比較を行ったところ、 LAEs の構造に沿って大質量銀河の密度超過が見られた。また、赤い JHKs 選択銀

河ほどより LAEs の密度の高い領域をトレースするように分布しており、 JHKs 選択銀河の個数密度は一

般領域に比べて 2∼3 倍ほど高い。このことから、フィラメント状でまだ力学的に若い状態の z = 2.4 の原

始銀河団において既に多くの大質量銀河が形成されていることが示唆された。

1 Introduction

銀河の星形成史は環境に依存しており、現在の宇

宙において、大質量の赤い早期型銀河は銀河団中に

多く見られる。また、これまでの観測から、これら

の早期型銀河は比較的古い星から構成されているこ

とがわかっており、100億年以上前 (z > 2) に形成

されたと考えられている。したがって、高密度領域

での早期型銀河の形成過程を明らかにするためには、

z > 2 の原始銀河団を直接観測することが重要とな

る。高赤方偏移の原始銀河団を探す非常に強力な方

法の一つは、狭帯域フィルターを用いた Lyα 輝線銀

河 (Lyman α emitter; LAE) 探査である。 しかし、

LAE の星質量は典型的に 109M⊙ 以下と小さく、現

在の銀河団に多く存在する大質量の早期型銀河とは

異なっている。そのため、 LAE 探査から発見された

原始銀河団中に大質量銀河が存在するか、また、そ

れらがどのような性質を持つかについて調べること

は、高密度環境における早期型銀河の形成について

理解する上で重要である。そこで、本研究では、電

波銀河 53W002 の周りで 5 Mpc にわたる LAE の

密度超過として発見された (Mawatari et al. 2012)、

z = 2.4 の 53W002 原始銀河団領域で、すばる望遠

鏡/MOIRCS による近赤外線撮像観測を用いて大質

量銀河探査を行った。近赤外線観測は、z = 2.4 の銀

河に対して、星質量を良く反映する静止系可視光を

サンプルすることができるので、大質量銀河探査に

適している。

2 Data and Reduction

53W002 領域の LAE の構造をカバーするように、

すばる望遠鏡/MOIRCS (Multiple-Object Infrared

Camera and Spectrograph) を用いて、3 視野にわた

る近赤外線撮像観測 (J , H, Ks バンド)を行った。

MOIRCS は 2 つの検出器 (それぞれ chip1, chip2 と

呼ぶ)によって 4 × 7 arcmin2 の視野をカバーして

おり、ピクセルスケールは 0.117 arcsec/pixel であ

る。今回撮像した視野を、それぞれ FOV1、FOV2、

FOV3 と呼ぶ（図 2 参照）。観測日、シーイング、積

分時間をそれぞれ表 1に示した。

　まず、観測したデータを MCSRED (MOIRCS 撮

像データ解析のために IRAF をベースに開発された

パッケージ) を使用し、一次処理をした。この中の

mcsall を使い、天体マスクの作成、フラットフィー

ルドの作成、メジアンスカイ引き、スカイの引け残り

を低次元関数 fitting で処理、象限間の溝の補正、歪

み補正、及び、位置合わせを行った。次に、同じ天体

が同じ明るさになるように、平均的な値にフラックス

合わせし、全てのフレームを足し合わせた。カラー測

定を行うためには、そのバンド間で PSF の FWHM

を合わせる必要がある。全ての視野、 chip の PSF

を星の FWHM が大きく、裾が広がった FOV3 の
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表 1: 観測データのまとめ。

chip1 に合わせた。実際に天体の測光に用いる 1.3”

アパーチャーでスカイのノイズを測定し、 5 σ 限界

等級を求めた (表 1)。

3 Analysis

まず、SExtractorを用いて、天体検出と測光を行っ

た。誤検出を避けるため、検出した天体の内、 S/N

> 5 のみをサンプルとした。また、天体検出の一様

性を確保するために、各バンドでの積分時間が半分

以下になっている領域は解析から除いた。その結果、

総面積は 74.9 平方分となった。その内、 H バンド

の等級が 2 σ 限界等級より明るい天体は、 FOV1 で

chip1, 2 においてそれぞれ 387、434 天体、 FOV2

でそれぞれ 580、469 天体、 FOV3 でそれぞれ 513、

428 天体選出された。

次に、 z ∼ 2.4の銀河候補を選び出すために、 z =

2–3 の銀河が Balmer / 4000 Å ブレイクによって特

徴的な J − Ks vs. H − Ks のカラーを示すことを

利用した色選択法 (Kajisawa et al. 2006) を用いた。

3 視野において Ks バンドの限界等級はおよそ 22 等

なので、それらの銀河は z ∼ 2 だとすると 1010M⊙

以上の星質量を持つ大質量銀河であると期待される。

この手法により選択された銀河を、今後、 JHKs 選

択銀河と呼ぶ。JHKs選択銀河は、FOV1の chip1,

2 でそれぞれ 4、7天体、FOV2 でそれぞれ 28、25

天体、 FOV3 でそれぞれ 25、13 天体選出された。
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図 1: JHKs選択銀河の色等級図。赤丸は JHKs 選

択銀河、赤三角は JHKs選択銀河の中で J バンドが

2 σ 限界等級より暗いもの、黄色の点は JHKs 選択

銀河以外の天体である。また、黒の実線は種族合成

モデルから計算した z = 2.4 の 1011 M⊙ の星質量を

持つ銀河のトラックを示しており、点線は 1010M⊙

の星質量の銀河のモデルトラックを表わす。
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図 2: JHKs 選択銀河と LAEs の空間分布。黒色の点は LAEs 、黒色の破線は LAEs の密度のコントア

(Mawatari et al. 2012) である。黄緑色の五角形は 53W002 電波銀河、赤丸は J −Ks > 2.7 の赤い JHKs

選択銀河、ピンク丸は 2.3 < J −K/rms < 2.7 の JHKs 選択銀河、青丸は J −Ks < 2.3 の JHKs 選択

銀河である。JHKs 選択銀河の丸の大きさは Ks バンドでの明るさ示す。

4 Results and Discussion

4.1 JHKs 選択銀河の色等級図

図 1に、JHKs選択銀河の色等級図を示す。JHKs

選択銀河の J −Ks のカラーは 1.5 から 3 を超える

ような非常に赤いものまで幅広く存在する。その中

でも、 J−Ksが 2.7より赤いものは Ksバンドの等

級が 21等より明るいところに分布しているのに対し

て、 J −Ks が 2.3 よりも赤い天体は、 Ks が 20.5

等あたりより暗い。 JHKs 選択銀河の数を色別にみ

ると、J −Ks > 2.7 で 12 個、 2.7 < J −Ks < 2.3

で 19 個、 J −Ks < 2.3 で 71 個である。

4.2 JHKs 選択銀河の空間分布

次に、 JHKs選択銀河の空間分布を調べたものを

図 2に示す。 JHKs 銀河は、北東から南西にかけて

帯状に分布している。また、 LAEs の数密度の等高

線と比較すると、 JHKs 選択銀河は、まさに LAEs

の密度が高い構造に沿って分布している様子が見ら

れる。特に、赤い JHKs 選択銀河は 一か所に集中

するわけではなく LAEs の高密度構造をトレースす

るようにフィラメント状に分布しており、それに対

して、青い JHKs 選択銀河は LAEs の低密度構造

までばらついているように見える。
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図 3: JHKs 選択銀河の Ks バンドナンバーカウ

ント。(上)JHKs 選択銀河の個数密度を、HDR を

赤実線、FOV1 + FOV3 を緑破線、一般領域である

GOODS-N を青実線、 Ultra VISTA を青破線で示

した。(下)J−Ks > 2.7の非常に赤い JHKs選択銀

河の個数密度の比較。線の色は (上)と同様である。

4.3 JHKs 選択銀河の数密度の比較

次に、一般領域と 53W002原始銀河団の JHKs選

択銀河の数密度を比較した結果を図 3 (上)に示す。こ

の図は、3 視野の中でも LAE が特に多い FOV2（こ

れを High Density Resion,略して HDRと呼ぶ）と、

それ以外の FOV1、FOV3と、一般領域GOODS-N、

Ultra VISTAにおける JHKs 選択銀河の数密度を

比較したものである。Ks < 21 において、一般領域

に比べて HDR は約 3 倍、FOV1 、FOV3 は約 1.5

倍の JHKs 選択銀河の密度超過が見られる。 HDR

については 21 < Ks < 22 の JHKs 選択銀河に

おいても数密度は一般領域の約 2 倍である。また、

J −Ks > 2.7 の非常に赤い JHKs 選択銀河におい

て、数密度を比較したものを図 3 (下)に示す。この

とき、一般領域に対して、FOV1 と FOV3 はほとん

ど違いが見られないが、HDRにおいては数密度超過

が Ks < 20.5 で顕著に見え、数密度は一般領域の約

3 倍である。

　これらのことから、 z = 2.4の LAEの高密度領域

には、比較的数多くの大質量銀河が付随していると期

待される。特に、Ks < 21と明るく、かつ J−Ks ∼ 3

の非常に赤い銀河は、1011M⊙ 以上の非常に大きな

星質量を持つと推測される (図 1)。これらの非常に

赤い J −Ks カラーは、これらの銀河が既に静的進

化段階に入っている可能性を示唆しており、少なく

とも銀河団の大質量銀河の一部は、まだ力学的に若

い原始銀河団内で既に形成されている可能性が示唆

された。

5 Conclusion

高密度環境における大質量銀河の形成過程を明ら

かにするために、 z = 2.4 の 53W002 原始銀河団を

近赤外撮像観測し、 z ∼ 2.4 の大質量銀河候補であ

る JHKs 選択銀河を選出した。 JHKs 選択銀河に

ついて、色等級図や空間分布を調べ、一般領域との

個数密度の比較を行ったところ、(1) JHKs 選択銀

河は LAEs の高密度領域に沿って分布しており、赤

い JHKs 選択銀河ほどより LAEs の数密度が高い

領域に分布していること、(2) JHKs 選択銀河の個

数密度は一般領域に比べて 2 ∼ 3 倍ほど高いことが

分かった。これらの結果は、この z = 2.4の原始銀河

団に多くの大質量銀河が付随していることを示唆し

ている。また、非常に赤い JHKs 選択銀河も存在す

ることから、 z = 2.4の原始銀河団で既に passiveな

大質量銀河が形成されている可能性があり興味深い。
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ダスト減光と再放射を考慮した

銀河のスペクトルエネルギー分布モデルの構築

河北 敦子 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

銀河の構成要素である星は，その内部で核融合反応により重元素を形成している．それらの重元素が星間空

間に放出されることにより，銀河自体もその化学組成を変化させていく．これを銀河の化学進化と呼ぶ．銀

河の化学進化はその星形成史に密接に関係しており，銀河進化について理解する上で非常に重要である．星

間空間に放出された重元素の大部分は，星間空間で固体微粒子（ダスト）として存在している．ダストは紫

外線や可視光を吸収し，そのエネルギーを赤外線として再放射する性質がある．本研究では、星の放射に対

するダストによる減光と，ダストからの再放射を考慮することにより，化学進化と整合的な銀河のスペクト

ルエネルギー分布（SED）モデルを構築した．今回構築したモデルを用いることで，銀河年齢の関数として

銀河内の重元素量が求まり，ダストの減光や再放射も重元素と整合的に計算できる．さらに赤方偏移銀河の

星形成率や金属量，ダスト量などの重要な物理量の推定に利用できる．

1 Introduction

星形成の歴史（星形成史）や化学進化は銀河進化

を理解する上で，非常に重要である．星間空間に放

出された重元素の大部分は，星間空間でダストとし

て存在している．ダストの短波長の光（紫外線，可

視光）を吸収し，そのエネルギーを赤外線として放

出するという性質により，寿命の短い（生まれて間

もない）大質量星が放射する紫外線はダストの吸収

の寄与を大きく受ける．つまり，星形成が活発な領

域はダストに隠されていると言える．

そのため，星形成の様子を正しく理解するために

は，ダストによる紫外線，可視光，赤外線への寄与を

考慮し，理論的なスペクトルエネルギー分布（SED）
モデルを構築することが重要であると言える．構築

した SEDモデルを紫外線から可視光に渡る観測結果
と比較し，SEDフィッティングを行うことで，銀河
の詳細な物理量を得ることが可能となる．

多くの先行研究では，ダストによる減光及び，再

放射と銀河の化学進化は別々に議論されており，そ

れらを統一的には扱っていない．本研究ではそれら

を統一的に扱うことによって，化学進化と整合的な

SEDの理論モデルの構築を行った．
以下で，図はすべて末尾に貼付した．

2 Model

減光の度合いはある波長で天体の光が等級で何等

級暗くなったかで表す．例えば Vバンド（中心波長
0.5505 µm，波長幅 0.0827 µm）での減光量は AV，

波長 λにおける減光量は Aλのように表記する．減

光は以下のように定義する．

Aλ = −2.5 log10

(
fobs

f0

)
(1)

ここで，f0は減光前のスペクトル，fobsは減光後の

スペクトルを表している．次に減光前後の色の違い

を表す色超過 E(B − V )を定義する．Vバンドと B
バンド（中心波長 0.448 µm，波長幅 0.1008 µm）で
の色超過と減光量は比例するので，その比例係数を

RV と置くと，

AV = RV E(B − V ) (2)

と書くことができる．この比例定数 RV はダストの

密度や形状によって決まる量で，銀河系（MW）で
は RV = 3.1程度であると言われている．これらを
用いることで，以下の式を導くことができる．

Aλ

AV
=

1
RV

[
E(λ − V )
E(B − V )

]
+ 1 (3)
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本研究ではダストの空間分布のモデルとして，

Calzetti et al. (1994) [2] の uniform screen model
を採用した．このモデルは光源の星と観測者の間で，

一枚の厚みのないスクリーン状にダストが分布して

いると考えるものである．このとき，星の放射に対

する光学的厚み τλを用いて，減光後のスペクトルは，

τλ = 0.921Aλ (4)

の関係が得られる．ここで Guiderdoni & Rocca-
Volmerange (1987) [8]より，ガスの放射に対する光
学的厚み τλ,gは，

τλ,g = 3.25
(

Aλ

AV

)(
Zg(t)
Z�

) (
Mgas(t)
Mgal(t)

)
(5)

となる．ただし Z�は太陽の重元素を表し，本研究

では Z� = 0.02（Anders & Grevesse 1989 [1]）を
用いた．また，Mgas(t)，Mgal(t)はそれぞれ時刻 tに

おける銀河内のガスの質量と，銀河全体の質量を表

している．Calzetti et al. (2000)より，τλ = 0.44τλ,g

であることを用いると，

fobs = f010
−31.1Zgas(t)

“

Aλ
AV

”“

Mgas(t)
Mgal(t)

”

(6)

となる．本研究ではこの式によって，ダストによる

減光を評価した．

計算コード PEGASE（Fioc & Rocca-Volmerange
1997 [7]）を用いて、星の寄与のみを考慮した銀河の
放射スペクトルを得た．計算コード PEGASEは様々
な進化のシナリオについて銀河のスペクトル進化を

計算するものである．具体的には式 (7)によって，銀
河のスペクトルの時間進化を得ている．

Fλ(t) =
∫ t

0

∫ mu

ml

S(t − θ)φ(m)fλ(m, θ)dmdθ (7)

ゼロ年齢主系列からの時間 θ，星形成率 S(t− θ)，初
期質量関数 φ(m)，質量m，波長 λ，θでの星の単波

長フラックス fλ(m, θ)，年齢 t，波長 λでの銀河の単

波長フラックスを Fλで表している．

波長に依存するダストの減光量を表す減光曲線は，

Calzetti et al. (2000) [3]，Cardelli et al. (1989) [4]
のモデル（Calzetti(図 2)，Cardelli(図 3)）を採用し

た．これらの減光曲線は波長とRV のみに依存してい

る．これらのモデルを用いて計算を行う際には，MW
を再現する RV を採用した．

ダ ストによる再放射のモデルは，Dale et
al. (2001)[5]，Dale & Helou (2002)[6]の経験的なモ
デルを採用した．このモデルではダスト粒子を種類

や大きさによって large grain，very small grain，多
環式芳香族炭化水素（PAH）の３種類に分類し，そ
れぞれを足し合わせるかたちで再放射の寄与を求め

ている．Large grainは体積が大きいため紫外線光
子を吸収してもほぼ熱平衡状態となり，そのスペク

トルは黒体放射と似たスペクトルである graybody
spectrum を描く．Very small grain は体積が小さ
いため，熱平衡状態になれずに平衡温度が定まら

ないため，スペクトルは様々な波長にピークを持

つ graybody spectrum の重ね合わせとなる．Very
small grainは 15 µm ∼ 60 µm で特徴的な SEDを
示す．PAHはベンゼン環が連なった構造を持つ有機
化合物のことで，数Å ∼ 10Åの大きさがある．放射
のエネルギーを吸収し励起され，そのエネルギーを

分子内の漁師状態に対応する 3 ∼ 15 µmの輝線で放
射する。再放射のスペクトルを図 1に示した．図 1
中の αは放射場の寄与を表す値で，例えば αが小さ

な領域ほど大質量星による紫外線の放射が大きいこ

とを表す．

本研究では PEGASEで得た SEDに対して，先に
述べた２つの減光曲線を用いて，減光を考慮した SED
を計算し，されらに対してダストによる再放射の寄

与を加えた．ダストによる再放射の寄与を考える際

には，ダストによって減光したエネルギーを保存し

ながら放射するように計算を行った．

3 Results

計算の結果得られた SEDを図 4に示す．図 4で
は，減光曲線は Cardelli [4] を用い，銀河年齢が
10 Myr, 100 Myr, 500 Myr, 1 Gyr, 5 Gyr, 10 Gyr の
ものをプロットした．Calzetti [3]の減光曲線を用い
た計算でも，SEDの時間に関する振る舞いは類似し
ている．
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4 Discussion

図 4について，それぞれの振る舞いに解釈を加え
る．まず，銀河年齢が 10 Myrのとき，まだ年齢が
若く銀河内の重元素量が少ない．つまりダストの量

も同様に少なく，SEDはダスト減光にあまり影響さ
れない．このとき銀河内には寿命が短い大質量星が

多く存在しており，紫外線で最も明るい銀河である

と言える．銀河年齢が 100 Myrになると，銀河内で
ダストが徐々に形成されていく．このときの SEDは
10 Myrの時よりもダストの影響を大きく受ける．そ
のため，赤外線側の寄与が徐々に大きくなる．銀河

年齢が 500 Myrと 1 Gyrにおいては，ダストの減光
と再放射の影響を最も強く受け，紫外線側の寄与よ

りも赤外線側の寄与が大きくなり，赤外線で明るい

銀河であると言える．最後に 5 Gyrと 10 Gyrにお
いては，紫外線を放射する大質量星の形成が少なく

なる．また重元素が星に取り込まれ，星間空間にダ

ストとして漂う重元素が少ないため，赤外線の寄与

も小さくなりる．これらの理由から，この銀河年齢

においては銀河は赤外線で最も明るい銀河として観

測されることがわかる．

5 Conclusion

本研究では，銀河のスペクトルを様々な減光のモデ

ル（Calzetti [3]，Cardelli [4]）とダストの再放射のモ
デル（Dale et al. 2001 [5]，Dale & Helou 2002 [6]）
を用いて，ダストによる減光と再放射の両方を考慮

した銀河の SEDモデルを作成した．本研究では以下
の３つの結論を導いた．

1. スペクトルの形や時間に関する振る舞いは，銀河
進化のシナリオによらず定性的に類似している．

2. 一般的な渦巻き銀河では，年齢が 500 Myr ∼
1 Gyrの時に，減光の割合が最大になる．

3. 現在可視光で観測できる銀河は，過去に赤外線
で明るい状態を経験している．

この SEDモデルを，観測から得た SEDとのフィッ
ティングに使用することで，遠方銀河の星形成率や

金属量，ダスト量など重要な物理量の推定に用いる

ことができる．

図 1: ダスト再放射のモデル（Dale & Helou (2002) [6]）
図中の α は放射場の寄与を表す値である。

図 2: Calzettiの減光曲線（Calzetti et al. (2000)[3]）

図 3: Cardelliの減光曲線（Cardelli et al. (1989)[4]）
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図 4: 構築したモデル計算による SED．減光曲線は Cardelli[4]のモデルを用いた．それぞれの銀河年齢毎にプロット
した．
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ALMAデータアーカイブによる

近傍銀河NGC253の回転曲線および質量分布の導入

内間克豊 (明星大学大学院理工学研究科物理学専攻)

Abstract

銀河の回転曲線は、渦巻銀河の運動学的特徴を表す重要な観測量の一つであるとともに、ダークマターの

質量を求めるうえでも大切な観測量である。祖父江ら（2003）による先行研究では、野辺山ミリ波干渉計を

使用して 12CO(J=1-0)輝線の分子ガスの観測をおとめ座銀河団の銀河（距離～16Mpc）で行い、そこから

回転曲線を描いて中心部の回転速度や質量分布を求めている。可視光や中性水素ガス (HI)21cmの輝線では

なく一酸化炭素 (CO)2.6mm輝線で行うのは、一酸化炭素分子が銀河中心部に多量に存在し、かつ精度のよ

いドップラー速度の観測が可能だからである。

野辺山ミリ波干渉計の分解能は 6”（～500pc）程度だったが、ALMAのデータを使用することでより精度

が高く詳細な情報が得られる。とくに、NGC3079やおとめ座銀河団において、銀河中心部に存在が確認さ

れている大質量のダークマターコア（～107M⊙）に関連した詳細な情報を得ることが可能である。

本研究では、ALMAデータアーカイブの中から Band3の 12CO(J=1-0)輝線に絞り込み、そこからちょ

うこくしつ座方向にある NGC253をピックアップした。NGC253は距離が 3.5Mpcと近いため、より高い

空間分解能で中心部の情報を得られる。このデータから回転曲線を求め、そこから中心部の質量分布を導出

した。本講演ではこの結果について報告する。

1 Introduction

われわれの宇宙は、ビッグバンに始まり、その中に

生まれたわずかな密度揺らぎの中のわずかに密度の

濃い部分が重力収縮することで、銀河団が生まれ、そ

の中にさらに銀河が生まれてきたと考えられている。

そして、これらの構造形成の主役は暗黒物質（ダー

クマター）と呼ばれる未知の物質であり、星や星間

ガスと言った電磁波を発することで観測にかかる物

質の６～7倍もの質量があることがわかっている。

このような宇宙初期のわずかなゆらぎから銀河団

サイズの構造が形成される過程については、大規模

なシミュレーション計算が行われ、銀河団サイズの

構造の中のダークマターの質量密度分布は、NFW分

布と呼ばれる構造の中心に向けて密度がどんどん増

加して行く分布になる結果が得られている。そして

観測的にも、この分布に大きく矛盾しない結果が得

られつつある。

この銀河団サイズの構造が作られていく中で、そ

の中の小さなスケールの密度の濃い部分が重力収縮

して、銀河サイズの構造が作られていくと考えられ、

大規模シミュレーションによっても銀河サイズの構

造ができることが確認されている。しかし、銀河サ

イズの構造の中のダークマターの質量密度分布につ

いては、理論的にも観測的にも必ずしも明らかになっ

ていない。

そこで本研究では、その前段階として、高い空間

分解能で中心部の情報を得られる ALMA のデータ

アーカイブの中から、ちょうこくしつ座方向にある

NGC253をピックアップし、回転曲線を作成するこ

とで中心部の質量分布を導出した。

2 NGC253

NGC253とは、ちょうこくしつ座方向にある渦巻銀

河であるが、3.329Mpcと比較的近く存在していて、

スターバースト銀河として知られているため、あら

ゆる機関によって観測されている銀河である。スター

バーストとは、大量の大質量星が短期間に生成され
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る現象であり、NGC253の他の近傍銀河では、M82

が有名である。

図 1 : NGC253 (2MASS Atlas Image Mosaic)

その他の詳細なことは図２に数値として紹介す

る。

図 2 : NGC253の詳細なデータ

3 Methods

まず始めに、ALMAアーカイブデータについて説

明する。ALMAのアーカイブデータを使う場所は２

つある。１つは直接 ALMAのサイトにアクセスし、

データ処理のされていないモノをダウンロードする。

もう１つが、「JVO Data Search」である。JVO Data

Searchには 1次リダクションされたデータが公開さ

れているので使い勝手が良い。しかもダウンロードす

るのは簡単なので、皆さんも使ってほしいと思う。そ

のデータを使って、銀河の質量を得ることにする。そ

こで選んだのが一酸化炭素 (CO)2.6mm輝線で観測

されたNGC２５３である。何故可視光や中性水素ガ

ス (HI)21cmの輝線ではなく一酸化炭素 (CO)2.6mm

輝線で行うのかというと、一酸化炭素分子が銀河中

心部に多量に存在し、かつ精度のよいドップラー速

度の観測が可能だからである。

銀河の質量を得る為には、重力レンズ効果を使っ

て求める方法と、位置-速度図 (PV図)を描き、そこ

から回転曲線を描いてから質量を求める方法がある。

本研究では後者を選んで解析を行う。そもそも回転

曲線とは、銀河円盤の物質が同じ方向に、かつ、軸

対象に回転していると仮定して、回転速度を銀河中

心からの距離の関数として描いたものである。

図 3 : NGC253の回転曲線 (NRO45m：Sofue)

図 3 は、NGC253 を野 辺 山電 波 望 遠鏡

45m(NRO45m) で観測し、回転曲線を描いたも

のである。だが、回転曲線は位置-速度図 (PV図)を

作成した後に計算を行うのが必須となっている。

位置-速度図 (PV 図) とは、天球上で広がりをも

つ天体に対して、ある空間方向 1次元の断面で観測

した線スペクトルのデータ列を基に、横軸にその方

向の位置をとり、縦軸に速度をとって線スペクトル

の強度分布を表示した図のことで、その方向の線

スペクトルの速度変化を読み取るのに適している。

その解析には、電波天文学ではよく使われている

「AIPS」を使用して PV図を作成した。

PV図を作成した後は、計算をして回転曲線を描

く。まずは、PV図の銀河中心０から半分に分け、外
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側のピークの位置をプロットする。その後、速度差の

絶対値をとって平均を出し、ExcelやMathematica

などを使って回転曲線を描きながら計算していく。

横軸はパーセク (pc)にしたいので、

銀河中心距離 (pc) =
v

Ho
× π

180× 3600
× (秒角)

から求めた。後は後退速度や position angle(P.A.)、

inclinationなどを補正しながら回転曲線が描く。得

られた回転曲線より、球対称の質量分布を仮定して、

重力に寄与している質量（重力質量）の分布を計算

する。

4 Results

結果は、図 4、5、6、7に示している。

図 4 : NGC253の位置-速度図 (PV図)

図 4は、「AIPS」を使って得られたNGC253の位

置-速度図 (PV図)である。ピークレベルは図下に書

いていて、2、4、6、8としている。

図 5は、図 4の PV図から描いたNGC253の回転

曲線である。このグラフを見る限りだと、NGC253

の回転速度はおよそ 100～120km/sと思われる。

図 6は、銀河中心距離に対しての質量である。こ

図 5 : 銀河中心距離と回転速度の関係

図 6 : 銀河中心距離と質量の関係

図 7 : 銀河中心距離と質量面密度の関係

のグラフを見ると、40.3pcの半径の中に 1.8×108(太

陽質量)の質量が存在していることが判明した。

図７は、銀河中心の距離に対しての面密度である。

これはある距離からある距離までの間にある質量が

どの位存在しているのかを示したグラフである。こ

のグラフを見ると面密度はゼロになりかけるがゼロ
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にはならない値をとることがわかる。

5 Discussion

ALMAのデータを使うことで、今まで見えなかっ

たNGC253の銀河中心の詳細が明らかになった。本

研究により、40.3pcの半径の中に 1.8 × 108(太陽質

量)の質量が存在していることが判明し、さらには、

質量密度の濃さが狭い範囲であることも突き止めた。

今後の研究によって更なる改良と、それに伴うサ

ンプルデータの収集を考えている。
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Herschel Protocluster Survey at z = 2− 3

加藤 裕太 (東京大学大学院理学系研究科 天文学専攻 M2)

Abstract

銀河の衝突合体は爆発的星形成の引き金となるとともに、楕円銀河の形成に大きな役割を果たしてきたと考

えられている。我々は楕円銀河の形成環境として初期宇宙の原始銀河団に注目し、ハーシェル宇宙望遠鏡を

用いた観測を行った。その結果、赤方偏移 z ∼ 2− 3の原始銀河団では明るい爆発的星形成銀河が顕著な密

度超過を示すことを明らかにした。これは、将来銀河団になる領域において、ガスを大量に含んだ銀河の衝

突合体により楕円銀河の祖先が一気に形成されている現場を捉えていると考えられる。

1 Introduction

近傍宇宙で見つかる様々な形態を示す銀河は過去、

どのような過程を経て形成されてきたのだろうか。銀

河の形成を理解する上での重要な観点に、銀河のよ

り大きなスケールでの環境に注目するという方法が

ある。例えば近傍宇宙で見つかる楕円銀河は、銀河

団などの銀河高密度領域に多くそのほとんどが既に

星形成活動を終えている一方、円盤銀河や不規則銀

河は銀河低密度領域に多くまだ星形成が盛んである

ことが知られている (形態-密度関係、星形成-密度関

係、Dressler 1980)。赤方偏移 z = 2以上の時代に多

く見つかる爆発的星形成銀河は楕円銀河の祖先であ

り、その一生の中で最も激しい星形成期を迎えてい

ると考えられている (図 1)。その起源は銀河の衝突

合体であるとされており、従って赤方偏移 2以上の

銀河高密度領域である原始銀河団は爆発的星形成銀

河とその後出現するであろう楕円銀河と銀河団の形

成環境として有力視されている。実際に数値シミュ

レーションを用いた研究から原始銀河団では銀河の

衝突合体が近傍宇宙の平均に比べて 100倍以上多く

起こることが示されている (Gottlöber et al. 2001)。

一方で観測からは、原始銀河団が本当に銀河の衝突

合体を要因とした楕円銀河の形成環境としてふさわ

しいかどうか明らかにされておらず、さらには爆発

的星形成銀河が原始銀河団にどれくらい出現するも

のなのかもわかっていない。

これまでの初期宇宙および原始銀河団の観測は、

静止系紫外・可視光で見つかる、爆発的星形成銀河

よりも 10-100倍星形成率の低い銀河に基づくものが

ほとんどであった。一方、爆発的星形成が起きると、

∼ 数µm のダストと呼ばれる固体微粒子が銀河全体

に渡って大量にまき散らされるため、銀河中の星か

らの紫外・可視光は遮られてしまう。従ってこれまで

の紫外・可視光に基づく原始銀河団の研究では、爆

発的星形成銀河を捉え、原始銀河団との関係を議論

することは難しかった (Bouché et al. 2005)。爆発的

星形成銀河で生まれた大質量星の紫外光は一旦ダス

トに吸収された後、赤外線で再放射されるため、遠

赤外線からサブミリ波での観測を行えば、宇宙初期

の爆発的星形成銀河の”ダストに隠された星形成”を

捉えることができる。

図 1: 衝突を要因とした爆発的星形成銀河の銀河進化

2 Observations

まずは原始銀河団において爆発的星形成銀河がどれ

くらい出現するのかを調べるため、SSA22, HS1700,

2QZ Cluster という 3つの原始銀河団をハーシェル

宇宙望遠鏡 (HSO; Pilbratt et al. 2010)を用いて観

測した。ハーシェル宇宙望遠鏡には遠赤外線 3バン

ド (250, 350, 500 µm) の同時測光観測が可能なカメ

ラ (SPIRE; Griffin et al. 2010)が搭載されており、
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一度の観測で赤方偏移 z ∼ 2 − 3の爆発的星形成銀

河のダストの再放射のピークを捉えることができる。

観測は Second Open Time Herschel programs (PI:

Y. Matsuda; OT2 ymatsuda 1) として 2011年 5月

に行なわれた。合計積分時間と観測範囲はそれぞれ

SSA22, HS1700+64, 2QZ Cluster に対して 3.7, 1.5,

1.8時間、30′×30′, 15′×15′, 20′×20′である。この条

件下ではノイズレベルはコンフュージョンリミットま

で到達し、(250, 350, 500 µm)でおおよそ (σconf=7,

8, 10 mJy)である。以下に観測した原始銀河団につ

いて述べる。

SSA22; z = 3.09 にあり、LBGs や LAEs の平均的

な数密度から∼ 4−6倍の密度超過を示す原始銀河団

であり、Steidel et al. 1998, 2000 によって報告され

たものである。Lyα輝線の狭帯域サーベイによって

283個の LAEsの大規模構造が少なくとも∼ 60 Mpc

は広がっていることが報告されている (Hayashino et

al. 2004, Matsuda et al. 2005)。チャンドラによる

X線の観測からは平均的な数密度と比べて AGNの

割合が 3倍高いことが報告されている (Lehmer et al.

2009a,b)。すばる望遠鏡による MOIRCS 近赤外観

測からは、quiesent な銀河と dusty starburst 銀河

の両方が見つかっている Kubo et al. (2013)。サブ

ミリ波の観測からは ASTE/AzTEC により見つかっ

ている SMGs のうち 10 個が、z = 3.09 に付随し

ている可能性の高いことが報告された (Umehata et

al. 2014)。そのうち 7個の SMGsについては中心の

12×12Mpcの領域に位置しており、SMGsが LAEs

の高密度環境下においてよく形成される可能性を示

唆している。

HS1700+64 (hereafter: HS1700); z = 2.30 に

あり、静止系紫外光の色を用いて選択した星形成銀河

(BX/MD 銀河) の平均的な数密度から 7倍の密度超

過を示す原始銀河団であり、Steidel et al. 2005によっ

て報告されたものである。∼25 co-moving Mpc の大

規模構造を示す。チャンドラによるX線の観測からは

平均的な数密度と比べてAGNの割合が tentative に

高いことを報告している (Digby-North et al. 2010)。

また原始銀河団の赤方偏移 z = 2.300±0.015に付随す

る銀河について星質量、星の年齢が z = 2.300±0.015

ではない銀河と比べて約 2倍高いことが示されている

(Steidel et al. 2005)。銀河進化の指標となる金属量に

ついても、原始銀河団の赤方偏移 z = 2.300± 0.015

に付随する銀河について、スタックした星質量の低い

銀河について enhancementが報告されている (Kulas

et al. 2013)。

2QZCluster 1004+00 (hereafter: 2QZ Clus-

ter); z = 2.23 にあり、5 つの QSOs と HAEs の

密度超過で特徴づけられる原始銀河団である (Mat-

suda et al. 2011)。特に、4つのQSOsは 30× 30 co-

Moving Mpc に強く集中しており、その周囲には 22

個のHAEsが分布している。チャンドラによるX線

の観測からは、平均的な数密度と比べて AGN の割

合が ∼ 3.5 倍高いことが報告されている (Lehmer et

al. 2013)。

3 Analysis

爆発的星形成銀河の遠赤外-サブミリ波までのSEDs

は、修正黒体輻射で良く近似できることが知られて

いる。図 2 に Td=40K, LFIR=1012 Lsun の修正黒

体輻射を持つ天体を様々な z に置いたときの Flux

Density を示した。
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図 2: Td=40K, LFIR=1012 Lsun の修正黒体輻射を持つ
天体を様々な z に置いたときの Flux Density

観測データから原始銀河団の赤方偏移に付随する

可能性のある爆発的星形成銀河の候補を選び出すた

めに、我々は SPIRE の 3色を使った天体選択を行

なった。具体的な方法を以下に示す。まず SPIREの
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いずれかのバンドで 12 mJy 以上の天体をカタロ

グする。次にカタログした天体に対してそれぞれの

(S250/S350, S350/S500)の色を調べ、原始銀河団の赤

方偏移を仮定した上で、Td=30-40Kの範囲でその天

体のもつ色に最も近いダストの温度を与える。この時

3バンドの測光エラー±30%を許容して天体を選びだ

す。全赤外線光度 LFIRは、こうして決めた修正黒体

輻射の SEDと (250, 350, 500 µm)の 3点をフィット

させることで求める。図 3は (S250/S350, S350/S500)

図であり、赤い点 (LFIR > 5 × 1012 Lsun)と大きな

灰色の点 (LFIR < 5 × 1012 Lsun)で選択した天体を

示した。

4 Results & Discussion

選択した原始銀河団に付随する可能性のある爆発

的星形成銀河の候補について、個数、空間分布、赤外

線光度を、一般的な探査領域であるCOSMOSフィー

ルドと比較した。COSMOSフィールドでは 60′×60′

の範囲について、Section3 で述べた方法と同一の手

法 (それぞれの原始銀河団の赤方偏移と、天体の色に

最も近いダストの温度を仮定)をとることで爆発的星

形成銀河を選びだした。その結果、SSA22、HS1700、

2QZ Clusterにおいて静止系紫外・可視光で見つかっ

ている原始銀河団銀河の密度ピークの近傍で、明る

い (LFIR > 5 × 1012 Lsun)爆発的星形成銀河の高密

度領域を発見した。それぞれの高密度領域は図 4の

橙色で示した円 (半径∼4 co-Mpc)で示した。これら

の爆発的星形成銀河の高密度領域はいずれも高い有

意性を示した (図 4)。

これらの結果は、これまで静止系紫外・可視光で

見つかってきた原始銀河団およびその周辺で、ダス

トに隠された星形成 (あるいは AGN)活動が一般天

域と比べて活発な領域が見つかる、という示唆を与

えている。たとえば原始銀河団においてガスを大量

に含んだ銀河同士の衝突合体が多く行なわれた結果、

ダストを多量に含んだ、赤外光度の明るい銀河が多

く見つかったということが考えられる。過去に、赤外

光度が高い銀河ほど銀河の衝突合体の痕跡があると

いう形態的な研究 (Kartaltepe et al. 2012)や、赤外

光度 5×1012 Lsun以上の SMGsが衝突合体の痕跡を

示したという研究 (Engel et al. 2010)もある。しか

し、爆発的星形成銀河の多くは赤方偏移の決定が難

しく、我々の今回捉えた爆発的星形成銀河も SPIRE

バンド (250/350/500µm)の色が z ∼ 2− 3と合うよ

うに選択されたものであり、そのすべてが原始銀河

団に付随しているかを精確に確かめるまで分からな

い。今後はこれらの爆発的星形成銀河の対応天体を

多波長測光データに基づき探し出しながら測光赤方

偏移を測りつつ、分光観測を提案していくことで赤

方偏移を決定していく。
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Bouché N., Lowenthal J. D., 2005, ApJ, 623, L75

Digby-North J. A., et al., 2010, MNRAS, 407, 846

Dressler A., 1980, ApJ, 236, 351

Engel H., et al., 2010, ApJ, 724, 233
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図 3: S250/S350, S350/S500 2色図。赤い点 (LFIR > 5× 1012 Lsun)と大きな灰色の点 (LFIR < 5× 1012 Lsun)で選択
した天体を示しており、灰色の線は修正黒体輻射を仮定した場合の経路。

図 4: 背景: 青=250µm, 緑=350µm, 赤=500µm 3色合成図。赤い円は明るい爆発的星形成銀河の候補 (LFIR > 5×1012

Lsun)、灰色の円は暗い (LFIR < 5× 1012 Lsun)爆発的星形成銀河の候補。橙色の円は明るい爆発的星形成銀河の候補
天体の高密度領域を示しており、右列のヒストグラムは COSMOS(60’×60’を使用)の個数分布と比較したものである。
左列の桃色コントアは明るい候補天体について、中央の白色コントアは全候補天体について示している。ここで 1σ は
COSMOSから求めている。青色コントアはそれぞれの原始銀河団銀河の密度コントアを示しており、橙色の正方形で
その中心領域 12× 12Mpc を示している。
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銀河中心のYOUNG STELLAR DISK の二体緩和による進化
伊藤 勇太 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

我々の銀河中心には約 200もの若い星が存在し、それらは巨大質量ブラックホール (SMBH)周りを回転し、
ディスク様構造を形成していることがわかっている。ディスク上の星の密度プロファイルは、Σ ∝ Rβ(β = −2)

のべき法則に従うと考えられていたが、最近になって Broken power-lawの方がディスクの密度プロファイ
ルを上手く説明できることがわかってきた。本講演では、この Broken power-lawの密度プロファイルが二
体緩和によるディスクの進化の帰結として説明出来ることを示した最新の論文のレビューを行う。
SMBH周りのディスクはコヒーレントに回転しており、星同士の相対速度が小さくなる。それ故、二体緩和
のタイムスケールは短くなり、その効果はディスクの進化に十分に効いてくる。ディスクの密度プロファイ
ルの進化を N体計算により調べた結果、内側、つまりディスクの最も高密度な場所では、プロファイルは平
ら (β ≈ −1)となり、一方、外側では初期の状態を維持した。また、観測的に予測されるディスクの密度プロ
ファイルと数値モデルを比較することにより、観測データは初期の密度プロファイルが −2 ≲ β ≲ −1.5のべ
きで記述出来る場合の二体緩和によるディスクの進化の結果として説明できることを示した。更に、二体緩
和により若い星の SMBH方向への移動が引き起こされることから、二体緩和が SMBH近傍 (≲ 0.04pc)の
星、つまり S-starの形成について重要な役割を担っている可能性を提示した。

1 Introduction

我々の銀河中心には、SMBH周りをケプラー様軌
道を描いて運動する多数の若い星が存在することが
わかっている。これらの若い星の内、SMBHの極近
傍（≲ 0.04pc）の星、所謂 S-starは、主に 20Myr程
度の B型主系列星と識別されており、ランダムな方
向に運動している。一方で、0.04pcよりも外側のも
のは、6Myr程度の OBもしくはWR星と識別され
ており、これらの大質量星の集団は、コヒーレントな
ディスク構造を形成していることがわかっている。こ
のような SMBH周りの YOUNG STELLAR DISK

の存在は、多くの天文学者を刺激し、今日まで、そ
の起源・進化について活発に議論されてきた。
今までのディスクの進化の研究は、離心率、傾斜角
の進化に集中し、もう一つの重要な軌道要素である
長半径の進化については、以下の 2つの理由によりあ
まり関心が払われてこなかった。(1)軌道エネルギー
の変化に対応する二体緩和のタイムスケールは、ディ
スクの若い星の年齢よりも遥かに大きい。(2)観測か
ら、ディスクの密度プロファイルはΣ ∝ Rβ(β = −2)

のべき法則に従うという結果が得られており、これ

は理論的予測と矛盾しない。その為、研究対象とし
て何も興味深いところがなかったのである。
しかしながら、最近になって、Broken power-law

の密度プロファイルの方が、観測データとよりよ
く合致することが報告されはじめた。Buchholz et

al.(2009)は、銀河中心から 0.4pcの地点を基点とし
て、β = −1.08,−3.46と値が異なる事を発見した。
Do et al.(2013)は、密度プロファイルが、0.16pcよ
り向こうで密度が急勾配で落ちていく様なプラトー
な構造になることを発見した。Broken power-lawの
方が SMBH周りのディスクの密度プロファイルを上
手く説明出来る力学的な理由は何か。本講演では、二
体緩和という観点からこの問題に取り組む。

2 Theoretical Considerations

星々の質量M∗、数密度 n、速度分散 σの自己重力
系について、二体緩和時間の表式は以下の様に与え
られる。

tR ≈ 0.34
σ3

G2M2
∗n lnΛ

. (1)
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ここで、Gは重力定数、lnΛはクーロン・ロガリズ
ムを表す。式 (1)は、銀河中心について、

tR(R) ≈ 0.2

lnΛ

(
N(R)

105

)−1 (
M•

4× 106M⊙

)−1/2

×
(
M•/M∗

106

)2 (
R

0.04pc

)3/2

Gyr,

(2)

程度の値となる。ここで、N(R) ≈ nR3 は、半径 R

以内の星の数を表し、σには、SMBH周りのケプラー
速度 σ ≈ vK ≡

√
GM•/Rを代入した。この様に銀

河中心全体の二体緩和のタイムスケールは、ディス
クを構成する若い星の年齢（≈6Myr）と比べて、103

のオーダーも大きいことがわかる。しかしながら、銀
河中心のディスクについて考えると状況は変わって
くる。ディスクはコヒーレントに回転しており、星同
士の相対速度が小さくなるからである。従って、ディ
スクに関して、二体緩和はより効果的に働くことに
なり、タイムスケールは短くなる。
ディスクの緩和の理論は、原始惑星系円盤の観点
からよく確立されている。離心率の平均値の変化率
は、銀河中心について以下の様に書ける。

d⟨e2⟩
dt

=
⟨e2⟩
Tchar

with Tchar =
0.06

α

⟨e2⟩2

ΩΣR2

(
M•

M∗

)2

.

(3)

ここで、Σはディスクの表面数密度、Ω ≡
√

GM•/R3

はケプラー角速度、Tcharは離心率が進化する典型的
な時間を表す。αは、N体計算によって決定される数
値で、α = 2が最適であると報告されている (Stewart

& Ida,2000)。ここでは、α = 2を適用する。
離心率の平均値が 0から ⟨e2⟩まで変化する時間は、
式 (3)を積分することにより得られる。

t(⟨e2⟩) =

∫ ⟨e2⟩

0

dt

d⟨ϵ2⟩
d⟨ϵ2⟩

= 0.015
⟨e2⟩2

ΩΣR2

(
M•

M∗

)2

. (4)

Mdをディスクの合計質量とし、Rinから Routまで
の範囲で密度プロファイルがΣ ∝ R−2に従うとする

と、式 (4)は

t(⟨e2⟩) ≈ 1.2 ln

(
Rout

Rin

)(
R

0.04pc

)3/2 (
M•/M∗

106

)
×

(
M•/Md

1000

)(
M•

4× 106M⊙

)−1/2 ( ⟨e2⟩
0.01

)2

Myr,

(5)

を与える。少なくともディスクの内側では、軌道要
素の緩和時間は若い星の年齢と同程度になることが
わかる。
離心率進化の式は、速度の ⟨v2⟩ の拡散係数を評

価し、それを ⟨e2⟩に変換することにより、導かれた
(Stewart & Ida,2000)。軌道エネルギーも速度の二
乗の形で表されることから、ディスクにおける二体
緩和のタイムスケールも同程度にになるはずである。
つまり、銀河中心のディスクの密度プロファイルは、
若い星の年齢と比較して、十分に進化しえると予測
される。
また、タイムスケールの強い半径依存性から、密

度プロファイルはディスクの内側では平衡状態とな
り、外側では初期状態を維持すると考えられる。尚、
ここでいう平衡状態とは、二体緩和が十分に効いた
後の状態を指す。この初期状態と二体緩和が起こっ
た後の平衡状態の違いにより、ディスクの密度プロ
ファイルは Broken-power lawを示すことになる。

3 Numerical Model

ディスクの密度プロファイルの進化を調べる為に、
N体計算コード NBODY6（Aarseth 2003）に、4×
106M⊙ の中心 SMBHにより作られるケプラーポテ
ンシャルの情報を加えたコードを用いた。YOUNG

STELLAR DISKは、範囲 ⟨1M⊙, 150M⊙⟩での質量
関数 NM∗ ∝ M−1.5

∗ により記述される 1200の粒子
によって表現した。ディスクの合計質量は、Md =

14700M⊙ とした。星々は、初期は円軌道で一様に
配置し、オープニングアングルは 2◦ とした。β ∈
⟨−3,−1⟩の異なる値での初期の表面密度プロファイ
ル Σ(R) ∝ Rβ について、ディスクの進化を調べた。
半径の範囲は ⟨0.04pc, 0.4pc⟩に設定した。
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4 Results

ディスクの進化は、t>10Myrまで計算した。

図 1: 初期状態 β = −2における離心率（実線）及
び、傾斜角（破線）の二乗平均根の進化。点線は理
論値 ⟨e2⟩1/2 ∝ t1/4 を表す。

図 1は、初期の密度プロファイルが β = −2に従
う時の離心率及び、傾斜角の二乗平均根の進化を示
している。離心率、軌道傾斜角のいずれも時間と共
に成長し、結果的に、ディスクでの速度分散はより
等方になり、ディスクはより厚くなる。結果を見る
と、傾斜角がなぜか離心率よりも速く進化しており、
理論的に予測される関係 ⟨i2⟩1/2 ≈ 0.5⟨e2⟩1/2は近似
的にしか成り立たない。この明らかな不一致は、理
論的予測がディスクの表面密度の進化を考慮に入れ
ていない為である。Stewart&Ida（2000）は、一定の
表面密度に再規格化した後で、離心率と軌道傾斜角
の進化が理論的予測とよりよく一致することを報告
している。
図 2には、初期状態 β = −2の時の t=6Myrにお
ける長半径の分布関数をプロットしてある。分布関
数は明らかに power-lawではフィットすることが出
来ない。a ∈ ⟨0.1pc, 0.4pc⟩において、初期状態に近
い形をしており、一方、⟨0.04pc, 0.1pc⟩については、
分布関数は殆ど一定になる。
図 1より、t=6Myrの時、

√
⟨e2⟩ ≈ 0.3である。こ

の値と数値モデルのパラメーターについて、式 (5)を
計算すると、ディスクの最も内側において、t(⟨e2⟩) ≈
20Myrとなる。但し、M∗ を ⟨M∗⟩ ≈ 12M⊙ に置き
換えた。しかし、数値計算の結果を見ると、t=6Myr

の時点で、R ≈ 0.1pcまでディスクは進化している

図 2: t=6Myrの時のディスクの長半径分布（初期状
態 Na ∝ a−1 つまり、Σ ∝ R−2）。点線は初期値を
示す。

図 3: t=6Myrにおける異なる β でのディスクの長
半径分布。点線は初期値を示す。

ことがわかる。これは、広い質量スペクトルによっ
て、二体緩和の加速が引き起こされた結果である。
図３から、全ての β について、ディスクの内側で

は長半径の分布関数が平らになることがわかる。こ
れは、二体緩和が起こった後の平衡状態を示してい
る。緩和時間の半径依存性から、長半径の平らな分
布は内側から外側へと徐々に進行していく。ディス
クの外側では、緩和時間はより長いので、分布は殆
ど影響を受けない。
更に、図３から次の 2つの特徴を見いだす事が出

来る。(1)初期の密度プロファイルがより急になる。
これは内側から外側への星の migrationが起こった
結果である。(2)より険しい初期の密度プロファイル
では、より活発な内側へのmigrationが起こる。
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図 4: 射影されたディスクの密度プロファイル。実線：
a ∈ ⟨0.03pc, 0.6pc⟩において、初期値 β = −1.5の時。
破線：a ∈ ⟨0.04pc, 0.4pc⟩おいて、初期値 β = −2の
時。点線:初期値（β = −1.5）。これらに加えて、Do

et al(2013)によって与えられた観測データをプロッ
トした。

図 4に、数値モデルにおけるディスクの射影表面
密度をプロットした。この為に、視線とディスクの
対象軸との角を 127◦に選んだ。これは、空の面に対
する YOUNG STELLAR DISK の傾斜に相当して
いる。数値モデルから決定された結果と共に、Do et

al(2013)の観測によって与えられたディスクの射影表
面密度を示した。観測データは、初期状態 Σ ∝ R−2

の場合、あまりよく合わないが、Σ ∝ R−1.5 の時、
よりよい一致を示した。また、この二つのモデルを
比較すると、≈ 0.1pc以下では、密度プロファイルへ
のパラメーターによる影響が小さい事がわかる。

5 Conclusions

本研究により、二体緩和が SMBH周りのディスク
の密度プロファイルの進化について、重要な役割を
持つことがわかった。これは、ディスクの星同士の
相対速度が小さい為、ディスクの二体緩和のタイム
スケールが若い星と同程度に短縮される為である。
また、ディスクの二体緩和による進化を考慮した
事により、最新の観測データを説明することに成功
した。ディスク進化のタイムスケールは、中心から
の距離に応じて長くなる故、二体緩和は内側から進
行し、内側は平ら、外側は初期状態を維持するよう

な密度プロファイルとなる。その為、初期状態を決
定する際には、ディスクの外側（≳ 0.1pc）を用いる
のがよい。
更に、二体緩和により、若い星のディスクの内側へ

の活発なmigrationが引き起こされることを示した。
β = −2,−3において、t=6Myrでの長半径の最小値
は、それぞれ ⟨amin⟩ ≈ 0.019, 0.01pcであった。それ
故、二体緩和は SMBH周りを 0.005pc ≲ a ≲ 0.04pc

の範囲で回転する S-starの形成について、重要な役
割を担っている可能性がある。
銀河中心の観測は不確定性が大きく、YOUNG

STELLAR DISKの力学的進化を深く理解する為に
は中型 JASMINEなどの次世代位置天文衛星の観測
が期待される。

Reference
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高精度宇宙流体シミュレーションに向けて

結城 文香 (筑波大学大学院 数理物質科学研究科)

Abstract

本研究では銀河風のメカニズムを解明することを目的として、数値流束を Riemann初期値問題の解析解を

使って構成する Godunovスキーム (Godunov 1959)を作成し、空間２次精度に高精度化した。本発表では

Godunovスキームの概念とテスト計算の結果を発表する。

1 イントロダクション

宇宙では銀河から星間ガスが高速で流出する銀河

風という現象が観測されている。銀河風は銀河の進

化 ·形成に大きな影響を及ぼす現象なので、様々な
観点から研究が行われている。これまで銀河風は近

傍の銀河などで観測されてきたが、近年高赤方偏移

の銀河でも銀河風の痕跡が確認されている。星間物

質を構成する分子の平均自由行程は対象とする現象

の典型的尺度より十分小さな場合が多く、さらに超

音速流である場合も多いので、圧縮性流体近似がよ

い近似である場合が多い。そのため銀河風の研究で

は流体シミュレーションを用いた研究が盛んに行わ

れている。また、宇宙では衝撃波を伴う現象が起こ

るため、衝撃波を高精度で計算することができるス

キームは重要である。本研究では１次元のGodunov

スキームを作成し、MUSCL法で空間２次精度にし

た。本発表では作成したスキームのテスト計算につ

いて報告する。

2 流体の基礎方程式

1次元の Euler方程式は行列 q, Eを使って以下の

式 (1)のようにまとめて書くことができる。

dq

dt
+

dE

dx
= 0 , (1)

q =

 ρ

ρv

e

 , E =

 ρv

p+ ρv2

(e+ p)v

 ,

ここで、ρ:密度, v:速度 ,p:圧力, e:単位体積当たりの

全エネルギーである。また q を状態量ベクトル、E

を流束ベクトルと名付ける。この方程式を差分形に

書き換える。

3 シミュレーションスキーム

3.1 有限体積法

図 1: 有限体積法

(1) 式を図 1 の領域 D で面積分し、時刻 tn から

tn+1の間の状態量の変化がその間にメッシュ境界か

ら出入りする流束の差に等しいことを使って変形す

ると、有限体積法に基づいた差分スキームとして以

下の式が得られる。

qn+1
j = qnj − ∆t

∆x

{
E

n

j+ 1
2
− E

n

j− 1
2

}
, (2)

ここで E
n

j+ 1
2
, E

n

j− 1
2
を数値流束と名付ける。
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3.2 Godunov法

Godunovスキームでは数値流束をRiemnn初期値

問題の解析解によって与えられたメッシュ境界上の

状態量で構成する。Riemann初期値問題とは初期値

に存在した不連続の時間発展を記述する問題である。

3.3 数値流束のパターン

例として図 2のように境界の左側に膨張波、右側

に接触不連続面と衝撃波が来るようなRiemann初期

値問題の解析解のパターンを考えると、境界上での

状態量は接触不連続面と膨張波に挟まれた領域の状

態量として与えられることがわかる。

図 2: Riemann初期値問題の解析解の一例

解析解の形が決まればメッシュ境界上での状態量の

値はRiemann不変量などを用いて初期値から求める

ことができる。そのためメッシュ境界上での状態量

の値は Riemann初期値問題の解の形により異なる。

つまり数値流束は解析解のパターンにより異なる値

を持つ。境界上の状態量の取りうる値の種類を考え

ると、数値流束は全部で１０種類の値をとることが

がわかる。

3.4 ２次精度化 (MUSCL法)

Godunov スキームは空間 1 次精度であるため、

MUSCL 法を使って空間２次精度にする。MUSCL

法では境界上での物理量 Uを２点での値を使って内

挿する。実際に使う際には内挿によって不連続面な

どで極大が生じないように制限関数 ϕを用いて以下

の式のように与える。

UR
j+ 1

2
= Uj+1−0.5∗ϕ(Uj+2−Uj+1, Uj+1−Uj) , (3)

UL
j+ 1

2
= Uj + 0.5 ∗ ϕ(Uj − Uj−1, Uj+1 − Uj) , (4)

今研究では制限関数として minmod関数を用いた。

制限関数には、不連続面で 1次精度に落とすという

役割がある。

4 シミュレーション

テスト問題として５つの Riemann 初期値問題を

計算した。初期状態として境界の左側の物理量を

ρl, vl, plで与え、右側の物理量を ρr, vr, pr で与え

るとする。メッシュ数を 100とし、0.0 ≤ x < 1.0で

計算した。また、ϵ:単位質量あたりの全エネルギーで

ある。以下の結果の図では赤の点が２次精度でのシ

ミュレーション結果、緑の点が１次精度でのシミュ

レーション結果、青の直線が解析解を表している。

4.1 テスト計算結果

テスト計算の結果を順に見ていく。テスト問題 1(図

3)では x軸の左から順に膨張波、接触不連続面、衝

撃波が生じている。空間１次精度での計算より空間

２次精度での計算のほうが衝撃波を鋭く捉えている

ことがわかる。テスト問題 2(図 4)では x軸の左から

順に膨張波、接触不連続面、膨張波が生じている。ϵ

のグラフの中心付近ではシミュレーションの結果と

解析解のずれが大きいが、これは中心付近での密度

と圧力が非常に小さいため、密度と圧力の解析解か

らのずれが ϵに大きく表れているからである。テス

ト問題 3(図 5)では x軸の左から順に膨張波、接触不

連続面、衝撃波が生じている。このテスト問題では

強い衝撃波が生じているが、計算が破綻することな

く計算できた。テスト問題 4(図 6)では x軸の左か

ら順に膨張波、接触不連続面、衝撃波が生じている。

このテスト問題はテスト問題３の初期値に流れが追

加された場合になっている。テスト問題３に比べ接

触不連続面を鋭く捉えていることがわかる。テスト
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図 3: テスト 1 ρl = 1.0, vl = 0.75, pl = 1.0, ρr = 0.125, vr = 0.0, pr = 0.1,境界の位置:x = 0.3

図 4: テスト 2 ρl = 1.0, vl = −2.0, pl = 0.4, ρr = 1.0, vr = 2.0, pr = 0.4,境界の位置:x = 0.5

問題 5(図 7)では x軸の左から順に衝撃波、接触不連

続面、衝撃波が生じている。pと ϵの図で少し振動が

生じている部分があるが、衝撃波を鋭く捉えること

ができている。

5 まとめと今後の研究
本研究では Godunovスキームを MUSCL法によ
り空間２次精度にしたコードを作成した。さらにい
くつかのテスト計算を行うことによってコードの性
能を評価した。今後の研究としては、現在の作成中
のコードを１次元球対称に書き換え、そのコードを
使って銀河風の解析解の安定性解析などを行いたい
と考えている。
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図 5: テスト 3 :ρl = 1.0, vl = 0.0, pl = 1000.0, ρr = 1.0, vr = 0.0, pr = 0.01,境界の位置:x = 0.5

図 6: テスト 4 :ρl = 1.0, vl = −19.59745, pl = 1000.0, ρr = 1.0, vr = −19.59745, pr = 0.01,境界の位置:x = 0.8

図 7: テスト 5:ρl = 5.99924, vl = 19.5975, pl = 460.894, ρr = 5.99242, vr = −6.19633, pr = 46.0950,境界の位置:x = 0.4
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衝突銀河団CIZA J1358.9-4750 の観測

加藤佑一 1、中澤知洋 1、Liyi Gu1、赤堀卓也 2 滝沢元和 3、藤田裕 4、牧島一夫 1

1: 東大理 2:シドニー大 (SIfA) 3:山形大理 4:大阪大理

Abstract

CIZA J1358.9-4750は銀河面近く位置し、赤方偏移 z=0.074と近傍にある衝突初期の銀河団の候補である。

この天体は 14 arcmin (∼ 1.3 Mpc) 離れた 2 つの広がった X 線源から成り、その間を明るい X 線放射が

繋いでいる。2つの X線源は、それぞれ銀河団に対応しており、それらの衝突が、両者の間の領域からの強

い X線放射を引き起こしてると考えられる。「すざく」の観測により、この中間領域のプラズマ温度は最大

9.2+1.7
−1.5 keV以上に達し、2つの銀河団のプラズマ温度 (5.6 ± 0.2 keVと 4.6 ± 0.2 keV )より 1.6倍以上も

高くなっていることが明らかとなった。この温度分布は衝突銀河団の数値シミュレーションによる衝突初期

と酷似しており、それぞれの cD銀河と X線の輝度ピークの位置の一致も、衝突が始まったばかりであるこ

とを支持する。この高温のプラズマが衝撃波により生じたのか、断熱圧縮によるものなのかを調べるために、

角分解能に優れる XMM-Newtonの短時間 (4.8 ks)の X線イメージを確認した。「すざく」で温度が急激に

上昇するところに明らかな輝度のジャンプが発見された。これは圧力のジャンプを意味し、衝撃波が存在す

ることも明らかとなり、そのマッハ数は ≥1.4と推定された。

1 Introduction

銀河団は数百∼数千からの銀河からなる宇宙最大
の天体である。その質量は 1064M⊙ ほどであり、そ

の比は銀河が数%、高温プラズマが 20%、残りは暗
黒物質である。暗黒物質に捉えられた高温プラズマ

は、断熱圧縮により温度が１億度以上に達し、X線
で明るく輝く。宇宙の大規模構造の進化に伴い、銀

河団はお互いに重力で引き合い衝突し、より大型の

構造へと進化していく。衝突の際に解放されるエネ

ルギーは 1064 ergに達し、その一部は高温プラズマ
を加熱する。衝突はさらに衝撃波を発生させ、それ

が乱流を励起させる。衝撃波と乱流は粒子を相対論

的エネルギーにまで加速させるとともに、磁場の増

幅を引き起こす。しかし、このような「非熱的エネ

ルギー」がどのチャンネルにどれだけのエネルギー

がつぎ込まれるかはよく分かっていない。

これを知るには衝突速度や元の銀河団の質量、視

線方向からの衝突角度 (viewing angle)、衝突係数1な

どの衝突パラメータを精度よく求める必要がある。衝

突が進みお互いのコアが通り過ぎた後だと温度分布

1impact parameter: ２粒子が接近するときに粒子間に力が働
かないとしたときの最近接距離。

や X線分布が煩雑になり、それらを定めることは難
しい。衝突が始まったばかりであれば、そのジオメト

リは簡単であり、精度よく求めることができる。と

ころが衝突初期の例は少なく、衝撃波が発生してい

るものは近傍宇宙には見つかっていなかった。

本研究では「すざく」と XMM-Newton の CIZA
J1358.9-4750の観測について報告する。ハッブル定
数は 67 kms−1Mpc−1とし、誤差は 90%の統計誤差
で表示している。
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図 1: 0.6–10 keV 帯域の「すざく」による CIZA
J1358.9-4750 の X 線画像。緑色で囲まれたそれぞ
れの領域からスペクトルを抽出した。
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図 2: 図１で S, A3, A4とラベルされた領域から抽出されたCIZA J1358.9-4750のスペクトル。赤は銀河団
からの放射、青は天の川銀河からの放射、シアンは太陽系やその周辺からの放射、マゼンタは宇宙 X線背
景放射を表す。

2 CIZA J1358.9-4750

CIZA J1358.9-4750は CIZA catalog (Ebeling et
al. 2002, Kocevski et al. 2007)に集録されている。
これは、可視光による観測が難しい銀河面付近 ( the
Zone of Avoidance; 銀緯 |b| < 20 deg) に位置する
銀河団を集めたカタログで、X線観測の発展により
作成された。この天体は赤方偏移 0.074、距離にし
て 320 Mpcと近傍に位置する。南東と北西に銀河団
に相当する２つの広がった X線源をもち、それらは
14 arcmin(1.3 Mpc)ほど離れている。その間はX線
で明るく輝き、2つの銀河団が強く相互作用してい
ることを示唆する。南東と北西の銀河団のほぼ中心

にはそれぞれ cD銀河と考えられる明るい楕円銀河
があり、その赤方偏移は 0.0709と 0.0745である。

3 Observations

3.1 Suzaku

我々は、2013年 1月 21日から 23日にかけてAO7
サイクル期に「すざく」によりCIZA J1358.9-4750を
61.7 ks観測した (PI 西田 )。得られたX線画像が図
1で、その緑色で囲まれた 24の領域から 0.6–10 keV
帯域のスペクトルを抽出した。それぞれのスペクト

ルに対し、Non-X-ray Backgroundを引いた後に、天
の川銀河からの放射 (MWH: 温度∼ 0.3 keV)、太陽
系やその周辺からの放射 (LHB:温度∼ 0.1 keV)、そ
して AGNが主な成分と考えられる宇宙 X線背景放
射という 3種類のバックグランドを考慮してスペク
トルフィットを行った。CIZA J1358.9-4750自身から
の X線放射は、光学的に薄いプラズマからの放射を

表す apecモデルで表現し、その温度、輝度、および
重元素アバンダンスは (比は太陽組成と仮定)自由パ
ラメータとした。その結果、全てのスペクトルに対

して χ2 ∼ 1となり、温度や表面輝度が精度よく求
まった。図 2にその代表的なスペクトルを載せた。
観測データより求めた温度分布を図 3を示す。南

東と北西の銀河団のプラズマ温度はそれぞれ 5.6 ±
0.2 keV、4.6± 0.2 keVであった。その違いはたかだ
か 20%程度であり、２つの銀河団の質量はおおむね
同じあると考えられる。“ブリッジ”領域の温度は最

大で 9.2+1.7
−1.5 keVに達し、２つの銀河団の温度と比べ

て 1.6倍ほど高くなっていた。高温成分は 2つの銀
河団を結んだ方向と垂直に伸びていた。

3.2 XMM-Newton

銀河団同士の衝突が音速を超えると衝撃波が発生

する。「すざく」の観測だけでは衝撃波の存在を確認

できなかったために、4.8 ksと短時間ではあるが角
分解能に優れた XMM-Newton観測の輝度分布を調
べた (観測日時: 2004年 2月 21日)。得られた輝度
分布を図 3の左図に載せた。ちょうど「すざく」で
温度が最も大きく変化する 6–7 arcminのところに、
明らかな輝度ジャンプが見つかった。

4 Discussion

4.1 Merger phase

CIZA J1358.9-4750は２つの銀河団に相当する 2
つの広がった X線源を持ち、その間を結ぶ中間領域
は明るく、かつ高温となっている。このX線画像と
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図 3: CIZA J1358.9-4750の温度 (黒)と輝度 (赤)分布。左図は A1–A6と D1–D6の領域、右図は B1–B-6
と C1–C6の領域。縦軸は温度で、横軸は南東の銀河団の中心からの距離 (単位: arcmin)。左図の赤点は
XMM-Newtonによる 0.5–4.5 keV輝度分布であり、緑の縦線の位置で輝度に不連続が見られる。

温度分布は数値シミュレーションでよく見られる衝

突初期の典型的な例と酷似している。cD銀河とX線
ピークの位置も一致するので、２つ銀河団はまさに

衝突の初期にあると結論できる。

4.2 Identification of merger shocks

図 3で温度が急激に上昇している A4-B4-C4から
A3- B3-C3領域で、表面輝度が明らかに不連続になっ
ている。温度の上昇と輝度の不連続な上昇の一致は

その領域での圧力の不連続性を意味する。つまり、そ

の領域で衝撃波が存在していることが確かめられた。

衝撃波が発見されたので、Rankine-Hugoniot関係
式をその不連続面に対して適応できる。温度が最も

急激に上昇する領域としてA4の 6.6 keVからA3の
9.2 keVを採用すると、マッハ数は 1.4となる。銀河
団プラズマ中の音速は 6.6 keVで 1340 kms−1 であ

るので、衝突速度はおおよそ 1850 kms−1 である。

本研究では、銀河団ガスを 1温度のみとしてフィッ
トを行ったが、実際には衝撃波の前後での高温と低

温の成分が視線方向からの衝突角度に応じて射影さ

れ、混ざっているはずである。つまり、求まった温

度は下限値であり、マッハ数と衝突速度は実際はよ

り大きいと考えられる。

4.3 Implication of merger geometry

衝撃波面が見えていることから、衝突方向はほぼ

視線方向に対して垂直方向で起こっていると考えら

れる。これを確かめるために、NEDのデータベース
を用いて可視光による 2つの銀河団の赤方偏移を調
べた。南東と北西の銀河団の中心から半径 500 kpc
の間で、可視光により既に観測されている銀河はそ

れぞれ 8および 11個あった。それらの赤方偏移の平
均は 0.0721と 0.0737であり、その視線方向の速度差
は 480 kms−1となる。これは衝突速度に比べて十分

小さいため、衝突はほぼ天球面上で生じていること

が強く示唆される。

5 Conclusion

CIZA J1358.9-4750は 2つの銀河団が衝突初期の
状態にあり、マッハ数 ≥ 1.4でプラズマ中に明瞭な
衝撃波が発生しているという、貴重な例であること

が分かった。その衝突はほぼ天球面上で起きている

と推測される。
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近赤外分光観測に基く AGN の狭輝線領域における

電離メカニズムへの制限

寺尾 航暉 (愛媛大学大学院 理工学研究科)

Abstract

活動銀河核 (AGN) の狭輝線領域 (NLR)からは様々な元素から多様な輝線が放射されており、銀河スケー

ルにおける電離ガスの状態や化学進化を深宇宙から現在の宇宙まで系統的に探るために非常に有用な道具と

して利用されてきた。この NLRの電離メカニズムは、中心核からの電離光子による光電離であるとする考え

が広く支持されているが、電波ジェットによる衝撃波が電離に影響を及ぼしている可能性も指摘されている。

NLR の電離メカニズムの研究は、輝線強度比による診断によって行われてきたが、一般には光電離と衝撃

波による電離を切り分けることが困難であった。その中で、Oliva et al. (2001)が NLRの電離メカニズムを

調べる有用な手段として、近赤外線に見られる輝線 [Fe II]λ1.257 µmと [P II]λ1.188 µm の強度比を用いる

方法を提案している。衝撃波によって電離されたガスでは、輝線強度比 [Fe II]λ1.257 µm/[P II]λ1.188 µm

が大きく (> 20)、光電離されたガスでは小さい (< 2) ことが期待され、実際の NLR では衝撃波の寄与の

違いによって、2 < [Fe II]λ1.257 µm/[P II]λ1.188 µm < 20 の範囲に分布すると考えられる。ところが、

AGN におけるこの輝線強度比はあまり調査されておらず、サンプル数が少ないために統計的な議論はほと

んど進んでいない。

本研究では、岡山天体物理観測所の近赤外線分光装置 ISLE を用いて近傍宇宙の AGN (計 27 天体) の中

心核領域を分光観測したデータの解析を行った。その内、解析が終っている 3 天体について、[Fe II]/[P II]

輝線強度比を求めた。その結果、必ずしも全ての AGN の NLRが光電離によって電離されているとは限ら

ない、ということが分かった。

1 Introduction

活動銀河核 (AGN) とは、銀河中心のごく狭い領
域で極めて明く輝いている天体で、そのエネルギー

源は、超巨大ブラックホールへの質量降着であると

考えられている。AGN からはさまざまな輝線が放
射されており、輝線の速度幅が 102–103 km s−1 程

度の輝線を放射する狭輝線領域 (NLR) は、銀河ス
ケールにおける電離ガスの状態や化学進化の研究に

非常に有用な道具としてしばしば利用されてきてい

る (e.g., Nagao et al. 2006)。NLR の電離メカニズ
ムは、中心核からの電離光子による光電離であると

する考えが広く支持されているが (e.g., Matsuoka et
al. 2009)、電波ジェットに起因する衝撃波による衝
突励起が寄与している可能性も指摘されている (e.g.,
Fu & Stockton 2007)。

NLRの電離メカニズムの研究は、輝線強度比によ

る診断によって行われてきたが、一般には光電離と衝

撃波による電離を切り分けることは困難であり、こ

のことが NLR の電離メカニズムの究明を長い間阻
んできた。その中で、Oliva et al. (2001)が NLRの
電離メカニズムを調べる有効な手段を提案している。

それは、近赤外線に見られる輝線 [Fe II] 1.257 µm
と [P II] 1.188 µm の強度比を用いる方法である。

n(Fe)
n(P)

. 2
I([Fe II] 1.257 µm)
I([P II] 1.188 µm)

(1)

ここで、n と I はそれぞれの存在量、輝線の強度

を表わしている。

[Fe II]と [P II]を用いるのは、波長が近いことと、
励起温度、臨界密度、電離ポテンシャル、放射再結

合係数がよく似ていることが挙げられる。このこと

から、これらの輝線は似た物理状態の領域から放射

されていると考えられる。

ところで、Fe は難溶性物質として知られており、
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その多くはダストの中に閉じ込められており、一方、

易溶性物質である Pは、その多くがガス中にばら撒
かれていると考えられる。中心核からの電離光子の

みでは、ダストは破壊されにくいが、衝撃波が寄与

している場合は、ダストは容易に破壊され、Feがガ
ス中にばら撒かれることになる。そのため、衝撃波に

よって電離された場合は、輝線強度比 [Fe II]/[P II]
が大きく (> 20)、光電離の場合は小さい (< 2) こ
とが期待され、実際の NLR では衝撃波の寄与の違
いによって、2 < [Fe II]/[P II] < 20 の範囲に分布す
ると考えられる (Hashimoto et al. 2011)。このこと
から衝撃波がどれだけ電離に寄与しているかが議論

できる。

しかし、AGNにおけるこの輝線強度比はこれまで
あまり観測されておらず、サンプル数が少ないため

に統計的な議論はほとんど進んでいない。そこで本

研究では、近傍の AGN 27 天体の中心核領域を近赤
外分光観測したデータを用いて、[Fe II]/[P II] 輝線
強度比を求めることで、NLRの電離メカニズムへ制
限を加えることを目指した。

2 Observations

今回使用したデータは、2010年 12月、2011年 1月
と 4 月 に行われた、岡山天体物理観測所の 188 cm
望遠鏡の近赤外分光装置 ISLE (Yanagisawa et al.
2006, 2008) での、近傍の AGN 27 天体の中心核領
域のロングスリット分光観測によって得られたデー

タである。観測は、J-band (1.11–1.32 µm)、スリッ
ト幅 2.0′′、波長分解能 ∼ 1000、典型的なシーイング
∼ 2.0′′という条件で行われた。本発表では、観測さ
れた 27 天体の中で、表 1 にまとめた解析の終了し
ている 2 型セイファート銀河として知られる 3 天体
(Mrk 1073, Mrk 3, Mrk 6)について議論を進めてい
くことにする。

表 1: 今回の発表で議論する 3 天体のデータ

天体名 redshift 観測日時 観測時間 [s]
2.0′′ に相当する

physical scale [pc]

Mrk 1073 0.0233
2010/8/12,

14-18 17820 ∼ 590

Mrk 3 0.0135 2011/1/12 3360 ∼ 800

Mrk 6 0.0188 2011/1/13 3840 ∼ 1000

3 Data Reduction

データの解析には、IRAF を使用した。データ解
析の流れは、flat fielding、Sky の除去 (A − B)、画
像の足し合わせ、スペクトルの 1 次元化、波長較正、
flux 較正の順に行った。スペクトルの 1 次元化の際
の aperture は、 2.0′′ とした。これは、観測が行わ
れたときのシーイングサイズに相当する。波長較正

には、comparisonとして観測されていた Ar 輝線を
使用した。Ar 輝線の波長データは、ISLE のホーム
ページに用意されているデータを用いた。flux 較正
には、2つの標準星を使用した (表 2)。その際、星の
スペクトルは表面温度に対応する黒体輻射であると

仮定した。輝線強度比は、輝線をガウシアンでフィッ

トして、flux を求め、それらを割ることで求めた。

表 2: flux 較正に使用した標準星のデータ
スペクトル型

天体名 光度階級 表面温度 [K] JVega

HIP 15648 A3 V 8594 4.796
HIP 29997 A0 V 9480 4.973

4 Results

解析によって得られた 3 天体の J-band のスペ
クトルを図 1 から 図 3 に示す。図の縦軸は、波長
1.235 µm 付近で連続光の fluxが 1 になるように規
格化している。

観測された [Fe II]、[P II]輝線の強度比の結果を
表 3 にまとめた。

表 3: 3 天体の [Fe II]/[P II] 輝線強度比

天体名 [Fe II]/[P II]

Mrk 3 3.72
Mrk 6 11.89
Mrk 1073 4.64
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図 1: 解析により得られた Mrk 3 の J-band スペク
トル。縦軸は波長 1.235 µm 付近で連続光の fluxが
1となるよう規格化した flux、横軸は観測波長となっ
ている。図の中で矢印を用いて [P II], [Fe II] 輝線を
示している。この 2 つの輝線の他にも輝線が観測さ
れているが、本研究の目的ではないのでここでは無

視する。

図 2: 解析により得られた Mrk 6 の J-band スペク
トル。その他は、図 1 と同様。

5 Discussion

今回の観測から得られた結果について、先行研究

との比較を行う。Oliva et al. (2001) において、
輝線強度比 [Fe II]/[P II] < 2 の場合は光電離、
[Fe II]/[P II] > 20 の場合は衝撃波による衝突電離
で決まっているとされている。今回の結果は、これ

らの二つの間の値となった。これは、実際の NLRの
電離がどちらか一方のメカニズムだけで決まってい

るのではなく、両方が寄与していることを示している

(Hashimoto et al. 2011)。さらに、先行研究において、
計 24天体で、すでに測定されている [Fe II]/[P II]輝

図 3: 解析により得られた Mrk 1073の J-band スペ
クトル。その他は、図 1 と同様。

図 4: [Fe II]/[P II] 輝線強度比のヒストグラム。先
行研究の結果を白で、我々が調査した 3 天体を赤で
示す。横軸は輝線強度比、縦軸はビン幅を 0.5 とし
てその範囲に入ってくる天体数となっている。横軸

が 10 のところにある縦の破線は、光電離が支配的、
衝撃波が支配的だと考えられる領域を分ける目安。

線強度比のヒストグラムを作成し (Oliva et al. 2001;
Ramos Almeida et al. 2006; Riffel et al. 2006; Jack-
son & Beswick. 2007; Krajnović et al. 2007; Ramos
Almeida et al. 2009; Hashimoto et al. 2011; Riffel
& Storchi-Bergmann 2011; Riffel et al. 2013)、その
中で今回の 3 天体がどこにくるかを赤で塗り潰して
示したものを図 4 とした。
先行研究での、輝線強度比の平均は 2.82、分散が

1.19 である。以上より、Mrk 3、Mrk 1073 につい
ては光電離によって電離されていると考えられるが、

Mrk 6 については、光電離だけでは説明できないよ
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うな高い輝線強度比が得られたため、Mrk 6の NLR
の電離には衝撃波も寄与している可能性があると考

えられる。このことから、全ての AGN の NLR で
の電離は、光電離のみで決まっているわけではない

ということが考えられる。

6 Conclusion

本研究では、近傍の AGNの中心核領域について、
J-bandロングスリット分光観測により得られたデー
タの内、3天体について解析を行った。解析した 3天
体からは、[Fe II]、[P II]輝線がそれぞれ検出できた。
[Fe II]λ1.257 µmと [P II]λ1.188 µmの輝線強度比か
ら、AGNの NLRの電離メカニズムが光電離による
ものか、衝撃波によるものかを切り分けることがで

きると考えられているので (Oliva et al. 2001)、検出
できた輝線の強度比を求めると、Mrk 3、Mrk 1073
では光電離されていると考えられるが、Mrk 6では、
衝撃波の寄与がなければ説明がつかないような高い

輝線強度比が得られた。このことから、全ての AGN
の NLR の電離が光電離によって決まっているとは
考えられない。

今後は、解析が終っていない残り 24 天体のデータ
解析を進めることと、新たに観測を行うことにより、

より大規模なサンプルを構築し、統計的な議論へ繋

げていくことで、NLRの電離メカニズムの解明に取
り組んでいきたい。
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広がったように見える鉄輝線構造を持つセイファート銀河の
X線スペクトルと時間変動
山崎 廣樹 (東京大学大学院 理学系研究科 天文学専攻 M1)

Abstract

X線天文衛星 「あすか」は、セイファート銀河MCG-6-30-15の X線スペクトルから、降着円盤内縁付近
から予想される一般相対論的な効果を受けて広がった鉄輝線のような構造 (“ディスクライン”)を検出した。
その後、同様の鉄輝線構造を持つセイファート銀河が多数見つかってきた。しかし、広がった鉄輝線スペク
トルの形状は連続成分のモデルに大きく依存するので、ディスクライン解釈は確実ではない。また、視線上
の光電離した吸収成分も、鉄輝線付近のスペクトル形状に影響を与える。実際、広がった X線源を視線上の
吸収物質が部分的に覆い隠す「部分吸収モデル」でも、観測されたディスクライン構造を説明することがで
きる。これら 2つのモデルのどちらでも観測された同じスペクトルを説明できるので、現在においてもどち
らかのモデルを棄却するには至っていない。本講演ではまず、スペクトル形状や時間変動が 2つのモデルに
よってどのように解釈されるかについて述べ、次に我々が部分吸収モデルを用いて狭輝線 1型セイファート
銀河 IRAS 13224-3809の解析を行った結果を報告する。

1 ディスクラインモデル
X線天文衛星「あすか」はセイファート銀河MCG-

6-30-15から広がったように見える鉄輝線構造を観測
した (図 1；Tanaka et al. 1995）。このような広がっ
たようにみえる鉄輝線構造は、以前にもEXOSAT衛
星によって銀河系内ブラックホール天体 Cyg X-1か
ら観測されており (Barr et al. 1985)、英のFabianら
はこの構造を説明するモデルとして、それが、一般
相対論的な効果を受けて広がった、降着円盤内縁付
近から放出された鉄輝線であるとする「ディスクラ
イン」モデルを提案した (Fabian et al. 1989)。田中、
Fabianらは、MCG-6-30-15から観測された広がった
鉄輝線もディスクラインモデルで解釈できると主張
した (Tanaka et al. 1995)。狭輝線 1型セイファート
銀河 IRAS 13224-3809についてもディスクラインモ
デルが適用されており (図 2)、そのディスクライン
が極端に低エネルギー側に裾を引いていることから、
中心天体は極限に近いスピンパラメーター (0.988)を
持つカープラックホールと推定されている (Fabian
et al. 2013)。
ところで、MCG-6-30-15や IRAS13224-3809は激
しい時間変動を示す。ディスクラインを提唱する研

究者たちは、光の経路がブラックホール周辺の強い
重力場によって曲げられる「light bending モデル」
(Miniutti & Fabian 2004を参照)によって時間変動の
説明を試みているが、まだ完全には成功していない。

図 1: セイファート銀河MCG-6-30-15のX線スペク
トルと広がった鉄輝線構造 (Tanaka et al. 1995)。
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図 2: ディスクラインモデルを適用した IRAS13224-
3809の X線スペクトル (Fabian et al. 2013)。

2 部分吸収モデル
一方、広がった鉄輝線スペクトルの形状は、連続
成分のモデルに大きく依存する。また、視線上の光
電離した吸収成分も、広がった鉄輝線構造に影響を
与える。そこで、宮川らはMCG-6-30-15の鉄輝線構
造を、空間的に広がりを持った X線源を、視線上の
電離吸収体が部分的に覆い隠すことで説明できない
かと考えた (Miyakawa et al. 2012)。その結果、低
電離した厚いコア (NH～1.6× 1024 cm2、logξ～
1.6) と、より電離の進んだ薄いエンベロープ (NH～
1.3× 1022 cm2、logξ～1.9)の二層からなる電離吸
収体を導入することによって、広がったように見え
る鉄輝線構造を説明することに成功した (Miyakawa
et al. 2012; 3)。図 4に、宮川らが提唱する BH周辺
のモデルを示す。
さらに、宮川らは X線強度別にスライスしたスペ
クトルを作成し、スペクトル変動解析を行った (図
5)。その結果、X線源の光度自体はほとんど変化せ
ず、図 4で示した視線上の電離吸収体が X線源を部
分的に覆い隠す割合 (カバリングファクター)が変化
するというモデルで、スペクトル変動を説明すること
に成功した。以上より、部分吸収モデルはセイファー
ト銀河の X線スペクトル形状、スペクトル変動の両
方を説明する有力なモデルであると言える。
今回、IRAS 13224-3809に、MCG-6-30-15のよう
に二層の部分吸収体からなる部分吸収モデルを適用
した (図 6)。その結果、MCG-6-30-15と同様、低電
離で厚いコア (NH～1.4× 1024 cm2、logξ～0.36)
と、より電離の進んだ薄いエンベロープ (NH～5.8×

1023 cm2、logξ～3.1)を導入することで、全体のス
ペクトル形状を説明することに成功した。スペクト
ル変動についても、部分吸収体のカバリングファク
ターの変化だけで、強度でスライスしたスペクトル
を説明することができた (図 6)。また、より短い時間
スケール (**秒)においても、0.5−1.0 keV、1.0−3.0
keV、3.0−10.0 keVのライトカーブをカバリングファ
クターの変化だけでほぼ説明できることがわかった
(図 7)。

図 3: 部分吸収モデルを適用したセイファート銀河
MCG-6-30-15の全時間平均スペクトル (Miyakawa et
al. 2012)。

図 4: ブラックホールとそのまわりの降着円盤および
吸収体の構造 (Miyakawa et al. 2012)。

3 まとめ
これまでセイファート銀河の X線スペクトルを説

明するために提唱されてきたディスクラインモデル
と部分吸収モデルのモデルのどちらが正しいか、時
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間平均スペクトルのみからは分からなかった。二つ
のモデルを判別するには、スペクトル変動を利用す
ることが必要である。ディスクラインモデルでは定
量的にスペクトル変動を説明するまで至っていない。
一方、部分吸収モデルはカバリングファクターとい
うひとつのパラメータの変化のみで自然にスペクト
ル変動が説明できるので、ディスクラインモデルよ
りも有望であると考えられる。

図 5: 部分吸収モデルを適用したセイファート
銀河 MCG-6-30-15 の強度別スライススペクトル
(Miyakawa et al. 2012)。
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図 6: 部分吸収モデルを適用した狭輝線 1型セイフ
ァート銀河 IRAS13224-3809の強度別スライススペ
クトル。
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図 7: 観測された時間変動 (黒)と部分吸収モデルか
らシミュレートした時間変動 (赤)。カバリングファ
クター (alpha) のみを変化させている。All、Soft、
Medium、Hardはそれぞれ 0.5−10.0 keV、0.5−1.0
keV、1.0− 3.0 keV、3.0− 10.0 keVのカウントレー
トを示す。
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銀河へのガス降着モードについて

小谷 和也 (大阪大学大学院 理学研究科)

Abstract

本研究は [Dusan Keres et al. , 2005 RAS, MNRAS 363, 2-28] のレビューである。従来はガスが銀河に降

着する際に一度ビリアル温度程度（T ∼ 106K)にショックヒーティングされてから冷却・凝縮されて星を形

成すると考えられていたが、SPHを用いた非粘性粒子の流体シミュレーションから、より低い温度（典型的

には Ｔ ∼ 105K）でその重力エネルギーを放出しショックヒーティングされることなく降着するモード（cold

mode）もあることが発見された。前者 (hot mode)の 降着流が準球状であるのに対し“ cold mode”の降着

流はフィラメントを形成することで遠い距離から効率的に降着することができると考えられている。またこ

のシミュレーションから赤方偏移が大きいと“ cold mode“での降着がより効きやすいこともわかる。しか

し、フィラメント形成や“mode”の赤方偏移依存性への物理的解釈はまだ完全には得られていない。また、

現在の銀河分布においてこのシミュレーションがもたらす結果と観測結果が一致しない問題も抱えている。

1 導入

90年代までは、ガスが銀河に降着する上でガスは

重力ポテンシャルを解放してビリアル温度程度にな

り、その後に冷却されながら銀河に準球状に降着す

るモデルが考えられていた。そこで、ガスの冷却や

過熱を考慮した時、ガスがどのように銀河に降着す

るかを研究することを目的とする。

2 Radiative Cooling and　　　

Photonization Heating

ガスは図１（Black, 1981）の５つのプロセスで放

射を行い冷却される。図１は各プロセスでの冷却率

を図２は再結合率と電離率を表した表で、温度と数

密度で決まることがわかっている。また、光電離は

次の式で書け、

Γγi ≡
∫ ∞

νi

4πJ(ν)

hν
σi(ν)dν s−1 (1)

電離平衡と水素数,ヘリウム数,電子数の保存則から

以下の数密度を求めるための方程式が導きだされる。

nH0 = nHαH+/(αH+ + ΓeH0 + ΓγH0/ne) (2)

nH+
= nH − nH0

(3)

nHe+ = γnH/

(
1 +

αHe+ + αd

ΓeHe0 + ΓγHe0/ne
+

ΓeHe+ + ΓeHe+/ne

αHe++

)
(4)

nHe++ =
nHe+

(
ΓeHe+ + ΓγHe+/ne

)
αHe++

(5)

ne = nH+ + nHe+ + 2nHe++ (6)

図 1: Cooling Rate

また、光電離による加熱は次のように書ける。

[Heat] = nH0ϵH0 + nHe0ϵHe0 + nHe+ϵHe+ erg s−1 cm−3 (7)

(
ϵi =

∫ ∞

νi

4πJ(ν)

hν
σi(ν)(hν − hνi)dν erg s−1 cm−3

)
(8)
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さらに宇宙背景放射による冷却 λc も考慮して、以

上の加熱冷却を加味した基礎方程式を SPH法に沿っ

て解く。

λc = 5.41× 10−36ne(1 + z)
4
erg s−1 cm−3 (9)

(Ikeuchi & Ostriker , 1986)

図 2: Recombination and Collisional Ionaization

Rate

3 結果・考察

図 3: T-ρ グラフ（z=3）

図３より、低音低密度, 高温, 低音高密度の３つの

要素に分かれていることが見て取れる。図４より、高

温を経てから高密度領域に入る（降着する）粒子（hot

mode）と低音のまま降着する粒子（cold mode）が

存在することが分かる。図５を見ると、宇宙初期で

は cold mode が降着の大部分を占め、現在の宇宙に

近づくにつれて hot mode の割合が大きくなってい

る。cold mode の降着が効率が良いのはフィラメン

図 4: T-ρグラフ。15個の粒子をランダムに選択し、

z=14.9から z=3まで追跡したグラフ。

図 5: ρ̇gas-t グラフ。hot mode と cold mode は

Tmax/Tvir = 1 で分けている。Tmax は粒子の最高温

度で、Tvir はビリアル温度。

トを形成して降着すると考えられている。図６は同

様の手法でのスナップショットである。 （Keres et

al. , 2009)

図６から、確かに hot mode が準球状に降着して

いる一方で cold mode はフィラメントを形成して降

着していることがわかる。この cold mode でのフィ

ラメント形成を物理的に理解することが今後の課題

である。その物理事象が理解できれば mode の赤方

偏移依存性（図５）に関しても物理的に解釈できる

であろう。　最後に、このシミュレーションにおけ

る今後の課題として現在の高質量の銀河と低質量の

銀河を観測結果（Bell et al. , 2003）よりも多く生

成してしまうという問題がある。この問題を解消す
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るためにAGNや超新星爆発などによるフィードバッ

クをシミュレーションに組み込む試みが成されてい

るがまだそれらの扱いは完全とは言えない。(Keres

et al. , 2009)

図 6: 上図： z=2, logM =12 での降着の様子。下図：

T < 105 Kのみを描写。
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Scientific Prospects of the SWIMS-18 survey on Subaru and

TAO

山元 萌黄 (総合研究大学院大学 物理科学研究科 天文科学専攻)

Abstract

我々のグループでは現在 SWIMS-18サーベイというプロジェクトを計画し推進している。これはチリに建設

する TAO 望遠鏡に載せる SWIMS という近赤外線撮像分光装置を 2015 後半-2017 年の間すばる望遠鏡に

搭載し、1.5 < z < 5という銀河形成の最盛期を時間と環境軸で網羅し、合計 18枚のフィルターを駆使して

超多色の大規模銀河サーベイを行おうというものである。今回は主に現在マゼラン望遠鏡で行われている同

種の ZFOURGEプロジェクトについての論文である ADAM R. Tomczak et al.2014(APJ..783..85T)のレ

ビューと、SWIMS-18プロジェクトのユニークな特長やそれによって拓けるサイエンスの展望を述べる。以

下に論文の概要を示す。

ZFOURGEによる観測結果から, 0.2 < z < 3において最も精度の高い銀河の星質量関数 (SMF)が得られ

た。ZFOURGEでは、1-2µmの波長帯で medium-band filterを用いることで, 1 < z < 3.5の約 30000個

もの銀河の photo-zを 1-2%の精度で求めることが可能になった。さらに CANDELSの HST imagingを合

わせ, 星形成を終えた銀河（赤）と星形成中の銀河（青）のどちらにおいても, z=2.5までかつ星質量が 109.5

太陽質量ほどの低質量銀河まで有用な SMRを得ることができ、今回初めて低質量の星形成活動を終えたな

銀河の急速な増加（成長）の様子を確認できた。その結果、宇宙における銀河の星質量密度の z=2.5から現

在までの進化は、星形成銀河については約 2.2倍の増加となっているが、星形成を終えた銀河については約

12倍もの大きな増加を示すことが分かった。

1 Introduction

銀河の形成やその進化は、ダークハローの形成と

その中でのバリオンの進化に依存している。宇宙初期

のかすかな密度揺らぎが自己重力で次第にコントラ

ストを上げ、小さなダークマターハローができる。そ

してそれらが集合・合体し、大きい構造になる。ダー

クマターハローが出来た時には最初ダークマターと

バリオンが電離した電離ガスが存在し、やがて電離

ガスは電磁波放射で運動エネルギーを失い冷えてい

く。そしてハロー中心に冷たいガス雲ができ、星形成

が起きる。これらの過程は銀河の星質量の成長と関

係が見られるため、星質量の分布関数である Stellar

Mass Function(SMF)を調べることは、このような

feedbackを決める上で主となる方法である。SMFの

研究は最近何年かで盛んに行われており、また近赤外

帯の深いサーベイの発展もあり、より遠方の、より星

質量の軽い暗い銀河まで観測が可能になってきてい

る (Moustakas et al.2013, Muzzin et al.2013)。そし

て、SMFは星質量 1010Msun以下における傾きによ

り、1成分のシェヒター関数で表せないことがわかっ

ている。しかしこれまでは z∼ 1を超える遠方の銀河

の低質量側の SMFを正確に決められるほど十分に深

く広いサーベイは行われなかった。そしてこの論文で

は、ZFOURGE(Fourstar Galaxy Evolution survey)

のデータを用いることで、0.2 < z < 3の範囲で研究

されていた SMFを、さらに 1/10小さい星質量の銀

河まで拡張して調べ、低質量側の SMFまで決定して

いる。さらに、SMFを星形成銀河と星形成を終えた

銀河それぞれにおいて決定した。
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図 1: ZFOURGE, UltraVISTA(, NMBSのデータに

よる 1 < z < 1.5の SMF

2 ZFOURGE and Observa-

tions

今回 ZFOURGE の深い近赤外撮像データを使

用した。ZFOURGE は Magellan Baade 6.5m 望

遠鏡で行われているサーベイであり、Fourstar 近

赤外カメラと 1-1.8µm 帯で 5 つの medium-band

filter(J1,J2,J3,Hshort,Hlong) を使用することで、

broad-band単体よりも 1≤z≤4の銀河のバルマーブ

レークを細かく捉えられ、天体の正確な photometric

redshift(photo-z)を求める事が可能となる。CDFS,

COSMOS, UDSの 3つの legacy fieldを対象とし、各

fieldで 11′×11′pointingで観測を行っている。この独

立した 3つの pointingのおかげで、cosmic variance

により errorが 1 pointingのものより小さくなってい

る。ZFOURGEの fieldは他にもCANDELSのHST

撮像を利用しており、地上望遠鏡でmedium-bandを

利用した場合よりもかなり深い (∼26.5等)H160 band

と J125 bandの撮像データを用いている。高い S/N

比により精度の高い photo-zを得る事ができる。ま

た、H160 のデータは detection imageとしても利用

している。しかし、H160のデータで最も暗いものは

地上望遠鏡では検出できず、SEDを決めるのも難し

いため、この研究では SNR160 > 10(H160 ∼25.9等)

を満たす天体のみを対象としている。

図 2: 静止系のUVJ color diagramによる銀河の分類

3 Sample selection and color-

color diagram

data の mass-completeness limit を理解する事は

非常に重要である (Marchecini et al. 2009)。今

回は SNR の limit を H160 ∼25.9 とし、星質量で

銀河を狭いビンに分け、ビンの中で limit を超えて

いる銀河の割合を計算した。この割合が 80% であ

るところを mass-completeness limit とし、これ以

上の割合を持つビンの銀河をサンプルとした。図

1 にそれぞれ ZFOURGE, UltraVISTA(Muzzin et

al.2013), NMBS(Brammer et al.2013) のデータに

よる 1≤z≤1.5の SMFを示した。下の矢印はそれぞ

れのmass-completeness limitを表しており、エラー

バーは 1σ である。今回のデータでより低質量側の

SMFの傾きを確認する事ができた。この論文では銀

河のサンプルを星形成銀河 (star-forming)と星形成

を終えた銀河 (quiescent)に分けている。手段として

静止系の U-V vs. V-J color-color diagramを利用し

ており、z∼3付近のの銀河では色の二峰性が見られ

る事が分かっている。星形成を終えた銀河では SED

に強いバルマーブレイクが見られるため、静止系の

U-Vが大きく (赤く)なる。逆に星形成銀河はU-Vが

小さく (青く)なるが、dustの濃い銀河の場合、dust

減光により静止系のV-Jの波長帯における SEDの減

少がゆるやかになることで V-Jが大きくなる。図 2

はZFOURGEによるサンプルの color-color diagram

であり、図中の線によりサンプルを分類している。こ
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図 3: 各銀河、各 redshiftにおける SMF

の方法の強みは、dust減光がある場合、おおむね境

界の傾きに沿って移動するので dust減光が銀河の分

類にほぼ影響しないということである。これにより

dustの多い星形成銀河と典型的な星形成を辞めた銀

河の混同を防ぐ事が出来る。

4 Results and discussion

SMF(Φ)は

Φ(M) =
1

∆M

N∑
i=1

1

Vc
(1)

で計算した。M = Log(M/Msun), ∆M は星質量の

ビン幅、N はビン中の銀河の個数、Vc は comoving

volumeを示す。図 3はサンプルすべての銀河 (黒)、

星形成銀河 (青)、星形成を終えた銀河 (赤)それぞれの

SMFである。オレンジの矢印はmass-completeness

limitを示している。すべての銀河の SMFはシェヒ

ター関数によりフィッティングされている。z¡2にお

いては Log(M/Msun) < 10 において SMF に急な

slopeが見られる。また、星形成を終えた銀河は、星

形成銀河に比べて z∼2から現在までで SMFに大き

な進化が見られ、星質量が 1010Msun以上では 6倍、

1010Msun以下では 15-30倍にも進化している様子が

見られる。この急速な進化により、低質量の星形成

を終えた銀河の割合は z∼2から現在までで 7%から

34%に増加した。

図 4は各 SMFと 1成分、2成分のシェヒター関数と

のフィッティングの残差を表している。1成分のシェ

ヒター関数では z<2の低質量側の slopeをフィット

図 4: 各銀河、各 redshiftにおける SMFを 1成分,2

成分のシェヒター関数でフィッティングした時の残差

図 5: redshiftに対する cosmic stellar mass density

　左:すべての銀河 右:星形成銀河 (青)と星形成を終

えた銀河 (赤)

できず、2成分ならフィット出来る事がわかる。

また、z < 3 の SMF を 10 < Log(M/Msun) < 13

で積分し、cosmic stellar mass densityρを計算した。

図 5の左はすべての銀河の結果であり、点線はフィ

ットしたシェヒター関数である。ベストフィットは

Log(ρ) = −0.33(1+ z)+8.75となった。この結果を

ZFOURGEより広いが浅いサーベイである UltraV-

ISTAの結果 (Ilbert et al.2013; Muzzin et al.2013)、

また同等の深さであるが領域が 1/10程度のサーベイ

の結果 (Santini et al. 2012)と比較したところ、ほぼ

結果は一致した。右は星形成中の銀河と星形成を終え

た銀河の結果であるが、cosmic stellar mass density

においても星形成を終えた銀河が急速な成長を見せ

ている事がわかる。
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図 6: SWIMS-18のmedium-band filter

5 Science prospects of the

SWIMS-18 survey

我々のグループではこれまで 0.4 < z < 2.5の銀河

形成最盛期において、銀河団とフィールドの両方を

狙い、星形成やブラックホールの成長、フィードバッ

ク、形態獲得がどのように起きてきたのか突き詰めて

きた。しかしフィールド銀河では約 200平方分領域

の z ∼ 2の 150個の Hαエミッターサンプルに限ら

れ、また銀河団領域は電波銀河周りの特に立派な原

子銀河団に限られており、サンプルに偏りが見られ

る。そこで、1平方度規模の無バイアスなサーベイが

必要になってくる。そこで現在 SWIMS-18サーベイ

というプロジェクトを計画し推進している。これは

チリに建設するTAO望遠鏡に載せる SWIMSという

近赤外線撮像分光装置を 2015後半-2017年の間すば

る望遠鏡に搭載し、大規模な銀河サーベイを行うと

いうものである。ZFOURGEのmedium-band filter

が 5枚だったのに対し、こちらはさらに H-bandを

三分割に、Ks-bandまで 3分割した 9枚の filterを

用いる事で、特に z > 3での精度の高い photo-z探

査 (∆z/(1+ z) < 0.02)、また z∼5までの銀河のバル

マーブレイクを捉える事が可能になる (図 6)。今回

のレビュー論文と同様低星質量の銀河のサンプルを

集め、その進化の研究をすることに適している。他

には 6枚の narrow-band filterも搭載し、こちらは

ペアで一組になっており、z=0.9, 1.5, 2.5, 3.3の銀

河の星形成領域の電離ガスの輝線である Hα輝線と

[OIII]輝線を捉え、各 redshiftにおいて極力無バイ

アスに星形成銀河のサンプルを集める事が可能にな

図 7: SWIMS-18の narrow-band filter

る (図 7)。輝線の強度比を見る事で、星形成領域の

電離状態を得る事も出来る。また、波長が 1.4µ以上

と以下の 2バンドを同時に観測する事が可能であり、

サーベイ効率が倍になる。そのため限られた時間で

も広い領域のサーベイが可能になる。このプロジェ

クトにより、更なる銀河の形成・進化の解明が期待

出来る。

Reference

ADAM R. Tomczak et al.2014(APJ..783..85T)
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VERAを用いた銀河系中心領域300 pc領域に付随する水メーザー源の

固有運動測定

酒井 大裕 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

銀河系中心領域は円盤部とは異なり、卓越した非円運動を示している事が知られている。この非円運動を説

明するシナリオとして、銀河系のバーポテンシャルによる共鳴軌道や中心ブラックホールの過去の活動によ

る膨張運動などが提案されている。これらのシナリオは銀河系中心部の分子雲の視線速度情報に則ったもの

であり、そのような 1 次元的な速度情報からだけでは 2 つのシナリオを分離する事は出来ず、その実態の解

明には至っていない。これら 2つの可能性を切り分けるために、我々は国内の VLBI観測網 VERAを用い

て、銀河系中心から約 300 pc の距離に存在する Central Molecular Zone に付随する 22 GHz 帯の水メー

ザー源を長期間観測し、その固有運動を測定した。これにより、今までにない 3次元的な速度情報を得る事

が出来るため、運動の解明というここでの目的に対して非常に適している。本講演では、この研究の一例目

として行った銀河系中心方向の明るい電波連続波源、Sgr D領域に付随する水メーザー源の固有運動測定結

果について発表する。また、今後の観測計画や、2つのシナリオの切り分けについても議論する。

1 Introduction

銀河系は我々が住む銀河であり、太陽系から最も

近い銀河である。それにも関わらず、太陽系自身が

銀河系に含まれるために、その全貌を明らかにする

ことは難しい。中心から約 3 kpc以上離れた銀河系

円盤部に関しては比較的円運動に近い運動をしてい

る渦状腕（スパイラルアーム）によって構成されてい

ることがわかっているが、中心から約 3 kpc以内の

中心領域に対しては構造が非常に複雑で卓越した非

円運動を示しているために理解が進んでいない。銀

河系中心領域は非常に複雑な構造を有しており、力

学的中心には超巨大ブラックホール Sgr A∗、Sgr A∗

から ±0.6◦ 離れた場所には、活発な星形成領域 Sgr

B2や Sgr C などがある。銀河面から離れた方向に

は、電波アークと呼ばれるフィラメント状の電波構

造やフェルミバブルと呼ばれる巨大な γ 線源が存在

することが知られている。これら構造の原因として

は”銀河系の棒構造”、”超巨大ブラックホールの過去

の活動”、”銀河系磁場”などが考えられている。特に

顕著な構造は、銀河系中心領域から約 300 pcの距離

に存在する、星形成を促す多くの巨大分子雲を含む

Central Molecular Zone(CMZ) である。この CMZ

中の分子雲は銀河系の中心に存在すると思われてい

る超巨大ブラックホールへの質量供給源であると考

えられており、この領域の運動・構造を解明するこ

とは銀河の中心の超巨大ブラックホールへの質量降

着メカニズムを明らかにする上で非常に重要である

(Oka et al. 2012)。

この CMZの運動を説明するシナリオは大きく２

つに分けられる。一つ目は、銀河系の棒構造のポテ

ンシャルの影響を受けた Inner Lindblad Resonance

軌道上の運動である。これはBinney et al. (1991)に

よって提案されたものであり、銀河系の棒構造とほ

ぼ平行に伸びた比較的外側に位置する x1軌道群と、

それに垂直な方向に伸びた比較的内側に位置する x2

軌道群によって構成される。この２つの軌道群が交差

する領域では、それぞれの軌道群に乗って運動してい

る分子雲同士の衝突現象が起こる事が期待され、実

際に、正の銀河経度では Sgr B2で (Hasegawa et al.

1994)、負の銀河経度では Sgr C近傍 (Matsumura et

al. 2012)で衝突によるものと思われる現象が報告さ

れている。また、このシナリオでは衝突によって角

運動量が失われることで分子雲がより中心領域に落

ち込んでいくため、超巨大ブラックホールへのガス

供給メカニズムとしても期待されている。二つ目の
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シナリオは、Kaifu et al. (1972)によって提唱され

た、中心の超巨大ブラックホール Sgr A∗の過去の活

動により膨張しながら回転するガスリングのシナリ

オである。Sgr A∗ が過去に活動的であったことは、

分子雲による X線の反射の観測によって指摘されて

いる (Koyama et al. 1996, Ryu et al. 2013)。これ

らの研究結果は、Sgr A∗が約 100年以上前まで、今

の明るさの 10,000倍以上の明るさを有していた事を

示している。

上に示したどちらのシナリオもこれまでに得られ

ている分子輝線の特徴的な速度構造を説明する事が

できるため、２つのシナリオのどちらが正しいかの切

り分けには至っていない。この切り分けには、CMZ

を構成する分子雲の位置関係やそれぞれの運動を把

握する事が不可欠である。Sawada et al. (2004)は、

OH分子の 1667 MHz帯吸収強度と CO J =1–0輝

線強度の比を用いて CMZ中の分子雲の奥行き方向

の位置関係を明らかにしたが、依然として２つのシ

ナリオの切り分けには不十分であった。我々は電波

帯での VLBI観測によって分子雲内の星形成領域に

付随する水メーザー源をモニター観測することで天

球面上での固有運動を測定し３次元的な速度を得る

ことができる。

本集録では、Section 2で固有運動によるシナリオ

の切り分けの方法とVLBI観測を述べ、Section 3で

は既に得られた結果、Section 4では観測結果をもと

に議論をし、Section 5でまとめと将来的な展望につ

いて述べる。

2 Methods and Observations

2.1 Diagnosis for the dynamics in the

Galactic Center

Sction 1で述べた２つのシナリオを切り分けるた

めに、我々はCMZ中の分子雲に付随する水メーザー

源の天球面上での固有運動を測定した。それに先立

ち、それぞれのシナリオにおいて固有運動でどの程

度違いが現れるか、また CMZ中のどの領域を観測

すれば切り分けが可能になるかを明らかにするため

に、シンプルなモデルを用いて比較を行った。図 1

に示されているように、従来の視線速度情報のみで

図 1: (赤)共鳴軌道モデル (緑)膨張リングモデル。

左上)膨張リングモデルの幾何学的モデル, 左下)共

鳴軌道モデルの幾何学的モデル, 右上)銀河経度 vs視

線速度上の軌道, 右下)銀河経度 vs固有運動上の軌道

は共鳴軌道モデルと膨張リングモデルの２つのシナ

リオの間に大きな差は現れない。一方、我々の研究

で測定することが出来る天球面上での固有運動では

特に銀河経度が −2◦ < l < −1◦ と +1◦ < l < +2◦

の領域では非常に大きな差が現れていることがわか

る。この事はつまり、この差が現れている領域に付

随している水メーザー源の固有運動を測定する事で

２つのシナリオを切り分ける事が可能である事を示

している。

2.2 Observations of Sgr D HII region

with VERA

Section 2.1で示した方法に沿った最初の観測とし

て、我々は銀河経度 l = 1.◦14に位置する明るい電波

源 Sgr D領域に付随する 22 GHz帯の水メーザー源

を長期に渡って観測した。観測は 2008年から 2011

年にかけて 11 epoch観測された。各観測 epochに対

して、Sgr D領域は約 4.5時間観測された。VERA

ではメーザー源の絶対位置を測定するために、メー

ザー源と同時に位置がよくわかっている銀河系外の

QSOを位置参照天体として観測する。本観測では、
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この位置参照天体として J1745-2820を用いた。メー

ザーは 16 MHzの帯域幅で 512 chの分光点数で観測

された。これは 22 GHz帯において 0.42 km s−1 の

速度分解能に相当する。

3 Results
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図 2: 検出されたメーザースポットの分布とそれぞれ

のスポットの運動。カラースケールはスポットの視

線速度を表しており、矢印の大きさは運動の大きさ

を示している。

図 2は Sgr D領域に付随する水メーザー源の分布

と観測期間中の内部固有運動を表している。メーザー

は東西に分かれて分布しており、東側にレッドシフ

ト成分、西側にブルーシフト成分が分布している。

メーザー源の広がりは約 60 milli arcsec(mas)で、こ

れは銀河系中心までの距離 8 kpcでは 500 AUに相

当する。メーザー源同士の相対的な運動はおよそ 1

mas/yrであり、8 kpcの距離では 38 km s−1に相当

する。

次に、図 3は位置参照天体 J1745-2820を用いて絶

対位置を測定された絶対固有運動を示している。こ

の結果は、このメーザー源が太陽系に対して東西方

法に対して µeast = −2.29 ± 0.12mas yr−1、南北方

法に対して µnorth = −4.16 ± 0.26mas yr−1 の速度

で運動していることを示している。

図 3: 左)天球面上での絶対固有運動, 右上)時間 vs

東西方向の固有運動, 右下)時間 vs南北方向の固有

運動

4 Discussion

ここでは、Section 3で得られた絶対固有運動をも

とにこの天体の運動や距離について議論する。まず、

Section 3で得られた絶対固有運動は銀河規模の運動

に加えて天体内部の運動を含んでいるため、これを

差し引く必要がある。そのために、内部固有運動の

結果を用いる。この効果を差し引いた絶対固有運動

は (µeast, µnorth) = (−1.95±0.15mas yr−1,−4.44±
0.28mas yr−1)となる。また、ここで得られた絶対固

有運動は太陽に対する水メーザー源の運動であるた

め、銀河系中心に対しての運動を議論するためには、

太陽系に対する銀河系中心の運動 (µeast, µnorth) =

(−3.151±0.018mas yr−1,−5.547±0.026mas yr−1)

を差し引く必要がある (Reid & Brunthaler 2004))。

この結果から、銀河座標系での運動は (µl, µb) =

(+1.57 ± 0.32mas yr−1,−0.42 ± 0.27mas yr−1) で

あることがわかった。この正の銀河経度方向への運

動は、このメーザー源が銀河系中心に対して手前側

に位置する事を示している。この運動は、8 kpcの距

離で 59.7± km s−1 の速度に相当する。また、メー

ザー輝線の視線速度は−18 km s−1であることから、

このメーザー源は明らかに非円運動の影響を受けて

いる。このことから、Sgr D領域が存在する場所の

候補は手前側の 3 kpc armか CMZに絞られた。今

後、定量的な解析を行う事により、距離の決定を行

う必要がある。
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5 Summary

• 銀河系の中心領域は円盤部とは異なり非常に卓
越した円運動を示している。銀河系中心領域の

運動を明らかにする事は中心ブラックホールへ

の質量供給メカニズムを解明する上で非常に重

要である。

• 視線速度のみの情報では現在提唱されている共
鳴軌道シナリオと膨張円盤シナリオを分離する

事は出来ないが、天球面上での固有運動を測定

する事により２つのシナリオを分離する事が可

能である。

• 第一例目の観測として Sgr D HII領域に付随す

る水メーザー源をVERAにより観測。結果とし

て、この天体が銀河系中心に対して正の銀河経

度の方向に運動しており、中心に対して手前側

に位置していることが明らかになった。また、非

円運動の大きさから手前側の 3 kpc armかCMZ

に位置する事が示唆された。

• さらに観測天体数を増やす事で銀河系中心領域
の運動を解明する事が可能になることが期待さ

れる。
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矮小銀河の化学進化

岡安 優佑 (東北大学大学院 理学研究科)

Abstract

Sculptor dwarf spheroidal(dSph)に化学進化モデルを適用し、金属量分布関数 (MDF)を再現した。モデル

計算をする中で平均金属量や星質量に影響するパラメータを探ったところ、星形成効率が平均金属量に影響

し、星質量に関しては銀河風による質量流出よりも降着質量の影響が大きいことがわかった。今後の研究課

題としては、星形成史 (SFH)をより再現できるような SFRをモデルに組み込めるようにする。さらに low

massな ultra-faint dwarf(UfD)や dIrr(dwarf irregular)に対して化学進化モデルを使って観測的事実を再

現し、その上で MW の矮小銀河で成立していると言われている質量金属量関係 (MZR) を有意に決めてい

るパラメータがあるならばそれは何かを探っていくことである。また、最近の研究により、M31の衛星銀河

においても同じ光度のMWの矮小銀河と比較するとMDFの広がりに違いがあるにも関わらずMWとほぼ

同一の (光度金属量関係)LZRに乗っていることがわかった。M31の衛星銀河の SFHもわかってきているた

め、今後は M31の衛星銀河に関しても化学進化モデルを適用し、どのような化学進化過程を経てきている

のかを考えていくと共に MWの矮小銀河との比較を行って母銀河や周りの環境による進化の違いなどを議

論していく必要が生じてくると考えている。

1 Introduction

矮小銀河は Bバンドで-18等より暗い銀河という

定義の銀河であり、その性質上、明るい dSphは星

から、dIrrはより暗いためガスの金属量を測定して

いたが、近年 dIrrにおいても星の金属量を観測でき

るようになり両者の金属量を直接比較できるように

なってきた。そこで金属量分布関数 (MDF) を比較

すると dSphは形がシャープであり、metal-rich側で

cut-offが見られ、潮汐効果や ram pressureによるガ

スの剥ぎ取りにより星形成がとまったことによると

考えられる。dIrrは gus-richな系であり現在もなお

星形成を行っていることから察しがつくように比較的

metal-richである。このように dSphと dIrrのMDF

の形は異なっているため両者の化学進化過程も異な

ると考えられる。一方で星質量金属量関係 (MZR)は

ほぼ同じ関係であることが分かってきた。

そこで、この関係性を理解することを目標として矮

小銀河の化学進化モデルを用いて Sculptorの進化過

程を解いた。

2 Methods

ここでは、今回用いた化学進化モデルについて紹

介する。化学進化は、星が形成されて寿命を迎えて

超新星爆発をする際に星内部で作られた重元素を星

間空間に放出され、星間空間中の重元素量が時間と

共に増加することで起こっている。また、矮小銀河

においては質量降着に加え、ポテンシャルが浅いこ

とに起因する銀河風による質量欠損があるのでこれ

らも考慮する必要がある。以上を踏まえ、今回以下

の式を用いた。

dMi

dt
= Xi(t)ψ(t)+(1−F )Ri(t)+

dM in
i (t)

dt
−dM

out
i (t)

dt

Mi は cold gas 中にある元素 i の質量、ψ(t) は

星形成率、Xi は cold gas 中の元素 i の質量比(
Xi =

Mi(t)
Mcold(t)

)
、Fは星から放出された質量が直接

hot gas phase にいく割合であり、今回は cold gas

と hot gasの区別をしないため F=0とする。Ri は

星が死んだ時に作られる元素 i の生成率 (Ri(t) =

RLIMS
i +RSNII

i +RSNIa
i )である。

よって、右辺第一項は星に取り込まれていく元素 iの

質量、第二項は星から放出される元素 iの質量、第

三項は、降着質量、第四項は質量流出の項である。
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また、今回のパラメータとして、初期質量関数 (IMF)

はサルピーター IMF(ϕ(m)dm ∝ m−2.35dm)として、

星形成率は、

ψ = νMk
cold(t)

とする。νは星形成効率であり、今回は ν = 0.02, k =

1とした。

流入質量は、

dM in
i (t)

dt
= Xin

i (t)Aet/τ

とし、流入するガスは primordial として Xin
i (t) =

X0
i であり、Aは以下を満たす規格化定数∫ tnow

0

Aet/τdt =Macc

Maccは系に降着する総質量で 1.7× 108M⊙とした。

τ は infall-timeで、5× 107yrとした。

質量流出は、

dMout
i (t)

dt
= Xout

i (t)ωiMcold

と表され、ω は outflow の効率を示しており、ω

H,He=0.5 Gyr−1、ωmetal=1Gyr−1 とした。

3 Results

計算結果を図 1-5に示す。星形成率については、de

Bore et al. 2012における Sculptorの星形成史を参

考にして、8.8Gyr以降は 0とした。現在 (13.8Gyr)

の値として、ガス質量は ∼0.3× 106M⊙、星質量は

∼ 7.7 × 106M⊙ と求まり、平均金属量 (⟨[Fe/H]⟩)
は-1.93と求まった。

図 1: ガスの降着

図 2: 星形成率

図 3: 星質量

図 4: 金属量の時間変化

図 5: 金属量分布関数
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また、今回用いたモデルについてパラメーターの変

数の値を変えた時の変動を見てみた。

すると、平均金属量は星形成効率 (ν)の影響を大き

く受け、星質量は降着質量の影響を大きく受けてい

ると考えられる。しかしながら、これらのパラメー

タを変える事によってUfDのような低質量銀河を再

現できる。と結論するには金属量の広がりという観

点での球状星団との差異を十分に説明できていない

ことから注意が必要である。

4 Conclusion＆Future work

今回は、恒星の時間発展やガスの金属量汚染を考

慮したモデルで、Sculptor dSph の再現を行った。

すると、降着質量は 1.7 × 108 M⊙、ガスの infall-

timeは 5× 107yr、銀河風による outflowの効率は

ωH,He=0.5 Gyr−1、ωmetal=1Gyr−1 とし、また、

de Boer+2012での SFHより、8.8Gyrで星形成を止

めたモデルであれば、Sculptor dSph の MDF の傾

向は表現できた。また、モデルの特徴を調べるため

にパラメータの値を変化させてその変動をしらべた

ところ、平均金属量は星形成効率、星質量は降着質

量の影響を受ける事がわかった。パラメータを変え

ることにより、UfDなど低質量銀河についても表現

できそうではあったが、形成過程や進化過程に関す

る考察までできないため、注意が必要である。今後

は、dIrrを再現できるようなモデルを考察すると共

に、UfDなど低質量銀河に適用出来るように発展さ

せて行きたい。

また、近年の研究によりM31の衛星銀河について

も金属量分布や [α/Fe]の傾向がわかってきており、

金属量分布についてはMWの矮小銀河とは異なる傾

向であることが示唆された。一方で、LZRがMWの

矮小銀河と同様の関係にのっていることがわかった。

(Ho et al.2014) M31の衛星銀河に関してはデーター

数が少ないため結論が出せない面はあるが、M31に

はMWと比べて、重く明るい矮小銀河が多く存在す

ることから環境的な違いによる影響を考慮した上で

各矮小銀河の進化をどう説明していくかが課題であ

る。今後はM31とMWの衛星銀河を比較すること

で形成・進化過程を議論しながら LZRを理解してい

きたい。さらに、one-zoneのモデルだけでなく、ど

のような形成史の下で現在の矮小銀河が形成されて

きたのかをより解析的に明らかにしていきたい。
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数値シミュレーションで探る宇宙背景ガンマ線放射
早津 夏己 (東京大学宇宙理論研究室)

Abstract

extragalactic gamma-ray background (EGB) は Fermi 衛星観測の解析により確認されている (Abdo et

al. 2010)。しかし最近まで、考えられるガンマ線源の寄与を観測的・理論的に見積もっても、Fermi 衛星の
結果を再現することが出来なかった (Ackermann et al. 2012)。例えば、ガンマ線源のうち星形成活動が盛
んな銀河の寄与が大きいとされるが、Ackermann et al. (2012) による赤外線観測の結果を用いた見積りは
Fermi衛星の結果より一桁程度小さい。
　ところが、Tamborra et al. (2014)による最新の赤外線観測の結果 (Gruppioni et al. 2013) を用いた見積
りは Fermi衛星の結果を再現した。合うようになった理由には、Ackermann et al. (2012)では考慮できな
かった遠方宇宙 (2.5 < z < 5.0) の銀河の寄与が入ることや、新たに複数の銀河種族の寄与を考慮したこと
などが挙げられる。
　本研究では、まず Ackermann et al. (2012)の見積り法を参考に、Shimizu et al. (2012)による大規模数
値シミュレーションの結果から EGBを計算し，Fermi衛星の結果と比較し考察する。シミュレーションか
ら得た遠赤外線光度分布は、未だ観測されない暗い銀河の寄与まで計算されている。それらの EGBへの寄
与によって、本研究の計算結果は E > 10 GeVの EGBの観測結果を再現した。そのうち、0.6 < z < 1.0

の銀河の寄与は 60 ∼ 70 %程度であった。

1 ダスト光度の計算
本研究では Shimizu et al. (2012) による GAD-

GET3を用いた宇宙論的銀河形成シミュレーション
の結果から，銀河のガンマ線スペクトルを見積もる。
計算領域は 100 Mpc/h, 粒子数は N = 2 × 6403で、
ダークマター粒子の質量は 2.41 ×108 h－ 1 M�であ
る。なお宇宙論モデルはΛ-CDM model, 初期質量関
数は Salpeter IMFを採用し、シミュレーションの計
算結果は z < 0.6のデータを用いる。
　まず星生成モデルの概説する (Okamoto et al.
2010)。各ガス粒子はその金属量に依存する冷却率
をもち、一定密度まで収縮したガス粒子の一部分が
星になると仮定する。星生成率 (SFR) は timestep
毎に生まれた星の質量から求められる。その際、超
新星爆発によるガス流出の効果や熱不安定 (一定密度
に達すると暖かいガスと冷たいガスに分かれ、冷た
いガスのみが星になる)を考慮する。次に、星粒子の
スペクトルエネルギー分布を計算コード PEGASE2
を用いて星の金属量・年齢・星質量から得る。これ
を各銀河ごとに足し合わせれば、ダストや星間ガス

による減光を考慮しない (intrinsicな)銀河のスペク
トルエネルギー分布が得られる。さらに、銀河の減
光前の UV光度のダスト吸収による減光分を各赤方
偏移で観測された UV光度関数から見積もり、この
減光分をダストによる赤外線放射として計算しする。
つまり、

Ldust =
∫

(Lint(λ) − Lreal(λ))dλ. (1)

とする。これにより得られた SFRと Ldustの相関は
図 1, 図 2のようになる。 SFR < 1の銀河を見ると、
68 %の範囲内も 1.5桁程度の広がりをもち，極端な
場合は kennicutt lawと 3桁も暗い、あるいは 1.5桁
明るい天体が存在する。
つぎに、dust luminoistyの光度関数 (dust LF) を

Gruppioni et al. (2013)の観測結果と比較する。ダス
ト光度は full simulation dataからの場合と、SFRに
Kennicutt et al. (1998)の経験則を代入して dust lu-
minosityを変換した場合を用い、観測データはGrup-
pioni et al. (2013)の fitting functionと比較する。た
だし，観測の faint endはそれぞれ、z = 0.6付近で
3×1010L�程度, z = 3.6付近で 5×1011L�程度であ
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図 1: z = 0.6 の SFRと Ldust の相関.
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図 2: z = 9.0 の SFRと Ldust の相関.

る。図 3, 図 4を見ると、観測されている bright end
では観測とシミュレーションの結果は大体同じだが、
観測されていない暗い光度で、シミュレーションか
ら計算した銀河密度が factor 3から１桁以上、fitting
functionより大きい 。

2 Ackermann et al. (2012)の手
法を用いたEGBの計算

ここからは、フォトンエネルギー E0 で観測され
るEGBの寄与を Shimizu et al. (2012)のシミュレー
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図 3: z = 0.6 の遠赤外線高度関数.
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図 4: z = 3.6 の遠赤外線高度関数.

ション結果から見積もる。

I(E0) =
∫ zmax

0

∫ Lγ,max

Lγ,min

Φ(Lγ , z)

×dN

dE
(Lγ , E0(1 + z))

d2V

dzdΩ
dLγdz.(2)

I(E0) の単位は [ph/s/cm2/str/GeV], Φ(Lγ , z) はガ
ンマ線光度関数 [Mpc−3GeV−1s], dN/dE(LγE0(1+
z)) は differential photon flux [ph/cm2/s/GeV],
d2V/(dzdΩ) は comoving volume [Mpc3/str/∆z],
E0 は観測周波数でのエネルギー hν0、E は静止周
波数でのエネルギー hν0(1 + z)である。
これは単純に分解されていない１つ１つの銀河の

寄与について足し上げたものと一緒なので、

I(E0) =
Ntot∑
i=0

dNi(Lγ , E0(1 + z), Fγ0 < Flim)
dE

1
∆V

d2V

dΩdz

(3)
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を計算する。ここで、Shirasaki et al. (2014)を参考
に Fγ0 > Flim = 2 × 10−9 ph/cm2/s の銀河は空間
分解されているとして計算には入れない。
ダスト光度のガンマ線光度の換算にはAckermann

et al. (2012)より, 近傍宇宙の観測から得られた相関

log(L0.1−100GeV/L8−1000µm)

= −4.3 ± 0.1(stastical) ± 0.2(dispersion). (4)

を用いる。
赤方変位 z, 光度 Lγ の銀河の differential photon

flux dN/dE(Lγ , E0(1 + z)) は、Ackermann et al.
(2012)では local groupの 60個の星形成銀河の SED
(0.1 - 100 GeV) を power low

dN

dE
= E−Γ, Γ = 2.2, (5)

と fitして得ている。注意することは，これは non-
detection の bin も１つのデータとして数えた fit
(muximum-likelihood fit) となっていて、さらに各
周波数での fluxを見積もる際に light curveを時間積
分する際もmaximum likelihood fitをしていること
である。また、differential photon fluxとflux density
dSγ/dE の関係は

dN

dE
=

dSγ/(hν)
dE

, (6)

dSγ

dE
∝ E−1.2, (7)

dSγ0

dE0
∝ E−1.2

0 (1 + z)−0.2. (8)

で、flux densityと luminosity densityの関係は

dLγ

dE
=

4πd2
L

(1 + z)
dSγ0

dE0
(∝ 4πd2

LE−1.2). (9)

さらに定数 Aを用いて

dLγ

dE
= AE−1.2. (10)

とすると、Lγ = L0.1−100GeV GeV/s なので

A = Lγ/

∫ 100GeV

0.1GeV

E−1.2dE. (11)

計算すると、

dLγ

dE
=

Lγ

5.93
E−1.2. (12)

シミュレーション中の銀河はLγと光度距離 dLをもっ
ているので、以上の行程をさかのぼることで differ-
ential photon fluxを得ることが出来る。

dN

dE
(Lγ , E0(1 + z)) =

dSγ0

dE0

1
(1 + z)

, (13)

=
(1 + z)
4πd2

L

dLγ

dE

1
(1 + z)

. (14)

=
1

4πd2
L

Lγ

5.93
(E0(1 + z))−2.2.(15)

となる。以上でシミュレーションの結果から得た Ldust

から EGBを見積もる準備が整った。

3 Results

計算した結果は図 5, 図 6のようになる。
図 5 のエラーバーは経験則の分散でつけている。

Kennicutt law の方がエラーが大きくなっているの
は，SFR → Ldust(± 30%) → Lγ(± 0.3dex)と、変
換が２つはいっているためである。図 5は、本研究の
計算結果が E > 10 GeVの EGBの観測結果を再現
した事を示している。しかし、discussionで述べるよ
うに、今までの計算過程は、星生成銀河のガンマ線
の寄与しか計算されておらず、AGNやブレーザーな
どの寄与は計算されていない。つまり overestimate
している可能性がある。また、二つのLdustの計算結
果に対する違いは大差なかった。これは LFのピー
クまではほぼ同じ高度分布であり、それより暗い銀
河の寄与の違いは効いてこないためである。
図 6は各 redshift rangeでのEGBの寄与を示して

いる。そのうち、0.6 < z < 1.0の銀河が全体の 6∼7
割である。1.0 < z < 2.5の寄与は 2-3割程度、2.5 <

zの寄与は 1.2% 程度である。今回のシミュレーショ
ンでは、z < 2.5までの寄与まで考えれば EGBはほ
ぼ説明できる事が分かった。
また、Shirasaki et al. (2014)を参考に Fγ0 > 2×

10−9 ph/cm2/s の銀河は空間分解されているとして
寄与を考えないようにしたが，そもそもそんなに明
るい銀河はいなかった。今最大に明るいのは z = 0.57
の Fγ0 = 5.2× 10−13 ph/cm2/sで、もしこの銀河が
z = 0.0にいればその寄与は考慮しないことになる。
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図 5: シミュレーションを使った EGBの見積もり.
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図 6: 各 redshift rangeの寄与 (full sim.の場合).

4 Discussion

まず、今回は使用した計算結果の都合上、z < 0.6
のシミュレーションデータがなかったが、今後その
寄与も含めて計算する必要がある。近傍に行くほど
空間分解できる銀河も増え、その寄与を考えずにす
むが、より暗い銀河の EGBへの寄与も大きくなる。
もし図 5, 図 6の見積もりを信じると、Ackermann

et al. (2012)が EGBを説明できず Tamborra et al.
(2014)が説明できた理由は，high - zの観測データを
入れたというのも 2倍程度の効果としてあるが，種
族を足したことの方がおおきな寄与だったと言えそ
うである。その意味で 10 GeV以下の傾きの違いは
興味深い。近傍の銀河の寄与が大きい分 redshiftの

寄与がないと思えば、傾きの違いは種族の寄与の違
いに当てはめられそうである。
また、本研究の見積もりとAckermann et al. (2012)

との大きな違いは，光度関数である。本研究では暗
い銀河が多く、これが効いているが、光度関数の暗
い側の妥当性を裏付けるような観測結果はまだ成さ
れていない。

5 Conclusion

本研究の計算結果は E > 10 GeVの EGBの観測
結果を再現した。そのうち、0.6 < z < 1.0 の銀河
の寄与は 60 ∼ 70 %程度であった。近傍の銀河の寄
与が大きい事から、10 GeV での傾きの切り替わり
は銀河種族の寄与の違いである可能性がある。また、
計算の過程で寄与が大きいのは LFの違いであるが、
暗い側の光度分布の妥当性を証拠づける観測はまだ
出ておらず、今後の観測で正当性が明らかになる。
今後は光学的厚みの寄与や、銀河種族、近傍銀河

の寄与を入れて計算をすすめ、考察を深めていく。
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大質量楕円銀河の形成段階を探る
木村 勇貴 (東北大学大学院 天文学専攻 M1)

Abstract

大質量楕円銀河の中の星は、z > 2のときにはその銀河の中で形成されたものと銀河の外で形成されたもの
の 2つの系列があり、銀河の外で形成されたものが後に内側へ降着することで、近傍で見られるような楕円
銀河が形成されたということがシミュレーションで示唆されている。そのような系は観測事実としても実際
に発見されており、例えば Uchimoto et al. (2012) によると、全体で 180kpcの中に photo-zで選ばれた天
体が 5-6 個付随している。その中には z > 2で星形成をしてできたとされる DRG天体が何個か確認されて
おり、これらの系を見つけるには DRGが密集しているような領域を探すことが非常に有力な手がかりにな
ると考えられる。そこで私はまずその DRGに着目し、それらが密集している系を最も一般的な領域である
GOOD-N領域で調べることにした。方法としては、まずその領域内に任意の座標点を設定してやり、その
点を中心としてある半径とある z の幅を設定してやり、その中に DRG天体が何個密集しているか、その個
数の統計を調べた。それらが実際にポアソン分布と仮定した場合にどれだけ確率が低いかを調べ、その中か
ら特に確率的に低いものを抜き出してやり、実際に DRG以外の天体で他にどのような天体があるかという
環境も調べた。 今回はこれらの中で確率が特に低かった系を紹介する。

1 Introduction

宇宙の構造物である「銀河」の形成を知ることは、
宇宙を研究する者にとって非常に大切なことである。
ただ、わずかながらの観測事実やシミュレーション
をもって考えられた理論モデルは、未だに不確定な
要素が多く、多くの天文学者を混乱させるばかりで
あった。しかし、近年めぐるましく発達した観測装
置のおかげもあり、近傍にある銀河は星を分解でき
るように、また遠方の銀河に対しては非常に暗いも
のまで観測できるようになり、統計データして非常
に充実した時代になってきている。このようなデー
タをもとに、さらに銀河の形成過程を理解すること
は今後非常に重要な課題であり、より多くの天文学
者が取り組むべき問題となっている。

ここで近年のシミュレーションの結果を紹介する。
Oser et al. (2010)によると、近傍で見られるような
大質量楕円銀河を構成する星は、z > 2で形成され
たものが多く、またそれらは銀河の典型的な大きさ
（およそ 20kpc）の内側でできたものと外側でできた
ものの 2つの系列があることがわかった。（図 1）外
側にできた星は内側のものと後にmergingすること

図 1: 左上は、大質量楕円銀河の星がいつの時代に銀
河中心からどこの距離にできたかを表した図である。
左下はその分布図になっている。右の図はその銀河
の質量進化を表したものとなっている。（Oser et al.

2010）

によって現在近傍で見られるような大質量楕円銀河
が形成されたのではないかということがシミュレー
ションで示唆されている。

ではこのような系は実際に観測事実として存在す
るのかという問題があるが、それについていくつか
紹介する。
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図 2: SSA22領域で見つかった系。左 2つは 180kpc

内に Lyα Blobに付随して存在する天体（数字で書
かれた○の部分）がいくつも存在している。右はサ
ブミリ波源で見つかった系である。どの図も赤丸で
囲まれた天体はDRG天体である。（Uchimoto et al.

2012）

図 2は、SSA22領域（z ∼ 3.1の原始銀河団）で
見つかった系である。左 2つは全体で 180kpc内に天
体が 5つ以上 LABに付随して存在する系となってい
る。右は 200kpc内に photo-zで選ばれた天体が 7個
密集した、サブミリ波源の領域である。このように
遠方の系に対してシミュレーションと一致するよう
な系が見つかっている。

図の中の赤で囲まれた天体は DRG（Distant Red

Galaxy；Franx et al. 2003, van Dokkum et al. 2003）
と呼ばれる天体である。つまり遠方にある赤い銀河
のことで、z > 2で J −Ks > 2.3（Vega等級）を満
たすものを言う。これは 2 <ｚ < 4において 4000Å

や Balmer jumpが J とKsのフィルターの間に来る
ことによって赤くなる天体のことで、passiveな天体
もしくは dustyな天体であることが知られている。

上の例は遠方銀河の例であるが、次に比較的近傍
のものも紹介する。

図 3: こちらは比較的近傍のもので z ∼ 0.18の系で
ある。40kpc内に天体が 5つ存在する。（Filho et al.

2014）

Filho et al. (2014) によると図 3は、z ∼ 0.18で
40kpc内に天体が 5つ存在する系である。どれも分光
によって赤方偏移が確実に求められており、どれも同
じ赤方偏移にある密集した系である。また、どれも
スペクトル的に似たような形を示しており、赤い星
種族に支配されていて、ダストがあまりない passive

な天体が集まっている。これらが後に dry merging

によって大質量楕円銀河になるのではないかと考え
られている。

このように、観測事実としてOser et al. (2010)の
シミュレーションと一致するような系というものは
近傍でも遠方でも発見されている。しかし、このよ
うな系というのは偶然的に見つかったものが多く、数
としてはあまり多くないのが現状である。楕円銀河
進化過程を深く理解するためには、シミュレーショ
ン精度を上げる必要があり、そのためには観測事実
をもっと多く知る必要がある。そこで私はこのよう
な系を探すことにした。

上でも見たように、既存の観測事実から遠方の系
に対して DRG天体が密集しているような系という
ものが今回の鍵となると考えた。そこでまずはDRG

天体が密集しているような系だけを見つけ出し、そ
こから環境を調べるという方法で行うことにした。詳
しくは次章以降で説明する。

これらの方法を行う上で宇宙論パラメータは、
ΩM = 0.3,ΩΛ = 0.7,H0 = 70km s−1Mpc−1 を用
いた。また Vega 等級と AB 等級の変換式として、
JAB = JVega + 0.95,HAB = HVega + 1.39,KAB =

KVega + 1.85を用いることにする。

2 Data

今回は銀河団のような構造を特に持たない
GOODS-N領域を用いて調べることにした。（図 4）
それぞれの fieldでの限界等級は図 5のようになって
いる。それぞれ深さが異なるので、ここでは Ks で
24.815等級（AB等級で 3σ limit）以下のものをサン
プルとして選んだ。またDRG天体については、z ≥ 2
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図 4: GOOD-N領域（Kajisawa et al. 2011）

図 5: 各領域ごとの情報（Kajisawa et al. 2011）

で、かつ、J − Ks ≥ 1.3（AB等級）を満たすもの
として抜き出した。DRG likeな天体の数を増やすた
め、ここではこの色の criteriaは誤差を含めて緩く設
定している。天体のカタログについては、MODScat-

alog mosaicKwide 18nov10（Kajisawa et al. 2011）
のものを用いている。それでは次に方法について紹
介する。

3 Methods

図 6: 方法の模式図。詳しくは本文参照。

まず最初に図 6の左の図のように等間隔に座標点
を打ってやる。その間隔は銀河の典型的な大きさよ
りも小さく取っている。そして図 6の右図のように、

各座標点に対してある半径を設定してやる。ここで
は半径 50, 60, 70, 80, 90, 100kpc に対して検証し、
また zの bin幅は 0.2, 0.5それぞれで行った。それぞ
れの結果に対し、確率が低いものから順に DRG天
体以外の天体が周囲にどれだけあるかを直接確認し
てやった。今回はその中でももっともらしい系につ
いて以下の章で紹介する。

4 Results

図 7: 今回見つかった中で特に確率が低く、もっとも
らしい系。中の数字は photo-zを表しており、赤丸
は DRG天体である。

図 7 が今回発見された領域である。図 7 の左は
2.1 ≤ z ≤ 2.3の zの幅、半径を60kpcとした場合に確
率が低かった系である。環境を調べた所、半径 100kpc

内で天体が 9天体存在し、その中で DRG天体は 3

つとなっている。一方、図 7の右は、2.3 ≤ z ≤ 2.5

の z の幅、半径を 60kpcとした場合に確率が低かっ
た系で、環境的にはその半径内に天体が 4つだけだ
が、DRGはその中の 3つを占めている。これらはラ
ンダムでばら撒いた時の確率よりも低く、かなり珍
しい系であることがわかった。

5 Discussion/Conclusion

今回得られた領域に対して既存の測光データから
SED fittingによる各天体の種族について、現在調査
中である。ただ、今回得られた系は 2つともDRG天
体、つまり楕円銀河の核となるような天体が 3つも
空間的に密集しており、Oser et al. 2010 で示唆され
ているような系と一致しているようなものを、この
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ような単純な方法によって見つける事ができたよう
に思われる。同じ方法をもって他の領域も調べるこ
とで、このような系をもっと多く見つけることがで
き、そこから得られる物理データから楕円銀河の形
成に関するシミュレーション精度を上げることがで
きるのではないかと考えられる。

しかし、今回選び出された天体のほとんどがphoto-

zで選ばれた天体であり、その不定性によって実際に
は同じ系に属していない天体が多くあるかもしれな
い。またこの系が同じ系であったとしても、実際に
重力的に束縛された系であるかどうかもわからない。
なので今後の課題としては、このような系を分光す
ることによって、赤方偏移を完全に決めてやる必要
があり、またそれらの天体が脱出速度よりも遅いか
どうかを判断する必要がある。しかし分光観測する
にせよ、暗い天体だと赤方偏移を調べるには観測的
に厳しい問題があり、数としてもそこまで多くはで
きない。なのでTMTのような 30ｍ級の望遠鏡が完
成すれば、このような系に対しはっきりとした描像が
明らかとなる時代が来るのではないかと期待される。
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アンドロメダストリームを用いたダークマターハローの外縁構造の探査

桐原 崇亘 (筑波大学大学院 数理物質科学研究科)

Abstract

階層的な構造形成理論に基づいた宇宙論的な構造形成の数値シミュレーションによると, 銀河や銀河団に付

随するダークマターハローは特徴的な密度構造をもつと予言されている。その密度分布は, 一般に中心から

の距離のべき乗で表現される。分布の内側のべき構造については活発に議論がなされているが, 外縁部につ

いては中心からの距離の −3乗で密度が変化することでほぼ一致している。一方で, 観測的にハロー外縁部

の密度構造を探ることはその密度の低さから困難であり, その検証はほとんどなされていない。

近年, 近傍のアンドロメダ銀河 (M31)のハロー領域に複数の矮小銀河衝突の痕跡が発見された。特に, M31

中心から 100 kpcを超えて帯状に分布する巨大な恒星ストリーム (アンドロメダストリーム)は, その空間構

造や速度構造が観測されてきた。また, 理論面からも N 体計算によって, 衝突した矮小銀河の質量や軌道が

調べられてきた。本研究では, M31のダークマターハローの外縁部密度のべきを変更して銀河衝突の数値シ

ミュレーションを行った。そして, アンドロメダストリームと東西に広がる貝殻状の星分布を再現するとい

う条件から M31のダークマターハローの外縁部密度構造に対して, 理論予言の検証を行った。得られた結果

は, 標準理論で示唆されるよりも, 遠方で急に密度が小さくなることを示している。

1 Introduction

現在の宇宙に存在する銀河や銀河団のような大き

な構造は, より小さな構造が衝突 ·合体を繰り返して
できた,という階層的な構造形成シナリオが広く受け
入れられている。そのような考えに基づいた標準的な

コールドダークマター (ΛCDM)モデルのもとで行わ
れた, 宇宙論的な構造形成のシミュレーションによる
と,ハロー状に分布するDMがユニバーサルな密度プ
ロファイルを持つことが示唆され, Navarro–Frenk–
White(NFW)プロファイルやMooreプロファイルと
いった質量密度プロファイルが提唱された (Navarro
et al. 1996; Fukushige & Makino 1997; Moore et al.
1998)。これらのプロファイルをはじめとして,ハロー
の内側の密度プロファイルについては理論と観測の

両面から議論が絶えないが, 外縁部については中心か
らの−3乗に比例して密度が減少するということでほ
とんど一致している。つまり, 銀河の外縁部における
DMハローの質量密度分布を調べることは CDMモ
デルの予言を検証するという重要な意味をもつ。し

かしながら, 観測的に銀河の外縁部の質量密度を観測
することは, その密度の低さから現在の観測機器を
もってしても困難であり, 検証がほとんどできていな

いのが現状である。

近年の高精度な観測により, 近傍の巨大銀河であ
るアンドロメダ銀河 (M31)のハロー領域には複数の
矮小銀河衝突の痕跡が発見された (Ibata et al. 2001;
McConnachie et al. 2009)。特に, アンドロメダスト
リーム (GSS)と呼ばれるM31中心から帯状に伸びる
星の構造は, 100 kpcを超えるような巨大な構造であ
り,その空間構造, 速度構造が観測されている。また、
GSSとともに M31の東西に広がる貝殻状の星の構
造は, 過去に起こった矮小銀河の衝突の痕跡であるこ
とが N 体計算による研究で調べられてきた (Fardal
et al. 2007; Mori & Rich 2008)。本研究では, 矮小銀
河の衝突の痕跡を再現するようなシミュレーション

を行うことで, 実際の銀河に付随する DMハローの
外縁部密度プロファイルのべき構造について調べた。

2 Methods

本研究では, M31を原点に固定したポテンシャルと
して取り扱う。ポテンシャルの成分としては, Fardal
et al. (2007)に基づいて, バルジ, 円盤, DMハロー
成分を設定した。Mori & Rich (2008)は,バルジ, 円
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盤, DMハロー成分をすべて N 体粒子で表現し , 自
己重力系として扱い, その中での矮小銀河の衝突を
シミュレーションした。その結果, 5 × 109M� より

も質量が小さい衛生銀河の衝突では, M31に与える
重力ポテンシャルの影響はほとんど無視できること

が示された。つまり,この結果は, M31をポテンシャ
ルとして取り扱っても問題がないことを示している。

本研究では, バルジモデルとして Hernquistモデル
(Hernquist 1990), 円盤モデルとして Exponentialモ
デルを採用した。ただし , バルジの全質量は Mb =
3.24×1010M�, スケール長は rb = 0.61 kpcを,円盤
の中心表面密度は Σ0 = 2.0× 108M� kpc−2, スケー
ル長は Rd = 5.40 kpc, スケール高は zd = 0.60 kpc
を採用する (Geehan et al. 2006; Fardal et al. 2007)。

DMハローのモデルとしては, 宇宙の標準的な構造
形成論において, 広く受け入れられている, NFWモ
デルを拡張したものを用いた。NFWプロファイル
は, 宇宙論的な N 体計算の結果から得られた DMハ
ローをフィットした密度プロファイルで, 次のように
表される。

ρNFW(r) = ρs(r/rs)−1(1 + r/rs)−2 (1)

ただし , rsと ρsはそれぞれハローのスケール長とス

ケール密度である。Fardal et al. (2007)では, rs =
7.63 kpc, ρs = 6.17×107M� kpc−3という値を採用

した。NFWモデルでは, DMハローの外縁部の密度プ
ロファイルは中心からの距離 rに対して ρDMHalo(r) ∝
r−3である。

CDMハローの外側の密度プロファイルが標準理
論で予言されているプロファイルとなっているのか,
M31で検証するために, 式 (1)を拡張する。具体的
な表式として, 外側のべきのパラメータ α(< −2)と
して,

ρDMH(r) = ρs, α(r/rs, α)−1(1 + r/rs, α)α+1 (2)

ただし , rs,α と ρs,α はそれぞれ各パラメータ αにお

けるスケール長とスケール密度である。この式で表

される DMハローの外縁部の密度プロファイルは中
心からの距離 rに対して ρDMHalo(r) ∝ rα となる。

半径 r以内の質量は, 密度の式 (2)を空間積分するこ

とで次のようになる。

M(r) =


4πρs,αr3

s,α

(
ln(1 + r/rs,α) − r/rs,α

1+r/rs,α

)
if α = −3,

4πρs,αr3
s,α

α+3

(
1

α+2 − 1/(α+2)−r/rs,α

(1+r/rs,α)−α−2

)
if α 6= −3.

(3)

Fardal et al. (2007)で採用されているハローモデル
は α = −3に対応する。各モデルで, 半径 rs,−3 以

内の質量をM(rs,−3) = 6.66× 1010M�で固定した。

これは, 観測されているM31の円盤の回転速度を再
現するためである。また, R = 125 kpc以内の質量
M(R) = 6.59 × 1011M�も全モデルで固定する。こ

の距離は, GSSが M31中心から伸びている距離とほ
ぼ対応する。パラメータ αを 2.3から 5.9 まで 0.1
ずつ変更したM31の重力ポテンシャルモデルを作成
した。

銀河の回転曲線は, 銀河に付随する DMハローの
外側の構造を決める有力な手掛かりとして知られて

いる。しかしながら, 観測可能な回転速度は DMハ
ローのサイズに比べてずっと内側の情報に過ぎない。

作成した M31ポテンシャルモデルを用いて描いた,
M31の回転曲線を図 1に示した。本モデルで用いた,
α = −2.5や α = −5.5のように極端に αを変更した

場合でも, 観測される回転速度と誤差の範囲で一致
する。
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図 1: M31ポテンシャルモデルの回転曲線。各線は
それぞれ α = −2.5,−3.0,−3.7,−5.5の場合の回転
速度である。観測データを黒棒で描いている (Kent
1989; Braun 1991)。

N体系として取り扱う, M31に衝突する矮小銀河の
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モデルとして Plummerモデルを仮定した。Plummer
モデルは, 力学平衡モデルであり, 球状星団の観測と
よく合うモデルとして知られている。矮小銀河モデ

ルの総質量とスケール長は, Fardal et al. (2007)と
揃えており, 総質量は 2.2 × 109M�, スケール長は
1.03 kpcと設定した。矮小銀河の質量分布を, 245,
760個の粒子で表現した。N 体計算は, 並列ツリー
コードを用いて行なった。計算機は, T2K-Tsukuba
を用いた。

3 Results

まず, 矮小銀河の軌道運動について説明する。採用
した矮小銀河の軌道モデルでは, 初めの近点通過が
0.7Gyrほど前に起こり,ほとんど head–onでM31に
衝突する。衝突後, 矮小銀河を構成する成分は壊さ
れ, GSSが M31の南東方向に伸びていく。それと同
時に, 一部の成分は M31に再突入し , M31の北東方
向に貝殻状の構造を作る。この構造をイーストシェ

ルと呼ぶ。また, 北東方向に移動した成分の一部は,
再び M31に再突入し , M31の西側にも貝殻状の構造
を作る。この構造をウェストシェルと呼ぶ。この 2つ
のシェルは時間が進むにつれて広がっていくので, 観
測されるシェルのサイズはシミュレーションにおけ

る時間の指標になりうる。

図 2に示したのは, それぞれの αにおけるベスト

フィット時間での壊された矮小銀河の表面密度分布

である。パラメータ αが小さくなるにつれて, GSS
の表面密度は下がっていく。この主な要因としては,
GSSが伸びる距離以内の DMハロー質量が変わると
ころにある。ハロー質量が大きくなると, 系の力学
進化時間が短くなる。観測される構造の成り立ちと

対応付けると, αが小さいモデルでは系の進化が早

く, GSSを構成する粒子がより早くシェルに移動し
ていく。

観測とシミュレーション結果との間で定量的な比較

を行うため, 東西のシェルの位置, GSSと東西のシェ
ルとの間の表面密度比に対して, そのずれを χ2

ν 解析

を用いて評価した。図 3は各時間での χ2
ν 解析の結果

を表している。図 3aは, シェルの位置と形状につい
ての解析の結果で, α . −2.4では,シミュレーション
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図 2: 壊された矮小銀河の表面密度分布。各パネル
は (a)α = −2.5, (b)α = −3.0, (c)α = −3.7, (d)α =
−5.5の場合に対応する。ξと ηはそれぞれ, M31を中
心として天球面上での東と北を指し , 1◦は, 13.6 kpc
に相当する。各パネルの灰色の楕円は M31 の円盤
の形状を表し , 黒四角と白丸はそれぞれ GSS の観
測フィールド (Font et al. 2006)とシェルのエッジ
(Fardal et al. 2007)に対応する。パネル (b)内の緑
線で囲まれた領域は表面密度比の解析に用いた領域

である。

開始から 0.6–0.7Gyrの間であれば 1σレベルに入る

ことが見て取れる。また, 面密度比を評価した図 3b,
図 3cでは, −4.3 < α < −3.0で観測される面密度比
を再現できることが見て取れる。なお, GSSの視線速
度構造も観測と比較しているが,いずれのパラメータ
においても, 観測データの誤差の範囲内で一致する。
これらの結果を組み合わせると, 観測される構造をう
まく再現するようなべき指数は −4.3 < α < −3.0で,
ベストフィットは α = −3.7である。これは、CDMに
より予言されている α = −3.0よりも急勾配である。

4 Summary & Discussion

矮小銀河とM31の衝突シミュレーションを行うこ
とで, M31の DMハローの密度プロファイルを調べ
た。その結果, GSSと東西の貝殻状構造を再現できる
ような, M31の DMハローの外縁部密度プロファイ
ルのべき α(ρ(r) ∝ rα)を, −4.3 < α < −3.0と制限
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図 3: シミュレーション結果と観測データとを比較した χ2
ν map。(a)東西のシェルの形状についての結果,

(b)GSSと東西のシェルの面密度比についての結果, (c)面密度比の最小 χ2
ν 値。(a), (b)内のコントアはそ

れぞれ ∆χ2
ν で 1σ(thick), 2σ(middle), 3σ(thin) confidence levelを示している。(b)内の点線は, (a)の 1σ

levelを示している。(b)内の黒丸はこのサーベイにおけるベストフィットを指し示している。(c)の実線 (点
線)は高 (低:粒子数 5分の 1)解像度のサーベイの結果であり, 縦の実線は 1σ levelを表している。

することができた。この結果は, M31の DMハロー
の外縁部での質量密度分布が, 標準理論によって予言
される (α = −3)よりもスティープになっており, 早
く密度が小さくなることを示唆している。

この理論予言と本検証とのずれの原因として, 本
研究のモデルに取り込まれていない情報が影響した

可能性がある。例えば, DMハローの非等方性, 近傍
の銀河の潮汐効果, 衝突した矮小銀河の形態といっ
た情報である。一方で, CDM 理論に基づいた構造
形成では Mpc スケール以上では観測をよく再現す
るが, Mpc以下の小スケールにおいてはいくつか未
解決問題が存在する。例えば, シミュレーションと
比較して観測される衛星銀河が圧倒的に足りないと

いうmissing satellite problem (Navarro et al. 1996;
Moore et al. 1999)や, DMハローの中心部のべき構造
に関するCore–Cusp problem (Moore 1994; Burkert
1995; Ogiya et al. 2014)といった問題がある。考慮
すべき問題はまだ残されているが, 本研究で得られた
銀河に付随する DMハローの外縁部の密度構造につ
いても, 解決すべき問題の 1つとなるかもしれない。
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初期宇宙における超大質量ブラックホールの種形成
鄭 昇明 (東京大学大学院 宇宙理論研究室)

Abstract

近年遠方の宇宙が次第に観測されるようになり、非常に初期の宇宙 (∼ 8000万年)においてすでに非常に大
質量 (∼ 109M�)の超大質量ブラックホール (SMBH)が存在する事が分かった。このブラックホールの形成
シナリオの１つとして「Direct Collapse シナリオ」が提唱されている。「Direct Collapse シナリオ」とは
初期宇宙における 105M� の質量の大質量星形成を経て、SMBHの種が形成されるというシナリオである。
本研究では宇宙論的 N体シミュレーションと流体シミュレーションを組み合わせる事で、このような Direct

Collapseが起こりうるかどうかを調べる。

1 Introduction

近年遠方の宇宙が次第に観測されるようになり、非
常に初期の宇宙 (∼ 8000万年)においてすでに非常に
大質量 (∼ 109M�)の SMBHが存在する事が分かっ
た (?)。このような短い時間の間に大質量の天体を形
成する物理過程は観測的にも理論的にも知られてい
ない。
一方、近年になって初期宇宙において超大質量星

(104M� ∼ 106M�)を生成する物理過程が存在する
事が明らかにった (?) 。このような重たい星が寿命
を終えてどのような物理過程を経るかはまだ分かっ
ていないが、直接ブラックホールに崩壊する事が期待
されている。これが事実であれば、104M� ∼ 106M�

の質量を持ったブラックホールがいきなり形成され
る事になり、SMBH形成に至るのに必要な条件がい
くらか緩和される事となる。つまりより重たいブラッ
クホールの種から出発する事が出来るので、通常の
Pop III starの残骸から出発したときよりも時間的
に余裕を持って観測されたような SMBHを作る事が
出来る。このように、初期宇宙における始原的ガス
雲が超大質量星を経て 104M� ∼ 106M�のブラック
ホールを形成する過程の事を Direct Collapse(DC)
と呼ぶ。

Direct Collapseが起きるような状況はいくつか考
えられる。その中でも紫外線輻射場によるDirect Col-
lapseは最もよく研究されている。?は水素分子冷却
が非効率になるのに必要な臨界的な輻射場の強さを
計算した。?らはこのような強い輻射場の下では大

質量星が形成される事を示した。このような Direct
Collapseに至るようなガス雲は宇宙でどの程度実現
されているのであろうか？?らはモンテカルロ計算に
より、DCを起こすのは始原的なガス雲のうち 10−8

程度と非常に稀にしか存在しないと結論した。その
後、?らのシミュレーションにより、Direct Collapse
のための条件は幾分か緩和され 10−4程度の割合の始
原的ガス雲がDCを起こしうるという事が分かった。
しかし構造形成の進んでいない初期宇宙においては
ハローの数自体が少ないため、DCを起こすガス雲
は∼ (5Mpc)3あたりに１つ程度しか存在しないと考
えられる。
本研究においては、Gadget3と呼ばれる宇宙論的

流体シミュレーションコードを用いて (1)宇宙論的
なスケールで DCを起こすと考えられるハローを特
定し、(2)実際にそのハローにおけるガス雲がDCで
予想されるような温度・密度進化を辿るのかを調べ
る。これにより、宇宙論的な状況下で本当に Direct
Collapseは起こるのか、また DCを起こした場合そ
のハローの持つ統計的な性質を調べ、最終的には超
大質量星を形成してブラックホールに崩壊する過程
まで追う事を目標とする。
本研究を通して、宇宙論パラメーターはPLANCK

に基づいて、Ωm = 0.3086、ΩΛ = 0.6914、Ωb =
0.048、σ8 = 0.8288、無次元化されたハッブル定数
h = 0.6777の値を用いる。



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

2 Simulation

本研究ではTree-PM法を用いた宇宙論的N体計算
コードGadget2と始原的化学反応ネットワークを実
装した宇宙論的N体計算+流体計算コードのGadget3
を用いる。本研究では一貫して、20h−1Mpcのシミュ
レーションボックスを用いる。

2.1 N-body simulation

本研究ではまず、2563の解像度を持った計算を行
う。初期条件は z=99において、MUSICを用いて生
成する。z=10までシミュレーションを走らせ、FOF
アルゴリズムを用いてハローを特定する。次に最も重
たいハロー周辺の領域 (1.2h−1Mpc)3(以下、ZoomIn
領域と呼ぶ)を実質的に 81923 の解像度を持つよう
な初期条件を生成し、部分的高解像度の ZoomIn計
算を行う。この計算では、ZoomIn領域内の粒子質量
は 1.2× 103M�であり、PopIII形成の起こると考え
られている 105M� のミニハローを 100粒子で分解
する事ができる。この ZoomIn計算を再び z=10ま
で行う。

2.1.1 Construction of merger tree

ZoomIn計算に際して、10Myr間隔でスナップショ
ットを書き出し各スナップショットにおけるハロー分
布を特定する。ここで unboundな構造をハローと見
做さないために、SUBFINDを用いて各ハローにお
ける束縛された構造体である subハローを特定する。
この subハローは 100粒子以上で構成されている。
以下では、この subハローの事をハローと呼ぶ事に
する。スナップショット間のハローに含まれる粒子の
分布を追跡する事で、ハローのmerger treeを構築す
る。詳細は、Springel et al. (2005)に従った。Fig.(1)
は構築したmerger treeから得られた 108 ∼ 109M�

のハローのプロジェニターの質量分布関数である。

2.1.2 formation of PopIII star and metal

enrichment

PopIII star形成時の主な冷却剤はH2分子である。
この H2 分子による冷却はガス雲の温度が 2000Kを
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図 1: 構築したmerger treeから得られたプロジェニ
ターの質量分布関数と extended Press-Schechterか
ら得られる質量分布関数を比較した図。

超えると有効になる。よって、ハローのビリアル温度
が 2000Kを超えるとそのハローでは H2 冷却によっ
てガス雲の収縮が引き起こされ、PopIII star形成に
至ると考えられる。この星が寿命を迎えた後、超新
星爆発によりそのハロー全体は重元素で汚染される。
ここでは、未だ過去に PopIII star を形成しておら
ず、従って重元素汚染を免れているハローを「始原
的」ハローと呼ぶ。形成される PopIII starの質量は
典型的な値である 100M� を用いる。

2.1.3 formation and evolution of PopII

galaxy

PopIII star形成を経て重元素汚染されたハローに
おいては、Salpeter IMFに従った星形成が起こると
考えられる。一方で、ハローの質量が十分に重くな
いとできた星の爆発等によるエネルギーにより、ハ
ロー内部のガスはハロー外部へ掃き出されてしまう。
ハローがMSF = 108M�程度まで成長すると、ガス
をとどめられる程ポテンシャルが深くなり、断続的
な星形成が可能になる。以下では、ハローの質量が
MSFを超えた時点でハローにおける PopII star形成
が始まると考える。
ハローのmerger treeを用いて、星形成を準解析的

にモデル化する。ここではハローにおけるバリオン
ガスが、ハローのビリアル温度程度の”hot gas”、星
形成を行う”cold gas”の 2成分からなるモデルを用
いる。
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1. accretion of the hot gasハローが∆M の質量を
得た時、fb∆M の hot gasがハローに流入する
と考える。ここで fb = Ωb/Ω0 ∼ 0.16である。

2. cooling process
”hot gas”はハローの dynamical time(tdyn)程度
のタイムスケールで”cold gas”に落ち着く。

3. star formation process
以下のような Kennicutt-type star formation
lawを仮定する。

Ṁstar =
fSFE

0.1tdyn
Mcold (1)

fSFEは星形成効率であり、ハロー全体のバリオ
ンに対する星形成に寄与するバリオンの割合で
ある。

4. SN feedback process
形成された星の一部は超新星爆発を起こしてハ
ロー内部の cold gasをハローの外に吹き飛ばすと
考えられる。このとき、Ṁout = εωSNṀstar/V 2

c

と評価できる。ここで、εは爆発エネルギーが
cold gas を暖めるのに使ったエネルギーの割
合で、ωSN は単位星生成質量あたりの爆発エ
ネルギーで Salpeter IMF のもとでは ωSN ∼
1049erg/M� である。よって、

Ṁout = 1.6
( ε

0.03

) (
Vc

110km/s

)−2

Ṁstar = γṀstar

(2)
と表せる。

以上を合わせると、

Ṁhot = fbṀacc −
Mhot

tdyn
(3)

Ṁcold =
Mhot

tdyn
− (1 + γ)

fSFE

0.1tdyn
Mcold (4)

Ṁstar =
fSFE

0.1tdyn
Mcold (5)

となる。この連立微分方程式を∆t = 0.1Myr刻みで
陽的オイラー法を用いて解く。最も重たいハロー周
辺の (5.5h−1Mpc)3 の領域における星形成率密度を
プロットしたのが figure.2である。
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図 2: merger treeから準解析的に星形成をモデル化
した時の、各赤方偏移における星形成率密度。

2.1.4 Lyman-Werner radiation field

形成された星から放出される、11.02 ∼ 13.6eVの
エネルギーを持つ光子は H2 を解離する。このよう
な光子を、Lyman-Werner(LW)光子と呼ぶ。シミュ
レーションボックス内における LW輻射場の強さを
次のようにして求める。

JLW = Σi
fesc

π∆νLW

Ėi

4πr2
(6)

iは全ての star forming galaxyを走る。ここで、

Ė =
∫

dmstar

dt
(t′)Ėst99(t − t′)dt′ (7)

と表せる。Ėst99(t− t′)は瞬間的に単位質量の星が生
成したときの、LW輻射場の時間変化を表している。
（STARBURST99を用いて計算）

2.1.5 Direct Collapse black hole

Direct Collapseは以下の３つの条件で起こると考
えられている。

• 始原的で、

• 非常に強い輻射を受けている (JLW > J21,crit)、

• atomic cooling halo (Tvir > 8000K)

merger tree を用いて、金属汚染の進行、輻射強度
の分布をモデル化し上記の３つの条件を満たすよう
なハローを探索する。このようなハローを、Direct
Collapse候補ハロー (DC候補ハロー)と呼ぶ。
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3 Results

以上の設定のもと、シミュレーションボックス内に
おいてDC候補ハローを探索する。Fig.3は z=12に
おける始原的ハローでの輻射場の強度分布をプロッ
トしたものである。図より、非常に強い輻射場を受け
ている始原的ハローが存在する事が分かる。このよ
うなハローでは水素分子の解離により、PopIII star
の形成が抑制される。よって、このような強い輻射
場にさらされたハロー同士が激しく合体を繰り返し
て成長すると、DC候補ハローになると考えられる。
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図 3: z=12における始原的ハローにおける、輻射場
の強度分布

3.1 DC候補ハロー
計算の結果、シミュレーションボックス内に 3つの

DC候補ハローが見つかった。現在これらのハロー
で実際に超大質量星が形成されるかどうかを流体計
算を行って検証中である。

4 Discussion

以上で 20h−1Mpcの計算領域に３つのDC候補ハ
ローが見つかった。一方現在までに観測されている、
z > 6における SMBHの数密度は 1 ∼ 10Gpc−3 で
ある。よって DC候補ハローの数は観測されている
SMBHの数より遥かに多く存在している。事実、DC
候補ハローにおいて必ずしも大質量星形成は起こら
ないと考えられる。これには以下のような原因が考
えられる。

4.1 the star formation time scale

前章の準解析的なモデル計算では、DC候補ハロー
の条件が満たされると一瞬にして超大質量星が形成
されると考えた。しかし、実際には星形成のタイム
スケールを考える必要がある。Fig.4は輻射場の存在
下でのガス雲のコア領域の密度の時間発展をプロッ
トした図である。ガス雲の崩壊が進行するためには、
10Myr程度の時間が必要である。この間に重元素汚
染されたハローと合体してしまうと、DC候補ハロー
であるための条件を満たせなくなってしまう。

103

104

105

106

107

108

 0  5  10  15  20  25  30  35  40

de
ns

ity
 o

f 
th

e 
co

re
 [

cm
-3

]

time[Myr]

JLW = 10J21

JLW = 30J21

JLW = 102J21

JLW = 103J21

図 4: 異なる輻射強度のもとでの、ガス雲の密度進化
をプロットしたもの。輻射強度が強くなるにつれて、
ガス雲の崩壊が遅れている事が分かる。

5 Conclusion

本研究では宇宙論的 N体シミュレーションと流体
シミュレーションを組み合わせる事で、このような
Direct Collapseが起こりうるかどうかを調べた。結
果として、宇宙論的 N体シミュレーションから３つ
の DC候補ハローが見つかった。目下このハローが
実際に DCを起こすか調べているところである。
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Physical properties of z > 3 [OIII] emitters

in SXDF-CANDELS field

鈴木 智子 (総合研究大学院大学 天文科学専攻)

Abstract

宇宙の大局的な星形成活動がピークを迎えた赤方偏移 2から 3にかけての時代は銀河形成・進化の最盛期

にあたり、現在までに数多くの研究がなされている。そしてその最盛期の前夜とも言える z ∼ 3− 3.6の時

代は、そもそも何故 z ∼ 2− 3で銀河形成が最盛期を迎えたのかということを理解する上で鍵を握る、非常

に重要な時代であると言うことができる。すばる望遠鏡の近赤外線撮像装置MOIRCSと多数の挟帯域フィ

ルターを用いて行われた遠方の星形成銀河探査プロジェクト (Mahalo-Subaru; Kodama et al. 2013) では、

z ∼ 2.5までの様々な環境下に存在する Hα輝線銀河の大規模な探査が行われた。これらの一連の観測では、

ターゲットとなる Hα輝線銀河だけではなく、異なる赤方偏移に存在するその他の輝線銀河も同時に観測さ

れており、SXDF-CANDELS フィールドにおいては z ∼ 3.2および z ∼ 3.6にある [OIII]輝線銀河が 40天

体ほど観測されている (Tadaki et al. 2013)。本研究では、z > 3の時代の星形成銀河がどのような物理的特

性を持っているのかを明らかにするために、これらの [OIII]輝線銀河に着目し、それらの星質量や星形成率

といった基本的な物理量を調べた。また、HSTによる観測から得られた画像から個々の銀河の形態を調べ、

それらのサイズの見積もりを行った。その結果、[OIII]輝線銀河が示す星質量－星形成率関係は z ∼ 2の Hα

輝線銀河よりも高い比星形成率を示す傾向にあること、形態に関しては比較的コンパクトなものが多く、ク

ランピーな構造を持つものはあまり見られないことなどが分かった。

1 Introduction

今からおよそ 100 − 110億年前にあたる赤方偏移

2-3の時代は宇宙の大局的な星形成活動とクェーサー

の光度関数がピークを迎えた時代であり、銀河形成・

進化の最盛期と言われている。そのため z ∼ 2−3の

時代の銀河については活発に研究が行われてきてお

り、銀河進化最盛期において銀河がどのような物理

的特性を持っていたのか、そしてそれが近傍銀河と

比較してどう違うのかということが明らかになって

きている。

その中でMahalo-Subaruというプロジェクトでは、

すばる望遠鏡に搭載された可視光および近赤外線撮像

装置と多数の挟帯域フィルターを用いて、z ∼ 1−2.5

の時代において星形成活動の良い指標であるHα輝線

を捉えることで、銀河団や原始銀河団のような高密度

領域からそのような構造が見られないフィールドと

呼ばれる領域まで、様々な環境下に存在している星形

成銀河の探査を行ってきた (Kodama et al. 2013)。

このプロジェクトにより z ∼ 2− 2.5の様々な環境下

におかれた Hα輝線銀河が観測され、それらの星質

量や星形成率といった物理量とそれらの環境依存性

が調べられている。

本研究では、時代をさらに遡った、最盛期を迎え

る前夜とも言える z ∼ 3− 3.6の時代に注目をしてい

る。赤方偏移 3を超える時代を調べ z ∼ 2−3の時代

の銀河と比較をすることは、そもそも何故 z ∼ 2− 3

で銀河形成が最盛期を迎えたのか、銀河形成が促進

されていった背景にはどのような物理過程が関わって

いるのかということを理解する上で非常に重要であ

るといえる。z > 3の銀河形成を探るために、我々は

Hα輝線ではなく 3 < z < 3.7まで近赤外域のKバン

ドで観測可能な [OIII]輝線銀河に着目をした。[OIII]

輝線は星形成活動が活発で重元素量が低い遠方の若

い銀河で特に強くなっていることがこれまでの研究

から明らかになっており、赤方偏移 3を超える時代

を調べるには非常に良い星形成銀河の指標であると

言える。
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Tadaki et al. (2013)では、Mahalo-Subaruプロ

ジェクトの一環としてすばる望遠鏡MOIRCSの挟帯

域フィルターを用いて Subaru/XMM-Newton Deep

survey Field(SXDF)の撮像観測を行った。本研究で

は、この観測から得られた輝線銀河のサンプルのか

ら色によって選ばれた z > 3の [OIII]輝線銀河約 40

天体について、解析を行った。このフィールドは、紫

外線から中間赤外線にまでわたる多くのフィルター

で測光観測が行われている領域であるとともに、今

回MOIRCSで観測した領域はハッブル望遠鏡 (HST)

のCANDELSで観測された領域となっており、HST

による高解像度の撮像データも併せて用いることが

可能となっている。

2 Samples

Tadaki et al. (2013) では、MOIRCS の２

つの挟帯域フィルター NB209(中心波長:2.09µm,

FWHM:0.025µm) と NB2315(中心波長:2.315µm,

FWHM:0.027µm)を用いて SXDFの観測を行った。

この２つの挟帯域フィルターを用いることにより、

それぞれ z = 3.17 と z = 3.62 の [OIII] 輝線を捉

えることができるが、この観測では NB209で 30天

体、NB2315で 9天体の [OIII]輝線銀河の候補天体が

観測された。CANDELSのカタログで確認したとこ

ろ、分光同定されている天体は無かった。またXMM-

NewtonによるX線観測で受かっている天体も無く、

明らかに AGN と考えられる天体は無いと言える。

SpitzerのMIPS/24µmにより観測されている天体は

NB209に 3天体存在しており、それらは dustyなス

ターバースト銀河であるか、AGNであると考えるこ

とが出来る。

本研究では、この [OIII]輝線銀河のサンプルにつ

いて、星質量、星形成率、サイズといった基本的な物

理量を見積もり、各物理量がお互いにどのような関

係にあるのかを調べた。以下では、その主な結果と

そこから示唆されることについて簡単に議論を行う。

3 Results and Discussion

サンプルの星質量はKsバンド (VLT/HAWK-I)の

明るさと Ksバンドと Jバンド (UKIRT/WFCAM)

の等級差から求めた。また、星形成率に関しては先

行研究であるMaschietto et al. (2008)と同様にし

て、紫外線域の連続光および [OIII]輝線をそれぞれ

指標として見積もりを行った。図 1では、その２つ

の指標から求めた星形成率をプロットしている (ダ

スト減光は補正している)。両者の良い一致が見られ

る天体がある一方で、[OIII]輝線から見積もった星形

成率が明らかに大きな値を示す天体も見られる。UV

放射は主に大質量星からの寄与であると考えられる

一方で、AGNでは [OIII]輝線が強いことも知られて

いる。そのため、[OIII]輝線から見積もった星形成率

が卓越しているような天体は、星形成とは別にAGN

からの寄与が大きいという可能性が考えられる。

図 1: UV連続光と [OIII]輝線を指標として求められた星
形成率の比較。赤色で z ∼ 3.17、オレンジで z ∼ 3.62の
[OIII]輝線銀河をそれぞれ表している。

3.1 Mass-SFR relation

図 2は、サンプルの星質量と UV連続光から見積

もった星形成率との関係を示したものである。比較

対象として CANDELSのカタログ中の 3 < z < 3.5

の銀河について同様の方法で星質量と星形成率を求

め、同じ図上にプロットした。CANDELSのサンプ
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ルの分布と比較をすると、星質量が 109M⊙ 以下の

低質量側、および 1011M⊙以上の大質量側の銀河は、

この挟帯域フィルターを用いた観測では受かってい

ないということが分かる。これは、低質量の銀河は

星形成率が低く輝線も弱いため、また大質量の銀河

はよりダストによる減光を受けて輝線が弱くなって

いるためだと考えられる。

z > 3の [OIII]輝線銀河サンプルについてフィッテ

ングを行うと、そのベストフィットの直線はWhitaker

et al. (2012)で得られた 2.0 < z < 2.5の星形成銀

河の示す星形成主系列と良く一致した。このことか

ら、z ∼ 3−3.6の時代の星質量と星形成率の関係は、

z ∼ 2− 2.5の時代と大きな違いは見られず、この時

代においても星形成を非常に活発に行っていたとい

うことが示唆される。

また、同程度の質量を持つ z ∼ 2の Hα輝線銀河

と比較すると、[OIII]輝線銀河は高い比星形成率を示

す傾向が見られたが、これは detection limitが大き

く影響している可能性高く、解釈には注意が必要で

ある。

図 2: [OIII]輝線銀河の星質量とUV連続光から見積もった
星形成率との関係。星印のつけられた天体はMIPS/24µm
で観測されている天体を表している。灰色の点は 3 < z <
3.5 の CANDELS のサンプルを表している。黒色の直線
は [OIII]輝線銀河について星形成主系列をフィッティング
したもの、点線はその 1σ、マゼンタの直線はWhitaker et
al. (2012)による 2.0 < z < 2.5の星形成銀河について得
られた星形成主系列をそれぞれ表している。

3.2 Mass-Size relation

図 3は、サンプルの星質量とサイズの関係を示して

いる。銀河のサイズは、van der Wel et al. (2012)に

よって CANDELSのサンプルについて GALFITを

用いて求められたパラメータから見積もっており、最

も星の分布を良く反映していると考えられるHSTの

近赤外線カメラWFC3のHバンド (中心波長 1.6µm)

の結果を用いた。なお、銀河が暗い場合GALFITに

よるフィッティングの不定性が大きくなるため (van

der Wel et al. 2012)、25等よりも暗いサンプルは

除くこととした。また、図中には同様に z ∼ 2.2, 2.5

の Hα輝線銀河の星質量－サイズ関係も示している

が、これらのサイズは静止系の波長が同じになるよ

うに HST/WFC3の Jバンド (中心波長 1.25µm)の

フィッテング結果を用いてサイズを見積もった。図

中の直線および点線は、3D-HSTのカタログの、色

によって早期型・晩期型に分けられた各時代の銀河

サンプルについて求められた星質量－サイズ関係を

示している (直線:z = 2.75、点線:z = 2.25, van der

Wel et al. (2014))。図 3より、[OIII]輝線銀河の多

くはサイズが 1− 3kpc程度と全体としてコンパクト

であること、z ∼ 2の Hα輝線銀河の分布、もしく

は 3D-HSTのサンプルから求められた z = 2.75の晩

期型銀河の示す関係と同じような分布を示すという

ことが分かった。このことから、星形成銀河の星質

量－サイズ関係は、z ∼ 3.2− 3.6という z > 3の時

代から z ∼ 2へとかけて大きく進化はしていないと

考えることができる。また、MIPSで観測されてい

る天体で、早期型銀河と同程度の非常にコンパクト

な輝線銀河がいることが分かるが、この天体は中心

部で非常にコンパクトで dustyなスターバーストを

起こしている銀河であるか、もしくは AGNである

と考えられる。

4 Conclusion

本研究では、SXDF-CANDELSフィールドにおけ

るすばる望遠鏡MOIRCSによる挟帯域フィルターを

用いた輝線銀河探査によって見つかった z ∼ 3.17, 3.62

の [OIII]輝線銀河について、公開されている多色測

光データおよび挟帯域フィルターの測光データを用
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図 3: [OIII]輝線銀河の星質量とサイズの関係。水色の点
は Tadaki et al. (2013) の z ∼ 2.2, 2.5 の Hα 輝線銀河
を表している。図中に引かれた直線および点線はそれぞれ
van der Wel et al. (2014) により求められた z = 2.75,
z = 2.25 における晩期型銀河 (青) と早期型銀河 (マゼン
タ)の２つのサンプルが示す星質量－サイズ関係を表して
いる。

いて、それらの銀河サンプルの星質量、星形成率、サ

イズなどを求め、それらの物理量がどのような関係

になっているのかを調べた。現時点で得られている

星質量－星形成率関係および星質量－サイズ関係に

ついてはともに z ∼ 2 − 3の時代の銀河が示す関係

と同じような傾向を示すという結果が得られた。今

後は、さらなる撮像観測を行うことで z > 3の [OIII]

輝線銀河のより大きなサンプルを構築し、諸物理量

の関係について統計的な議論を行うことでより正確

な理解を目指すとともに、分光追観測により銀河の

電離状態や金属量といった量を調べることで銀河の

物理状態を明らかにしていくことを目指している。
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宇宙大規模構造における高温水素ライマンアルファ吸収体の物理的性質

渡邉　歩 (筑波大学大学院 数理物質科学研究科)

Abstract

宇宙論的なスケールでの観測によると、近傍宇宙でのバリオンは高赤方偏移 (z>3)の約 50%しか見つかっ

ていない。この同定されていないバリオン成分はダークバリオンと呼ばれている。その候補としてシミュレー

ションから示唆されているのが、中高温銀河間ガス (WHIM)である。このガスは、大規模構造のフィラメン

ト構造に付随して分布しており、ほぼ完全電離した非常に希薄なガスであると考えられている。本研究では、

まず、WHIMに焦点を当てて宇宙論的な構造形成シミュレーションを行う。次に、シミュレーションデータ

を用いて中性水素のライマン α線による擬似観測を行う。この結果の解析を行い、ライマン α吸収体とガス

の物理状態の対応関係について調べることを目指す。

1 Introduction

1.1　MissingBaryonProblem

CMBの観測から、バリオンのエネルギー密度Ωb0

はおよそ 4%であるという結果が得られている。そ

れとは独立に z>3の LAF (Lyman α forest)の観測

から IGM は T = 104-105K の光電離されたガスと

して存在し、Ωb0 の 95%以上を占めることが分かっ

ている (Rauch et al. 1997)。すなわち、高赤方偏移

ではバリオンの大部分は IGM として存在する。そ

の一方で、z∼0の観測によると、LAFの吸収体から

見積もったバリオン密度はΩb0の 20%程度しかなく

(Lehner et al. 2007)、恒星・分子雲・銀河団に付随

する高温ガスなどの観測結果を足し合わせても、Ωb0

の約 50%程度にしかならず (Fukugita et al. 1998,

Fukugita & Peebles 2004)、残りの約 50%は観測的

に同定されていないという問題が存在する (ミッシ

ング・バリオン問題)。この未観測のバリオン成分を

ダークバリオンと呼ぶ。

1.2　WHIM

ミッシング・バリオン問題の原因と考えられている

のが、IGMの衝撃波加熱による進化である (Valageas

et al. 2002)。標準的な宇宙論的構造形成シミュ

レーションによると、重力崩壊による大規模構造

の形成に伴い、一部の IGM は衝撃波加熱を受けて

高温ガスに進化する。こうして生じた高温の IGM

は WHIM(Warm-Hot Intergalactic Medium) と呼

ばれ、ほとんど完全電離した (fHI ≤ 106)、温度

105K ≤ T ≤ 107Kで非常に希薄 (1 ≤ δ ≤ 1000)な

ガスであり、z∼0ではWHIMはバリオンの 30-50%

の質量比占めるというシミュレーション結果が得ら

れている (Cen & Ostriker 1999, Dave et al. 2001な

ど)。すなわち、z∼0では一部の IGMがWHIMへと

進化したために、観測では捉えることが難しくなっ

てしまったと考えられている。WHIMはダークバリ

オンの大部分を説明できると考えられており、宇宙

論的スケールでのバリオンの進化を考える上で非常

に重要である。シミュレーションによると、WHIM

は銀河団の周りだけでなく、現在の観測で調べられ

ていないような大規模構造のフィラメント領域にも

付随する形で分布することが分かっている (Cen &

Ostriker 1999)。そのため、WHIMの空間分布や時

間進化を知ることは、ダークマターによる大規模構

造の進化についての情報が得られるという意味でも

大変重要である。

1.3　WHIMの観測法：吸収線と輝線

WHIMを観測によって捉えようという試みは、い

くつかの異なるアプローチからなされている。WHIM

には超新星爆発や銀河風などで放出された金属元素が

微量に含まれていると考えられ、OVIやNeVIIIなどの

金属イオンの吸収線をQSOのUVスペクトルから同

定する方法が最初のWHIMの観測法として用いられ

た (Tripp et al. 2000, Danforth & Shull 2005, Savage

et al. 2005 など)。これらの吸収線がトレースしてい

るのは 105K < T < 107Kのガスであり、この観測

からこの温度域のWHIMはΩb0(OVI) ≲ 0.0022/h70

が得られ、Ωb0の少なくとも 5%を占めているという

結果が得られた (Sembach et al. 2004, Danforth &

Shull 2005, Trip et al. 2006)。106K < T < 107Kの

ガスは QSOの soft-X線に含まれる OVII,OVIIIな

どの吸収線を用いて同じように同定される。ただし、

得られた Ωb0(WHIM)はガスに含まれる元素の質量

比に対してモデルを仮定する必要があり、その不定

性が含まれていることに注意する必要がある。また、

金属元素の輝線を用いた観測法も考えられるが、輝
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線を放射するガスまでの距離が遠いほど観測される

放射強度が低下してしまう上に、手前にある天の川

銀河からの強い UV, soft X 線放射に埋もれてしま

い、吸収線の同定に必要な観測精度を得るのが現状

では困難なため、この観測はあまりなされていない。

ただし、金属の吸収線と輝線の観測を組み合わせる

ことによって同定の精度を高めることができたとい

う観測がある (Takei et al. 2007)。

1.4　WHIMの観測法：BLA

一方で、ガスに含まれる金属元素の代わりに水素

原子の Lyman α 線を用いる観測法も考えられる。

本研究ではこの観測法に着目する。この方法の利点

は、WHIMに含まれる金属量に依らずにガスを同定

できる点である。そのため、ガス全体の質量を見積

もる際の金属量不定性がない上、金属量が極わずか

で金属吸収線が見えないようなガスを観測すること

もできる。そのため、ガスの重元素汚染の空間的非

一様性の影響を受けずにWHIM の観測ができると

いう点で優れている。ただし、LAFで観測されるよ

うな IGM (T < 105K)と比較するとWHIMは温度

が高い (T > 105K)。このため WHIM に含まれる

水素の中性度 fHI は数桁も低くなっており、観測に

よってトレースできるのは T < 106K程度の低温の

WHIMに限られる。また、WHIMの Lyα吸収線ス

ペクトルの形には次のような特徴が表れる：（1）中

性水素の密度が比較的小さいために、Lyman α吸収

が起こっても吸収される光の量が少なく、その吸収

線スペクトルは浅くなる傾向がある。（2）吸収線の

広がりの程度を表すDopplerパラメータ bは一般に、

ガスが高温になるほど大きくなる。そのため、吸収

線スペクトルの幅は広がる傾向がある。このため、

WHIMのつくる Lyman α吸収線は LAFよりも浅

く広がったスペクトルとなる。このような広がった

Lyman α線をつくる吸収体をBLA (Broad Lyman α

Absorber)と呼ぶ。ただし、BLAのすべてがWHIM

によるものとは限らないことに注意が必要である。

複数の Lyman α 線がスペクトル上で近い位置に存

在すると、吸収線が混ざり (line blending)、擬似的

に BLA とよく似た浅くて広い特徴を示す場合があ

るためである。BLAのスペクトルは浅く、同定する

には S/N 比が高い観測が必要となるので、低赤方

偏移における BLA の観測は困難であり、金属吸収

線の観測に比べて主流ではないのが現状である。し

かし、近年ハッブル宇宙望遠鏡 (HST:Hubble Space

Telescope) に搭載された高解像度の UV分光観測機

器 STIS (Space Telescope Imaging Spectrigraph )

を用いた観測によって BLA が同定された。これに

よると、BLA の大部分は低温 (T¡106K) の WHIM

をトレースしていることが観測的に明らかになった

(Richter et al. 2004, Sembach et al. 2004, Richter

et al. 2006a, Williger et al. 2006, Lehner et al.

2007, Danforth et al. 2010)。また、BLAがトレー

スするバリオンの密度はΩb0(BLA) ≲ 0.0027/h70で

あり、Ωb0(OVI) ≲ 0.0022/h70 の値とそれほど矛盾

しない結果が得られている (Richter et al. 2006a)。

1.5　 BLAのシミュレーション：先行研究

一方、理論からのアプローチとして Richter et al.

2006b では、AMR(Adaptive Mesh Refinement) 法

に基づく宇宙論的構造形成シミュレーションにより、

BLAが = 105-106KのWHIMの大部分をトレース

しており、それ以外のものは衝撃波加熱されていな

い IGMがつくる吸収線が blendingすることによっ

て生成された擬似的な broad lineであることを明ら

かにした。しかし、この計算にはガス進化にとって

重要な物理過程であるガスの放射冷却・輻射加熱が

含まれていない。そこで彼らは、衝撃波加熱されて

いないガスの温度を高く見積もってしまうことを防

ぐために、現象論モデルを適用して温度を下げると

いう処方を行った。加熱/冷却過程はWHIMの進化

そのものに対しては大きく影響を与えることはない

(Dave et al. 2001)ものの、BLAがトレースしている

衝撃波加熱されていない IGMの進化には影響を与え

る可能性がある。またこの計算にはフィードバック過

程も含まれておらず、WHIM進化に与える影響は調

べられなかった。　上記の問題点を受けて、Tepper-

Garcia et al. 2012ではガスの輻射加熱の効果も考慮

した。さらに、星形成・重元素冷却・超新星爆発・銀

河風などのフィードバック効果がWHIMの進化に与

える影響を調べたところ、約 60%の質量のWHIM

が AGNフィードバック (Booth & Schaye 2009)に

よって加熱されて生じることが分かった。また、こ

のAGNフィードバックも考慮した構造形成データを

基に、BLAの物理的性質を調べたところ、観測と矛

盾しない結果を得た。以上の先行研究から、WHIM

および BLAの進化には、AGNフィードバックを始

めとするフィードバック効果が大変重要であること

が分かった。

1.6 非平衡電離過程

加熱/冷却過程を考慮したスタンダードな宇宙論的

構造形成シミュレーションでは、イオンの電離状態

については、紫外線背景輻射 (UVB)によるイオンの

光電離および電子-イオン衝突による電離・再結合の

平衡状態 (衝突電離平衡)を仮定して行われることが

多く、BLAの先行研究でもこの仮定による取扱いで
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あった。しかし、WHIMのように希薄なガスでは、電

離のタイムスケールに比べて再結合のタイムスケー

ルが大きく宇宙年齢かそれ以上となるために、電離

平衡近似は成り立たない。そのため、WHIMは z∼0

では電離平衡状態からずれた状態になっており、ガ

スは電離平衡状態に比べて過剰に電離している。そ

のため、WHIMをトレースする BLAをより適切に

評価するためには、中性水素の電離・再結合の時間進

化の方程式を解くことが望ましい。このような、電

離平衡にないようなガスにおける電離度の時間進化

を非平衡電離過程という。

1.7 本研究の目的

これらの点を踏まえて、本研究では、金属量に依

存したガスの加熱/冷却過程と、星や銀河からの重元

素およびエネルギーのフィードバックの現象論的な

モデル (Okamoto et al. 2014)に加えて、先行研究で

考慮されていなかった非平衡電離過程を取り入れた

構造形成シミュレーションを行う。次に、この計算結

果を用いて、(1) 非平衡電離過程がWHIMの進化に

与える影響の考察 (2) フィードバック効果がWHIM

の進化に与える影響の考察 (3) BLAがトレースする

ガスの物理状態、およびWHIMとの対応の考察 (4)

BLAの空間分布と時間進化の考察 (5) 先行研究の擬

似観測の解析結果との比較 (6) 実際のBLAの観測結

果との比較を行うことを目的とする。

2 構造形成シミュレーション

2.1 シミュレーションコード

計算コードには宇宙膨張を考慮した無衝突重力多

体系の N体計算と SPH法を用いたガス流体計算シ

ミュレーションのオープンソースコードであるGAD-

GET (Galaxies with Dark matter and Gas inEr-

acT) コード (Springel et al. 2001, Springel et al.

2002, Springel 2005) を発展させた closed コード

GADGET-3 コードをベースに、ガスの加熱冷却・

星形成・フィードバックの現象論的モデル (Okamoto

et al. 2008, Okamoto et al. 2010, Okamoto et al.

2014) を適用した GADGET-3 + TOコードに、す

でに自作した非平衡電離過程の計算コードを付け加

えたものを用いる。

2.2 非平衡電離過程の数値計算

非平衡電離過程の反応ネットワークに用いるイオン

としては、IGMとして重要な元素である水素、ヘリ

ウムのみ (H0,H+,He0,He+,He++, e−)を考慮した。

IGMは高温であるので水素分子等の分子は考えてい

ない。シミュレーション手法としては、それぞれの

SPH粒子にイオンの電離度の情報を持たせて、SPH

計算で 1タイムステップ進める際のサブサイクルと

して、各イオンの電離度の時間進化の連立方程式を

数値的に解くということを行った。連立方程式の数

値解法としては、硬い微分方程式系が安定に解ける

スキーム BDF(Backward Difference Formula)公式

(Annonis et al. 1997)を用いた。

3 BLAの解析

構造形成シミュレーションによって得られたガス

のデータを用いて BLA についての統計的な情報を

得ることためには、まず (1) ガスのデータからスペ

クトルを作る擬似観測の計算を行い、次に (2) 得ら

れたスペクトルデータから吸収線を同定する必要が

ある。

3.1 擬似観測　

　自作した擬似観測の計算コードにおける手順は

次の通りである。まず、シミュレーション領域内に仮

想の光源および仮想の観測者を配置することで、仮

想的な視線を設定する。次に、その視線を微小区間

∆lに分割し、それぞれの領域における Lyman α線

に対する光学的厚み τi(E)を、視線近傍のガス粒子

のデータから求める。視線に沿った領域全体にわたっ

て光学的厚みが薄いと仮定すれば、規格化された背

景天体の輻射強度の値は、微小区間の光学的厚みを

視線に沿って足し上げた値 τ(E) =
∑

τi(E) ∆lを用

いて、I(E)/I0＝ exp{−τ(E)}と求まる。これによっ
て視線に沿った Lyman α吸収線のみからなるスペク

トルデータが得られる。

3.2 吸収線スペクトルの同定

　次に、そのスペクトルデータを観測データにす

るのと同じように、フリーパラメータをいくつか持

たせたスペクトルの関数形を仮定した上で、パラメー

タフィッティングを行う。フィッティングツールには

AUTOVPコード (Dave et al. 1997)を用いる。この

手法を用いて各 Lyman α線に対し 3つのパラメー

タ、吸収体の中性水素柱密度 NHI、吸収線の広がり

の程度を表す Dopplerパラメータ b、吸収線の中心

のエネルギー値 Ecenterを求める。これらの BLAの

パラメータを擬似観測の基本量として用い、その統

計解析や対応するガスの物理状態を調べる。
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4 現時点での結果

現在の研究の進捗状況としては、非平衡電離過程

を追加した構造形成シミュレーションコードおよび、

擬似観測コードはすでに完成している。本計算やそ

の解析はこれから行うが、結果の定性的な予想とし

ては、非平衡電離過程を入れた場合は再結合に長い

時間を要するため、近傍での中性水素密度は、電離平

衡の計算よりも少なくなっていると考えられる。その

ため、擬似観測の際にスペクトルの S/N比を同じに

して解析を行えば、非平衡電離過程を入れた計算の

方が同定できる吸収線数が減少する傾向が生じると

考えられる。その効果が、吸収線の統計量やWHIM

との対応にどのような影響を与えるのかも含めて今

後、解析し考察したい。



2014 44

Resolved Star Formation Surface Density and Stellar Mass
Density of Galaxies in the Local Universe

Abdurrouf
Astronomical Institute of Tohoku University

Abstract

In order to understand how the stellar mass are distributed within the galaxies in the local Universe,

where the stars are being made in high star formation rate in them, and relation between their morphol-

ogy and their activities in making stars, we are going to investigate the surface density of star formation

rates (SFRs) and stellar mass surface density by analyzing the resolved stellar population properties

of 445 massive galaxies at 0.01 < z < 0.02. The galaxy images will be taken from SDSS DR10. Only

galaxies with stellar mass more than 1010.5 M� will be selected. The sample will be differentiated

according to their morphology (elliptical, spiral, and irregular) and each galaxy‘s surface will be divided

into inner (center) and outer region. Resolved stellar population properties, that is star formation rate,

age, stellar mass, and extinction, will be derived by modelling the spectral energy distribution (SED) for

each spatial bin of galaxy image. Then calculation and analysis will be focused on stellar mass density,

density of star formation rate, age, and extinction as a function of galactocentric radius.

1 Introduction

It has been known currently that morphology of
galaxies (elliptical, spiral, or irregular) is related to
their star formation history (SFH). How galaxies
were forming their stars in the past seems to affect
their future appearance. Elliptical galaxies likely
formed all their stars from sudden burst in the past
when they was still assembled, so that they are now
dominated by red old stars and lack or almost con-
tain no young blue stars. Elliptical galaxies are
very luminous and massive system with high mass
to light ratio which infer that this galaxies contain
many dark matter halo in their outer part. Cold
gas is almost not found in the elliptical galaxies, but
some of them have very small fraction of cold gas
in their central region which might still be the fuel
for star formation. Different to elliptical galaxies,
spiral galaxies and irregular galaxies are still form-
ing their stars now as they contain many young blue
stars. Spiral galaxy which prominent with their spi-
ral pattern and rotational motion of their disk stars,
have more young blue stars lying in the spiral arms
and disk compare to the central bulge which con-
tains old red stars and has high metallicity. Star
forming activities inside galaxy determine by many
factors, such as existence of cold gas, and dynami-
cal fluctuation which can triggers gas shrinking due
to gravitational contraction. Supernova explosion
of dead stars spreads their metals contain and shed

surrounding gas which can compress gas in other
places and trigger next star birth. Merger or close
encounter between two galaxies also can trigger star
birth inside each galaxy by the dynamical instabil-
ity produced by the merger or close encounter pro-
cess. Frictional motions of orbiting gas make loss of
their energy and eventually fall inward sum up the
concentration of gas in the central part of galaxy.
This might cause the high star formation activities
in the central part of galaxy. In order to understand
this star formation activity flow inside galaxy, we
need to know the distribution of stellar mass den-
sity and star formation rate (SFR) surface density
of galaxies in local Universe as well as in distant
Universe. In order to calculate the distribution of
stellar mass density and star formation rate den-
sity inside galaxy as well as other stellar population
properties, one method that we can used is by fit-
ting the resolved spectral energy distribution (SED)
instead of integrated SED of galaxy. Resolved SED
fitting have been widely used to study the stellar
mass density as well as star formation rate (SFR)
and star formation history (SFH) (Conti, A. et al.
2003; Welikala, N. et al. 2008; Welikala, N. et al.
2009; Zibetti, S. et al. 2009; Wuyts, S. et al. 2012;
Wuyts, S. et al. 2013). In the resolved SED fitting,
multi-wavelength band photometry are calculated
for each spatial bin, then stellar population synthe-
sis model is built in such way to fit this photom-
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etry SED. Total stellar mass obtained by integrat-
ing resolved stellar mass is can be different com-
pare with those obtained by unresolved photome-
try (Zibetti, S. et al. 2009) which might be caused
by effect of dust extinction. Total star formation
rate (SFR) and other stellar population properties
(age, dust obscuration) obtained from integrating
resolved SFR also different compare with those ob-
tained by fitting unresolved photometry (Wuyts,
S. et al. 2012). Studying resolved stellar popula-
tion properties might give clue to more detailed un-
derstanding on galaxy structure and evolution pro-
cesses occurred inside it.

2 Methods/Instruments
and Observations

2.1 Data Sample

In this research we will use optical data from
SDSS Data Release 10 for massive galaxies (M >
1010.5M� lying in redshift range of 0.01 < z < 0.02.
SDSS is providing five-band broad band photome-
try (ugriz bands), and the spectroscopic follow-up
of most galaxies. In additional to the data prod-
uct of SDSS, we use value-added MPA/JHU DR7
galaxy catalogs. These catalogs contain informa-
tion about total stellar mass (based on Kauffman et
al. 2003 and Salim et al. 2007) and star formation
rate (based on Brinchmann et al. 2004) of 927552
galaxies of SDSS data. Location of our sample with
respect to overall galaxies more massive than 106

M� lying in redshift range of 0.01 <z <0.02 can be
seen from Figure 1.

2.2 PSF Matching

Before performing resolved SED fitting to galaxy
image, we need to match the point-spread function
among five band images of all 445 galaxies. PSF
matching is done by matching the average FWHM
(full width in half maximum) of PSF profile of fore-
ground stars (which appears in the image) with ref-
erence value of FWHM. Reference value for FWHM
is taken from image band which has highest aver-
age value of FWHM. For matching FWHM we use
Gaussian convolution in IRAF (gauss command).
For calculating FWHM we use SExtractor (Bertin
Arnouts 1996). SExtractor work by detecting the
objects (stars and galaxies) inside the image field
(which might can‘t be seen by our eye) then cal-

1: Location of data sample among galaxies more
massive than 106 M� which lie in 0.01 < z < 0.02

culate the parameter/physical properties (of those
detected objects) which we want to calculate (se-
lecting it from default parameter list provided by
SExtractor). In our case, we calculate magnitude
and FWHM of each detected object. Following fig-
ure shows one example of PSF matching resulted
for one band. FWHM value is increased after been
convolved as we can see from Figure 2.

2: Comparison between FWHM value before and
after being Gaussian convolved
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2.3 Pixel Binning

For assigning pixels to objects, we use the SExtrac-
tor (Bertin Arnouts 1996) segmentation map. We
group pixel adopt the Voronoi two-dimensional bin-
ning technique (Cappellari Copin 2003), instead of
apply multi-wavelength photometric for each pixel
individually.

2.4 Resolved SED Fitting

First we perform standard stellar population mod-
elling of five bands (ugriz) of each spatial bin indi-
vidually. That is, we fit Bruzual Charlot (2003)
model to the five bands (u-to-z) and search for the
least-squares solution using the fitting code FAST
(Kriek et al. 2009). Some constraints we use in this
modelling are : range of age between 50 Myr (on-
set of star formation) and the age of the Universe,
visual extinctions in the range 0 < AV < 4 with red-
dening following Calzetti et al. (2000), and SFHs
which decline with -folding times down to Myr. For
initial mass function (IMF), we adopt a Chabrier
(2003) model.

3 Results

Until now, 10 galaxy images have been downloaded
from SDSS DR 10 and PSF matched, value-added
MPA/JHU DR7 galaxy catalogs have been down-
loaded. But neither these 10 galaxies nor 435 others
haven‘t been SED fitted. So in this proceeding we
only show our current result, that is PSF matching
of 10 galaxies which can be seen from Figure 3 (in
Appendix).
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3: PSF Matching result for 10 galaxies
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無衝突重力多体系の力学進化を計算するためのN体計算コードの開発

加藤 一輝 (筑波大学大学院 数理物質科学研究科)

Abstract

本研究の目的はコンピュータシミュレーションを用いて銀河スケールにおけるコールドダークマター理論の

諸問題に挑戦することである。そのための無衝突重力多体系の力学進化を計算するための N 体計算コード

を作成した。各粒子間の重力相互作用は、何も工夫しないで計算すると演算数のオーダーが粒子数の２乗と

なり、計算コストがかかってしまう。本研究では計算コストを削減するために、Particle-Mesh(PM)法を採

用した。この方法は、粒子分布から密度分布を求め、ポアソン方程式解き、重力ポテンシャルを求める。そ

して、その重力ポテンシャルを使って新たな粒子分布を求める方法である。ポアソン方程式を解くのに高速

フーリエ変換を用いた結果、演算数のオーダーがメッシュ数Mに対してM logM となり大幅に計算コスト

を削減することができた。また、原始銀河の収縮過程である cold-collapse モデルのテスト計算を行い、銀河

の力学的な準平衡状態を求めた。そして、エネルギー保存の誤差評価より、十分な解像度を得られる最大粒

子数は 3次元でM/8程度であることを確認した。

1 Introduction

銀河形成・進化を理解するためにはダークマター

ハロー（DMH）の力学進化を理解することが重要で

ある。なぜなら、銀河の大部分は DMであり、重力

相互作用においてDMが支配的だからである。DMH

を無衝突重力多体系と見なした場合、現在は N体計

算を駆使した系の進化広く行われている。無衝突系

とは個々の粒子同士が力を及ぼし合うのではなく、全

粒子が作る滑らかなポテンシャルを受けて粒子が運

動する系である。N体計算において、各粒子間の重力

相互作用を直接計算（Particle-Particle法（PP法））

するには、N2のオーダーのコストがかかり、粒子数

を増やすと、現実的でない計算時間がかかってしま

う。そこで、高速フーリエ変換（FFT）を用いてポア

ソン方程式を解く方法 (Particle-Mesh法（PM法）)

を採用した。この場合、計算コストは全メッシュ数

Mに対してM logM のオーダーとなる。本発表では

現在開発中の N体コードの説明を行う。

　第 2章で PP法と PM法の説明を行い、第 3章で

PP法と PM法の比較、PM法のパラメータ依存性

の議論を行う。そして、第 4章でまとめを行う。

2 Numerical methods

2.1 Particle-Particle法

PP法は各粒子間の相互作用を直接計算する方法で

ある。粒子 iの位置を xi、質量を mi とし、重力定

数を G、ソフトニングパラメータを εとすると、以

下の式で粒子 iにかかる加速度が計算できる。

d2xi

dt2
=

N∑
j ̸=i

Gmi
xj − xi

(|xj − xi|2 + ε2)3/2
, (1)

この式から分かるように、各粒子に対して (N-1)

回の演算が必要である。故に、全粒子を計算するに

は N2 のオーダーの計算が必要となる。ソフトニン

グパラメータとは、粒子間の距離が 0になった時に

計算が発散するのを防ぎ、物理的な値を得るために

導入する非物理的な量である。この εの値が小さい

ほど空間解像度は良くなるが、大きな加速度が生じ

るために細かい時間幅が必要となる。なぜなら、時

間幅∆tは典型的な速度を vとした時∆t < ε/vのよ

うに取るからである。
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2.2 Particle-Mesh法

PM法とは、まず粒子分布から密度分布を求め、ポ

アソン方程式解き、重力ポテンシャルを求める。そし

て、その重力ポテンシャルを使って運動方程式を解

くことで、新たな粒子分布を求める方法である。計

算は以下のように要約される。

1⃝ 粒子分布から密度分布を生成する。(assign-

ment)

ρ(xp) =
1

Vp

N∑
i=1

miW (xi − xp), (2)

ρは密度、Vpはメッシュの体積を表す。そして、xi,mi

は粒子の位置と質量で xpはメッシュの位置である。

Wは assignment 関数と呼ばれるもので、質量の各

メッシュへの割り振リを表す。

2⃝ ポアソン方程式を解きポテンシャルを求める。

ϕ(xp) = Vp

∑
p′

G(xp − xp′)ρ(xp′), (3)

ϕはポテンシャル、Gはグリーン関数である。

3⃝ ポテンシャル分布に従って、粒子に働く加速

度を求める。(interpolate）

a(xi) = −
∑
p

∇W (xi − xp)ϕ(xp), (4)

aは加速度である。

4⃝ 運動方程式を解く。

エネルギー保存が良い leap frog 法を用いている。

xi+1 = xi +∆tvi +∆t2a(xi)/2 (5)

vi+1 = vi +∆t[a(xi) + a(xi+1)]/2 (6)

　 5⃝ (1)に戻る。

2.2.1 assignment関数

代表的な assignment 関数を空間 1次元の場合を

例に挙げ紹介する。

・Nearest Grid Point(NGP)スキーム

粒子の全質量を最も近いメッシュに割り当てる。（図

2の上）密度分布が粗く、加速度がメッシュ間で不連

続となるので、ほとんど使われない。

・Cloud In Cell(CIC)スキーム

質量を１メッシュ幅に一様分布させる。（図 2の中）

質量分布は滑らかだが、その一回微分は不連続

W (x) =

 1− |x|
H

|x| < H, (7a)

0 otherwise, (7b)

xは粒子間の距離で、H はメッシュ幅を表している。

・Triangular Shaped Cloud(TSC)スキーム

粒子の位置から 2メッシュ幅に線形で質量を分布さ

せる。（図 2の下）質量分布もその一回微分も連続と

なる

W (x) =



3

4
−
(

x

H

)2

|x| ≤ H
2 (8a)

1

2

(
3

2
− |x|

H

)2
H
2 ≤ |x| ≤ 3H

2 (8b)

0 otherwise, (8c)

質量を分割するメッシュを増やすごとに分布は連

続的になるが計算コストが増えるため適切なスキー

ムを選ぶ必要がある。

図 1: assign-

ment

図 2: assignment 関数
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一方、加速度の計算において、interpolate関数 W

は密度分布の生成で使った assignment関数と同じも

のを用いることで、自己相互作用を打ち消し、運動

量を保存させることが出来る。

2.2.2 ポアソン方程式

ポアソン方程式を解くにあたって、FFTを用いる。

FFTとはフーリエ変換の周期性を利用してメッシュ

数M に対してM2 オーダーの計算を計算精度を変

えずに M logM オーダーに減らした計算方法であ

る。FFTは画像処理など実用的な分野で頻繁に使わ

れており、より高速で効率のよい計算コードが日々

研究されている。本研究では free software である

FFTW ver3.3.4 (HP:www.fftw.org)を利用した。式

(3)をフーリエ変換し、畳み込みの定理を用いると

ϕ̂(kp) = Ĝ(kp)ρ̂(kp), (9)

となり、この式を逆フーリエ変換して各メッシュ

のポテンシャルを求める。

2.2.3 境界条件

ポアソン方程式をFFTで解くにあたって、メッシュ

の境界では周期境界条件を用いる。しかし、周期境界

条件が物理的に適さない場合がある。この場合、図 3

のように一つの領域以外の密度を 0にすることによ

り周期境界の周期性を消すことが出来る。孤立した

系でのN体計算を行う場合、この方法が用いられる。

図 3: 孤立系

3 Cold-collapse

テスト計算として原始銀河の収縮過程である cold-

collapse モデルの計算を行い、銀河の力学的な準平

衡状態を求める。初期条件は、粒子を半径１の球内

に一様分布させ、速度分布は等方に系から出ない程

度の同じ速さを与える。この時の系の自由落下時間

td は式 (10)より 1.1である。また、∆t = 2−7 の固

定時間幅で系を時間発展させた。PM法では孤立系

をとり、CICスキームで計算している。

td(r) =

√
3π

32Gρ̄(< rd)
(10)

ρ̄(< rd)は半径 rd の球内の平均密度である。

図 4: 初期条件 図 5: t＝ 4

3.1 PP法とPM法の比較

1024粒子で計算を行った。PP法でのソフトニン

グパラメータは ε = 2−5とし、PM法はメッシュでの

系の大きさを 43とし、1283のメッシュ数を取った。

すなわち、ソフトニングパラメータとメッシュ幅が

同じ大きさである。

図 6: エネルギー変化

図 6は縦軸にエネルギー横軸に経過時間を示して

いる。点は PM法、実線は PP法を示しており、K

は運動エネルギー、Wはポテンシャルエネルギー、

Eは全エネルギーである。この図より PM法と PP

法は同じ力学進化の結果を示すことが分かる。
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図 7: エネルギーの相対誤差

図 7は縦軸に全エネルギーの相対誤差を横軸に経

過時間を示している。赤線は PP 法で黒線は PM法

を示している。この図より PM法は PP法とほぼ同

じエネルギー誤差で計算できることが分かる。

さらに、粒子数を変え 100ステップの計算時間を比

較した。PM法は粒子数の 8倍が計算領域のメッシュ

数になるように調整した。

図 8: 計算時間

図 8は縦軸に計算 100ステップにかかった時間、横

軸に粒子数を取っている。青が PP法で赤が PM法

である。この図より PM法の方が圧倒的に計算が速

いことが分かる。

3.2 PM法のパラメータ依存性

粒子数を 1024に固定し、メッシュ数を変えて計算

した。

図 9、図 10では図 7、図 8と同様の図が示されて

いる。各実線名の数字は 1次元方向のメッシュ数で

あり全メッシュ数はこの数の 3乗である。また、孤

立系をとっていることより、計算領域のメッシュ数

は全メッシュ数の 1/8である。これらの図より計算

領域のメッシュ数が粒子数の 8倍以上であると誤差

が少なく解けることが分かった。

図 9: エネルギーの変化

図 10: エネルギーの相対誤差

4 Summary

無衝突重力多体系の力学進化を計算する N体計算

コードを PM法で作成し、テスト計算を行った。そ

の結果、PM法はPP法と同様の結果が得られ、エネ

ルギーも保存することが分かった。そして、計算コ

ストが大幅に削減でき、多数の粒子を取り扱うこと

のできるN体計算コードを書くことができた。また、

PM法で十分な解像度で取り扱うことの出来る粒子

数は全メッシュ数の 1/8程度であることが分かった。
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銀河系中心における広がったFeXXV輝線と星数密度分布の比較

長友　竣 (京都大学大学院 理学研究科 宇宙物理学教室)

Abstract

銀河系の銀河面には、ぼやっと広がったように観測される X線放射があることが知られている。この放射の

源については、激変星のような比較的暗いが故に点源として観測されにくい天体であるという点源説と、分

子雲による反射や高温プラズマによる放射であるとする真に広がった放射源説の 2つの説がある。銀河系中

心部付近の ∼ 2◦ を除けば点源説が有力だが、銀河系中心部では観測された Fe XXV輝線の分布が星分布と

異なることなどの理由で、2つの説の間で議論が続いており決着がついていない。どちらの放射源の寄与が

大きいかを確かめる方法の 1つとして、X線の強度分布と星の数密度分布との比較が挙げられる。点源説に

おける主な放射源は激変星であるから、点源説が正しければ、X線の強度分布と激変星の分布をトレースす

るような星の数密度分布は、適当なスケーリングを行うことで一致する。本研究では、Fe XXV輝線の銀経

方向の分布と近赤外線で観測された星の数密度分布の比較を、銀経 ∼ 8◦ の領域をスケーリングに用いて行っ

ている。本ポスターでは、その途中経過を報告する。

1 Introduction

銀河系の銀河面には、銀経 |l| ∼ 100◦、銀緯 |b| ∼ 2◦

にわたってぼやっと広がったように観測される X線

放射 (GRXE)があることが知られている。このX線

放射は分光観測によって、中性鉄 (Fe I)、ヘリウム

状鉄 (Fe XXV)、水素状鉄 (Fe XXVI)の Kα輝線を

含んでおり、高温プラズマからの放射を仮定すると

そのプラズマの温度は ∼ 107Kになることが分かっ

ている。

GRXEの放射源は上の 3種類の鉄輝線を放射する

必要があり、現在では 2つの説が考えられている。1

つ目は、比較的暗いため点源として観測できない天

体が放射源であるという点源説である。点源説にお

いて放射の寄与が最も大きい天体は激変星（CV）1と

考えられているが、鉄輝線の等価幅が異なるなど激

変星で説明しきれない部分も多い。2つ目は、分子

雲による反射や高温プラズマによる放射など、真に

広がった天体が放射源であるとする説である。この

説では Fe I輝線は分子雲による反射の過程で放射さ

れ、高階電離の鉄輝線は高温プラズマから放射され

ると考えられるが、そのような高温プラズマの発生

過程や放射の空間分布の説明に謎が残る。

近年の観測により、銀河系中心部付近の |l| < 1◦程

1主星が白色矮星の連星系のこと。

度の範囲を除けば、GRXEの放射源としては点源が有

力になっている。Revnivtsev et al. (2006)はGRXE

の放射強度分布と 3.5µmで観測された面輝度分布を

比較し、両者が一致することを示した。3.5µmの面

輝度分布は将来的に白色矮星となるような赤色巨星

の分布をほぼ再現しており、近似的には激変星の分

布と（ファクターの違いを除いて）一致する。また、

X線観測衛星 Chandraを用いた深い観測により、そ

の領域で GRXEと考えられていた放射の 80%を点

源として観測することに成功した (Revnivtsev et al.

2009)。これらの結果から、GRXEの放射源としては

激変星をはじめとした点源が有力となっている。

銀河系中心部付近の放射に関しては点源説と広がっ

た放射源説の間で議論が続いている。Revnivtsev et

al. (2006) では空間分解能が悪く観測できなかった

|l| < 1◦の領域を細かく観測し、観測された鉄輝線の

分布と、面輝度分布から求まる激変星分布と比較し

たところ、中心部に行くほど大きな超過が見られた

(Uchiyama et al. 2011)。このことを点源説で説明す

るためには、単位星質量あたりの X線放射率が周辺

部の 4-20倍程度高い必要があり、銀河系中心部の広

がった X線放射に対する真に広がった放射源の寄与

を示唆している。

点源による放射の寄与を正確に見積もるためには、
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面輝度分布との比較よりも星数密度分布との比較の

方が望ましい。面輝度分布から求めた星質量分布は

白色矮星とならないような若い大きな星の影響を受

けてしまい、不定性が大きいためである。Nishiyama

et al. (2013)では、近赤外線観測から得られた星数密

度分布を Fe XXV輝線強度分布との比較に用いた。

銀経 |l| ∼ 2◦ の領域をスケーリングに用いた結果、

中心部における Fe XXV輝線の超過が確認でき、最

大で∼ 2.5倍に達することが判明した。このことは、

銀河系中心部での広がった X線放射における点源以

外の寄与の可能性を強く示している。

しかし、Nishiyama et al. (2013)がスケーリング

を行った |l| ∼ 2◦ の領域はまだ 100% 点源由来であ

ると言い切れる領域ではなく、点源の寄与を過大評

価している可能性がある。そこで本研究では、広がっ

た X線放射が 100%点源由来であると思われる銀経

l ∼ 8◦の領域をスケーリングに用いることによって、

銀河系中心部の広がった X線における点源の寄与、

ひいては真に広がった放射源の寄与をより正確に見

積もることを目的とする。

2 Observations

分布比較に用いる X線（Fe XXV輝線）のデータ

はYamauchi et al. (2009)とUchiyama et al. (2011)

を用いた。どちらも X線天文衛星すざくによる観測

で、3つの鉄輝線が観測された。

銀河系中心の近赤外線星数密度分布のデータは、

Nishiyama et al. (2013) を用いた。このデータは

IRSF/SIRIUSにより J, H, Ksバンドで観測された

もので、|l| < 3◦、|b| < 1◦の領域をカバーしている。

|l| ∼ 8◦の領域の近赤外線データは、発表者が観測

したものを用いた。観測諸元を表 1に示す。観測し

た領域の中心位置は |l| ∼ 8◦ の X線観測の中心位置

と同じである。観測視野は、X線の観測視野が完全

に含まれるような大きさにした。

2有効積分時間 100 秒。

表 1: 観測諸元。

望遠鏡／使用機器 観測年月日 観測領域 (l,b)

IRSF/SIRIUS 2013/09/01
(8◦.04, -0◦.05)

(8◦.44, -0◦.05)

積分時間 観測バンド 観測視野

10秒 ×10 dith2 J, H, Ks 17’.5 × 17’.5

3 Results

現在、Hバンドのデータのうち、観測領域の 1/18

の測光が終了し、∼ 9000個の星を検出した。

4 Discussion

近赤外線による撮像観測によって赤色巨星の分布を

トレースできるかを確認する。今回は、Wainscoat et

al. (1992)の星分布モデル3を用いて、IRSF/SIRIUS

による観測と同じ視野サイズ・限界等級で同じ銀経

|l| ∼ 8◦の領域を観測した場合にどの距離にあるどの

タイプの星がどの程度撮像されるかを見積もった。

図 1は、bulge成分と disk成分にある星の数を距

離ごとにプロットしたものである4。ここで、bulge

成分は古い星のみの集まりで、disk成分には若い星

も含みうると考えている。したがってこの図からは、

撮像したデータそのままでは、disk成分にある多数

の若い星が含まれている可能性があることがわかる。

図 2は、disk成分における主系列星と巨星の分布

を示している。disk成分であっても、銀河系中心付近

（r ∼ 8.5[kpc]）にあって観測される星はほとんどが巨

星であり、反対に主系列に属する星のほとんどが前景

星であることが分かる。したがって、色-等級図を描

けば星を主系列、巨星の 2つの集団に分けることがで

きる可能性が高い。実際、図 3に示すように、このモ

3星のスペクトル型・光度階級ごとに銀河系内の星の空間分布
を再現したモデル。

4太陽を頂点として視野の大きさを頂角とする円錐を考え 1pc
ごとにスライスし、それぞれの要素内にある星の数を距離の関数
としてプロットした。
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図 1: bulge成分、disk成分の視線方向の分布。disk

成分の星は前景星にも銀河系中心部付近の星にも存

在していることが分かる。

デルにおける色-等級図では白線（H−Ks ∼0.8mag）

で 2つの集団に分けることができる。
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図 2: disk成分の星の、主系列星・巨星別視線方向分

布。銀河系中心部に位置する星はほとんどが巨星で

あることが分かる。

H −Ks ∼0.8magによって分けられた星々の分布

を示したのが図 4 である。この切り分けによって、

前景星と背景星がきちんと区別されることが分かる。

この図と図 2、及び bulge成分は巨星ばかりであるこ

とを踏まえると、色による切り分けによって白色矮

星になりそうな巨星の分布を得ることが可能であり、

そこから得られた星数密度分布は激変星の分布とし

て考えられる。
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図 3: Hバンド、Kバンドの色等級図。カラーバーは

それぞれのグリッドに含まれる星の数を表している

（刻み幅は 0.08mag×0.4mag）。
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図 4: 色で分けた 2つの集団それぞれの視線方向分

布。前景星と銀河系中心部に位置する星に分けられ

ていることが分かる。

5 Conclusion & Future Work

銀河系中心部における広がった X線放射の放射に

おける点源（主に激変星）の寄与に制限をつけるた

め、Fe XXV輝線強度の空間分布と近赤外線による

星数密度分布の比較を行っている。分布の比較には、

X線放射が 100%点源由来である領域をスケーリン

グに用いる必要があるが、先行研究では点源以外の

寄与の可能性がある領域でスケーリングを行ってい
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たため、本研究では確実に点源の放射が 100%である

と期待される銀経 |l| ∼ 8◦ の領域をスケーリングに

用いることにした。

激変星の分布を得るためには、近赤外線によって

撮像された星のうち巨星であるものの数密度分布を

得なければならないが、Wainscoat et al. (1992)の

モデルによれば、H −Ks ∼ 0.8magより赤い星を選

択すれば、巨星の分布が得られることが分かった。

現在、得られた銀経 |l| ∼ 8◦ のデータを解析中で

ある。今後、全データの測光解析が終了次第、色に

よる巨星の選択、スケーリング、Fe XXV輝線強度

分布との比較を順次行っていく予定である。
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ダスト進化を考慮した宇宙論的銀河形成モデル

吉原 健太郎 (東京大学大学大学院 理学系研究科 天文学専攻 天文学教室)

Abstract

最新機器での観測データから、将来的に赤外サブミリ領域におけるダストの continuumなど重要なデータ

が得られることが期待されているが、銀河のダスト SEDに関する詳細なモデルはまだない。

一方、最近の観測から、メタリシティの小さい銀河ではメタル量に対してダストがあまり検出されないとい

う結果が出ている。

この原因としては、星間物質中におけるダスト粒子成長効率が低金属の銀河では小さいことが有力であり、

実際に近傍の観測結果から粒子成長効果とダスト量には相関が見出せる。これを取り入れたダスト進化モデ

ルを宇宙論的銀河形成モデルに取り入れることで、

銀河のダスト特性を予言する新たなモデルを考案し、今後出てくる観測結果へ示唆を与えることを目指す。

1 Introduction

1980年代初頭に提唱された CDM モデル (Peebles

1982 など)に宇宙定数Λを加えたΛCDMモデルは、

観測とよく一致し現在の標準モデルとなっている。

ΛCDMモデルは、ダークマターの初期密度ゆらぎが

重力的に成長することによりダークハローが形成さ

れ、衝撃波加熱により形成される高温ガスが冷却・収

縮して星間ガスとなり、星形成が起こることにより

銀河が形成し、銀河同士が合体を繰り返して成長す

るという階層的銀河形成を導く。

この構造形成の解法として、代表的なものの一つが

準解析的モデル (Semi-Analytic Model, SAM ; e.g.

White and Frenk 1991; Kauffmann et al. 1993; ?)

である。ダークハローの形成を解析的に解き、星形

成などの物理過程を数値積分に解いていく方法であ

り、シンプルな物理原理で解け構造を視覚的に把握

しやすい反面、コンピュータの性能限界により分解

能と体積がトレードオフとなってしまう解析的数値

シミュレーションに比べ、物理過程を多く扱うため

設定すべきパラメータが多くなる欠点はあるが、比

較的短時間で計算でき、統計量が算出されるために

観測との比較がしやすいという特徴を持つ。

炭素質、珪素質などからなる星間物質中のダスト粒

子は、短波長の電磁波を吸収し、赤外～ミリ波の再

放射を起こすため、銀河の SEDに影響する。ダスト

粒子の生成・消滅・進化過程には、超新星・AGB星

などによる放出、超新星衝撃波による破壊、ダスト

粒子にガス状態のメタル原子・分子が衝突し、降着す

ることにより起こるダスト粒子の成長 (Dwek 1998;

Liffman & Clayton 1989; Draine 2009など)、ダス

ト粒子同士の衝突による破砕または合体、などがあ

る。最近の近傍銀河の観測により、金属量Zが小さい

銀河では、期待されるよりもダスト/メタル比が低い

結果が得られている (Fisher et al. 2014, Rémi-Ruyer

et al. 2014)。これが遠方の、典型的 (SFRが高く低

メタル)な銀河にも成り立つなら、Zが小さい銀河で

はダストがほとんど生成されないといえる。

その原因として有力なのが、ダスト粒子の成長効果

が低メタルの星間物質中では低く、ほかのダスト生

成・消滅過程に比べ弱いことである。Asano et al.

(2013a,b)では、銀河の化学進化に応じて、ダスト生

成・消滅プロセスそれぞれの効果がどのように時間進

化するかを計算し、銀河のメタリシティがある閾値

(critical metallicity)を超えると、それまで主要だっ

た星からのプロセスに代わり、粒子成長によるダス

ト量増加効果の寄与が最大となってダスト質量増加

が急加速するという結果を導いている。このモデル

の結果は、近傍銀河でのダストの検出データともよ

く一致する (Rémi-Ruyer et al. 2014, Fig. 8)。

この結果を受けて、新しい SAMを作ることを考え

る。SAM でダストの光学効果を計算したモデルは

存在するが (Granato et al. 2000)、ダスト量の時間
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進化を取り入れたモデルはまだない。Asano et al.

(2013a)では、星形成とダストへのメタル降着、２つ

のタイムスケールを比較することでダスト増加が加速

する”critical metallicity”を算出しているが、Asano

et al. (2013a,b)でも用いられているダスト進化の方

程式をそのまま SAMに組み込むのがもっとも直接的

だが、今回は簡単のために「銀河のダスト進化が進

んでいるかどうか」を判定し、結果に反映させる方

法をとりたい。つまり、ダスト進化のタイムスケー

ルと、星間物質中のダストに特徴的なタイムスケー

ル (characteristic age)を比較し、前者のほうが長け

ればダスト進化が十分に進んでいるとして、ダスト

吸収・再放射の効果を大きく見積もって計算する方

法である。

実際にモデルの書き換え・計算に入る前に、近傍銀

河の大規模サーベイ観測結果を用いてこの 2つを比

較し、銀河のダスト/メタル比との相関を見てみる。

2 Methods

ダスト進化のタイムスケールとして、今回は比較

的簡単な原理で計算しているAsano et al. (2013a)で

用いられたダスト降着タイムスケール τaccを用いる。

この論文ではダスト質量密度一定を仮定し、ダスト

粒子同士の衝突については考慮していない (Asano et

al. (2013b)において、ダスト組成、すべてのダスト

過程を考慮に入れた計算が行われている)。

ダスト降着タイムスケールの表式は以下のように衝

突タイムスケールの形をとっている。

τacc =
4π⟨a3⟩σ

3⟨a2⟩αρeffaccZ⟨v⟩

ここで ⟨a3⟩, ⟨a2⟩ はダスト粒子サイズの三乗 (二乗)

平均、σ はダスト質量密度、αは気体状態のメタル

分子／原子がダスト粒子に衝突した時の付着効率、

ρeffacc = µmHnH は冷えた ISMの平均質量密度、µは

平均分子量、mHは水素原子質量、nHは星間物質中

の水素原子数密度、⟨v⟩は気体メタルの平均速度であ
る。

これを変形していって

τacc ≈ 2.0×107
( nH

100cm?3

)−1
(

Z

0.02

)−1 ( µ

1.40

)−1

yr

ここではAsanoらに倣ってα = 1.0, ⟨v⟩ = 0.14kms−1

(ISMガス温度 T = 50Kと対応)と仮定している。

比較のための観測データとして、Rémi-Ruyer et al.

(2014)の解析で用いられたうち、2つのサーベイ観

測結果を用いる。ひとつは近傍 (< 30Mpc)の 61銀

河を観測した KINGFISH Survey(Kennicut et al.

2011; Skibba et al. 2014)、もうひとつは低メタルな

50銀河 (< 200Mpc)を観測した Dwarf Galaxy Sur-

vey(DGS) である。マッピングに関してはどちらも

Herschel 70, 100 and 160µm(PACS), 250, 350 and

500µm (SPIRE) で行っている。この 2 つのサーベ

イでは nH は測定されていないため、粗い近似とし

てディスク上に分布した ISM を仮定し、ガス質量

Mgasを半径の二乗で割ったものの比を取り、Fisher

et al. (2014) 論文で扱われた I Zw 18 銀河におい

て nH = 100cm−3 として規格化した。ダスト粒子

の”characteristic age”tdustについては、銀河の星形

成史を考慮して SFR/Mgasと SFR/M∗を求め、それ

ぞれについてグラフを作成した。

3 Results & Discussion
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図 1: tdust = SFR/Mgas とした図

図 1、図 2が、銀河のダスト/メタル比 (D/M)と、

ダストに関する 2つのタイムスケールの比とをプロ

ットしたグラフである。このうち、○で囲った銀河

(SBSS1533+574)は”blended with another source”

で、分解困難であるためにダスト量の上限が非常に

低くなっている (Rémi-Ruyer et al. 2013)。これを
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図 2: tdust = SFR/M∗ とした図

除けば、これを除けば、これらのグラフを見る限り、

τacc/tdustとD/M との間にはある程度の相関がある

ように見える。注意すべきは、ここで考えた 2つの

tdust は銀河の星形成史によって大きく値が変わり、

たとえば星形成を過去に大量に起こし現在ほぼ終え

た銀河では後者 (SFR/Mstar)が非常に長くなってし

まうようなことが起こることである。SAMは SFH

を時系列で追って計算するモデルであり、他のパラ

メータも扱えるので、τacc, tdustはより正確に算出す

ることが可能と期待できる。

4 Conclusion

メタリシティの小さい銀河ではダスト/メタル比が

非常に小さい可能性があるという観測結果を説明す

るにはダスト粒子成長の効果が低メタリシティでは

小さいことが有力であり、この粒子成長効果が十分

に高くなるとダスト量増加が加速すると期待される。

今回はダスト進化モデルを銀河進化の準解析的モデ

ルにそのまま組み合わせるのではなく、ダストに関

する 2つのタイムスケールのを比較してダスト進化

が十分に進んでいるかどうかを判定することを考え

た。その第一段階として、2つのサーベイ観測デー

タを用いてタイムスケールの比を取り、ダスト/メタ

ル比と比較してみると、この 2つの比の間にはある

程度の相関が見られた。準解析的モデルにより、よ

り良い精度で τacc, tdustを算出することで、ダスト進

化を考慮した多様な銀河 SEDを予言し、今後の観測

データへ示唆を与えられることを目指している。
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ブラックホール降着流における輻射場の効果

佐塚　達哉 (大阪大学大学院 理学研究科)

Abstract

今回の発表は Barai P., Proga D. and Nagamine K. (2012)のレビューである.

　本論文の研究では活動銀河核 (AGN)周辺の光学的に薄いガスに対し, 輻射として中心からの等方的な X

線のみを考え, それによる加熱, 冷却, 輻射圧の効果を取り入れ, 中心からの X線の光度 LX とエディントン

光度 LEdd の比 LX/LEdd をパラメータとして 3DSPHシミュレーションを行った. LX/LEdd = 0.01 の場

合には, 高温低密度のインフローと低温高密度のフィラメント状のインフローが現れた. この結果は加熱と冷

却の釣り合いが不安定であることによって起きる熱的不安定 (TI)によって形成されたと考えられる. また,

LX/LEdd = 0.05 の場合には等方な低温高密度のアウトフローと非等方な高温低密度のアウトフローが現れ

た. 等方なアウトフローは, 高い LX によって加熱されたガスの圧力によって駆動され, 非等方なアウトフ

ローは TIによって生まれた高温低密度のガスが浮力によって押し出されていると考えられる.

1 イントロダクション

AGNから 10 − 1000pc 離れた領域にあるガス片

が中心からの放射を吸収することによって, 紫外線や

X線領域に幅の狭い吸収線 (NAL)を形成する. この

NALのほとんどが青方偏移していることが観測的に

知られている. これによりAGN周辺のガスがアウト

フローしていることが示唆される. これは AGNの

中心にある超大質量ブラックホール (SMBH)周辺か

らの輻射が起因すると考えられている. このアウト

フローは銀河の進化や宇宙の金属汚染などに非常に

重要な影響を与えると考えられ, アウトフローのメカ

ニズムに関して活発な研究がなされている.

本論文の研究では, SPHと呼ばれる手法を用いた

3Dシュミレーションによって, このアウトフローの

メカニズムを解明することを目指している.

2 モデル

2.1 基礎方程式

基礎方程式は以下の通り.

Dρ

Dt
+ ρ∇ · v = 0 (1)

ρ
Dv

Dt
= −∇P − ρ

GMBH

r
(2)

ρ
D

Dt

(
e

ρ

)
= −P∇ · v + ρL (3)

ここで v , ρ , P はそれぞれガスの速度, 質量密度,

圧力, e は単位体積あたりのガスの内部エネルギー,

MBH = 108 M⊙ は中心のブラックホールの質量で

ある. L は net cooling rate と呼ばれるもので, 各過

程の加熱と冷却の和である. L は温度 T と電離パラ

メータ

ξ ≡ 4πFX

n
=

LX

r2n
(4)

の関数として表される. 本論文の研究では, 輻射が

ガスに与える加熱と冷却の効果としてコンプトン散

乱, 制動放射, 光イオン化を考えた (Blondin J. M.

(1994)). すなわち

ρL(ξ, T ) = n2 (GCompton +GX − Lb − Ll) ergs cm−3 s−1

(5)

ここで GX は光電離による項で, 以下のように表さ

れる.

GX = 1.5×10−21ξ1/4　T 1/2 (1− T/TX) ergs cm3 s−1

(6)

ここで TX = 1.16 × 108 T とした. また, GCompton

はコンプトン散乱による項で,

GCompton = 8.9× 10−36ξ(TX − 4T ) ergs cm3 s−1

(7)
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である. Lb.l は制動放射と輝線冷却を表し, 以下のよ

うに書ける.

Lb,l = 3.3× 10−27T 1/2

+ [1.7× 10−18exp

(
−1.3× 105

T

)
ξ−1T−1/2

+ 10−24]δ ergs cm3 s−1 (8)

第一項が制動放射, 第二項が吸収による冷却を表して

いる. また光学的に薄い極限では, δ = 1 である.

2.2 境界条件

本論文の前段階として, 彼らは式 (1), (2), (3)を球

対称の元で数値計算し, 流れが定常化することを確か

めた.(Barai P., Proga D. and Nagamine K. (2011)).

本論文ではこの結果を初期条件として用いている.

各パラメータは以下を用いてる： γ = 5/3, rin =

0.1 pc, rout = 200 pc, ρout = 10−23 g cm−3, Tout =

105 K. なお, rin に達したガス粒子は中心の BHに

影響を与えることなく消滅する.

上の境界条件のもとで, 中心天体からの X 線によ

る加熱と冷却を取り入れた流体の基礎方程式 (1), (2),

(3)を SPH法を用いて 3Dシミュレーションを行い,

ガスの振る舞いのパラメータ LX/LEddd に対する依

存性を調べた.

3 結果, 考察

3.1 LX/LEdd = 0.01

LX が小さい場合, 中心から 30 pcの領域にあるガ

スは高密度低温のインフローと, 低密度高温のインフ

ローの 2層構造を形成し, 低密度高温の流れはフィラ

メント状の構造を形成した (図 1). この構造は中心か

らの輻射による加熱と冷却によって TIが起こり, 高

温高圧のガスによって低温低圧のガスが圧縮されて

形成されたと考えられる. 図 3と式 (8)より, Trad よ

り高温の領域は冷却優勢, Trad より低温の領域は加

熱優勢である. 例えば点 Pにいた粒子が Ξ = const

を保って, すなわち青い破線上を右上に進むと, 粒子

はさらに加熱され点 Rで安定となる. 逆もまた同じ

であるので, ガスは点 Qと点 Rに集まり, 高温低密

図 3: ガスの中の一つの粒子が横軸 ξ , 縦軸 T の中で

どのように動くか表した図. 赤い線では加熱と冷却が釣

り合っている. 青い破線は ξ = const , 青い一点鎖線

は Ξ ≡ LX
4πr2cP

= const , 青い点線は断熱過程をそれぞ

れ表している. 黒い線は一つの粒子の軌跡を表し, A は

t = 1.4 Myr, Gは t = 1.8 Myr の点である.

度な流れと低温高密度な流れの 2層構造となる. こ

れを熱的不安定 (TI)と呼ぶ. 図 3中の点 Eにいた粒

子は, 数値計算によって生まれた摂動によって輻射平

衡の点からわずかに外れ, その摂動が TIによって成

長し, 点 Gに達したと考えられる.

3.2 LX/LEdd = 0.05

LX が大きくなると, ガスは対称な高密度低温のア

ウトフローと, 非対称な低密度高温のアウトフロー

が形成された. 式 (4), (6), (7), (8)より, LX が大き

くなると加熱がより強くなることが分かる. これに

よってガスはより高温になり, ガス圧によってアウト

フローする. また, 前述したように TIによって高温

低密度の流れも形成される. この高温低密度のガス

は浮力によってアウトフローし, ジェットのような構

造を形成する. このアウトフローによって銀河中の

ガスを宇宙空間に放出し, 銀河の進化や宇宙の金属汚

染に重要な影響を及ぼすと考えられる. (Di Matteo

T., Springel V., Hernquist L. (2005))
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図 1: LX/LEdd = 0.01 における t = 2.047 Myr の時の, 中心から 30 pc の領域の断面図. 左図は ρ の分布を, 右図は

T の分布をそれぞれ表している. 矢印の向きは速度の方向を表し, 長さは速度の大きさを表している.

図 2: LX/LEdd = 0.05 における t = 3.0 Myrの 時の, 中心から 200 pc の領域の断面図. 左図は ρ の分布を, 右図は

T の分布をそれぞれ表している. 矢印の向きは速度の方向を表し, 長さは速度の大きさを表している.

4 まとめ

本論文の研究では, AGNからの輻射が周りのガス

に与える影響を考えるために, 中心からの等方的な

X 線を考え, 加熱と冷却の効果として X 線による光

電離, 輝線冷却, コンプトン散乱, 制動放射考え, 光学

的に薄いガスの振る舞いを調べた.

LX が小さい時には, 高温低密度のインフローと低

温高密度のフィラメント状のインフローが現れた. こ

の 2層構造は TIによって形成され, 高温高圧のガス

圧によってフィラメント状の構造が生まれたと考え

られる.

また LX が大きい時には, 非対称な高温低密度の

アウトフローと対称な低温高密度のアウトフローが

現れた. この高温低密度のアウトフローは, TIによっ

て生まれた高温低密度なガスが浮力によって外側へ

押し出されたものであると考えられる.
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5 今後の展望

今回のシミュレーションでは光学的に薄いという

仮定をしているために, 中心天体の輻射圧は入ってい

ない. 輻射圧は光子がガスに吸収された反作用で生

まれるので, 電離していない低温領域において重要

になってくる. LX が小さい場合には, 高温のインフ

ローと低温のアウトフローが形成されることが予想

される. また, ガスが回転していれば回転軸方向に指

向性のあるアウトフローが生まれると考えられる.
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Measuring the Redshifts of Distant Bright Galaxies

Takuya Kurahashi (Department of Science and Engineering, Meisei University/NAOJ)

Abstract

We present CO observations obtained toward two high-redshift galaxies, USS1558, which is a z=2.53

radio galaxy located at the center of a proto-cluster of Hα emitters (HAEs), and J1344, which is a Her-

schel detected bright source with previously unknown redshift. Both are observed with the Nobeyama

45m telescope, and carried out as part of our large high-z legacy survey. The final goal of this survey is to

derive redshifts from bright submm selected galaxies. The high sensitivity and wide frequency coverage

capabilities offered by ALMA will allow us to routinely measure the redshifts of high redshifts sources.

In addition, the sub-arcsecond resolution images will allow us to not only identify the exact optical/NIR

counterparts of the submm galaxies, but it will also allow us to study their sizes and kinematics of the

molecular/atomic gas which will ultimately provide us with hints on the formation mechanism of these

early galaxies.

1 Introduction

It is known that the cosmic star formation rate

increases as a function of redshift with a peak at z =

1-3. Submm galaxies (SMGs) are sources located at

these redshifts and thought to be the precursors of

massive elliptical galaxies seen in the local universe.

Fig. 1 (Hopkins and Beacom 2006)

The origin of the bright submillimeter emission is

the reprocessed emission from the interstellar dust

particles surrounding the young star forming re-

gions/or an AGN. While there is evidence for AGNs

in a good fraction of the SMGs, the bulk of the in-

frared light for the high-redshift submm population

is still thought to be dominated by star formation.

Many of the brightest SMGs are likely significantly

magnified by gravitational lensing effect.

Fig. 2 SED of active star-forming galaxies
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2 Characteristics

This target in USS1558 is proto-cluster, where

an over-density of massive, red-sequence galaxies

has been discovered around a radio galaxy. So ex-

tremely high number density of star-forming galax-

ies in the USS1558 proto-cluster also supports that

they may be evolving through multiple merger

events (K. Tadaki+ 2014).Initial target is central

radio galaxy in USS1558.

J134429.4+303036 is a strongly lensed galaxy in

a cluster discovered inHerschel-ATLAS. The strong

lenses identified via (sub-)millimeter surveys will

provide a wealth of information regarding the astro-

physics of galaxy formation and evolution. (Buss-

mann et al. 2011)

3 Methods/Instruments

and Observations

We observed USS1558 and J1344 using the two-

SB, two-polarization receiver system of TZ1 and

TZ2 equipped on the Nobeyama 45mtelescope. We

can show the objects with large velocity and obtain

multi-transition lines. Table.1 is beam size, used

receiver, Tsys and observing season when observed

them, are show below this.

Table. 1

4 Results

Data reduction was pursued using the facility

date reduction application Java-NewStar. Since the

45m pointing accuracy is significantly affected by

wind, only the data taken with wind velocity less

than 5 m/s were used. In addition, we flagged scans

with visually poor baselines in the data, and a ze-

roth order baseline is subtracted from each spec-

trum by eye (Iono et al. 2012). As a result of the

analysis, these objects could not be detected. but

we assume the 3σ upper limit from Tsys obtained

as a result of the analysis, and evaluated the lumi-

nosity and the redshift.

5 Discussion/Conclusion

and Future Work

It is supposed that according to the factors

that can not be detected is observation instru-

ment, also be mentioned that it is dependent on

the weather and that the integration time was not

enough.Possibly these objects may be easy to de-

tect, if we observe its at 4,200m such as ALMA.

In the case we observed this observation in ALMA

Band3, we shorten observation time very much. We

set baseline of 450m and give some parameters when

we observe its as follows, using the ALMA OT Cy2.

Observation time is sufficient in less than 20 min-

utes.

Fig. 3 (Blain et al. 2002)

We tested two-objects this time, to do blind search

for high-redshift. The left panel shows that submm
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of the 850μm degree keeps enough flux in the do-

main of high-redshift, and can become one hint that

can understand some states of the galaxies forma-

tion history of each time.
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近赤外線域における宇宙背景放射の再測定
佐野　圭 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

近赤外線域の宇宙背景放射には遠方の銀河から来る光や、未知の素粒子の崩壊によって放出される光などが
含まれている可能性があり、宇宙の星生成史や、新たな放射過程を探るための重要な指標になると考えられ
ている。この波長域には、太陽光が惑星間ダストに散乱された成分である黄道光や、銀河系内の星の光など
の強い前景放射が存在しており、これらを高い精度で除去しなければ宇宙背景放射を検出することは困難で
ある。
我々は COBE(COsmic Background Explorer)衛星に搭載された観測装置 DIRBE(Diffuse Infrared Back-

ground Experiment)によって得られた全天マップを用いて J、Kバンドにおいて宇宙背景放射の再測定を
試みている。過去に DIRBEのデータを用いて宇宙背景放射を測定した研究の問題点として、星の光が星間
ダストに散乱された成分である銀河拡散光を無視していたということがあった。我々は DIRBEの観測値を
黄道光、銀河系内の星の光、銀河拡散光、および等方放射成分の重ね合わせとしてそれぞれの成分に分離し
た。その結果、それぞれの成分を非常に高い精度で分離することに成功した。求められた等方放射成分の輝
度は系外銀河の積算光の輝度を上回り、黄道光のスペクトルに似る。このことは黄道光モデルで引き切れて
いない黄道光の成分が、等方放射成分に混入している可能性を示唆する。

1 Introduction

近赤外線域の宇宙背景放射には遠方の銀河から放
射された光が記録されており、銀河の進化や宇宙大規
模構造の成長を考察するための重要な情報が含まれ
ている。地球大気からの放射を避けるため、宇宙空間
から IRTS（Infrared Telescope in Space）のデータ
を用いた研究（Matsumoto et al. 2005)やCOBE衛
星の観測装置 The Diffuse Infrared Background Ex-
periment（DIRBE）のデータを用いた研究（Wright
2001 他）により、近赤外線域の宇宙背景放射の輝度
が測定されてきた。いずれの測定値も、銀河カウン
トから予想される系外銀河の積算光の 3-10倍にも達
し、それを銀河カウントに基づく理論で説明するこ
とは難しい。この近赤外線域の宇宙背景放射の超過
成分には第一世代星からの放射が寄与しているとい
う議論もあるが、これまでに得られた宇宙背景放射
の測定値は、TeVガンマ線の観測（Aharonian et al.
2006）から求められた宇宙背景放射の上限値をも上
回る。一方で外惑星探査機パイオニアのデータを用
いたMatsuoka et al.（2011）によると、宇宙可視光

背景放射の強度は、系外銀河の積算光の強度とほぼ
一致している。このような状況で近赤外線域の超過
成分が本当に宇宙背景放射の成分であるかを否かを
明らかにすることは重要な課題となっている。
　宇宙背景放射を測定するためには、その前景放射
成分を高い精度で除去する必要がある。近赤外線域
の宇宙背景放射の前景放射として、地球大気からの
放射、太陽光が惑星間ダストに散乱された成分であ
る黄道光、銀河系内の星からの直接光成分、銀河系
内の星の光がダストに散乱された成分である銀河拡
散光がある。このうち、地球大気からの放射は宇宙
空間からの観測では無視できると考えられる。これ
までの近赤外線域の宇宙背景放射を測定する研究で
は、この波長域の銀河拡散光は観測例が無く、無視
されていた。しかし、近年 Tsumura et al.(2013)や
Arai et al.(private communication)によって近赤外
線域にも銀河拡散光が存在することが示されている。
そこで我々は、全天にわたって高精度な観測がなさ
れた COBE/DIRBEの J、Kバンドのデータを再解
析することによって、銀河拡散光の影響を評価した
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上で、高い精度で宇宙背景放射を測定することを目
指している。

2 Methods

高銀緯領域において、観測された輝度について次
のモデルを考えた。

Fi(Model) = Fi(star) + Fi(ZL) + Fi(DGL) +
Fi(constant)
ここで、i は観測したバンド（J,K バンド）を表
し、Fi(star), Fi(ZL), Fi(DGL), Fi(constant) はそ
れぞれのバンドにおける星光、黄道光（ZL:Zodiacal
Light)、銀河拡散光 (DGL:Diffuse Galactic Light)、
一定値の輝度を表す。それぞれの成分は次のように
表される。

Fi(star) = ai × Fi(2MASS)
Fi(ZL) = bi × Fi(ZLmodel)
Fi(DGL) = ci × F (SFD)
ここで、Fi(2MASS)は 2MASS(2 Micron All Sky

Survey)のpoint source catalogの限界等級（J = 15.8
mag, K = 14.3 mag）までの点源の積算光である。
DIRBE と 2MASS ではそれぞれのバンドで、フィ
ルターの responseが異なるので、color correctionを
行って 2MASSにおける等級からDIRBEにおける等
級に変換している。Fi(ZLmodel)はDIRBEのデー
タをもとにして作られた黄道光モデル（Kelsall et al.
1998)から予想される黄道光の輝度である。F (SFD)
は Schlegel et al.(1998)によって作られた 100 µm拡
散放射マップの輝度である。星から出た光は星間ダ
ストに散乱されて銀河拡散光になるだけでなく、ダ
ストを暖めて遠赤外線放射を出す。したがって近赤
外線のようなほぼ optically thinな波長では、銀河拡
散光と遠赤外線拡散放射の輝度は線形に相関すると
考えられるので、このモデルを仮定した。

Jバンドで 5 magより明るい星にマスクをした後、
最小二乗法を用いて、DIRBE の各バンドでの輝度
Fi(DIRBE)とモデル輝度 Fi(Model)の差が最小に
なるように係数 ai, bi, ciを決定した。さらに 2MASS
の検出限界以下にある暗い星の積算光の輝度をTRI-
LEGAL(TRIdimensional modeL of thE GALaxy)
を用いて計算した。その値を最小二乗法で求めた

Fi(Model) − Fi(star) − Fi(ZL) − Fi(DGL)から差
し引いたものを平均して、等方放射成分 Fi(Iso)と
する。

3 Results and Discussion

それぞれの成分の分離過程を図 1に示す。J, Kど
ちらのバンドでも、星光、黄道光、銀河拡散光が非
常に高い精度で分離されていることが分かる。特に
100µm 拡散放射の輝度と、銀河拡散光の相関が現
れたことによってこの波長域でも銀河拡散光が存在
することが示された。Fi(constant)から暗い星の成
分を差し引いた Fi(Iso)の値は J,Kバンドそれぞれ
で、51.3±15.0nW/m2/sr, 20.6±6.0nW/m2/srと
なった。ここでの誤差の値は統計誤差と黄道光モデ
ル（Kelsall et al. 1998)の誤差を考慮している。こ
れらの値は過去に DIRBEのデータから宇宙背景放
射を求めた研究（Cambresy et al. 2001) の結果と
consistentである。本研究においても系外銀河の積算
光を上回る等方放射成分があることが示唆される。一
方、紫外線から可視光の波長において、ハッブル宇宙
望遠鏡のデータから得られた等方放射成分のスペク
トルは黄道光のスペクトルに似ていることが示唆さ
れている（Kawara et al. private communication)。
このことと近赤外線域の結果を組み合わせると、黄
道光モデルで引ききれていなかった黄道光の成分が
求められた等方放射成分に混入している疑いがある。
従来の黄道光モデルでは黄道光の時間変動成分のみ
を考慮しているなどといった問題点があるため、さ
らに高精度な黄道光モデルを構築したり、黄道光モ
デルに依存しない宇宙背景放射の測定方法を模索し
ていく必要があるだろう。

4 Conclusion

我々は COBE(COsmic Background Explorer)衛
星に搭載された観測装置 DIRBE(Diffuse Infrared
Background Experiment)によって得られた全天マッ
プを用いて J、Kバンドにおいて宇宙背景放射の再
測定を試みた。過去に DIRBEのデータを用いて宇
宙背景放射を測定した研究の問題点として、星の光
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図 1: パネル (a),(a’)はそれぞれJ, KバンドについてFi(2MASS)に対してFi(DIRBE)−Fi(ZL)−Fi(DGL)
を描いたもの。パネル (b),(b’) はそれぞれ J, K バンドについて Fi(ZLmodel) に対する Fi(DIRBE) −
Fi(star) − Fi(DGL) を描いたもの。パネル (c),(c’) はそれぞれ J, K バンドについて Fi(SFD) に対する
Fi(DIRBE)−Fi(star)−Fi(ZL)を描いたもの。　いずれのパネルでも黒点は横軸の適当な区間の平均値、
赤破線は最小二乗法で求めたベストフィットの直線を表す。下部のパネルは観測値とモデル値との残差を表
す。最小二乗法で求めた係数 ai, bi, ci の誤差は統計誤差のみを含み、系統誤差を含まない。

が星間ダストに散乱された成分である銀河拡散光を
無視していたということがあった。しかし、近年の
研究により近赤外線域にも銀河拡散光が存在するこ
とが示唆されているため、宇宙背景放射を測定する
ためには銀河拡散光の寄与も正確に評価する必要が
ある。我々は DIRBEの観測値を黄道光、銀河系内
の星の光、銀河拡散光、および等方放射成分の重ね
合わせとしてそれぞれの成分に分離した。その結果、
それぞれの成分を非常に高い精度で分離することに
成功した。これによって J,Kバンドにおいても銀河
拡散光が存在することが示されたことになる。また、
求められた等方放射成分の輝度は過去に行われた研
究と同様に、系外銀河の積算光の輝度を上回り、黄
道光のスペクトルに似る。このことは黄道光モデル
で引き切れていない黄道光の成分が、等方放射成分
に混入している可能性を示唆する。
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VERAによる IRAS 07024−1102の年周視差測定
松尾 光洋 (鹿児島大学大学院 理工学研究科)

Abstract

我々はVERAを用いた IRAS 07024–1102の年周視差測定を行ったので報告する。この天体はOuter Rotation

Curve (ORC)プロジェクトの一つであり、銀河系回転曲線をより正確に求め、銀河系の質量分布や力学、構造
を明らかにすることを目的としている。この天体は (l, b) = (224◦

· 3,−2◦
· 1)に位置しており、Canis Major領

域に存在する。光度が小さい (570 L�)のに対し線幅は大きい (1.99 km s−1)ため pre-ultra compact (UC)

H iiより早期の大質量天体だと言われている。また 13CO J = 2–1で Vlsr = 16.9 km s−1 であり、運動学的
距離で太陽から 1.64 kpc離れている。我々は年周視差を測定することで距離をより正確に求めるためVERA

を用いて IRAS07024–1102の水メーザー観測を行った。2010年 5月から 2014年 3月までの 18 epochにつ
いて解析を行った。3 epoch以上で検出されたスポットを用いて年周視差フィッティングを行った結果、年
周視差は 1.28 ± 0.08 masであり、それに相当する距離は 0.78+0.05

−0.04 kpcとなった。また水メーザーの固有
運動は µα cos δ = −0.03 ± 1.66 mas year−1, µδ = 0.67 ± 1.59 mas year−1 と求まった。銀河定数を R0 =

8.27 kpcと Θ0 = 248 km s−1 とすると、この天体の回転速度は 250.85±1.77 km s−1 となった。

1 Introduction

VERA (VLBI Exploration of Radio Astrometry)
とは、日本のVLBI (Very Long Baseline Interferom-
etry)観測装置であり、年周視差を測定することによ
り 3次元の銀河系構造を明らかにし、銀河系地図を
作成することが目的である。4つの口径 20m電波望
遠鏡からなり、それぞれ水沢、入来、小笠原、石垣
にある。各望遠鏡には 2ビーム搭載されており、観
測天体のメーザー源と位置の基準となるクエーサー
を同時に観測する相対 VLBI技術により、大気の揺
らぎをより精度よく取り除くことができる。
我々はこのVERAを用いてOuter Rotation Curve

(ORC)プロジェクトを進めている。銀河系回転曲線
は銀河系の外側では未だ誤差が大きいため、このプ
ロジェクトではより正確に銀河系回転曲線を求める
ことで銀河系の質量分布や力学、構造を明らかにす
ることを目的としている (Sakai et al. 2012)。
この天体は (l, b) = (224◦· 3,−2◦· 1)に位置しており、

Canis Major領域に存在する。光度が小さい (570 L�)
のに対し線幅は大きい (1.99 km s−1)ため pre-ultra
compact (UC) H iiより早期の大質量天体だと言われ
ている。また 13CO(J = 2–1)で Vlsr = 16.9 km s−1

であり、運動学的距離で太陽から 1.64 kpc離れてい

る (Wang et al. 2009)。他には CS(J = 2–1)で 16.4
km s−1 に検出されている (Bronfman et al. 1996)。
また 6.7 GHzメタノールメーザーの観測も行われた
が検出されなかった (van der Walt et al. 1996)。

2 Observations

IRAS 07024−1102は 2010年 5月 21日から 2014
年 5 月 14 日までに 19 epoch の観測が行われてい
る。11 epoch までは 1 観測当たり 8 時間の観測を
行い、12 epochからは他のメーザー源と一緒に観測
しており、実質 4 時間の観測となっている。また、
4 epoch 目と 5 epoch 目の間は 9ヶ月空いており、
さらにその間に東北地方太平洋地震が起こってい
るため、その前後は別の観測と考えることにする。
実質前半 4 epoch は使用していない。観測輝線は
H2O メーザーの 616 - 523 遷移であり、この静止
周波数は 22.23508 GHz である。2 ビームのうち、
Aビームで IRAS 07024−1102を観測し、その観測
中心座標は (α, δ) = (07h02m44s

·39,−11◦07′12′′· 45)
(J2000) である。B ビームでは位相補償天体である
J0702−1015を観測し、その観測中心座標は (α, δ) =
(07h02m35s

·7569,−10◦15′06′′· 417) (J2000) である。
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それらの離角は 1◦· 02 である。観測中の典型的なシ
ステム雑音温度は 100–200 K程度である。またその
2天体の他に強度較正天体としてOJ 287などを約 80
分毎に観測している。
受信した信号はデジタルフィルターユニット

(Iguchi et al. 2005)を通した後、16の IF (Interme-
diate frequency)に出力される。それぞれのバンド幅
は 16 MHzであり、32 MHzのレートの 2 bitサンプ
リングで記録される。全記録レートは 1024 Mbpsで
ある。三鷹 FX相関器で相関処理が行われ、1秒間隔
で自己相関と相互相関が出力される。

1つの IFに Aビームを割り当てており、512点の
分光点で分光している。チャンネル間隔は 31.25 kHz
であり、それに相当する速度は 0.4213 km s−1 であ
る。他の 15の IFには Bビームを割り当てており、
位相補償天体の連続波放射を観測している。

3 Data Reduction

データリダクションはNRAO (National Radio As-
tronomy Observatory)が開発したAIPS (Astronom-
ical Image Processing System)を用いて行った。
基本的な流れは以下のようになる。fitsファイルを

AIPSにロードする (FITLD)。自己相関データを用
いてサンプリングバイアスを補正する (ACCOR)。強
度較正を行う (APCAL)。観測所から与えられたキャ
リブレーションテーブルを使って遅延追尾の補正を行
う (TBIN)。Bビームのフリンジを解き (FRING)、
その解をAビームに適用する (TACOP)。Bビームの
セルフキャリブレーションを行い (IMAGR, CALIB,
CLCAL)、それを A ビームに適用する (TACOP)。
装置の誤差を補正するキャリブレーションテーブル
を適用する (TBIN)。速度軸を設定する (CVEL)。詳
細な流れは Kurayama et al. (2011)に書いてある。
その後、フリンジレートマップ (Walker 1981)を
作成し、メーザースポットを探した。メーザースポッ
トを見つけることができたら、それぞれのメーザース
ポットに対しCLEAN (Högbom 1974)を行い、AIPS
のタスクである JMFITでメーザースポットのパラ
メーターを測定する。

4 Results & Discussion

2014年 3月 9日までの 18 epochをリダクション
した結果、合計 172個のメーザースポットを検出し
た。スポットの定義としては異なる速度と位置にある
ものを 1個ずつカウントしている。ただし、r12240b
ではメーザーを検出できなかった。これは Tsys が
高かったためだと考えられる。そして epochにわた
って同じメーザースポットと判断したものをまとめ
た。判断基準は、速度が同じであること、連続した
epochにあること (ただし r12240bは考えない)、前
後の位置の違いが 4 mas以内であることとした。そ
の内 4 epoch 以上で検出された 7 個のメーザース
ポットで年周視差フィッティング (図 1, 図 2)を行う
と、1.29±0.11 masとなった。それに対応する距離は
0.78+0.07

−0.07 kpcとなる。また、それらの水メーザーの
平均固有運動はµα cos δ = −2.05±0.29 mas year−1,
µδ = 5.04 ± 0.40 mas year−1 と求まった。
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図 1: RA方向の年周視差フィッティング。横軸は 2010
年 1月 1日を 1とする日数であり、縦軸は RAのオ
フセット値である。各スポットが重ならないように
オフセット値を入れてある。赤色の曲線が年周視差
フィッティングの結果であり、黒点はメーザースポッ
トの位置である。縦線は VLBI観測を行った日であ
る。これは年周視差の成分だけを表示しており、固
有運動を差し引いている。

ここで得られた年周視差と固有運動を用いて銀河系
での運動を計算した。この計算にはReid et al. (2009)
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図 2: Dec方向の年周視差フィッティング。説明は図
1と同じ。

のプログラムを使用した。IRAS 07024−1102の視線
速度としては 13CO(J = 2–1)の Vlsr = 16.9 km s−1

を使用し、銀河定数は R0 = 8.27 kpcと Θ0 = 248
km s−1を使用した (Honma et al. 2012)。また、LSR
(local standard of rest) に対する太陽運動は U� =
10.0 km s−1、V� = 12.0 km s−1、W� = 7.2 km
s−1 とした (Honma et al. 2012)。これにより IRAS
07024−1102において、銀河中心方向の速度は VR =
-13.81±0.93 km s−1、Θ0 に対する銀河回転方向の
速度は Vθ = 2.85±1.77 km s−1、鉛直方向の速度は
Vz = 7.64±1.18 km s−1となった。したがって IRAS
07024−1102の銀河座標 (l, b) = (224◦· 3,−2◦· 1)を考
えると、この天体は銀河中心から離れる方向と銀河
面方向へ動いていることと、LSRの回転速度よりも
速く回転していることがわかった。VLBIで年周視
差された天体での回転曲線 (Honma et al. 2012)に
我々の結果をプロットしたのが図 3である。
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