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高感度ALMA観測で探る暗いSMGの統計的性質
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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。
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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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