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概要

近年、ALMA (Atacama Large Millimeter/submillimeter Array) によって、サブミリ
波輝線を用いた z > 7 における遠方銀河の観測が可能になっている。特に [Oiii] 88 µm

輝線はこれまで試みられた全てのターゲット観測で検出されており、今後の遠方銀河観
測において最も重要な輝線の一つである。本研究では、宇宙論銀河形成シミュレーショ
ンを用いて遠方 [Oiii] 輝線銀河の物理的・化学的特性と空間分布を推定し、将来の観測
の予測をすることを目的する。輝線強度の計算は Hii 領域モデルと輻射輸送計算コード
cloudy を組み合わせることで行なった。
この結果、z = 7−9において [Oiii] 88 µm輝線強度が 108 L⊙ 以上の銀河は星形成率

10 M⊙ yr−1、金属量 ∼ 0.1 Z⊙ といった物理量を持つことを明らかにした。一部の [Oiii]

輝線銀河は 1 kpc 程度の広がった分布を持ち、これらの広がった銀河では 50 km s−1 程
度の回転速度を持つディスク構造が見られた。また、JWST を用いることで [Oiii] 5007

Å輝線を観測できることが可能であり、特に JWST NIRCam を用いたサーベイによっ
てクラスタリングしている遠方星形成銀河の検出が可能であることを明らかにした。本
研究ではさらに、遠方 [Oiii] 輝線銀河と 21 cm 線との相互パワースペクトルを計算し
た。z ∼ 7 では大スケールでは負の相関が見られ、相関係数は -1 であった。また、パ
ワースペクトルが 0 となるスケールはおおよそバブルサイズに対応していた。最後に、
今後の観測で遠方銀河から検出されるであろう [Oiii] 88 µm輝線 と [Oiii] 5007 Å輝線
を用いた金属量やガス密度の推定方法を提案する。
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Chapter 1

イントロダクション

近年の衛星・地上望遠鏡と宇宙標準モデルにもとづく銀河形成理論の発展により、星形
成史など、宇宙の進化について多くのことがわかって来た。一方で、初代星・初代銀河の
発見や宇宙再電離の理解は宇宙進化を理解する上で未解決の課題として残っている。次
世代望遠鏡を用いた遠方銀河の観測によって宇宙進化の理解をより深めることができる。

遠方銀河の検出方法として、ドロップアウト手法がある。星形成銀河は、紫外（UV）
域で明るく光るが、銀河や銀河間ガス（IGM）中に中性水素があると静止波長 912 Å以
下の光は吸収される。これによって銀河スペクトルは静止波長 1216 Å前後で急激に変
化するため、多波長での測光観測を組み合わせることで大まかな赤方偏移を特定するこ
とができる。この手法によって見つかる銀河をライマンブレーク銀河（LBG）という。
2004 年には、ハッブル宇宙望遠鏡（HST）に搭載された ACS（Advanced Camera for

Surveys）を用いて z ∼ 6 に及ぶ多くの LBG が見つかった (e.g. Bouwens et al. 2007)。
さらに、2009 年に HST に搭載された WFC3（Wide Field Camera 3）では、z > 6 で
も LBG を見つけることが可能となった (e.g. Yan et al. 2011)。重力レンズ効果によって
暗い銀河も見つかっており (Ishigaki et al. 2015; Oesch et al. 2015; Zheng et al. 2012)、
今では z ∼ 10 までの UV 光度関数が調べられている（図 1.1）。こういった観測による
と、UV 光度密度は z > 4 では赤方偏移とともに減少し、特に z ∼ 8 を境に急激に小さ
くなることが示唆されている。

測光観測だけでは正確な赤方偏移は特定できないため、輝線の検出を行う必要がある。
ドロップアウト手法で見つかった銀河の赤方偏移特定には特に Lyα輝線がよく用いられ
ており、Lyαが検出される天体をライマンアルファ天体（LAE: Lymann alpha emitter）
と呼ぶ。LAE は z > 7 でも見つかっており、現在最大で z = 8.68 の銀河で Lyα輝線
が検出されているが (Zitrin et al. 2015)、z > 9 でのターゲット観測では Lyα輝線を検
出できていない (Brammer et al. 2013; Bunker et al. 2013; Capak et al. 2013; Matthee

et al. 2014)。また、Lyα輝線を用いたサーベイも行われている。z > 5 では OH 輝線の
コンタミが存在するため、それがなくなる一部の波長 で狭帯域撮像を用いてのサーベイ
のみが可能である。こういった観測では、図 1.2 に示したように z > 7 で UV 放射に比
べて Lyα輝線が急激に弱くなる傾向が見られている (e.g. Konno et al. 2014)。これは、
宇宙再電離が完了しておらず Lyα光子が銀河の周りの中性水素に散乱されてしまうため
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図 1.1: Stark (2016)の Figure１。エラー付きの点は観測で得られた z = 4 − 10 におけ
る UV 光度関数 (Bouwens et al. 2015, 2016; Bowler et al. 2015; Finkelstein et al. 2015;
McLure et al. 2009, 2013; Oesch et al. 2013; Ouchi et al. 2009)、実線と点線はそれぞれ
異なるグループによるシェヒター関数でのベストフィット曲線 ϕ(L) ∝ Lα exp(−L/L∗)
を表す。

　 　

であると考えられている。
Lyα輝線が z > 8で検出されにくいことが示唆されているため、他の輝線を用いた遠

方銀河の赤方偏移特定が必要となる。特に ALMA では z > 7 における遠赤外線（FIR）
輝線を観測することが可能であり、例えば [Cii]158 µm輝線は星形成銀河において最も
明るい FIR 輝線として知られており、すでに ALMA による遠方観測のターゲットとし
て用いられてきた。[Cii] 輝線が実際に検出された天体もあるものの (e.g. Maiolino et al.

2015; Smit et al. 2018)、一部の銀河では検出されず、遠方では近傍で見られる SFR -

[Cii] から推定される [Cii] 強度よりも小さくなっていることが示唆された (e.g. Maiolino

et al. 2015; Ota et al. 2014; Ouchi et al. 2013; Schaerer et al. 2015; Walter et al. 2012)。
第 2章で見るように [Cii] 輝線は大質量星まわりの電離領域や密度の低い中性領域、光
解離領域など、銀河内の様々な領域から放射される。このため、近傍の関係からのずれ
の要因として金属量の減少の他にも銀河の電離状態やガスの分布など様々なものが考え
られる。シミュレーションを用いた研究では、金属量の減少と中性ガスや分子雲が少な
いことが主な原因であると主張されているが、様々な不定性があり明らかになっていな
い (Olsen et al. 2017; Vallini et al. 2015)。

[Oiii] 88 µm輝線もまた、星形成銀河において明るく光る FIR 輝線である。近傍銀
河の観測では、金属量の小さい銀河において、[Cii]輝線よりも [Oiii]輝線の方が強くな
る傾向がみられており (e.g. Cormier et al. 2015; Lebouteiller et al. 2012; Madden et al.

2012)、近傍銀河に比べて金属量の小さい遠方銀河でも同様に [Oiii]輝線が強くなること
が期待される。こういった動機から、Inoue et al. (2014b) によって遠方 [Oiii] 観測が提
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図 1.2: Konno et al. (2014)の Figure 11。Lyα強度はKonno et al. (2014); Ouchi et al.
(2008, 2010)から、UV 強度は Bouwens et al. (2014); Ellis et al. (2013) から得られたも
のを用いている。UV 強度密度は z ∼ 8 から小さくなり出すのに対し、Lyα強度密度が
z ∼ 7 を境に急激に小さくなっている。

　 　

案され、実際にこれまでの ALMA望遠鏡による全てのターゲット観測で [Oiii]輝線が検
出されている (Carniani et al. 2017; Hashimoto et al. 2018a,b; Inoue et al. 2016; Laporte

et al. 2017; Tamura et al. 2018)。現在、輝線で赤方偏移が特定された最も遠方の銀河は
z = 9.1 の [Oiii] 銀河 (Hashimoto et al. 2018b)であり、今後より遠方での検出が期待さ
れる。さらに、[Oiii] 輝線の場合 [Cii] 輝線と異なり大質量星近傍の電離領域のみから放
射されるため、モデル化が比較的容易であるという利点もある。

以下、これまでの遠方銀河観測によってわかってきたことを簡単にまとめる。UV 連
続光は主に若くて大きい星から放出されるため、その観測からは星形成率を推定するこ
とができる。ただし、ダストで覆われた星形成銀河（サブミリ銀河）では UV 連続光が
ダストで吸収されるため、実際には UV 放射とダスト放射を合わせて星形成率は見積も
られている。こうして z ∼ 10 に及ぶ星形成率密度の進化がわかってきている (Madau &

Dickinson 2014)。上述したように z ∼ 8 で UV 強度が急激に減少し始める傾向が見られ
ているが、これが実際の傾向であるかについては議論が続いている。2021年に打ち上げ
が予定されている JWST（James Webb Space Telescope）の NIRCam（Near Infrared

Camera）では z > 10 の銀河の測光観測も可能になり、星形成史がより詳細にわかると
考えられる。電離光子もまた若い星から放出されるため、星形成率密度から宇宙再電離
に寄与したと考えられる電離光子の量も見積もることができる。この時、星から放出さ
れる電離光子のうち銀河内に存在する中性ガスやダストに吸収されなかったものだけが
IGM の電離に寄与することができる。星から放出された全電離光子のうち母銀河外に脱
出することのできる電離光子の割合を escape fraction と呼び fesc と書く。遠方において
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fesc ∼ 0.2 程度あれば z ∼ 6 までに宇宙再電離を完了させるのに十分であることがわかっ
ている (e.g. Robertson et al. 2013)。ただし、ここでは現在観測可能な銀河よりもずっと
暗い銀河も十分存在すると仮定しているため、より正確な議論をするにはより暗い遠方
銀河を検出する必要がある。

若い星以外も含めた総星質量は、より長い波長の連続光から見積もることができ、遠
方銀河では Spitzer 宇宙望遠鏡の IRAC（Infrared Array Camera）などによって推定さ
れている。これによると高赤方偏移の銀河ほど大きな比星形成率を持つことがわかって
いる (e.g. Salmon et al. 2015)。また、銀河は z > 6 でより青く、金属量が低いことや
ダスト吸収が少ないことを示唆している。実際、ALMA などによる遠方銀河のダスト連
続光の観測では、FIR / UV 比が近傍の星形成銀河に比べて小さくなることがわかって
いる。また、一部の遠方銀河は解像できており、z > 6 の銀河は平均的には 0.5 - 1 kpc

のサイズを持ち、不定性は大きいものの 1 < z < 5 で見られているのと同様におおよそ
(1+z)−1 に比例してサイズが小さくなる傾向が見られている (Oesch et al. 2010; Shibuya

et al. 2015)。

ALMA による [Oiii] 観測では、観測された遠方 [Oiii] 輝線銀河の金属量は、大きな
不定性があるものの Z ∼ 0.1Z⊙ 程度であることがわかっている。一部の銀河ではダスト
放射が見られ (Hashimoto et al. 2018a; Laporte et al. 2017; Tamura et al. 2018)、宇宙初
期から星形成が行われていたことが示唆されている。例えばHashimoto et al. (2018a,b)

では、その SED やダスト量を単一成分で説明することができないため若い成分と古い
成分の二成分 SED で説明されている。このとき古い星成分の形成はビッグバンから数
億年後にすでに始まっていたと考えられている。[Oiii] 観測の解像度は 0.1”-0.5”（z ∼ 9

で ∼ 0.5− 3 kpc）程度であり、このうちほとんどの場合 [Oiii] 輝線は UV 連続光と空間
的に同じ場所でピークを持つ一方 Carniani et al. (2017) では輝線と UV 連続光の分布
に 2 kpc 程度のオフセットが見られている。また、Hashimoto et al. (2018a)やTamura

et al. (2018) では、UV 連続光が空間的に複数の成分に分かれている。特にHashimoto

et al. (2018a)は系全体ののサイズが 5 kpc 程度と大きく、[Oiii]輝線と [Cii]輝線の視線
速度には勾配が見られているため、合体中の二つの銀河を見ていると考えられている。
[Oiii] 輝線観測以外でも、例えば Smit et al. (2018) は [Cii] 輝線で銀河中の速度勾配を
確認しており、その勾配はディスク回転によるものであると解釈されている。

金属輝線を検出することで、宇宙の金属量進化を推定することができる。さらに、遠
方銀河の輝線観測は銀河形成理論の構築にも繋がる。銀河の力学構造は銀河合体やイン
フロー、アウトフローなどによって決まるが、これらは同時に銀河内の星形成活動や星
間ガスの力学的、化学的状態に重要な影響を与え、こういった銀河の性質は輝線観測に
よって可能である。今後 ALMA での FIR 輝線観測に加えて JWST や TMT による銀
河内部の可視・UV 輝線強度分布の高解像度観測が可能になるため、輝線を用いた遠方
銀河の理解がより一層重要となる。

また、様々な輝線を用いた遠方銀河のサーベイも宇宙進化の理解に重要である。例
えば Euclid や WFIRST といった観測器では遠方宇宙における Hα輝線などのサーベイ
が予定されている。また、サーベイに代わる手法として intensity mapping も注目され
ている。intensity mapping とは空間的な解像度を犠牲にして一つ一つの銀河を検出する
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代わりに広い領域での輝線強度を検出する手法であり、広い領域をより低コストで掃け、
弱く広がった輝線強度の寄与も含めた分布を知ることができるという利点がある。現在、
[Cii] 158 µm輝線をターゲットにしたTIME、 CONCERTO、 CCAT-prime や、 Hαや
Lyα輝線をターゲットにした SPHEREx、 CDIM などによる遠方 intensity mapping が
計画されている (Kovetz et al. 2017)。こういった遠方大規模構造の観測を理論モデルと
組み合わせることで、星形成率密度の赤方偏移進化や宇宙再電離現象などを理解するこ
とができると考えられる。

以上のように、次世代望遠鏡を用いた遠方銀河輝線の高解像度観測や広領域観測に
よって宇宙の進化をより理解することができる。本研究では特に遠方 [Oiii] 輝線に着目
して、[Oiii] 輝線銀河の性質の推定と、それを用いた将来の観測予測を行う。第 2章では
銀河からの輝線放射についてまとめる。以降の章では大きく三つの研究課題に分けて記
す。まず [Oiii] 輝線銀河の性質と分布の研究について第 3章で手法、第 4章で結果の説
明を行う。次に [Oiii] 輝線銀河と 21 cm 線の相関の研究について、手法と結果を第 5章
にまとめる。最後に、遠方銀河で観測できると考えられる明るい輝線のみを用いた輝線
診断方法を第 6章で提案する。本研究ではΛCDM 宇宙論モデルを用い、宇宙論パラメー
タはΩM = 0.3175、ΩΛ = 0.6825、h = 0.6711(H0 = 100 km s−1 Mpc−1、ΩB = 0.04899、
σ8 = 0.8344とする (Planck Collaboration XVI 2014)。
参考文献に入れる：(Mo et al. 2010)



Chapter 2

輝線放射

2.1 Hii 領域

大質量星から出た 13.6 eV 以上エネルギーを持つの電離光子は、周りの水素ガスを光電
離し、電離領域（Hii 領域）を形成する。ここでは簡単なモデルを仮定して電離領域の
サイズや電離度プロファイルを調べる。
定常状態では、電離と再結合はつり合う。基底状態への再結合の際に出る光子が直ち

に近くの中性水素原子を電離する（Case B）と仮定すると、このつりあいは

nHJ∗σ̄H = nenpαB (2.1)

と書ける。ただし、nH、ne、np は水素原子、電子、陽子の個数密度、J∗ は電離光子フ
ラックス（単位面積を単位時間あたりに通過する電離光子数）、σ̄H は電離光子と水素原
子の衝突断面積を様々な光子のエネルギーについて平均したものである。また、αB は基
底状態への再結合を除いた有効再結合定数であり、

αB = 2.6 × 10−13
( Te

104 K

)−0.85

cm3 s−1 (2.2)

となることが知られている。ただし、Te は自由電子の温度であり、Hii 領域では主に光
電離による加熱と金属原子の放射冷却のつり合いで温度が定まる。近傍の Hii 領域の観
測によると Te = 5000 − 10000 K であり、Hii 領域は熱平衡状態にあることがわかって
いる。以下では簡単のため定数 αB の温度依存性を無視して Te = 104 K での値を採用
する。
ここで、密度一定のガスの中にある光源から単位時間あたりに電離光子が Q0 個出る

とする。光源から半径 r の球殻を単位時間あたりに通過する電離光子数 Q(r) は、

dQ(r)

dr
= −4πr2nHJ∗σ̄H (2.3)

のように、ガスの電離に使われた分だけ減少する。電離と再結合のつり合い式 (2.1)より

dQ(r)

dr
= −4πr2n2

eαB (2.4)

6
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となるので、Hii 領域では電離度一定（ x = 1, ne = n ）とすると、Q(r) は

Q(r) = Q0 −
4π

3
r3n2αB (2.5)

のように求めることができる。 Hii 領域の境界は Q(r = RS) = 0 となる半径 RS （スト
レームグレン半径）で与えられ、

RS =
( 3Q0

4πn2αB

)1/3

(2.6)

= 1.2
( n

103 cm−3

)−2/3( Q0

5 × 1049 s−1

)1/3

pc (2.7)

となる。
電離光子の平均自由行程は

l =
1

(1 − x)σ̄Hn
(2.8)

であり、特に中性ガス（x ∼ 1）の場合は

l ∼ 2 × 10−4
( n

103 cm3

)−1

pc ≪ RS (2.9)

と、ストレームグレン半径に比べて十分小さい。 l ∝ (1− x)−1 より、電離境界付近では
常に l ≪ RS であり、ほとんど全ての電離光子はストロームグレン半径より十分外側に
は出ることができない。このため、完全電離領域のすぐ外側に完全に中性の領域が存在
することになる。
ここまでは水素の電離のみを考えたが、他の原子に対しても同様に電離域ができる。

この時、イオンごとに電離ポテンシャル（表 2.2参照）が異なるため、領域のサイズが
異なる。例えば、ヘリウムの電離には 24.6 eV 以上のエネルギーが必要なため、HeII 領
域は Hii 領域よりも内側に形成される。H, He, C, N, O, S 原子について半径ごとの電離
度の分布を図 2.1に示す。
銀河に存在する Hii 領域以外の領域についても簡単にまとめる。若い星は分子雲内

で形成されるため、Hii 領域の外には一般的に分子雲が存在する。13.6 eV よりエネル
ギーの低い光子は分子雲に存在する分子を解離したり、原子を電離したりする。このよ
うにしてできる Hii 領域と分子雲の境目にある一部の原子や分子が電離された領域を光
解離領域（PDR: Photo-Dition Region）と呼ぶ。また、銀河には中性水素（Hi）領域も
広がっている。中性ガスでは高密度で低温な領域（CNM: cold neutral medium）と低密
度で高温な領域（WNM: warm neutral medium）が共存している。PDR や Hi 領域から
の放射強度は、紫外光強度 G0 とガス密度 n によって主に特徴付けられるが、放射源と
これらの領域の銀河内での位置関係は様々であるため、Hii 領域のように単純なモデル
を用いて議論することはできない。Hii 領域では電離ポテンシャルが 13.6 eV より大き
いイオンからの輝線が主に見られ、 Hi 領域や PDR ではそれ以外のイオンや原子から
の輝線が見られる。また、Hi ガスからは水素原子のスピンの反転による 21cm 線も放出
される。分子雲ではCOなどの分子の回転遷移による輝線が見られる。
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図 2.1: 輻射輸送計算コード CLOUDYで計算した、中心からの電離光子放出率 Q0 =
1049 s−1、 ガス密度 n = 100 cm−3、金属量 logZ/Z⊙ = −0.8 の一様 HII 領域における
温度プロファイルと各元素の電離状態プロファイル。
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2.2 輝線強度と臨界密度

輝線放射の強度を計算する。まず最初に (i) 二準位モデルを用いて計算し、その後実際
の (ii) 多準位の場合について簡単にまとめる。

(i) 二準位原子

二準位原子モデルにおける輝線の強度を考える。統計的平衡にある場合、衝突によって
準位 iから jに遷移する確率を qij 、放射性遷移確率 Aij と書くと、励起と逆励起がつり
合うことより、

q12nen1 = n2A21 + q21nen2 (2.10)

となる。ただし、n1, n2 は状態 1, 2 の電子密度である。熱力学的平衡状態においては、
詳細つり合い

q12
q21

=
g2
g1

e−E21/kTe (2.11)

が成り立つ。ただし、giは統計的重率、 E21は衝突励起に必要なエネルギーである。
準位 2から準位 1への放射率（単位体積当たりの光度）は

ϵ21 =
hν21
4π

n2A21 (2.12)

=
hν21
4π

A21nen1q12
A21 + neq21

(2.13)

となる。十分低密度においては、放射逆励起が衝突逆励起に比べて多く、neq21 ≪ A21と
なるため、

ϵ21 =
hν21
4π

nen1q12 ∝ n2 (2.14)

となる。逆に十分高密度においては衝突遷移が多く neq21 ≫ A21となるので、

ϵ21 =
hν21
4π

n1A21
q12
q21

∝ n (2.15)

となる。放射逆励起と衝突逆励起が同程度に起きる密度を臨界密度といい、

ncrit ≡
A21

q21
(2.16)

と書ける。
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(ii) 多順位原子

実際の原子やイオンでは複数の準位が存在する。例として Oiiiイオンの準位のダイアグ
ラムを図 2.2に示す。このとき、準位 i からの励起と逆励起のつりあいの式は∑

j>i

njAji + ne

∑
j ̸=i

njqji = ni

∑
j<i

Aij + neni

∑
j ̸=i

qij (2.17)

となる。準位 u から準位 l への衝突遷移確率 qu→l は

qu→l =
8.629 × 10−8

√
T4

γul(T )

gu
cm3 s−1 (2.18)

ql→u =
gu
gl
qu→le

−hνul/kT (2.19)

のように、パラメータ γulを用いて記述される。γulは衝突強度（collision strength）Ωul(E)

をエネルギー平均したもので、

γul(T ) =

∫ ∞

0

Ωul(E) exp(−E/kT ) d(E/kT ) (2.20)

のように書け、表に示したように温度に弱く依存することが知られている。N 個の準位
を考える場合は、与えられた温度 T と密度 ne に対して N 次元連立方程式 (2.17)を解
くことで各準位の電子密度 ni/ne が求まる。放射強度は ϵij ∝ νijniAij で与えられるた
め、同一イオンからの放射の場合はそれらの強度比を解析的に求めることができる。
多準位系の場合の臨界密度は、状態 i から状態 j ̸= i への衝突遷移と状態 j < i への

放射遷移を考えて、

ncrit,i ≡
Σj<iAij

Σj ̸=iqij
(2.21)

と定義される。この定義では同じエネルギー準位からの遷移をひとまとめにしており、
異なる輝線でも励起準位が同じであれば同じ臨界密度を持つことに注意する。

2.3 許容線と禁制線

電子の軌道角運動量を L、スピン量子数を S、J = L+ S とする。一般に、輝線は以下
の選択則を満たす遷移によって生じる。

1. パリティ（L の偶奇）が変化する

2. ∆L = 0,±1

3. ∆J = 0,±1 （ただし J = 0 → 0 は除く）

4. ∆S = 0
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図 2.2: Oiiiイオンの主な準位。縦軸の長さは実際のエネルギー差とは異なる。
　 　

表 2.1: Oiiiイオンの主要な遷移における放射遷移確率 Aul 、衝突強度 γul、励起エネル
ギー Eul (Draine 2011; Osterbrock & Ferland 2006)。

イオン u− l 波長 Aul (s−1) γul Eul (K)

[OIII] 1S0 −1 D2 4363 1.6 0.523T−0.210−0.099 lnT4
4 3.3 × 104

1S0 −3 P2 2331 6.1 × 10−4 0.161T−0.118−0.057 lnT4
4 6.1 × 104

1S0 −3 P1 2321 2.3 × 10−1 0.096T−0.118−0.057 lnT4
4 6.2 × 104

1D2 −3 P2 5007 2.0 × 10−2 1.215T−0.120−0.031 lnT4
4 2.9 × 104

1D2 −3 P1 4959 6.8 × 10−3 0.729T−0.120−0.031 lnT4
4 2.9 × 104

1D2 −3 P0 4931 1.7 × 10−6 0.243T−0.120−0.031 lnT4
4 2.9 × 104

3P2 −3 P1 52 9.7 × 10−5 1.23T−0.053−0.007 lnT4
4 2.8 × 102

3P2 −3 P0 33 3.1 × 10−11 0.257T−0.081−0.017 lnT4
4 4.4 × 102

3P1 −3 P0 88 2.7 × 10−5 0.522T−0.033−0.009 lnT4
4 1.6 × 102
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表 2.2: 原子の電離ポテンシャル（Eion）と、輝線の臨界密度（電子との衝突励起：ne
crit、

中性水素との衝突励起：nH
crit）、励起準位エネルギー（Texc = Eij/kB）をまとめる (Draine

2011; Osterbrock & Ferland 2006)。臨界密度は T = 104 K(ne
crit) と 100 K(nH

crit) におけ
る値を示す。
イオン Eion(eV) 波長 遷移 ne

crit(cm−3) nH
crit(cm−3) Texc(K)

[CII] 11.3 158 µm 2P3/2 −2 P1/2 50 300 91
[NII] 14.5 122 µm 3P2 −3 P1 310 188

205 µm 3P1 −3 P0 80 70
6548 Å 1D2 −3 P1 6.6 × 104 2.2 × 104

6584 Å 1D2 −3 P2 6.6 × 104 2.2 × 104

[NIII] 29.6 57 µm 2P3/2 −2 P1/2 1500 251
[OI] 63 µm 3P1 −3 P2 9 × 105 228

145 µm 3P0 −3 P1 1 × 105 327
[OII] 13.6 3727 Å 2D5/2 −4 S3/2 3400 3.9 × 104

3729 Å 2D3/2 −4 S3/2 1.5 × 104 3.9 × 104

[OIII] 35.1 52 µm 3P2 −3 P1 3600 441
88 µm 3P1 −3 P0 510 163
4363 Å 1S0 −1 D2 3 × 107 6.2 × 104

4959 Å 1D2 −3 P1 6.8 × 105 2.9 × 104

5007 Å 1D2 −3 P2 6.8 × 105 2.9 × 104

[SII] 10.5 6717 Å 2D5/2 −4 S3/2 1 × 104 3 × 108 2.1 × 104

6731 Å 2D3/2 −4 S3/2 4000 7 × 108 2.1 × 104

これらを満たす（電気二重極子）遷移を許容線という。

2.2節で見たように、ガス密度が十分低い場合には衝突逆励起が起きにくいため、選
択即を満たさない遷移も、磁気二重極子や電気四重極子遷移として起きる。これを禁制
線と呼び、一般に [Oiii] や [Cii] のようにイオンに括弧をつけて表記される。また、選
択則のうち ∆S = 0 のみを満たさない遷移は半禁制線（中間結合線）と呼ばれ、CIII]

のように書く。

重要な禁制線と半禁制線の臨界密度と励起エネルギーを表 2.2にまとめる。一般に、
電離ポテンシャルが 13.6 eV よりも大きいものは Hii 領域から、小さいものは PDR や
Hi 領域から放射される。電離領域では主に電子によって励起され、中性領域では水素原
子により励起されるため、それぞれに対応する臨界密度 ne

crit, n
H
crit が定義される。これ

らの輝線強度は、ガスの金属量や密度、電離源からの放射スペクトルに依存して決まる。
電離源の放射強度や Hii 領域のコンパクトさを表す指標として一般に電離光子数と水素
原子数の個数比 U = nLyC/ne が用いられ、これを電離パラメータと呼ぶ。
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2.4 輝線診断

輝線強度からは、銀河の様々な性質の情報を得ることができる。例えば、水素の再結合
線の場合、n→ n′ 遷移で放射される輝線の放射率は

ϵnn′ =
hνnn′

4π

n−1∑
L=0

∑
L′=L±1

nnLAnL,n′L′ ≡ npnehνnn′αeff
nn′ (2.22)

と、密度の二乗に比例する。αeff
nn′ を有効再結合定数と呼ぶ。一方、式 (2.6)を一般化す

ると、Hii 領域の体積は V = Q0/n
2αB と密度の逆数の二乗に比例する。よって、再結

合線の輝線強度は

Lnn′ = 4πϵnn′V = hνnn′

(αeff
nn′

αB

)
Q0 (2.23)

と、中心にある星からの電離光子数に比例する。電離光子は主に若くて大きい星から放
出されるため、星の初期質量関数を仮定することで Q0 から若い星の質量がわかり、星
形成を求めることができる。
星間ガス（ISM）の金属量や密度なども銀河進化を理解するのに重要であり、輝線強

度はこういった物理量の推定に使われる。一部の禁制線は ISM の密度と同程度の低い
臨界密度を持つため、臨界密度の異なる輝線の強度比からガス密度を推定することが可
能である。この時、元素比や電離パラメータによる不定性を含まないよう [Oiii] 88µm/

52µmや [Oii] 3729 Å/ 3727 Å、[Sii] 6716 Å/ 6731 Åなど、同一イオンの輝線比が用いら
れる。また、輝線強度は放射遷移の確率だけでなく励起状態にいる電子の量にも依存す
る。各励起状態への遷移は衝突によって起きるため、励起状態にいる電子の個数密度は
温度によっておおよそ決まる。逆に、[Oiii] 5007 Å/ 4363 Åのように励起エネルギーの
異なる輝線の比を用いることで Hii 領域のガス温度を推定することができる。特にこの
組み合わせの場合はいずれの輝線の臨界密度も典型的な ISM 密度より十分高いため、密
度の不定性を無視して温度を決めることができる。ただし、AGN のように 105 cm−3 以
上の密度を考える必要がある場合には温度と密度が縮退する。[Oiii] 4363 Åのように励
起エネルギーが他に比べて特に大きい準位からの放射輝線を Auroral line といい、[Oiii]

5007 Åのように励起エネルギーの比較的小さい準位からの輝線を Nebular line と呼ん
で区別する。Auroral line は励起に必要なエネルギーが高く励起状態での電子密度が低
いため、一般に Nebular line に比べて強度が小さい。
電離領域の温度は T ∼ 104− 105 K であり、この温度域では金属原子やイオンによる

放射冷却が支配的であるため、温度は金属量に強く依存する（付録A.2）。このため、適
当な放射場（加熱源）を仮定することで、上述した方法で温度がわかればそこから金属
量を求めることができる（direct method）。しかし、この方法では微弱な Auroral lineを
検出する必要があり、遠方銀河などでは用いることができない。そこで、金属量の推定
方法として強度の大きい輝線のみからなるパラメータ ([Oiii] 3727 + [Oiii] 5007, 4959)

/ Hβ ≡ R23 を用いた方法が提案されている（strong line method）。ただし、この方法
では与えられた R23 に対して二つの解が存在する。すなわち、金属量が十分低い場合に
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は R23 は酸素量 [O/H] が大きくなるほど大きくなるが、金属量がある程度大きくなる
と温度が低くなる効果が効き始めて [Oiii] 5007 Å輝線などが出にくくなり R23 は小さ
くなる。そこで、強度は小さいがおおよそ金属量に比例する [Nii] 6584 輝線などを用い
て縮退を解く方法が用いられている (e.g. Kewley & Dopita 2002)。ただしこの方法では
元素量比 [O/N] を仮定していることに注意する。さらに、近傍の観測では金属量が小さ
いほど電離パラメータが大きいの関係が見られており、経験則的に得られている R23 イ
ンデックスはこうした関係を暗に仮定している (Nagao et al. 2006, 図 2.3)。この関係は
金属量の小さい星ほど硬いスペクトルを持ち、より大きなエネルギーの光子を多く放出
するためであると考えられるが、電離パラメータは Hii 領域のコンパクトさなど金属量
以外の要因でも決まるため、遠方でも同様の関係が成り立つとは限らない。

可視光以外の輝線を用いる手法として、Nagao et al. (2011)は遠赤外輝線の比 ( [Oiii]

52 µm+ [Oiii] 88 µm) / [Niii] 57 µmを用いて金属量を推定する方法を提案した。これ
は、星の金属量が異なると電離光子のスペクトルが変わるため、電離ポテンシャルの異
なるイオンからの輝線比が金属量に依存することに基づいている。ただし、この方法で
も元素量比と電離パラメータの不定性を考慮する必要がある。

元素量比は、電離ポテンシャルの近い二つの輝線を用いることで決めることができ
る。例えば、 [C/O] は輝線比 Ciii] 1909 Å/ [Oiii] 5007 Åや Ciii] 1909 Å/ Oiii] 1666 Å、
Cii] 2326 Å/ [OII] 3727 Åなどを用いて推定することができる (e.g. Shapley et al. 2003)。
一方、電離パラメータは、同一元素の異なるイオンの輝線の比から推定できる。例えば
Nakajima et al. (2013)は [Oiii] 5007 Å/ [Oii] 3727 Åと R23 を用いることで金属量と電
離パラメータを推定し z = 2− 3 では [Oiii] 5007 Å/ [Oii] 3727 Å比が大きくなることを
明らかにした。こういった傾向は電離領域がコンパクトで電離パラメータが大きくなっ
ている場合に見られる。しかしそのような状況以外に、電離領域の周りに十分なガスが
存在しない場合でも同様の傾向が見られる。すなわち、図 2.1でも見られるように [Oii]

イオンは [Oiii] イオンに比べて電離領域のより外側に広がっているため、若い星の周囲
にガスが十分に存在しないと電離領域が途中で途切れて [Oii] からの輝線が放射されに
くくなるのである（ionization bound Hii region）。この場合、電離光子の脱出が容易に
起こるため、[Oiii] / [Oii] 比の大きい銀河は宇宙再電離の主な電離源となっていると考
えられる。どちらの描像が正しいかは明らかになっていないが、電離光子が観測されて
いる近傍銀河でも同様に高い [Oiii] / [Oii] 比を持つこと傾向が見られており、このこと
は後者の描像を支持している。

他にも、CIV や NV、HeIIなど高階電離イオンからの輝線が存在するかどうかで、
AGNか星形成銀河かを判断することができる。また、[Oiii] 5007 Å/ Hβと [Nii] 6584 Å/

Hαなどの異なる輝線比を用いて星形成銀河と AGN を区別する方法も知られており、こ
れらをプロットした図は BPTダイアグラムと呼ばれる (Baldwin et al. 1981; Kauffmann

et al. 2003; Kewley et al. 2001)。この手法は経験則的に得られたものではあるが、AGN

から放射される高エネルギー光子の作つ不完全電離領域で [Nii]輝線などが放射されやす
いために、AGNで [Nii] / Hαなどの比が大きくなるのだと解釈されている。しかし、高
赤方偏移の星形成銀河は BPT ダイアグラム上で異なる分布をし、近傍と同様の手法を
用いることができないことが最近の研究で指摘されている (e.g. Hirschmann et al. 2018)
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以上のように、複数の輝線強度を組み合わせることで銀河の様々な性質を知ることが
でき、銀河の理解において重要な役割を果たしている。しかし、こういった輝線診断の
妥当性は遠方銀河では十分に確認されていない。また、より高赤方偏移ではごくわずか
の限られた輝線強度しか得られず、これらを用いた輝線診断方法を考案する必要がある。

図 2.3: Nagao et al. (2006) の Figure 13。エラーバー付きの点は近傍の
銀河の観測データで、異なる銀河サンプルそれぞれで金属量でビンわけした時
の平均を示している。1, 2, 3, 4, 5, 6, 7 でマークされた実線はそれぞれ logU =
−3.8,−3.5,−3.2,−2.9,−2.6,−2.3,−2.0 での値を示している。

　 　



Chapter 3

遠方 [Oiii]輝線銀河の性質：手法

3.1 宇宙論流体シミュレーション

本研究では、宇宙論流体シミュレーション (Shimizu et al. 2016)を用いる。このシミュレー
ションは Tree-PM smoothed particle hydrogynamics (SPH)コードGADGET-3 (Springel

2005)を用いており、ボックスサイズ (50h−1 cMpc)3 中に初期状態ではダークマター粒子
とガス粒子がそれぞれ 12803個存在する。粒子質量はそれぞれmDM = 4.44×106h−1 M⊙、
mgas = 8.11× 105h−1 M⊙ であり、ソフトニング長は 2h−1 ckpcである。星形成やフィー
ドバックは以下に述べる手法で取り入れられている (Okamoto & Frenk 2009; Okamoto

et al. 2010, 2008, 2014)。フィードバックに関するパラメータは z = 10 から z = 0 ま
での星形成率密度や星質量、金属量などを再現するように決められている。このシミュ
レーションでは LBG や LAE、サブミリ銀河など様々な銀河種も再現している。
個々の銀河を取り出すために、まず friends-of-frends (FoF) グループファインダーを

用いて平均間隔（= 50h−1 cMpc / 1280）の 0.2 倍以下の長さで繋がったダークマター粒
子の集まりを一つのグループとする。次に SUBFINDアルゴリズム (Springel et al. 2001)

を用いてダークマター、ガス、星粒子を合わせて最低 32個の粒子を含む重力的に束縛さ
れた系を一つの銀河と定義する。z = 7, 9 での最も大きい銀河の星質量は M∗ ∼ 109 M⊙

であり、M∗ > 108 M⊙ の銀河は z = 9 で 30 個程度、z = 7 で 300 個程度ある。ただ
し、典型的な星粒子の質量は∼ 106 M⊙である。

3.1.1 星形成と冷却

星形成は、ガス密度 nH、ガス温度 T、ガス速度 vが

nH > nH,th = 0.1 cm−3, T < Tth = 15000 K, ∇ · v < 0 (3.1)

を満たすときに起こるとする。密度 ρ のガス粒子の星形成率は、

ρ̇∗ = c∗
ρ

tdyn
∝ ρ1.5 (3.2)

のように与える。ただし、 tdyn は式 (A.27)より tdyn ∝ ρ−0.5 とスケールするため、星形
成率はシュミット則 ρ̇∗ ∝ ρ1.5 に従う。

16
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一つの星粒子は単一の年齢と金属量を持ち、初期質量関数（IMF）は 0.1 − 100 M⊙

における Chabrier IMF (Chabrier 2003) を用いる。また、個々の星の寿命と重元素合成
量は Portinari et al. (1998)とMarigo (2001)に基づいて計算する。一部の星は星風や輻
射、超新星爆発によって質量やエネルギーを周囲に放出する。放出されたエネルギーは
周囲のガスに渡されて、フィードバックを引き起こす。また、放出された物質には金属元
素が含まれているため、ISMを汚染する。ここでは９つの原子（H、He、C、N、O、Ne、
Mg、Si、Fe）の量の進化を独立に追う。ガスの放射冷却率はこの組成を用いてWiersma

et al. (2009)に基づいて計算する。さらに、空間的に一様な UV 背景放射を仮定して光
子加熱も取り入れる。ガスの冷却・加熱の計算で使われる金属量や新しくできた星の金
属量は空間的に平均したガス密度を用いる。これは、個々のガス粒子の金属量を用いる
とフィードバックによってたまたま金属量の高いガス粒子のみが飛ばされてしまったと
きに金属量を過小評価してしまうという問題があるためである。
星形成の条件を満たすガス粒子は、実際には密度が低く暖かい成分と密度が高く冷

たい成分に分かれていると考えるべきである (e.g. Springel & Hernquist 2003)。この場
合、分子雲成分は重力相互作用には寄与するが流体相互作用には寄与しない。低密度・
高密度成分間で冷却による分子雲成長と超新星爆発による分子雲蒸発によって質量のや
りとりがあり、星形成が起こった分だけ分子雲が蒸発することで星形成率は調整される。
しかし Schaye et al. (2010)やOkamoto et al. (2010) によると、ガス粒子に二相モデル
を適用した場合としない場合で星形成活動に違いがないことがわかっている。これは以
下に述べる星風によって星形成が十分抑制されるためである。このため、本シミュレー
ションでは星形成ガスは冷たい成分のみからなるとしている。

3.1.2 フィードバック

超新星フィードバック

超新星爆発から放出されるエネルギーは周りのガスに運動エネルギーや熱エネルギーを
与える。一つの超新星エネルギーはOkamoto et al. (2010)にしたがって周囲のガスに分
配され、各ガス粒子はエネルギー ∆Q を受け取り、エネルギーをもらったガス粒子は

P SN
w =

∆Q
1
2
mSPHv2w,SN

(3.3)

で初速 vw,SN ウィンド粒子になる。また、初速 vw,SN は近くのダークマター粒子の速度
分散 σによって

vw,SN = κSNw σ (3.4)

のように決まるとする。ただし κSNw はフリーパラメータである。
ウィンド粒子の初速の方向は、近傍のダークマター粒子の平均速度 v̄、重力加速度

agrav に対して (vw,SN − v̄)× agrav に平行か反平行になるように選ぶ。このようにするこ
とで回転成分がある場合には典型的にはそれと垂直な方向に物質がでていくようになる。
また、この効果が十分効くように、ウィンド粒子になってしばらく（nH < 0.01 cm−3に
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いる間、もしくは 10 kpc/vw,SN経つまで）は流体相互作用を切る。この取り扱いによっ
て重力ポテンシャルの小さい銀河でより良くフィードバックが効き、観測される光度関
数の暗い側をよく再現できる (Okamoto et al. 2010)。

星からの輻射圧と星風

観測される星質量とハロー質量の関係をよく再現するには、超新星爆発の起こる時間
（∼ 10 Myr）より短い時間でのフィードバックが必要であることが指摘されている (Stinson

et al. 2013)。例えば、若い星からの放射圧は星形成を抑制する。また、放射圧によって
星のエンベロープから星風が吹き、周りのガス粒子に角運動量を渡す。これら二つの寄
与は同程度であることが知られており (Agertz et al. 2013)、ここでは角運動量放出によ
るフィードバックの計算を行う。超新星の時と同様に、角運動量 ∆prad をもらったガス
粒子は確率

P rad
w =

∆prad
1
2
mSPHvw,rad

(3.5)

で初速 vw,rad のウィンド粒子になる。ただし、vw,rad は

vw,rad = κradw σ (3.6)

と近くのダークマター粒子の速度分散に比例するようにとる。∆prad は星の光度を Lと
した時

ṗrad = (η1 + η2τIR)
L

c
(3.7)

を満たすように計算される。ただし、η1、η2はそれぞれ星からの直接光による角運動量
変換効率とダストによる赤外放射に角運動量変換効率であり、τIRは赤外放射の光学的深
さである。ウィンド粒子の初速の方向と流体相互作用の取り扱いは超新星フィードバッ
クの場合と同様とする。星風による角運動量注入は放射圧によるものと同程度であるこ
とが知られており (Agertz et al. 2013)、(3.7)の第一項にこの寄与が含まれる。すなわち、
η1 ∼ 2 となっている。また、赤外放射の光学的深さ τIR は星粒子の金属量に比例すると
仮定する。

AGNフィードバック

観測される光度関数の明るい側でのふるまいを説明するために、上述した星からのフィー
ドバック以外にも大質量ハローにおけるフィードバックを考える必要があることが知ら
れており、これは一般的に AGN フィードバックによるものであると考えられている。
AGN のモデル化にはブラックホール質量や降着率、ジェットの幾何学的構造など様々な
パラメータが必要になるが、ここでは最も単純なモデルを採用する。すなわち、冷却関
数Λを

Λ(T, Z, σ) =

{
Λ(T, Z) (σ < σth)

Λ(T, Z) exp
(
− σ−σth

βσth

)
(otherwise)

(3.8)
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のように計算し、大きい速度分散を持つ大きいハローほど冷却がききにくくする。ただ
し、ハローの速度分散の閾値は

σth(z) = σ0(1 + z)α (α > 0) (3.9)

と、赤方偏移に依存させる。典型的には α = 0.75、β = 0.3 であり、z > 2 でこのフィー
ドバックによる効果はほとんど無視できるようになっている (Okamoto et al. 2014)。

3.2 銀河スペクトル

シミュレーションで得られた個々の星からの SEDはその年齢と金属量に応じてpopulation

synthesis code pégase2 (Fioc & Rocca-Volmerange 1997) を用いて計算する。輝線強度
は 3.2.1節に述べる方法で計算し、これらを足し合わせることで銀河からの intrinsic な
スペクトルを得る。さらに、得られた連続光強度と輝線強度に対して 3.2.2で述べる方法
でダスト減光をかける。

3.2.1 輝線放射

星から放射される電離光子は、周りのガスを電離して Hii 領域を形成する。本研究では、
シミュレーション中の星粒子がそれぞれ独立な Hii 領域を形成すると仮定する（図 3.1）。
輝線強度を計算するため、まず、輻射輸送コード cloudyを用いてガスの密度 n 、金属
量 Z 、電離パラメータ U を持つ Hii 領域から放射される輝線の、Case B における Hβ

輝線との強度比 Cline(Z,U, nHII) のテーブルを作成する。表 3.1に用いたパラメータの範
囲を示す。これを用いて、Inoue (2011)と Inoue et al. (2014b)と同様に各 Hii 領域ごと
の輝線強度を

Lline = (1 − fesc)Cline(Z,U, nHII)L
caseB
Hβ (3.10)

と計算する。case B における Hβ強度LcaseB
Hβ は pégase2 を用いて計算したものを用い

る。また、 fesc は電離光子の銀河からの脱出割合である。輻射輸送流体シミュレーショ
ンを用いた研究では、z > 6 の銀河の fesc は典型的には数十パーセントとなることを示
唆するものもある (Trebitsch et al. 2017)。そこで、ここでは脱出割合は銀河の大きさや
内部構造によらず一定であるとし、 fesc = 0.1 とする。輝線強度は (1 − fesc) に比例す
るため、異なる fesc を仮定した場合は典型的には数倍程度の違いがある。

cloudy では与えられた光源スペクトルとガスの物理量に対して電離平衡・熱平衡解
を導出し、放出されるスペクトルを出力する。輝線比テーブル Cline(Z,U, nHII) の作成に
おいては plane-parallel な Hii 領域で電子数と水素原子数の比が 10−3 を下回ったときに
計算を終了した。星からの SED は、星形成率一定のもとで BC03 (Bruzual & Charlot

2003) を用いて生成したが、BC03 と pégase2 の違いは小さい。瞬間的な星形成を仮定
した場合、特に古い星 ≳ 10 Myr の周りの Hii 領域からの輝線強度が変化するが、そも
そも古い星から輝線強度は小さいため、最終的な結果は大きく変わらない。また、星の
金属量はガスの金属量と同じであるとした。以下にパラメータ Z,U, n の計算方法を述
べる。
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表 3.1: cloudy での輝線計算で用いたパラメータ。太陽金属量は Z⊙ = 0.02 として計算
した。

log10(Z/Z⊙) -2.3, -1.7, -0.7, -0.4, 0.0, 0.4
log10 U -4.0, -3.9, ..., -1.1, -1.0
log10(nHII/cm−3) 1.0, 2.0, 3.0

図 3.1: Hii 領域モデルの概要。赤、灰の点はそれぞれ星粒子とガス粒子を表し、黄色い
領域は Hii 領域を表す。ここでは一つの星粒子の周りに球対称で一様な Hii 領域が形成
されると考える。

　 　

金属量

cloudy の計算では太陽における元素質量比を用いているが、シミュレーションでは元
素ごとの存在量が得られる。ガスの金属量は、各金属元素の質量を足し合わせてガスの
総質量で割ることで得られる。ここでは酸素原子数をより正確に反映させるため、シミュ
レーション中で計算された酸素質量比 yO に比例させた金属量

Z = Z⊙ × yO
yO,⊙

(3.11)

を用いて計算する。ただし yO,⊙ = 1.04 × 10−2 は太陽における酸素の質量比である。
元素量の変化の他にも、金属量が高いほど冷却が効いて [Oiii] 5007Åのような励起温

度が高いものは強度が弱くなるという効果もある。この効果を正確に取り入れるには上
述した方法ではなく、全ての原子の質量比をパラメータとして代入する必要がある。しか
し、温度がある程度高ければ温度変化による強度の変化は小さく、例えば [Oiii] 5007 Å

輝線の場合は Z ≲ 0.1 Z⊙ では元素量の変化がより強く輝線強度を決める (Inoue 2011)。
次の章で見るように、z ≳ 7 では Z ≲ 0.1 Z⊙ であるため、この手法を用いることがで
きる。

電離パラメータ

電離パラメータとは電離光子数とガス粒子数の比であり、電離領域が球対称で密度 nHII

が一様な場合、平均電離パラメータは以下に示すように密度と単位時間あたりの電離光
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子数から求めることができる (e.g. Panuzzo et al. 2003)。半径 r における電離パラメー
タを U(r) とすると、その体積平均は、

⟨U⟩ =

∫ RS

0

U(r)4πr2

4π
3
R3

S

dr (3.12)

である。ただし、RS はストロームグレン半径である。単位時間当たりに半径 rの球殻を
通過する電離光子数を Q(r) とすると、

U(r) =
Q(r)

4πr2nHIIc
(3.13)

となる。2.1 節より、星粒子から放射される単位時間あたりの電離光子数を Q0 = Q(0)

とすると、 Q(r) とストロームグレン半径 RS は

Q(r) = Q0 −
4π

3
r3n2

HIIαB (3.14)

RS =
( 3Q0

4πn2
HIIαB

)1/3

(3.15)

なので、これらを用いて (3.12) の積分を計算することで、

⟨U⟩ =
3

4c

(3Q0α
2
BnHII

4π

)1/3

(3.16)

が得られる。ここで ⟨U⟩がどのような場所での値に対応するかを確認しておく。x ≡ r/RS

とおくと、U(r) = ⟨U⟩となるのは x3 + (9/4)x2−1 = 0を満たす時、すなわち r ∼ 0.6RS

となる。cloudyでは Hii領域の内側表面での電離パラメータ Uinner を代入する。plane-

parallel の場合 Uinner = 2 ⟨U⟩ となる。
ここでは、一つの星粒子が一つの Hii 領域を形成することを仮定している。星粒子の

質量は ∼ 106 M⊙ であるから、金属量と密度にもよるが ⟨U⟩ ∼ 10−2 − 10−1 といった値
をとる。これは、星形成領域がコンパクトであるという仮定と同等である。実際に高赤
方偏移では銀河のサイズが小さくなることや (Oesch et al. 2010; Shibuya et al. 2015)、電
離パラメータが大きくなっていること (Nakajima et al. 2013)が観測で確認されているこ
とからこの仮定は妥当であると考えられる。一方、低赤方偏移銀河など、星形成領域が
広がって分布している銀河からの輝線強度を計算する際はより細かく分割された Hii 領
域を考慮する必要がある。例えば中心の星の塊が 1000個の独立な Hii領域に分割される
とき、(3.12)式より電離バラメータは一桁小さくなる。[Oiii] 輝線の場合は logU > −3

では輝線強度変化が小さいため、本研究の場合結論に大きな変更は生じない。

電子密度

実際の Hii 領域は ∼ 10 pc程度であり、今回のシミュレーションでは解像できていない。
しかし、[Oiii] 88 µmなど臨界密度の小さい輝線を考える場合、密度の依存性が重要に
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なる。そこで、シミュレーション中の星粒子の周りのガスの平均密度 n を用いて Hii 領
域の密度を

nHII = Kn (3.17)

と計算する。Hii領域は大質量星近傍にできるため、nHII は周囲の密度よりも大きくなっ
ていると考えられるため、比例係数は K > 1 となる。ここでは比例係数を K = 5 と
する。 この時、シミュレーション銀河の Hii 領域の密度 nHII は 30 − 300 cm−3 といっ
た値をとる。これは、近傍の観測で見られる Hii 領域の典型的なガス密度と同程度であ
る (Osterbrock & Ferland 2006)。また、Kashino & Inoue (2018) ではガス密度は比星質
量と星質量と相関を持つことが指摘されており、近傍銀河の観測を用いたフィッティン
グでは本シミュレーションで見られるような銀河のパラーメータ（sSFR = 10−8 yr−1、
M∗ = 108 M⊙）の場合 n ∼ 100 cm−3 となることがわかっている。

3.2.2 ダスト減光

以上のようにして計算した連続光と輝線に対して、銀河内で空間的に一様なダスト減光
を考える。ダスト減光の波長依存性は、Calzetti et al. (2000) で得られたものを用いる。
連続光に対するダスト減光の絶対量は、 1500Åの連続光の脱出割合 f cont

UV を、サンド
ウィッチモデル (Shimizu et al. 2014; Xu & Buat 1995)

fUV =
1 − δ

2
(1 + e−τd) +

δ

τd
(1 − e−τd), (3.18)

によって計算することで与える。このモデルでは、星とダストが一様に分布している層が
星のみから成る層で挟まれている場合のダスト吸収である。ただし、δ は星の層に対する
ダスト層の割合（δ = 0− 1）であり、δ = 1 のとき星とダストは同一の分布をし、δ が小
さいほどダスト層の厚みが小さくなる。また、τdはダスト層の UV における光学的厚み
である。輝線のダスト吸収についても Calzetti law を用いる。Calzetti et al. (2000) によ
ると輝線のダスト減光は連続光に比べて 2倍程度大きいため、規格化定数として 1500Å

における脱出割合を f line
UV を、

f line
UV = 102.27 log fcont

UV (3.19)

として与える。ダストのサイズを ad 、典型的な密度を s、ダストの面密度を Σd とする
と、光学的厚み τd は

τd =
3Σd

4ads
(3.20)

と書ける。ここでは超新星によるダスト生成のモデル (Nozawa et al. 2003; Todini &

Ferrara 2001)を元に、ad = 0.05 µm、s = 3.0 g cm−3を採用する。また Σdは、ダスト
質量を Md 、ダスト分布の広がりを rd としたとき、

Σd =
Md

πr2d
(3.21)



3.2 銀河スペクトル 23

と書ける。ここでは、Md は金属量質量 Mmetal、 rd は星質量の半分を含む半径 rhalf に
それぞれ比例するとして、

Σd = eτ
Mmetal

πr2half
(3.22)

とする。ただし、Md = eMdMmetal、rd = erdrhalf としたとき、比例係数は eτ = eMd/e
2
rd

である。ここでは δ = 0.95 、 eτ = 0.01 を採用する。これによって z = 6 − 10 におけ
る UV 光度関数が再現できる (Shimizu et al. 2016)。



Chapter 4

遠方 [Oiii]輝線銀河の性質：結果

4.1 物理的特性

以下では、z = 7, 9 のスナップショットで見られる銀河の [Oiii] 88 µm輝線強度 LOIII,88

と銀河の物理量の関係から典型的な高赤方偏移 [Oiii] 輝線銀河の性質について考える。

図 4.1 にシミュレーションで得られた z = 7, 9 銀河の星形成率と [Oiii] 88µm強度
の関係を示す。また、近年の ALMA 望遠鏡によって観測された z > 7 をオレンジ色の
点で、近傍の銀河における関係式 (De Looze et al. 2014)を実線で示す。観測銀河の星形
成率は測光データを用いて推定されている。観測では、シミュレーションで見られる最
大のもの 10 倍程度の強度を持つの銀河も見られているが、これらはいずれもターゲッ
ト観測で検出された [Oiii] 輝線銀河であり、シミュレーションボックスに十分大きなハ
ローが存在しないためにこういった星形成率の大きい銀河を再現できていないのだと考
えられる。シミュレーション銀河の [Oiii] 光度と星形成率の関係は z > 7 の観測で見ら
れるものと同様であり、LOIII,88 > 108 L⊙ の [Oiii] 銀河は SFR ≳ 10 M⊙/yr を持つ。一
方、近傍で得られている関係と比較すると与えられた星形成率に対して近傍銀河の関係
から推定されるより大きな [Oiii] 強度を持つ。これはシミュレーション中の銀河の電離
パラメータが U > 10−2 という大きな値をとることに起因している。図 4.2に cloudy

で得られたガス密度 n = 100 cm−3 における [Oiii] 88 µm輝線強度と case B Hβ強度
の比を示す。case B Hβ強度は星形成率に比例すると考えてよい。図中の黒い点は、典
型的な近傍の星形成銀河で U ∼ 10−3.5、Z ∼ Z⊙ 、z > 7 の [Oiii] 銀河では U > 10−2、
Z ∼ 0.1 Z⊙ であるとした時の値を示す。これより、高い電離パラメータが金属量の減少
の効果を打ち消して、近傍より大きな [Oiii] 88 µm強度が得られていることがわかる。
また、[Oiii] 5007 Å輝線など励起温度が高い輝線の場合には Z > 0.1 Z⊙ では金属量が
小さいほど輝線強度が小さくなるため、電離パラメータと金属量の変化が相乗的に効い
て遠方銀河の [Oiii] 5007 Å輝線は近傍に比べてより明るくなる。

次に、図 4.3に [Oiii] 88µm強度とハロー質量、星質量、金属量の関係を示す。これ
より、LOIII,88 > 108 L⊙ の [Oiii] 輝線銀河は Mhalo > 1011 M⊙ のハロー中に存在し、
M∗ > 109 M⊙、Z ∼ 0.1 Z⊙、sSFR ∼ 0.01 Myr といった物理量を持つことがわかる。す
なわち、遠方で観測されるような星形成が活発な [Oiii] 輝線銀河は、大きな星質量、ハ

24
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図 4.1: z = 7, 9 におけるシミュレーション銀河の [Oiii] 88 µm強度 LOIII,88 と星形成率
（SFR）の関係。色は金属量を表す。エラー付きの点は z > 7 における観測点 (Carniani
et al. 2017; Hashimoto et al. 2018a,b; Inoue et al. 2016; Laporte et al. 2017; Tamura
et al. 2018)、実線は近傍の星形成銀河において得られている関係を表す (De Looze et al.
2014)。Hashimoto et al. (2018a)とTamura et al. (2018)ではUV連続光が空間的に複数
の成分に分かれて見えている。また、Tamura et al. (2018)ではダストモデルの不定性
によって星形成率の誤差が大きくなっている。Laporte et al. (2017)とHashimoto et al.
(2018b)は重力レンズされた銀河でそれぞれ µ = 1.8、µ = 10 で補正した値を載せて
いる。
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図 4.2: cloudy を用いて作成した、密度 100 cm−3 における [Oiii] 88 µm輝線強度と
case B Hβ輝線強度の比。各線は異なる電離パラメータでの値を示し、近傍と z > 7 で
の典型的なパラメータとして (Z,U) = (Z⊙, 10−3.5), (0.1 Z⊙, 10−2) を黒い点で示す。

　 　

ロー質量、金属量を持ち、初期宇宙の中でも進化が相対的に早い銀河であることがわか
る。実際、観測で推定された [Oiii] 輝線銀河の金属量には大きな不定性があるものの、
Z ∼ 0.1 Z⊙ 程度の比較的大きな値をとる。一方、観測された星形成率や輝線強度には一
桁程度の違いがあるにも関わらず、星質量はシミュレーションで見られるものと同程度
である。すなわち、観測されている [Oiii] 輝線銀河の比星形成率がシミュレーション中
の [Oiii] 輝線銀河より大きく、定常な星形成活動ではなく瞬間的な星形成活動が起こっ
ている可能性が示唆される。ただし、Inoue et al. (2016) については金属量からより古い
成分が含まれている可能性が示唆されているが SED フィッティングでは若い成分のみを
考慮しており、ここに示されている星質量は実際に取りうる星質量の最小値であること
に注意する。他の銀河についても同様に星形成が過小評価されている可能性がある。も
しくは、合体によって星形成が誘発されて星質量のわりに星形成率が大きくなっている
可能性なども考えられる。

4.2 内部構造

108 M⊙ 程度の星質量を持つ銀河は ∼ 100 個の星粒子からなるため、星質量の大きい銀
河についてはその内部構造を探ることも可能である。図 4.4、4.5に、z = 9 における銀
河のうち輝線強度の最も大きいもの 14 個をランダムな方向から見た時の可視連続光強
度（5000 Å）、紫外連続光強度（1600 Å）、[Oiii] 88 µm強度、[Oiii] 強度で重み付けし
たガスの視線方向速度を左から順に示す。いくつかの銀河は、∼ 1 kpc 程度の広がった
構造を持ち、∼ 50 km s−1 kpc−1 の速度勾配が見られる。
これらの銀河でよく見られる傾向を見るため、３番目に [Oiii]強度の強い銀河について
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図 4.3: 青点は、z = 9（左）と 7（右）のシミュレーション中の [Oiii] 輝線銀河の星質
量、比星形成率、ハロー質量、金属量を示す。エラー付きの点は図 4.1と同様に z > 7
で観測されている [Oiii] 輝線銀河を表す。
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図 4.4: シミュレーションで得られた z = 9 の [Oiii] 輝線銀河を任意の方向から見たとき
の内部構造を示す。LOIII,88 が大きい順に上から並んでおり、色は、左から 5000 Åにお
ける連続光（µJy arcsec−2）、1600 Åにおける連続光（µJy arcsec−2）、 [Oiii] 88 µm強
度（mJy km s−1 arcsec−2）、[Oiii] 強度で重み付けした視線方向速度（km s−1）。一辺は
実距離で 4 kpc ∼ 0.8”（z = 9）であり、中心の十字は星質量分布の重心を示している。
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図 4.5: 図 4.4の続き。
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図 4.6: z = 9 の銀河のうち、三番目に [Oiii] 強度の強い銀河の内部構造（左）と [Oiii]
88 µmスペクトル（右）。星質量、ハロー質量、星形成率、[Oiii] 88 µm強度はそれぞれ
M∗ = 6.3×108 M⊙、Mhalo = 8.2×1010 M⊙、SFR = 4.9 M⊙ yr−1、LOIII,88 = 5.4×107 L⊙。
[Oiii] 分布に見られるクランプがそれぞれ異なる視線方向速度を持つため、スペクトル
にダブルピークが見られる。

詳しく見る。この銀河はM∗ = 6.3×108 M⊙、Mhalo = 8.2×1010 M⊙、SFR = 4.9M⊙ yr−1、
LOIII,88 = 5.4× 107 L⊙ と、z = 9.1 の銀河 MACS1149-JD1 (Hashimoto et al. 2018b) と
同程度の星質量、星形成率、[Oiii] 強度、サイズを持つ。図 4.6左に、この銀河の [Oiii]

88µm強度（左上）、[Oiii] 88µmで重み付けした視線方向のガス速度（右上）、静止波
長 1500 Åの連続光（左下）、5000 Åの連続光（右下）の空間分布を示す。[Oiii] 輝線や
UV連続光は若い星のあるところで明るく星形成領域の分布を表しており、可視連続光は
古い星を含めた全ての星の分布を表している。輝線と紫外連続光はほぼ同じ分布をして
おり、これは近年の観測で見られている傾向と一致する (Hashimoto et al. 2018b; Inoue

et al. 2016)。一方 [Oiii] 輝線は可視連続光とは異なるところに分布し、銀河中心から離
れたところで星形成が活発に起こっていることがわかる。中心付近ではガス密度が小さ
く、過去の星形成によってガスが消費されたり、フィードバックによってガスが飛ばさ
れたりして星形成領域が徐々に外側へ移った（インサイドアウト星形成）のだと考えら
れる。このようなインサイドアウト星形成過程は、空間的に広がった他の z = 9 銀河で
も見られる。

[Oiii] 輝線には速度勾配が見られ、視線速度の異なる二つの位置にクランプが存在す
る。このため、図 4.6右に示したようなダブルピークを持ったスペクトルが観測される。
この速度勾配はディスクの回転によって生じており、実際、この銀河を回転モーメント方
向とそれに垂直な方向から見ると図 4.7のようになる。回転軸に垂直な方向から見ると星
が薄く分布し、回転による速度勾配が顕著に見られる。スペクトル中のダブルピークは
一般的に二つの成分の衝突と解釈されるが、それが空間的に 1 kpc 以下のスケールであ
ればこのような塊状星形成領域とディスク回転によって説明できるがわかる。ディスクと
その回転は、広がりを持った他の銀河でも同様に見られる。実際、Smit et al. (2018)では
z = 6.8 の銀河で [Cii] 輝線に同程度の速度勾配が見られており、exponential disk の回
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図 4.7: 図 4.6と同じ銀河を回転軸に垂直な方向（上二つ）と回転軸方向（下）から見た
もの。

　 　

転でうまく説明できている。ただし、シミュレーションでのソフトニング長は 2h−1 kpc

であり、ここでの解像度に比べて十分小さいとは言えないため、この回転が本物なのか
人工的なものなのかは定かではなく、今後より空間解像度の高いシミュレーションを用
いて明らかにする必要がある。また、ここでは空間的に一様なダスト吸収を仮定してい
ることに注意する。非一様なダストがある場合には紫外連続光と [Oiii] 88 µm輝線の空
間分布に違いが見られる可能性がある (e.g. Katz et al. 2017)。

ALMA に加えて JWST NIRSpec でも空間分解したスペクトルを得ることができる。
次節で見るように [Oiii] 5007 Å輝線は [Oiii] 88 µm輝線よりも一桁程度明るく、少な
くともすでに [Oiii] 88 µm輝線が受かっている天体に関しては JWST を用いて [Oiii]

5007 Å輝線を検出することが可能である。これらを用いて角解像度 ∼ 0.1” 以下の観
測を行うことでこういった銀河内の星形成領域の構造や回転構造を検出できる。特に、
MACS1149-JD (Hashimoto et al. 2018b)のように重力レンズされている天体は空間的に
拡大されて観測されるため、このような遠方銀河の力学的構造の研究に適している。

4.3 空間分布

[Oiii] 輝線銀河の z = 7 における空間分布は図 4.8に示すようになる。青、赤で示され
る点はそれぞれ [Oiii] 88µm強度 LOIII,88 が 107 L⊙、108 L⊙ 以上のシミュレーション銀
河に対応する。[Oiii] 88 µm輝線強度密度は 1.6 × 1038 erg s−1 cMpc3 であった。図 4.8

では [Oiii] 輝線銀河が空間的に相関していることがわかる。図 4.9 に、LOIII,88 > 107 L⊙
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を満たす銀河の相関関数を示す。r > 2h−1 cMpc の大スケールでは銀河の相関関数が
Mhalo > 1010 M⊙ と一致していることから、LOIII,88 > 107 の銀河は Mhalo > 1010 M⊙

のハロー中に存在していることがわかる。このことは 4.1節でも確かめている。さらに、
r < 2h−1 cMpc では１ハロータームが見られる。また、バイアスは r = 3h−1 cMpc で
b = 4.0 である。

図 4.8: z = 7 におけるシミュレーションボックス中の [Oiii] 輝線銀河の投影分布。一辺
50h−1 cMpc で、z = 7 でこれは 29’ に対応する。灰色の点は全ての銀河を表し、青、赤
で示された点はそれぞれ、LOIII,88 > 107 L⊙, 108 L⊙ の銀河を示す。

　 　

これより、[Oiii] のサーベイを行うことで、サンプル数を増やすだけでなく遠方にお
ける大規模構造を捉えることができることがわかる。図 4.10に [Oiii] 88 µmと [Oiii]

5007 Åの光度関数を示す。さらに、ALMA と JWST NIRCam の典型的な感度も示す。
[Oiii] 5007 Åは [Oiii] 88 µmよりも一桁程度明るく、JWST の NIRCam を用いて [Oiii]

5007 Åを観測することでより多くの銀河を見つけることができることがわかる。ここで
は (i) F444W band を用いたグリズムモード観測（z = 6.8 − 9.0）と (i) narrow band

filter F466N を用いた方法（z = 8.3）の二つを考える。個々の銀河が観測の PSF より
十分コンパクトだとした時、104 秒積分した時に S/N = 5 に対応する銀河の明るさは
それぞれ (i) ∼ 3 × 10−18 erg s−1 cm−2、(ii) ∼ 7 × 10−19 erg s−1 cm−2である。これよ
り、104 秒の観測では一視野 2 × 2.2′ × 2.2′ あたり平均して (i) 2 個もしくは (ii) 0.5 個
の [Oiii] 銀河を検出することができる。一視野 104 秒の場合、シミュレーションボック
ス (50h−1 cMpc)2 = 29′ × 29′ と同程度の領域を掃くには 8.6 × 105 秒必要となる。

z = 8.3 の [Oiii] 5007 Åの前景として、z ∼ 6.1 の Hα輝線がある。z ∼ 6 では銀河
はより成長しており、Hα輝線銀河は [Oiii] 輝線銀河よりも一桁程度多く見つかる。しか
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図 4.9: エラー付きの点は z = 7 における LOIII,88 > 107 L⊙ の銀河の相関関数。実線は
それぞれ、ダークマター（緑）、Mhalo > 109 M⊙（水色）、1010 M⊙（橙）、1011 M⊙（黄）
のハローの相関関数。

　 　

図 4.10: [Oiii] 88 µm強度（シアン）と [Oiii] 5007 Å強度（マゼンタ）の z = 7（実線）
と z = 9（点線）における累積光度関数。垂直線は ALMAと JWST NIRCam grismモー
ドのおおよその感度を示す。ただし、感度の計算ではいずれも積分時間 104 秒、S/N >
5 を仮定した。
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し、これらは測光観測データを用いることで分離することができる。図 4.11に z = 8.3の
[Oiii]銀河と z = 6.1の Hα銀河のカラーダイアグラムを示す。これより、Y105−J125 ≳ 1

によって z = 8.3 の銀河を選び出すことができる。また、グリズムモードの場合、最も
明るい銀河であれば [Oiii] 5007 Åとともに [OIII] 4959 Å輝線や Hβ輝線 を検出するこ
とでこれらを区別することができる。z ∼ 7 − 9 の典型的な銀河の場合、[Oiii] 4959 Å、
Hβ強度はいずれも [Oiii] 5007 Å強度よりは弱く、最も明るい銀河上位二割程度の銀河
でこれらの輝線が検出できる。

図 4.11: z = 6.1 の Hα銀河（青） と z = 8.3 の [Oiii] 銀河（赤） のカラーダイアグラ
ム。IGM 中の中性水素による吸収は Inoue et al. (2014a) で得られた吸収曲線を用いて
計算する。また Atek et al. (2014) で用いられている z ∼ 8 の銀河の選別基準を実線で
示す。

　 　



Chapter 5

遠方での21cm線と [Oiii]輝線の空間相関

5.1 宇宙再電離と21cm線観測

4.3節では、z > 7 の星形成銀河の空間分布を [Oiii] 輝線の観測から探索することができ
ることを見た。これらの銀河は宇宙の再電離を引き起こしたと考えられ、こういった観
測から電離バブルの成長を研究することは宇宙の進化を理解する際に非常に重要となる。
宇宙の電離度は、IGM 中の中性水素量から見積もることができ、高赤方偏移のクエー
サーにおける吸収線の観測では、再電離は z ∼ 6 で完了したことがわかっている (e.g.

McGreer et al. 2015)。また、CMB の温度揺らぎと偏光の相関のからは、瞬間的な再電
離を仮定した場合 z = 8.8 で再電離が起こったと推定されている (Planck Collaboration

XIII 2016)。
中性水素の分布を直接観測することで、電離バブルの分布や広がり方を知ることが

できる。現在すでに LOFARや MWA、PAPER、GMRT、SKA などの観測器で遠方 21

cm 線の観測が実行・予定されている。また、Bowman et al. (2018) は EDGES による
z ∼ 18 における 21 cm 線検出を報告した。

21 cm 線は、中性水素の原子核と電子のスピンの向きが平行な状態と反平行な状態の
間の遷移で生じる。この超微細構造におけるエネルギー差は ν = 1.42 GHz、λ = 21.1 cm

に対応する。CMB温度に対する 21 cm 線の輝度温度は、

δT21 ∼ 26 ⟨xHI⟩ (1 + δx)(1 + δρ)
(Ts − TCMB

Ts

)(Ωbh
2

0.022

)(1 + z

10

0.15

ΩMh2

)1/2

mK (5.1)

と書ける (e.g. Field 1959; Zaldarriaga et al. 2004)。ここで、⟨xHI⟩は水素の中性度 xHI(r)

の空間平均であり、δx ≡ (xHI − ⟨xHI⟩)/ ⟨xHI⟩、δρ ≡ (ρ− ⟨ρ⟩)/ ⟨ρ⟩ とする。また、Ts は
スピン温度であり、

n↑↑

n↑↓
=
g↑↑
g↑↓

exp
(
− hν21cm

kTs

)
= 3 exp

(
− hν21cm

kTs

)
(5.2)

と定義される。スピン温度は CMB 光子の吸収、水素原子や電子との衝突、 Lyα光子に
よる散乱によって決まり、ガス温度 Tkin、UV 光の色温度を Tc とすると

T−1
s =

T−1
CMB + xcT

−1
kin + xαT

−1
c

1 + xc + xα
(5.3)

35
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と表すことができる。熱平衡状態にある宇宙初期では Ts ∼ Tkin ∼ TCMB であるが、しば
らくすると光子とバリオンが脱結合し、Ts ∼ Tkin < TCMB となる。さらに赤方偏移が小
さくなると、ガス密度が小さいために原子衝突が非効率になり Tkin < Ts ∼ TCMB とな
る。z ≲ 10 では天体からの Lyα光子によってガスが温められ、 Ts ∼ Tkin ∼ Tc ≫ TCMB

となる。以下では z ≲ 10 を考えるため、 Ts = Tkin として計算を進める。

21 cm 線はとても弱く、初期の観測ではパワースペクトルなどの統計的な量のみが
わかると考えられる。この時、21 cm 線の前景として銀河系のシンクロトロン放射など
が含まれるが、これらは滑らかなスペクトルを持つため除去することが可能である。他
にもシグナルと同じ赤方偏移からの異なる放射の観測との相互相関をとることでもノイ
ズや前景を取り除くことができる。例えば、電離源である銀河からの放射と 21 cm 線と
の相関をとることで宇宙再電離の進行について知ることができると期待される。これま
で既に、銀河進化モデルやシミュレーションを用いて LAE と 21 cm 線 (e.g. Lidz et al.

2009; Vrbanec et al. 2016; Wiersma et al. 2013)や [Cii] 輝線と 21 cm 線 (e.g. Silva et al.

2015; Yue et al. 2015)などの組み合わせの相関パワースペクトルがどのようになるかが
予測されている。しかし、これらのほとんどは銀河からの電離光子数や輝線強度をハロー
質量に比例させるなどの単純なモデルを採用しており、実際の観測をより正確に予言す
るにはより適切な計算が必要である。本研究では、21 cm 線と遠方銀河からの [Oiii] 輝
線との相互パワースペクトルについて考える。[Oiii] 輝線の観測としては、4.3節で述べ
たようなサーベイの他にも、intensity mapping を用いる方法も可能であるため、以下で
はそれぞれの場合を考える。

5.2 手法

5.2.1 流体シミュレーションと輻射輸送計算

ここでは、宇宙論流体シミュレーション MBii (Khandai et al. 2015)を用いる。MBii は
流体シミュレーションコード p-gadget を用いており、星形成やフィードバック (Croft

et al. 2009; Degraf et al. 2010; Di Matteo et al. 2008, 2012)に加えてブラックホールの形
成と成長 (Di Matteo et al. 2005; Springel 2005)などの物理過程が取り入れられている。
ボックスサイズは 一辺 100h−1 cMpc で、初期状態では質量 mDM = 1.1 × 107h−1 M⊙、
mgas = 2.2 × 106h−1 M⊙ のダークマター粒子とガス粒子がそれぞれ 17923 個存在する。
ソフトニング長は 1.85h−1 ckpc である。解像できている最小のハロー質量は Mhalo ∼
108 M⊙ である。

輻射輸送計算は、各スナップショットに対してEide et al. (2018)と同様の方法でポス
トプロセス的に取り入れている。シミュレーションボックスは 2563 個のセルに分けら
れ、各セルの水素、ヘリウムの電離度とガス温度はモンテカルロ輻射輸送コード crash

(Ciardi et al. 2001; Graziani et al. 2013; Maselli et al. 2009, 2003, ,Graziani in prep.) を
用いて計算される。この時、電離源からの放射は以下のようにして計算する。電離源か
らの光子は hPν = 13.6 eV − 2 keV で 82 個の周波数ビンごとに分けて計算される。タ
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イムステップ ∆tem(z) 中にとある天体 i から放出される周波数 ν の光子数は、

Nphoton,i(ν, z) =
Si(ν, z)

Li(z)
fesc(ν)ϵi(z)∆tem(z) (5.4)

のように書ける。ここで、Li(z) は天体 i から放出される hPν = 13.6 eV − 2 keV にお
ける全光度（単位 erg s−1）、Si(ν, z) はスペクトル（単位 erg s−1 Hz−1）である。ϵi(z)

は単位時間当たりに天体から放出される電離光子数であり、ここでは

ϵi(z) =

∫ 2 keV/hP

13.6 eV/hP

Si(ν, z)

hPν
dν (5.5)

と書ける。また、fesc は電離光子の脱出確率であり、ここでは全ての天体に対して fesc =

0.15 と固定する。電離源としては (i) 星、(ii) 中性子星やブラックホールなどの形成す
るX線バイナリー、(iii) ISM からの熱制動放射、 (iv) AGN を考える。

(i) 星

星のスペクトルは SED 計算コード bpass (Eldridge & Stanway 2012) を用いて計算す
る。bpass ではバイナリ形成が考慮されており、これによって星の外層がはがされるた
め他のコードに比べて電離光子が放出されやすくなっている。

(ii) X線バイナリ

X線バイナリ（XRB）のスペクトルは (Fragos et al. 2013a,b)で得られたものを用いる。
X線バイナリ光度は

LXRB = LHMXB + LLMXB (5.6)

と high-mass XRB（HMXB）と low-mass XRB（LMXB）の寄与に分ける。近傍銀河の
観測では、LHMXB は銀河の星形成率に、LLMXB は星質量におおよそ比例することが知ら
れている。ここでは、Fragos et al. (2013a,b)とMadau & Fragos (2017)においてシミュ
レーションのフィッティングで得られた式

log(LHMXB/SFR) = β0 + β1Z + β2Z
2 + β3Z

3 + β4Z
4 (5.7)

log(LLMXB/M∗) = γ0 + γ1 log t+ γ2(log t)2 + γ3(log t)3 + γ4(log t)4 (5.8)

を用いる。ただし、Z、t は金属量と年齢である。

(iii) ISM からの熱的放射

ISM からの放射としては熱制動放射のみを考えて、

SISM(ν) =

{
const. = C (hPν ≤ kTISM)
C(hPν/kTISM)−3 (hPν > kTISM)

(5.9)
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とする (Pacucci et al. 2014)。ここでは、ISM の温度を kTISM = 240 eV (TISM ∼ 106 K)

とする。銀河内の ISM からの放射強度は銀河の星形成率に比例することが知られてお
り、ここではMineo et al. (2012)より

LISM(0.3 − 10 keV)/SFR = 7.3 × 1039 (erg s−1 M−1
⊙ yr) (5.10)

とする。

(iv) AGN

ブラックホールへの降着率 Ṁ に対して、光度を

LBH = ηṀc2 (5.11)

とする。ただし、η は放射効率であり、シミュレーション中でのブラックホールの成長
とフィードバックのモデルに合致するように η = 0.1 とする。スペクトルの形 S/L は、
Krawczyk et al. (2013) によって得られた 0.064 < z < 5.46 における 108104 個のクエー
サーの平均のスペクトルを用い、赤方偏移依存性は考慮しない。

Eide et al. (2018)では、電離バブルの広がりや電離バブル内の温度は主に星からの
放射が支配し、電離バブル外での電離度やガス温度は XRB や ISM の放射が支配してい
ることがわかっている。図 5.1 に、z = 7.5 におけるガス密度分布と輻射輸送計算によっ
て得られたガス温度、電離度、中性水素分布を示す。これより電離バブルが密度の高い
ところでできていることが確認できる。この時の中性度の平均は ⟨xHI⟩ = 0.46 である。

5.2.2 相互相関関数

21 cm 線シグナルの計算には、式 (5.1)を用いる。[Oiii] 5007 Å輝線強度は式 (3.10)を用
いる。ただし、電離光子の脱出確率は輻射輸送の計算と同様に fesc = 0.15とする。[Oiii]

5007 Åのように臨界密度が典型的な Hii 領域の密度よりも十分高い輝線の場合、単位体
積あたりの放射強度は密度の二乗に比例する。一方、本モデルでは密度一定の Hii領域の
周りにガスが十分存在するため、個々の Hii領域の体積は密度の逆二乗に比例する。この
ため [Oiii] 5007 Å輝線強度の密度依存性は小さい。ここでは簡単のため nHII = 100 cm−3

とする。[Oiii]の観測としては、一つ一つの銀河を検出して得られる個数密度 nOIII(r)を
用いる方法（5.3.1節）と特定の空間領域を解像度を落として分光（intensity mapping）
して得られる光度分布 LOIII(r)を用いる方法（5.3.2節）をそれぞれ考える。
式 (5.1)より、21 cm 線と [Oiii]（nOIII(r) または LOIII(r)）の相互相関関数は

⟨δT21(r)δOIII(r
′)⟩ = T0 ⟨xHI⟩ [⟨t(r)δx(r)δOIII(r

′)⟩
+ ⟨t(r)δρ(r)δOIII(r

′)⟩ + ⟨t(r)δxρ(r)δOIII(r
′)⟩]

(5.12)
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図 5.1: z = 7.5における輻射輸送計算の結果。左上にガス温度、右上に水素の電離度、
左下に中性水素密度、右下にガス密度を示す。⟨xHI⟩ = 0.46 である。電離バブルはガス
密度の高いところででき、互いに相関していることがわかる。
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のように三つの項に書き下せる。ただし、

t(r) ≡ Ts(r) − TCMB

Ts(r)
(5.13)

T0 ≡ 26
(Ωbh

2

0.022

)(1 + z

10

0.15

ΩMh2

)1/2

mK (5.14)

とした。これより、温度 T0 で規格化した相互パワースペクトルは

P21,OIII(k) = ⟨xHI⟩ [Ptx,OIII(k) + Ptρ,OIII(k) + Ptxρ,OIII(k)] (5.15)

と書き下すことができる。以下では、無次元パワースペクトル

∆2
21,OIII(k) =

k3

2π2
P21,OIII(k) (5.16)

= ⟨xHI⟩ [∆2
tx,OIII(k) + ∆2

tρ,OIII(k) + ∆2
txρ,OIII(k)] (5.17)

を用いる。また、相関の強さを見るために相関係数

r21,OIII(k) ≡ P21,OIII(k)√
P21POIII

(5.18)

も計算する。これらは、∆k = 0.2h cMpc−1 でビンわけして計算する。

5.3 結果

以下では、z = 7.5における結果を述べる。図 5.2に、z = 7.5における銀河のハロー質量
と [Oiii] 5007 Å輝線強度の関係を示す。ハロー質量を固定した時に見られる輝線強度の
分散は主に断続的な星形成活動に起因している。参考として、いくつかの銀河の星形成
史を図 5.3に示す。[Oiii] 5007 Å輝線強度密度は、2.6 × 1039 erg s−1 cMpc−3 であった。
z = 7.5 においては Ts ≪ TCMB より、温度揺らぎの寄与が無視できる。以下では、実際
には t を考慮した際の結果を示すが、表記の簡略化のため ∆2

tρ−OIII の代わりに∆2
ρ−OIII

などと書いて議論を進める。

5.3.1 [Oiii]銀河の個数密度と21cm線の相関

まず最初に、銀河の個数密度 nOIII(r) と 21 cm 線との相互相関関数の振る舞いを見る。
図 5.4左 に Lmin = 1042 erg/s 以上の銀河の個数密度と 21 cm 線の相互パワースペクト
ルと相関係数を示す。パワースペクトルの正負は相関係数の正負から確認することがで
きる。また、式 (5.17)における三つの項（∆2

ρ,OIII、∆2
xOIII、∆2

ρx,OIII）を赤、青、緑の点
線で示す。さらに、図 5.4右に LOIII,5007 > Lmin の銀河と 21 cm 線強度の分布図を示す。
Lmin = 1042 erg/s は、おおよそ、JWST で検出できる最小のものである（4.3節）。
大スケール（k ∼ 0.1h Mpc−1）では三つの項のうち |∆2

x,OIII|（青）が最も大きく、
|∆2

21,OIII|（黒）は |∆2
x,OIII|（青）と同様の振る舞いをしている。ただし、∆2

21,OIII には係数
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図 5.2: 銀河のハロー質量と [Oiii] 5007 Å輝線強度の関係。
　 　

図 5.3: シミュレーション銀河で見られる星形成史の例。点線は z = 7 においてハロー質
量 1011 M⊙ 程度の銀河、実線は 1010 M⊙ 程度の銀河に対応する。特にハロー質量の小
さい銀河では断続的な星形成活動が顕著に見られる。
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図 5.4: 左：LOIII,5007 > 1042 erg s−1 の銀河個数密度と 21cm強度の相互パワースペクト
ルと相関係数。右：中性水素密度のスライスマップ（カラーマップ）と、そのスライス
から厚み ±1h−1 Mpc 以内にある LOIII,5007 > 1042 erg s−1 の銀河の分布（赤点）。

⟨x⟩ = 0.46 がかかっていることに注意する。また、小スケール（k ≳ 1h Mpc−1）でも同
様に ∆2

x,OIII ∼ ∆2
x,OIII となっている。これは、∆2

x,OIII 以外の項の和∆2
ρ,OIII + ∆2

ρx,OIII を
考えることで以下のように説明できる (Lidz et al. 2009)。フーリエ変換を FT と表すと、

∆2
ρ,OIII + ∆2

ρx,OIII ∝ FT[⟨δρ(r1)δx(r1)δOIII(r2) + δρ(r1)δOIII(r2)⟩] (5.19)

= FT[⟨δρ(r1)xHI(r1)δOIII(r2)⟩] (5.20)

= FT[⟨δρ(r1)xHI(r1)nOIII(r2)⟩]/ ⟨n⟩ (5.21)

と書ける。ただし、任意の関数 X(r)に対して k ̸= 0の時FT[X(r)+const.] = FT[X(r)]

が成り立つことを用いた。r = |r1 − r2| が十分小さい時、点 r1 と点 r2 の組み合わせと
しては (i) いずれもバブル内にある場合と (ii)いずれもバブル外にある場合のみを考え
れば良い。(i) r1, r2 がいずれもバブル内にある時は、バブル内はほとんど完全電離して
いるため x(r1) ∼ 0 であり、(ii) r1, r2 がいずれもバブル外にある時は、バブル外には明
るい銀河が存在しないため nOIII(r2) = 0 である。結局、小スケールでは

⟨δρ(r1)x(r1)nOIII(r2)⟩ ∼ 0 (5.22)

となり、 ∆2
ρ,OIII と ∆2

ρx,OIII は打ち消し合う。このため、∆2
21,OIII ∼ ∆2

xHI,OIII となる。
そこで、∆2

x,OIII の振る舞いを理解するために、全ての LOIII,5007 > Lmin = 1042 erg/s

の銀河の周りに半径 RS の電離バブルが形成され、それ以外の電離源は電離バブルの
形成に一切かかわらない場合を考える。簡単のため電離バブルに被りがある場合にも特
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図 5.5: 左：実線は LOIII,5007 > 1042 erg s−1 の銀河の周りに半径 5h−1 Mpc の一様な
電離バブルができたとした時の銀河個数密度と中性度 xHI の相関パワースペクトル。
また、実際の中性度を用いたものを点線で示す。右：中性度のスライスマップ（青）と
∆z = 1h−1 Mpc 内の銀河の分布（赤）の分布。

に電離バブルの広がりは考慮しない。RS = 5h−1 Mpc とすると ⟨xHI⟩ = 0.52 となり、
z = 7.5 における ⟨xHI⟩ = 0.46 と同程度である。この時の電離バブルと銀河のパワー
スペクトル ∆2

x,OIII とそれらの空間分布は図 5.5に示したようになる。参考のため、実
際の ∆2

x,OIII を点線で示す。単一バブルサイズの場合、パワースペクトルや相関係数は
k ∼ kS ≡ 2π/RS = 1.25h Mpc−1 で極大値をとって、それ以下のスケールでは周期 kS で
振動する。異なる RS を用いても同様の振る舞いが見られる。Wiersma et al. (2013) で
も単一のバブルサイズのみが存在するモデルを用いた議論がなされており、パワースペ
クトルに同様の振動が見られている。

実際には明るい銀河（LOIII,5007 > Lmin）以外の銀河も電離に寄与しており、図 5.4右
でも確認できるように明るい銀河を囲むバブルは様々なサイズを持つ。様々なバブルサ
イズの寄与が重なりあうために、実際のパワースペクトルは小スケールでノイズ的に振
る舞う。明確な振動は見えないものの、∆2

21,OIII ∼ 0 となるスケールは何らかの形でバ
ブルサイズに対応していると考えられる。このようなスケールを以下では turnover と呼
ぶ。 図 5.4左では k ≳ 1h cMpc−1 でパワースペクトルにノイズが見られており、これ
は r ∼ 6h−1 cMpc に対応する。図 5.4右では、特に孤立した銀河を取り囲むバブルの半
径が 6h−1 cMpc 程度であることがわかる。turnover スケールが実際に電離バブルのど
のようなスケール（最小のバブルサイズ、典型的なバブルサイズ、など）に対応してい
るかを議論するには、Zahn et al. (2007)で採用されている手法などを用いて銀河を取り
囲むバブルサイズの個数の分布を調べる必要がある。
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図 5.6: 図 5.4 と同様。ただし、LOIII,5007 > 1036 erg s−1 の銀河の個数密度を用いている。

Vrbanec et al. (2016) など多くの先行研究では LAE の個数密度と 21 cm 強度のパ
ワースペクトルにはノイズ的振る舞いはみられず、小スケールで ∆2 > 0 となっている。
しかし、こういった先行研究では銀河からの電離光子数やき輝線強度をハロー質量に比
例させて計算するなどの解析的な手法を用いており、そのような簡単な取り扱いによっ
てより明確な turnover が見えているのだと考えられる。
次に、より小さい銀河も個々に観測できた場合を考える。Lmin = 1036 erg/s の場合の

パワースペクトルは、図 5.6左のようになる。∆2
x,OIII（青）のノイズの見られるスケール

は、銀河の含まれる最小のバブルサイズがより小さくなるため、それに伴って小スケー
ル側に動く。実際、これらの銀河の分布は図 5.6右に示したようになり、より暗い銀河は
小さいハローにも存在することがわかる。しかし、先ほどと違って ∆2

21,OIII は ∆2
x,OIII と

振る舞いが異なる。これは、より小さな電離バブルの中の銀河も考慮しているために式
(5.21)において r1 と r2 がバブルの内外に分かれるような状況も考えなくてはならず、
∆2

ρ,OIII と ∆2
ρx,OIII が打ち消し合わないことに起因している。つまり、小さなバブル中に

ある銀河と 21 cm 線強度の間の正の相関が小スケールで現れていることになる。これに
よって、Lmin = 1042 erg/s の時に見られたようなバブルサイズの情報が消えている。
いろいろな Lmin に対応するパワースペクトルを図 5.7に示す。まず大スケールで

は Lmin が大きいほど大スケールでのパワースペクトルの絶対値が大きいことがわか
る。これは明るい銀河ほど電離バブルとの相関が強いことを示している。次に、小ス
ケールで見られる、∆2 < 0 から ∆ = 0 に切り替わる点 (turnover) に着目すると、
Lmin = Lth ∼ 1040 erg/s を境にその振る舞いが変わることがわかる。Lmin > Lth では
turnover のスケールが Lmin とともに大きくなる。これは銀河を囲む最小のバブルサイ
ズがどんどん大きくなるためである。一方、Lmin < Lth では逆に turnover のスケール
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図 5.7: Lmin をいろいろにとった時の銀河個数密度と 21cm強度の相互パワースペクトル
と相関係数。
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が Lmin とともに小さくなる。これは、Lmin が小さいほどよりバブル外にある銀河が多
くなるためである。このような Lmin に依存した turnover スケールの振る舞いの違いは
Lidz et al. (2009)でも指摘されており、LOIII,5007 < Lth の銀河が単体では大きな電離バ
ブルを形成できないことによって生じている。上述したように、Lmin < Lth の場合にお
ける turnover のスケールはバブルサイズについての情報を持っているわけではない。

狭帯域撮像などによるサーベイでは、銀河の二次元分布のみが得られる。そこで最後
に、二次元データのみが得られた時の相関パワースペクトルを計算する。銀河サーベイ
として ∆z = 0.1 の狭帯域撮像を仮定して、シミュレーションボックス中の LOIII,5007 >

1042 erg/s の銀河分布を z 方向に 50h−1 cMpc だけつぶして二次元分布を得る。これと
対応する z 平面での 21cm線との二次元相関パワースペクトルを計算した。図 5.8に示
すように、投影したことによって大スケールでの相関が弱まり、相関係数は 0.5 程度と
なる。

図 5.8: LOIII,5007 > 1042 の銀河の個数密度と 21cm強度の二次元相互パワースペクトル。
いずれも、∆z = 50h−1 cMpc の厚みで三次元マップをつぶして二次元マップを得た。
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5.3.2 [Oiii]光度と21cm線の相関

次に、[Oiii] 光度分布 LOIII(r) を用いた場合を考える。図 5.9に、[Oiii] 光度と 21 cm 線
との三次元相互パワースペクトルを示す。intensity mapping を用いたこの手法では各銀
河の [Oiii] 強度 LOIII で重み付けているため、パワースペクトルは特に明るい（Lmin ≳
1040 erg/s）銀河の個数密度を使った時の結果と同様の振る舞いを見せる。このため、パ
ワースペクトルの振る舞いは [Oiii] 銀河の個数密度を用いた時と同様になっている。ま
た、大スケールでの相関の強度は解像度を変えても変わらない。

図 5.9: [Oiii] 5007 Å強度と 21cm強度の相互パワースペクトルと相関係数。
　 　

現在 z > 7 の [Oiii] intensity mapping 観測は予定されていないが、将来の観測でど
のような結果が得られるかを予測することは重要である。ここでは簡単のため、[Oiii]輝
線、21 cm 線いずれについても干渉計による観測を想定し、観測のノイズは波数によら
ず、k = 0.1h cMpc−1 ≡ kN でのパワースペクトルの値における値と等しい場合につい
て誤差を見積もる。この時、[Oiii] 輝線や 21 cm 線の強度分布観測で得られるパワース
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ペクトルの誤差は式 (B.45)で与えられ、

σ2
A(k) =

4π2

k2δkVsurv
{P 2

A(k) + P 2
A(kN)} (5.23)

σ2
A,B(k) =

1

2
× 4π2

k2δkVsurv
{P 2

A,B(k) + PA(k)PB(k)} (5.24)

となる。ただし A、B は [Oiii] または 21 cm 線 を表す。ここでは、Vsurv = D2 × ∆D

として、D2 = 100 deg2、∆D は ∆z ∼ 0.2 となるようにとる。この時誤差付きのパワー
スペクトルを図 5.10に示す。このセッティングでは大スケールでは式 (5.23), (5.24)の第
一項が第二項に比べて大きいため、∆2 ∝ k3P の誤差は k3 × k−1 = k2 に比例する。相
関係数 r = PA,B/

√
PAPB の計算にはそれぞれのシグナルの自己相関係数が入るため、そ

の誤差の評価には前景の差し引きなどの不定性も考慮する必要がある。
図 5.10 で見られるように、干渉計を用いた観測の場合には小スケールでの不定性が

大きくなる。これより、このような観測を用いる場合には大スケールでの相関強度を用
いた議論が主に可能である。intensity mapping を用いることの利点は以下の二点が挙げ
られる。まず、上述したように相関強度は空間解像度によらないため、解像度を悪くし
て S/N をよくすることで大スケールでの不訂正をより小さくすることができる。また、
銀河の個数密度を用いる場合には観測可能な明るさの下限によってパワースペクトルの
絶対値が変化するが、強度分布を用いる場合にはそのようなことがない。ただし、解像
度を悪くすることによる前景の寄与の変化や、有限の振動数解像度によって強度分布が
奥行き方向に積分される効果については慎重に議論する必要がある。

図 5.10: 21cm シグナルと [Oiii] 5007Å強度のパワースペクトル
　 　



Chapter 6

異なる波長帯の輝線を用いた輝線診断

最後に、将来の観測で複数の輝線が観測できた場合、銀河の性質がどのように制限でき
るかを考える。2.4節で見たように、これまで輝線比を用いた様々な ISM の診断方法が
提案されている。しかし、FIR と可視光など、異なる観測で検出される輝線を組み合わ
せた方法は提案されていない。これは観測機器の違いやダスト減光に起因する系統誤差
がある可能性があるためであったり、そもそも遠方ではどちらの輝線も検出できるよう
な観測器の組み合わせが少ないためである。しかし、遠方銀河は暗いため、多くの場合
一部の明るい輝線しか検出できない。そこで、限られた明るい輝線を有効利用して銀河
の性質を推定する必要がある。

上述したように、JWSTの NIRCamや NIRSpecでは遠方 [Oiii] 5007 Å輝線の検出が
可能である。そこでここでは、[Oiii] 88 µm輝線と [Oiii] 5007 Å輝線の輝線比からどのよ
うなことがわかるかを考える。図 6.1に、cloudyを用いて計算した輝線比 [OIII] 88 µm/

5007 Åを示す。比較のため、ほとんど密度のみに依存する輝線比 [Oiii] 88 µm/ 52 µmも
示す。色の異なる線はそれぞれ logZ/Z⊙ = 0.0,−0.4,−0.8,−1.2,−1.6 かつ logU = −2

での輝線比を表し、それぞれの金属量のもとで logU = −3 と logU = −1 としたときの
輝線比で囲まれた部分が塗りつぶされている。表 2.2にあるように、[Oiii] 88 µm輝線と
[Oiii] 5007 Å輝線は異なる臨界密度と励起温度を持つため、その輝線比は密度と温度に
依存する。[Oiii] 88 µm, 5007 Åの臨界密度はそれぞれ ncrit ∼ 500 cm−3, 7 × 105 cm−3

であるため密度が高いほど [Oiii] 88 µmが出にくくなり、輝線比 [Oiii] 88 µm/ 5007

Åは n ∼ 500 cm−3 を境に減少し始める。また、[Oiii] 88 µm, 5007 Åの励起温度は
Texc ∼ 100 K, 3 × 104 K であるため、温度が高いほど [Oiii] 5007 Åが出やすくなり、
[Oiii] 88 µm/ 5007 Åは小さくなる。温度は加熱と冷却のつりあいで決まるが、Hii 領域
ではこれらはそれぞれ主に電離パラメータと金属量で記述できると考えて良い。電離パ
ラメータが大きい場合や金属量が小さい場合には温度が高くなり、[Oiii] 88 µm/ 5007 Å

は小さくなる。図 6.1では、密度、金属量、電離パラメータに縮退がある。しかし、こ
れらの輝線比からある程度パラメータを制限することができる。ここでは簡単のため電
離パラメータの依存性を無視する。これは 2.4節で見た direct method で用いられてい
るのと同様の仮定である。例えば、[Oiii] 88 µm/ 5007 Å≳ 0.4 の場合、高密度解は存在
せず n ≲ 103 cm−3 かつ logZ/Z⊙ ≳ −0.4 であることがわかる。一方金属量が十分小さ

49
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図 6.1: [Oiii] 88 µm, 52µm, 5007 Å 輝線の比。各線は金属量 logZ/Z⊙ =
−1.6,−1.2,−0.8,−0.4, 0.0、logU = −2 における輝線比を表す。また、logU = −3,−1
とした時の輝線比を上限下限にとって囲まれる部分にそれぞれの金属量に対応する色で
影をつけている。
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く温度が Texc,OIII5007 ∼ 3 × 104 K に近づくと、それ以上輝線比は変わらなくなる。この
ため、 [Oiii] 88 µm/ 5007 Å ≪ 0.1 の場合、n > 103 cm−3 であることがわかる。
図 6.1より、[Oiii] 52 µmは銀河の密度が十分高い場合には [Oiii] 88 µmよりも明る

いことがわかる。Sanders et al. (2016) では z ∼ 2 の典型的な銀河密度が近傍よりも 10

倍程度大きく ∼ 300 cm3 程度になることがわかっている。このような傾向がより高赤方
偏移でより強く見られれば、既存の高赤方偏移 [Oiii] 88 µm天体で [Oiii] 52 µm輝線を
検出することが可能である。[Oiii] 88 µm/ 52 µm比から密度を一意に決めることができ
れば、[Oiii] 88 µm/ 5007 Åを用いて金属量により制限をつけることができる。
以下、注意すべき点を述べる。まず、この手法では全く異なる波長での輝線を組み合

わせているため、ダスト吸収量を正確に見積もる必要がある。しかし、多くの遠方銀河
ではダスト量は比較的小さく、可視光であってもダスト吸収が無視できると考えられる。
このため、このような手法は特に遠方銀河の解析に適していると言える。また、この手
法では冷却源としての金属量を求めているため、酸素原子だけでなく炭素など重要な冷
却源となる元素の量が重要である。このため、[C/O] などを変えた時に輝線比がどのよ
うに変わるかを確かめる必要がある。さらに、ここでは電離源のスペクトルとして星形
成率一定のもとで得られたものを用いたが、実際には異なる星形成史も考慮する必要が
ある。特に若い星が多い場合には温度がより高くなって輝線比が変化すると考えられる。



まとめ

本研究では、遠方 [Oiii] 輝線銀河の性質の研究と [Oiii] 輝線を用いた将来の観測の予測
を行なった。
その結果、以下のことがわかった。

• z > 7 の銀河の [Oiii] 輝線強度は星形成率にスケールし LOIII,88 > 108 L⊙ の銀河は
SFR > 10 M⊙ yr−1、Z ∼ 0.1 Z⊙ といった物理量を持ち、ハロー質量は > 1011 M⊙

であった。高い電離パラメータのために近傍で得られている LOIII,88 - SFR 関係か
ら推定されるよりも大きなLOIII,88 を持ち、この傾向はすでに観測されている z > 7

の銀河にも見られた。このことは遠方銀河は高い電離パラメータを持つことを示唆
する。

• z > 7 の一部の銀河は 1 kpc 程度の広がった内部構造を持っていた。星形成領域が
塊状に形成されている銀河もあり、inside-out 星形成過程があったと考えられる。
広がった銀河は 50 km s−1 程度の回転速度を持つディスク構造を持っている。こ
ういった遠方銀河の力学的特徴は、次世代望遠鏡を駆使した高解像度観測によって
とらえることができると考えられる。

• [Oiii] 輝線銀河はクラスタリングしており、z = 7 の LOIII,88 > 107 L⊙ の銀河の
r = 3h−1 cMpc におけるバイアスは b = 4.0 であった。JWST NIRCam を用い
た [Oiii] 5007 Å銀河のサーベイを考えたところ、F444W band を用いたグリズム
モードでは 104 秒積分で一視野 2× 2.2′× 2.2′ あたり平均的に 2 個の z = 6.8− 9.0

[Oiii]銀河が S/N = 5で検出され、narrow band F466Wを用いた方法では z ∼ 8.3

[Oiii] 銀河が検出されることがわかった。z ∼ 6 における Hα輝線銀河が前景とし
て考えられるが、これらは測光観測を用いることで見分けることができる。

• [Oiii] 銀河の個数密度分布と 21 cm 線強度分布は反相関しており、それらの相互パ
ワースペクトルは大スケールで負の成分が見られる。先行研究で指摘されていたよ
うな明確な turnover （パワースペクトルの正負が反転する点）は見られず、相互
パワースペクトルは小スケールではノイズ的な振る舞いを見せる。[Oiii] 光度密度
と 21 cm 線の相関パワースペクトルでも銀河個数密度を用いた場合と同様の結果
が得られ、この場合には特に大スケールでの相関強度を用いた議論が有効である。

• 輝線比 r = [Oiii] 88 µm/ [Oiii] 5007 Åを用いることで Hii 領域のガス密度と金属
量を制限できる。特に、 r ≳ 0.4 の時、n ≲ 103 cm−3 かつ logZ/Z⊙ ≳ −0.4 であ
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り、r ≪ 0.1 の時、n > 103 cm−3 であることがわかる。輝線比 [Oiii] 88 µm/ [Oiii]

52 µmも得られる場合は密度を一意に決めることができるため、金属量をより制
限することができる。異なる波長帯における輝線の組み合わせを用いた ISM の物
理状態の推定方法はこれまで提案されていないが、今後の遠方銀河研究において重
要になると考えられる。

今後、JWST などの次世代望遠鏡で観測が始まると z > 9 における星形成銀河の物
理的・化学的特性やその空間分布を知ることができると考えられる。ここで示した結果
や輝線診断方法はそういった観測提案の際に役立つだけでなく観測データが得られた際
に銀河の特性について解釈するためにも役立つ。
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Magee, D., Labbé, I., and Franx, M., Structure and Morphologies of z ˜ 7-8 Galaxies
from Ultra-deep WFC3/IR Imaging of the Hubble Ultra-deep Field, Jan. 2010, ApJ,
709, L21

Oesch, P. A., Bouwens, R. J., Illingworth, G. D., Labbé, I., Franx, M., van Dokkum,
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T., Davé, R., Dekel, A., Dickinson, M., Ferguson, H. C., Giavalisco, M., Long, J., Lu,
Y., Mobasher, B., Reddy, N., Somerville, R. S., and Wechsler, R. H., The Relation
between Star Formation Rate and Stellar Mass for Galaxies at 3.5 <= z <= 6.5 in
CANDELS, Feb. 2015, ApJ, 799, 183

Salpeter, E. E., The Luminosity Function and Stellar Evolution., Jan. 1955, ApJ, 121,
161

Sanders, R. L., Shapley, A. E., Kriek, M., Reddy, N. A., Freeman, W. R., Coil, A. L.,
Siana, B., Mobasher, B., Shivaei, I., Price, S. H., and de Groot, L., The MOSDEF
Survey: Electron Density and Ionization Parameter at z ˜ 2.3, Jan. 2016, ApJ, 816,
23

Schaerer, D., Boone, F., Zamojski, M., Staguhn, J., Dessauges-Zavadsky, M., Finkelstein,
S., and Combes, F., New constraints on dust emission and UV attenuation of z = 6.5-
7.5 galaxies from millimeter observations, Feb. 2015, A&A, 574, A19

Schaye, J., Dalla Vecchia, C., Booth, C. M., Wiersma, R. P. C., Theuns, T., Haas, M. R.,
Bertone, S., Duffy, A. R., McCarthy, I. G., and van de Voort, F., The physics driving
the cosmic star formation history, Mar. 2010, MNRAS, 402, 1536

Schmidt, M., The Rate of Star Formation., Mar. 1959, ApJ, 129, 243

Shapley, A. E., Steidel, C. C., Pettini, M., and Adelberger, K. L., Rest-Frame Ultraviolet
Spectra of z˜3 Lyman Break Galaxies, May. 2003, ApJ, 588, 65

Shibuya, T., Ouchi, M., and Harikane, Y., Morphologies of ∼ 190,000 Galaxies at z =
0-10 Revealed with HST Legacy Data. I. Size Evolution, Aug. 2015, ApJS, 219, 15

Shimizu, I., Inoue, A. K., Okamoto, T., and Yoshida, N., Physical properties of UDF12
galaxies in cosmological simulations, May. 2014, MNRAS, 440, 731



64 参考文献

Shimizu, I., Inoue, A. K., Okamoto, T., and Yoshida, N., Nebular line emission from z
> 7 galaxies in a cosmological simulation: rest-frame UV to optical lines, Oct. 2016,
MNRAS, 461, 3563

Silva, M., Santos, M. G., Cooray, A., and Gong, Y., Prospects for Detecting C II Emis-
sion during the Epoch of Reionization, Jun. 2015, ApJ, 806, 209

Smit, R., Bouwens, R. J., Carniani, S., Oesch, P. A., Labbé, I., Illingworth, G. D., van
der Werf, P., Bradley, L. D., Gonzalez, V., Hodge, J. A., Holwerda, B. W., Maiolino,
R., and Zheng, W., Rotation in [C II]-emitting gas in two galaxies at a redshift of 6.8,
Jan. 2018, Nature, 553, 178

Springel, V., The cosmological simulation code GADGET-2, Dec. 2005, MNRAS, 364,
1105

Springel, V. and Hernquist, L., Cosmological smoothed particle hydrodynamics simula-
tions: a hybrid multiphase model for star formation, Feb. 2003, MNRAS, 339, 289

Springel, V., White, S. D. M., Tormen, G., and Kauffmann, G., Populating a cluster of
galaxies - I. Results at [formmu2]z=0, Dec. 2001, MNRAS, 328, 726

Stark, D. P., Galaxies in the First Billion Years After the Big Bang, Sep. 2016, ARA&A,
54, 761
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Vrbanec, D., Ciardi, B., Jelić, V., Jensen, H., Zaroubi, S., Fernandez, E. R., Ghosh, A.,
Iliev, I. T., Kakiichi, K., Koopmans, L. V. E., and Mellema, G., Predictions for the
21 cm-galaxy cross-power spectrum observable with LOFAR and Subaru, Mar. 2016,
MNRAS, 457, 666



参考文献 65

Walter, F., Decarli, R., Carilli, C., Riechers, D., Bertoldi, F., Weiß, A., Cox, P., Neri, R.,
Maiolino, R., Ouchi, M., Egami, E., and Nakanishi, K., Evidence for Low Extinction
in Actively Star-forming Galaxies at z > 6.5, Jun. 2012, ApJ, 752, 93

Wiersma, R. P. C., Schaye, J., and Smith, B. D., The effect of photoionization on the
cooling rates of enriched, astrophysical plasmas, Feb. 2009, MNRAS, 393, 99

Wiersma, R. P. C., Ciardi, B., Thomas, R. M., Harker, G. J. A., Zaroubi, S., Bernardi,
G., Brentjens, M., de Bruyn, A. G., Daiboo, S., Jelic, V., Kazemi, S., Koopmans,
L. V. E., Labropoulos, P., Martinez, O., Mellema, G., Offringa, A., Pandey, V. N.,
Schaye, J., Veligatla, V., Vedantham, H., and Yatawatta, S., LOFAR insights into the
epoch of reionization from the cross-power spectrum of 21 cm emission and galaxies,
Jul. 2013, MNRAS, 432, 2615

Xu, C. and Buat, V., Are spiral disks really opaque?, Jan. 1995, A&A, 293, astro-
ph/9411101

Yan, H., Yan, L., Zamojski, M. A., Windhorst, R. A., McCarthy, P. J., Fan, X.,
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Lauer, T. R., Seitz, S., Bouwens, R., Koekemoer, A., Medezinski, E., Bartelmann,
M., Broadhurst, T., Donahue, M., Grillo, C., Infante, L., Jha, S. W., Kelson, D. D.,
Lahav, O., Lemze, D., Melchior, P., Meneghetti, M., Merten, J., Nonino, M., Ogaz, S.,
Rosati, P., Umetsu, K., and van der Wel, A., A magnified young galaxy from about
500 million years after the Big Bang, Sep. 2012, Nature, 489, 406
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付録 A

銀河形成理論

A.1 ビリアル平衡

初期宇宙で生成された密度ゆらぎが自己重力によって成長すると、重力的に束縛された
ハローが形成される。ここでは、定常状態の無衝突系でのポテンシャルエネルギーと運
動エネルギーの関係を導く。
無衝突系では、分布関数 f(x,v, t) に対してボルツマン方程式

∂f

∂t
+ v · ∂f

∂x
− ∂Φ

∂x
· ∂f
∂v

= 0 (A.1)

が成り立つ。x · v をかけて (x,v) 空間上で積分すると、
∫

d3v f = ρ、
∫

d3v fv2 = ⟨v2⟩
などより

d

dt

∫
d3x ρxi · ⟨vi⟩ +

∫
d3x ρxi

∂vivj
∂xj

−
∫

d3x ρxi
∂Φ

∂xi
= 0 (A.2)

1

2

d2

dt2

∫
d3x ρx2 +

∫
d3x ρ ⟨v2⟩ −

∫
d3x ρΦ = 0 (A.3)

となる。重力相互作用のみの場合、運動エネルギー K と ポテンシャルエネルギー W は

K =
1

2

∫
d3x ρv2 (A.4)

W = −
∫

d3x ρΦ (A.5)

と書ける。さらに

I ≡
∫

d3x ρx2 (A.6)

とすると、

1

2

d2I

dt2
+ 2K +W = 0 (A.7)

66



A.2 冷却と加熱 67

となる。これをビリアル定理という。特に定常状態においては、

2K +W = 0 (A.8)

となり、系の総エネルギー Eは

E = K +W = −K =
1

2
W (A.9)

と書ける。
球対称な一様密度の球が平衡状態にある場合を考える。質量を M、半径を R、速度

分散を σ2 とすると、Φ(r) = 3GMr2/R3 より

K =
1

2
σ2 (A.10)

W = −3GM2

5R
(A.11)

となる。ビリアル定理より、

σ2 =
3GM

5R
(A.12)

となる。速度分散 σ2 が与えられた時に定まる質量

Mvir =
5Rσ2

3G
(A.13)

をビリアル質量という。また、

1

2
µmHσ

2 =
3

2
kBTvir (A.14)

で定義される温度をビリアル温度といい、球対称の場合ビリアル質量とビリアル温度は

Tvir =
µmHσ

2

3kB
=
GMµmH

5kBR
(A.15)

という関係にある。

A.2 冷却と加熱

ビリアル平衡に達したのち、ガスは連続の式、オイラー方程式、エネルギー方程式、状
態方程式

∂ρ

∂t
+ ∇ · (ρv) = 0 (A.16)

∂v

∂t
+ (v ·∇)v = −

(
∇Φ +

∇P

ρ

)
(A.17)

∂

∂t

[
ρ
(v2

2
+ E

)]
+ ∇ ·

[
ρ
(v2

2
+
P

ρ
+ E

)
v
]

+ ρv ·∇Φ = H − C (A.18)
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に従う。また、重力ポテンシャル Φ はポアソン方程式

∇2Φ = 4πGρtot (A.19)

に従う。H ,C は単位体積あたりの加熱率と冷却率であり、以下のような加熱冷却過程
がある。

(a) コンプトン冷却
温度 Te のプラズマに温度 Tγ の背景放射が当たるとコンプトン散乱によって温度が下が
る。Tγ ≪ Te の時、冷却率は

CComp =
4kBTe
mec2

cσTnearT
4
γ (A.20)

書ける。冷却のタイムスケールは、単位体積あたりのガスの運動エネルギーと単位時間
あたりの冷却率の比から得られて

tComp ∼ 3kBTene

CComp

=
3mec

4σTarT 4
γ

(A.21)

となる。CComp ∝ T 4
γ より、CMB 光子を考える場合にはCMB 温度の高い高赤方偏移で

吸収がよく効くことがわかる。冷却のタイムスケールと宇宙年齢 t の比は

tComp

t
∼ 350Ω

1/2
m,0h(1 + z)−5/2 (A.22)

と書け、 z ∼ 6 で tComp/t ∼ 1 となる。

(b) 放射冷却
温度が T > 106 K と十分高く、ガスが電離している場合には電子がイオンによって加速
され制動放射（自由-自由放射）が起きる。水素のみからなるガスの場合、制動放射によ
る冷却率は

Cff ∼ 1.4 × 10−23
( Te

108 K

)1/2( ne

cm−3

)2

erg s−1 cm−3 (A.23)

となる。T ≲ 106 K ではこれ以外にも衝突電離、衝突励起、再結合によって冷却される。
さらに、T ≲ 104 K では微細構造準位への衝突励起や CO や H2 分子などの回転、振動
準位への衝突励起による冷却が起きる。こういった冷却は主に二体相互作用によって起
きるため、冷却率は密度の二乗に比例する。一般に、冷却率を密度の二乗で割ったもの

Λ(T ) ≡ C

n2
(A.24)

を冷却関数という。図A.1に冷却関数の一例を示す。T = 104 − 107 K で様々な元素に
よる冷却が見られ、十分高い温度では制動放射による冷却 Λ ∝ T 1/2 が効いている。
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図 A.1: Wiersma et al. (2009) による衝突電離平衡における冷却関数。点線は H と He
のみからなる気体、実線は金属も含む気体における冷却関数。色のついた実線は各原子
の寄与を表す。

　 　

(c) 光電加熱
衝突だけでなく、光子の吸収によっても原子や分子は電離する。これを光電離（Photoion-

ization）という。光子のエネルギーが電離に必要なエネルギーよりも大きいと、超過分
はガスの運動エネルギーに変換されるためガスは加熱される。元素 i の光電離による加
熱率は電離光子場の強度 J(ν) 、ガスの密度 ni、光電離の衝突断面積 σphot,i を用いて

Hi = ni

∫ ∞

νi

4πJ(ν)

hν
σphot,i(ν)(hν − hνi) dν (A.25)

と書ける。

ガス密度や温度が十分大きいと、冷却が効いて温度が下がり、ガス球は収縮する。し
かし、冷却のタイムスケールが長いとビリアル平衡を保って T ∝ R−1（式 (A.15)）と収
縮するほど温度が高くなるため、効率的に冷えることができない。効率的に冷えるには、
冷却のタイムスケール

tcool =
3
2
nkBT

n2Λ(T )
∼ 3.3 × 109 T6

n−3Λ−23(T )
yr (A.26)

が力学的なタイムスケール

tdyn =

√
3π

16Gρ
∼ 2.1 × 109f 1/2

gas n
−1/2
−3 yr (A.27)
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に比べて小さければ良い。ビリアル平衡では Tvir = GMµmH/5kBR、R = (3M/4πµmHn)1/3

よりMgas ∝ T 3/2n−1/2 と表すことができ、これと tcool < tdyn からガス質量の上限とし
て M ∼ 1012 M⊙ が得られる。z = 0 での大質量銀河のハロー質量がこれと同等である
ことから、銀河形成において冷却が重要な役割を果たしていることがわかる。さらに、
n ∝ (1 + z)3 より tcool ∝ (1 + z)−3、tdyn ∝ (1 + z)−3/2 であるため、高赤方偏移ほど冷
却が効きやすいことがわかる。また、UV 背景放射が小さいような小さい銀河ほど冷却
が効く。

A.3 星形成

ジーンズ不安定性

冷却によってガスが収縮し、乱流によってさらに高密度の領域ができるとそこで星形成
が起きる。まず、高密度領域を生成する不安定性についてまとめる。簡単のため、ここ
では圧力が密度の関数で書けるような barotropic 流体

P (x, t) = P [ρ(x, t)] (A.28)

であるとする。この時、オイラー方程式 (A.17)は、

∂v

∂t
+ (v ·∇)b = −∇(h+ Φ) (A.29)

と書ける。ただし、

h ≡
∫ ρ

0

dP (ρ′)

ρ′
(A.30)

は密度の関数であり比エンタルピーと呼ばれる。系が定常状態にある時の式 (A.16) -

(A.19) の解を ρ0,v0,Φ0, P0 とする。簡単のため空間的に一様で静止している系 ρ0 =

comst.,v0 = 0,Φ0 = 0 を考え、そこに摂動項 ρ1,v1,Φ1, P1 が加わったとする。この時、
ダークマターの密度 ρDM = ρtot−ρは変化しないとすると、摂動項の満たす式は式 (A.16),

(A.19), (A.28), (A.29)より

∂ρ1
∂t

+ ρ0∇ · v1 = 0 (A.31)

∂v1

∂t
= −∇(h1 + Φ1) (A.32)

∇2Φ1 = 4πGρ1 (A.33)

h1 =
P1

ρ0
=

(dP

dρ

)
ρ0

ρ1
ρ0

≡ c2s
ρ1
ρ0

(A.34)

と書ける。式 (A.31), (A.32) に ∂/∂t,∇ をそれぞれかけて v1 の項を落とすと

∂2ρ1
∂t2

− c2s∇2ρ1 − 4πGρ0ρ1 = 0 (A.35)
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となる。摂動の形を ρ ∝ e−i(k·x−ωt) とすると、

ω2 = c2sk
2 − 4πGρ0 (A.36)

となる。ω = 0 となる時の波数とそれに対応する波長は

kJ =

√
4πGρ0
c2s

(A.37)

λJ =
2π

kJ
=

√
πc2s
Gρ0

(A.38)

であり、これらをジーンズ波数、ジーンズ長という。ゆらぎの大きさが λ > λJ の時、
ω2 < 0 となりゆらぎは成長する。また、半径 λJ/2 以内に存在する質量

MJ =
4π

3
ρ0

(λ
2

)3

= 2.92
c3s

G3/2ρ
1/2
0

(A.39)

をジーンズ質量という。

ケニカット・シュミット則

Schmidt (1959) は、銀河系における星形成領域の観測から

ρ̇⋆ ∝ ρNgas (N ∼ 2) (A.40)

という関係を発見した。後にこの関係は様々な銀河についても同様に成り立つことがわ
かり、Kennicutt (1998) は爆発的星形成銀河も含めた場合

Σ̇⋆ = (2.5 ± 0.7) × 10−4
( Σgas

M⊙ pc−2

)1.4±0.15

M⊙ yr−1 kpc−2 (A.41)

となることを見つけた。この関係は、星形成率がガスの質量を重力崩壊のタイムスケー
ル tdyn ∝ ρ−0.5

gas で割ったものに比例する

ρ̇⋆ ∝
ρgas
tdyn

∝ ρ1.5gas (A.42)

ために成り立っていると解釈できる。ただし、星形成効率が ϵSF ≪ 1 と小さいため、こ
のスケーリングを成立させるのには他の物理的要因も寄与していると考えられることに
注意する。

初期質量関数

個々の星の一生（寿命、重元素合成）は、星が出来た時の質量で決まる。このため、銀
河の中でどのくらいの質量の星がどれだけできたかを知ることが重要である。初期質量
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関数（IMF）ϕ(m) は、同時に生まれた星々の中で質量 m± dm/2 の星の相対的な個数
を表し、 ∫ mu

ml

mϕ(m)dm = 1 M⊙ (A.43)

と規格化される。観測的には、現在の星質量関数 ϕ′(m) を観測から導出し、かつ星形成
史 ψ(t) を仮定することで

ϕ(m) = ϕ′(m)

∫ t0
0

ψ(t)dt∫ t0
t0−τMS(m)

ψ(t)dt
(A.44)

のようにして初期質量関数を得ることができる。ただし、τMS(m) は初期質量 m の星の
寿命である。最初の IMF の推定として、Salpeter (1955) は、太陽近傍の星の観測から

ϕ(m) ∝ m−b (b = 2.35) (A.45)

を得た。また、Chabrier (2003) は銀河系内の様々な領域の観測から、

ϕ(m) ∝

{
m−2.35 (m > 1.0 M⊙)

exp{−[(log(m/0.2 M⊙)]2/0.6 (m < 1.0 M⊙)
(A.46)

を得た。



付録 B

相関関数とパワースペクトル

B.1 相関関数とパワースペクトル

密度場 ρ(x)に対して、密度揺らぎ δ(x) = (ρ(x) − ρ0)/ρ0を考える。空間の二点 x1,x2

における密度ゆらぎの積を、その距離 r = |x1 −x2|を固定して色々な場所で平均（理論
の場合は、統計的に等価な宇宙のアンサンブル平均）したもの

ξ(r) = ⟨δ(x1)δ(x2)⟩|x1−x2|=r (B.1)

を（二点）自己相関関数という。ゆらぎのフーリエ変換 δ̃(k)

δ̃(k) =

∫
d3x e−ik·xδ(x) (B.2)

δ(x) =

∫
d3x

(2π)3
eik·xδ̃(k) (B.3)

を考えて、以下のように積のアンサンブル平均をとる。

⟨δ̃(k)δ̃(k′)⟩ = ⟨
∫

d3x1d
3x2 e−ik·x1−ik′·x2δ(x1)δ(x2)⟩ (B.4)

=

∫
d3x1d

3x2 e−ik·x1−ik′·x2ξ(|x1 − x2|) (B.5)

=

∫
d3xd3x2 e−i(k+k′)·x2e−ik·xξ(|x|) (B.6)

= (2π)3δ3D(k + k′)

∫
d3x e−ik·xξ(|x|) (B.7)

右辺のベクトルの大きさ kのみに依存する積分の部分をパワースペクトルと呼び、P (k)

と書く。すなわち、

⟨δ̃(k)δ̃∗(k′)⟩ = (2π)3δ3D(k − k′)P (k) (B.8)

P (k) =

∫
d3x e−ik·xξ(|x|) (B.9)

ξ(r) =

∫
d3k

(2π)3
e−ik·xP (|k|) (B.10)

73
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となる。特に三次元の場合、

P (k) =

∫
d3x e−ik·xξ(|x|) =

∫ ∞

0

4πr2dr
sin(kr)

kr
ξ(r) (B.11)

ξ(r) =

∫
d3k

(2π)3
e−ik·xP (|k|) =

∫ ∞

0

k2dk

2π2

sin(kr)

kr
P (k) (B.12)

のように書ける。しばしば、無次元パワースペクトル

∆2(k) d ln k ≡ 4πk3

(2π)3
P (k) d ln k (B.13)

=
k3

2π2
P (k) d ln k (B.14)

を用いることがある。これはビン幅 d ln k = dk/k 内の波数の質量揺らぎへの寄与を表
したものである。
相互相関関数

ξx(r) = ⟨δ1(x1)δ2(x2)⟩|x1−x2|=r (B.15)

の場合も同様に計算することで、(B.9)-(B.10)と同様の式が成り立つことがわかる。また、

r(k) =
P1,2(k)√
P1(k)P2(k)

(B.16)

を相互相関係数と呼ぶ。相関係数は、完全な正の相関の場合には 1、完全な負の相関の
場合には -1 をとる。
天球面上で定義される２次元のゆらぎ δ(θ)についても同様の展開によるパワースペク

トルを考えることができるが、球面であるためフーリエ展開よりも球面調和関数Y m
l (θ, ϕ)

による展開が自然である。

δ(θ) =
∞∑
l=0

l∑
m=−l

almY
m
l (θ, ϕ) (B.17)

alm =

∫
sin θdθdϕ Y m∗

l (θ, ϕ)δ(θ, ϕ) (B.18)

角度相関関数

w(θ12) = ⟨δ(θ1, ϕ1)δ(θ2, ϕ2)⟩ (B.19)

に対して、パワースペクトルを

⟨a∗lmal′m′⟩ = δll′δmm′Cl (B.20)

とすれば、ルジャンドル関数 Plを用いて

w(θ) =
∞∑
l=0

2l + 1

4π
ClPl(cos θ) (B.21)

Cl = 2π

∫
sin θdθ Pl(cos θ)w(θ) (B.22)
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と書ける。特に、小角度の極限 l ≪ 1ではClはフーリエ展開で定義したパワースペクト
ルと等しくなる。
ある特定の相関関数 δg(r) の、ダークマターの自己相関関数 δ(r) との比 b を、距離

r におけるバイアスという。すなわち、

δg(r) = bδ(r) (B.23)

Pg(r) = b2P (r) (B.24)

となる。さらに、δg(r) = 1となる距離 rを相関距離と呼ぶ。

B.2 銀河パワースペクトルの計算方法

直接計算

銀河の自己相関関数は、実際の銀河の分布（D）とランダムな点の分布（R）を用いて

ξ(r) =
DD(r)

RR(r)
− 1,

DD(r)

RR(r)
− 1,

DD(r) · RR(r)

DR2(r)
− 1,

DD(r) − 2DR(r) + RR(r)

RR(r)

(B.25)

と計算できる。ただし、DD(r), DR(r), RR(r) は半径 r の距離にある点のペアの個数で
ある。３つ目と４つ目の形式を用いると、他に比べて境界の影響が小さいことが知られ
ている（e.g. Hamilton, 1993）。また、用いるランダムな点の個数を多くするほど精度が
よくなる。
誤差は、最も簡単な方法として各 r ビンでポアソン分布を仮定すれば、

δξ(r) =
1 + ξ(r)√
Npair(r)

(B.26)

と評価することができる。しかし、これは実際の誤差を過小評価することが知られてい
る。この他にも、サンプルを複数のグループに分けて、それらのグループの相関関数の
分散を調べる方法がある（ジャックナイフ法）。

フーリエ成分を用いた計算

シミュレーションで得られる銀河の個数密度は、

n0(x) =

Np∑
i=1

δD(x− xi) (B.27)

であるが、一つ一つの銀河が窓関数W (x)で広がっているとすると、密度場は

n(x) =

∫
V

d3x′ n0(x
′)W (x− x′) (B.28)
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となる。例えば１次元上で全体を N 個のグリッド（サイズ H = L/N）で分割する場
合、粒子の広がりの関数 S(x) に対して、窓関数を

W (x− xp) = Wp =
1

H

∫ xp+H/2

xp−H/2

dx′ S(x′ − x) (B.29)

と定れば、密度 ns(xp) ≡ n(xp) はちょうどグリッド内の密度を平均したものになる。特
に、NGP、CICの場合、

WNGP(x) =


1/H (|x| < H/2)
1/2H (|x| = H/2)
0 (otherwise)

(B.30)

WCIC(x) =

{
(1 − |x|/H)/H (|x| < H)
0 (otherwise)

(B.31)

で、そのフーリエ成分は

W̃NGP(k) =
sin(K)

K
(K ≡ πk

2kN
, kN =

π

H
) (B.32)

W̃CIC(k) = W̃NGP(k)2 (B.33)

となる。三次元の場合は

W (x) = W (x1)W (x2)W (x3) (B.34)

W̃ (k) = W̃ (k1)W̃ (k2)W̃ (k3) (B.35)

とすれば良い。
銀河の作る密度場のゆらぎ δsg(x) ≡ (ns(x)− n̄)/n̄ (s: sampled density contrast) を用

いて、パワースペクトルを計算する時は、

δs(x) =

∫
d3x′ δ(x′)W (x− x′) ≡ [δ ⋆ W ](x) (B.36)

より、そのフーリエ変換 δ̃s(k)は、実際のフーリエ変換 δ̃(k)を用いて

δ̃s(k) = δ̃(k)W̃ (k) (B.37)

と表されることに注意する。ちなみに、十分大きいスケール（k ≪ kF = π/H）では、
W̃NGP(k), W̃CIC(k) ∼ 1になっている。グリッドのサイズ程度以下の相関は、さらに注意
が必要となるが、今回はそのような小さなスケールについては考えない。また、これまで
の計算方法で出てくるパワースペクトルには自分自身の作る密度分布同士の相関（ショッ
トノイズ）

Pshot =
1

n̄
(B.38)

が含まれる。



B.2 銀河パワースペクトルの計算方法 77

FFTWを用いた計算� �
FFTWの出力 δ̃FFTW

g (nk)は、単純な足し算で規格化されていない

δ̃FFTW
g (nk) =

∑
nr

δg(nr)e
−2iπnk·nr/N =

∑
rp

δsg(rp)e
−ikp·rp (B.39)

ので、実際の密度ゆらぎは、FFTWの出力を用いて

δ̃sg(k) =

∫
d3x e−ik·xδsg(x) ∼ H3

∑
rp

δsg(rp)e
−ikp·rp = H3δ̃FFTW

g (nk) (B.40)

と書ける。ただし、H = L/N とした。(B.37)、(B.40)より、

P (kFn) =
k3F

(2π)3
⟨δ̃g(k)δ̃g(−k)⟩ (B.41)

=
H6k3F
(2π)3

⟨ δ̃FFTW
g (n)δ̃FFTW

g (−n)

W̃ (k)W̃ (−k)

⟩
(B.42)

=
L3

N6

( 1

Nk

∑
|nk−n|≤1/2

|δ̃FFTW
g (nk)|2

|W̃ (kFnk)|2
)

(B.43)

となる。ただし、kF = 2π/Lで、Nkは |nk − n| ≤ 1/2を満たす nkの個数。相互相
関の場合は、

P (kFn) =
L3

N6

1

Nk

∑
|nk−n|≤1/2

Re
[ δ̃FFTW

1 (nk)δ̃FFTW
2 (−nk)

W̃1(kFnk)W̃2(−kFnk)

]
(B.44)

とすれば良い。この係数 Ld/N2dNk（d は次元） は銀河の個数密度に限らず任意の
空間分布に対して同様である。� �
パワースペクトルの誤差

ここでは簡単のため、前景の差し引きなどに起因する統計誤差は考えない。Gaussian

approximation の元では、観測量 A の自己相関関数の分散は、

σ2
A(k) = (PA(k) + Pnoise,A(k))2 (B.45)

となる。ただし、Pnoise,A は観測器に起因するノイズやショットノイズとする。球平均し
たパワースペクトルの分散は

1

σ2
A(k)

= Nk

∫
dµ

σ2
A(k)

(B.46)
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となる。ただし、視線方向 n̂ に対して µ ≡ k̂ · n̂ とした。また、Nk は幅 δk の半球殻中
のモード数であり、三次元で周波数解像度が十分高い時、サーベイ体積を Vsurvey として、

Nk =
1

2

4πk2δk

(2π)3/Vsurvey
=
k2δkVsurvey

4π2
(B.47)

となる。周波数解像度が有限の時は z 方向の波数に上限 k∆ν が生時るためモード数 Nk

は

Nk =
min(k, k∆ν)kδkVsurvey

4π2
(B.48)

となる。二次元の場合、サーベイ面積を Asurvey として

Nk =
1

2

2πkδk

(2π)2/Asurvey

=
kδkAsurvey

4π
(B.49)

となる。
特に 21 cm 線の場合には、

Pnoise,21 =
T 2
sys

Btint

D2∆D

n(k⊥)

(λ2
Ae

)2

(B.50)

となる (McQuinn et al. 2006)。ただし、k⊥ = (1−µ2)1/2k、tint は観測時間、Tsys は観測
系の温度、D は観測点から観測機器の間の共同距離、∆D は観測の奥行き、n(k⊥) は k⊥
モードを観測できる観測器列の個数密度、λ = 21 cm は観測波長、Ae は観測器の実効的
なサイズである。銀河観測の場合には、ショットノイズと赤方偏移の不定性を合わせて、

Pnoise,gal =
1

ngal

exp(k2||σ
2
r) (B.51)

と書ける。ただし、k|| = µk、σr = cσz/H(z) であり、σz は赤方偏移の不定性である。
また、相互相関関数の場合は、

σ2
A,B(k) =

1

2
(P 2

A,B(k) + σA(k)σB(k)) (B.52)

となる。さらに、相互相関関数 rA,B(k) = PA,B/
√
PAPB のエラーは、

σ2
r

r2
=
σ2
A,B

P 2
A,B

+
σ2
A

4P 2
A

+
σ2
B

4P 2
B

−
σ2
(A,B),A

PA,BPA

−
σ2
(A,B),B

PA,BPB

+
σ2
A,B

2PAPB

(B.53)

のようにして求めることができる。実際には、自己相関関数を求める際にコンタミを取
り除く際の不定性もあるため、不定性はより大きくなる。


