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１．イントロ 

 

図１ ＳｐｉｔｚｅｒスペクトルとＵ＝１,105に対する ｑＰＡＨ=4.6% のモデルスペクトル 

 

これまで提案されたダストモデル 

（１） シリケート・グラファイト、シリケート・グラファイト・ＰＡＨモデル 

   Mathis et al 1977, Draine.Lee 1984, Kim et al 1994 

    Siebenmorgen,Krugel 1992, Li,Draine 2001, Weingartner,Draine 2001 

（２） シリケートコア＋炭素質マントル 

  Desert et al 1990, Jones et al 1990, Li,Greenberg 1997 

   9.7μ ｍバンドが偏光しているのに、３．４μ ｍ脂肪族バンドの偏光がない点が問題。 

（３） 合成モデル＝炭素質、シリケート微粒子の低密度集合体 



   Mathis,Whiffen 1989, Mathis 1996, Zubko et al 2004 

   Mathis,Whiffenモデル（８０％が真空）ではＦＩＲ放射率がフラット過ぎる。(Draine 1994) 

   改良 Mathis モデル１９９６では真空率を４５％に下げて、Ｃの有効利用を図ったが、Ｄｗｅｋ１９９７は

ＦＩＲで放射が強くなりすぎると指摘した。 

ここでは（１）モデルを採用する。 

「アストロＰＡＨ」 の吸収率は Smith et al 2007 が求めた銀河の輻射と合致する。 

ＰＡＨイオンの近赤外吸収率の実験室データ（Mattioda et al 2005 と Spitzerの新データからＰＡＨの 

Ｃａｂｓを更新して再計算した。 

 

２．ＰＡＨの吸収断面積 

Ｌｏｒｅｎｔｚ型： Ｂｏｕｌａｎｇｅｒ ｅｔ ａｌ １９９８ これがＮＧＣ７０２３，ρ ＯｈｐのＰＡＨ放射にフィットする。 

Ｄｒｕｄｅ型 ： Ｌｏｒｅｎｔｚと似ているが、こっちが古典的減衰振動子に期待される型なので採用。 

 

λ ｊ＝ピーク波長、 γ ｊλ ｊ＝ＦＷＨＭ、σ int＝∫σ abs ｄλ
―１  

（１） 電離ＰＡＨに対してはMattioda et al 2005 に基づき、下の連続成分を加える。 

 

  ｘ＝(λ ／μ ｍ)－１ 電離ＰＡＨはλ ＜０．８μ ｍで強い吸収を仮定しているので 

この付加項はλ ＜０．８μ ｍでは影響ゼロである。Exp(-0.1x^2)は長波長でゼロにしただけ。 

（２） 電離ＰＡＨの近赤外補正 

   λ ＝１．０５、１．２６μ ｍの共鳴、  １．８－２．０μ ｍで負吸収（ここでの吸収を抑えるため） 

（３） 小さな変更       λ ｊ＝６．２０――＞６．２２μ ｍ  γ ｊ＝０．０３２――＞０．０２８４ 

                     １１．９――＞１１．９９μ ｍ、    ０．０２５――＞０．０５０ 

                     １２．７――＞１２．６１        ０．０２４――＞０．０４３５ 

（４） ３．３μ ｍ帯のσ int＝∫σ abs ｄλ
―１ は中性ＰＡＨで１．５倍、電離ＰＡＨで２倍にした。 

（５） ６．２２μ ｍのσ intはＬＤ０１の５０％ 

（６） ７．７μ ｍ＝７．４１７＋７．５９８＋７．８５０に分解 

（７） ８．６μ ｍのσ intは８．３３０と８．６１０μ ｍに分ける 

（８） １１．３＝１１．２３＋１１．３ 

（９） １２．７μ ｍのσ intは０．６３倍 

（１０） ５．７０，６．６９，１３．６０，１４．１９，１５．９０，１８．９２μ ｍに弱いバンドを足す。 

（１１） ５．２５μ ｍの弱いバンドを足す。 

（１２） １６．４は０．１４倍 

（１３） １７μ ｍ＝１７．０３８＋１７．３７７＋１７．８７３を足す。 

（１４） ２１．２と２３．１は実験室であったので表に載せたが、見つからないので削る。 

（１５） λ ｊ＝２６、γ ｊ＝０．６９、σ int＝１８・１０－２０ｃｍ／Ｃ 

―＞λ ２７＝１５、γ ２７＝０．８、σ int＝５０・１０－２０ｃｍ／Ｃ 

表１ ＰＡＨの共鳴パラメター 



 

ρ (シリケート)＝３．５ ｇ／ｃｍ３、 ρ (炭素質)＝２．０ ｇ／ｃｍ３  

Ｎｃ（炭素質粒子中のＣ原子）＝４６０・（ａ/１０Å）３     最小のＰＡＨでＮｃ＝２０ 

Ｈ／Ｃ＝ ０．５         Ｎｃ＜２５ 

      ０．５(２５/Ｎｃ)１/２  ２５＜Ｎｃ＜１００ 

      ０．２５        １００＜Ｎｃ 



 

図２ 実線： Ｃ／Ｈ＝３．２（Ｃ６４Ｈ２０）に対し、（５）式で求めたＣａｂs 

    横線:  Malloci et al 計算による分子の吸収  

   太い横線： ６分子の平均 

上図ではＣａｂｓの計算があるいくつかのＰＡＨに対してその平均値も横バーで示している。注目すべきは

ＰＡＨ間での値の幅の広さである。Lin/Drain2001 と同様に、Ｃ数が大きくなるとＰＡＨからグラファイト的

に移行すると仮定した。 

  for  a<50A (Nc<5.75・104) 

  for a>50A 

  この様にする理由は、２－５μ ｍに連続放射があり、３．３μ ｍバンドでは賄えない。 

――＞a<50Aでも１％グラファイト的にした。 



 

図３ 吸収断面積      左： 電離、中性ＰＡＨ        右：電離炭素質粒子、グラファイト 

 

グラファイト 

１μ ＜λ ＜２０μ    面方向がランダムな球では、吸収は面方向に動く自由電子が担う。 

λ ＞３０μ        平面伝導率が大き過ぎ、吸収は軸方向の小さい伝導率が担う。 

             自由電子の軸方向誘電率への寄与は３０μ 吸収ピーク(Draine/Lee 1984)を産む。 

               その結果Ｔｄ＞100Kでは a>60Aグラファイト粒子による３０μ 放射バンド 

 

３．ダストの加熱 

輻射場を下のように仮定する：   Ｕ＝強度ファクター、 uMMP83＝Mathisetal1983 の太陽近傍星

間輻射 

 

<Ｅ（Ｔ）> = 温度Ｔで熱平衡の粒子の平均振動エネルギー 

Ｔ（Ｅ）＝振動エネルギーがＥの粒子に与える仮想温度 

ｄＰ＝φ （Ｔ）ｄＴ＝粒子が温度Ｔである確率    

粒径ａが大の時： φ （Ｔ）＝δ （Ｔ－Tss(a)）   Ｔｓｓ（ａ）＝粒子平衡温度 

   ａが小の時： φ （Ｔ）=ストカスティックな加熱に伴う確率分布 Ｄｒａｉｎｅ／Ｌｉ ２００１ 

 



 

図４ 温度確率φ （Ｔ）＝ｄＰ／ｄＴ  粒径大でデルタ関数的になる。 粒径小で高温側に伸びる。 

    Ｕが大きいと(右図) 小さい（５０Ａ）粒子でも一定温度に落ち着く。 

 

４．単一粒子のスペクトル 

 

図５ 星間輻射場Ｕ＜１０４の時の、様々なサイズのＰＡＨ粒子平均放射スペクトル。左：中性、右：電離 

ｐλは粒子の総（全方向）放出スペクトル 
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予想される通り、短波長スペクトルは小さい粒子のみが放射している。 

逆に、長波長側は大きい粒子が受け持っている。   ＰＡＨの各バンド強度を図６に示す。 

 

図６ バンド放射の効率 左：中性ＰＡＨ、右：電離ＰＡＨ 

 

図からはっきり分かるように、３．３μ 帯はａ＜６μ が主体、一方１２Ａサイズは７．７μ 帯に有効。 

図５、図６ は ａ＜３０μ 、Ｕ＜１０４ではＵに無関係である。もっと大きい粒子でかつＵ大になると 

放射スペクトルにＵが効いてくる。例えば、λ ＞３０μ でＱ∝λ ―２の時、ｐ＝∫ｐｄλ ∝Ｔ６で、 

放射ピークλ ｐ∝Ｕ－１／６となる。 

ＰＡＨの電離度はＴｇａｓ，Ｎｅ，Ｕ（ＵＶ）で決まる。Ｌｉｎ／Ｄｒａｉｎｅ２００１ 

 

図７ 冷たい、暖かい、電離域の電離バランスを平均し、中性、電離ＰＡＨを加算したバンド強度 



図９，１０には炭素質、非晶質粒子のスペクトルを示す。 

予想される通り、λ peak ＝１００ Ｕ－１／６μ である。しかし、Ｕ＝１０６，１０７に対して ａ＞６０Ａ 炭素質粒

子は二つピークを持つ：一つは１００ Ｕ－１／６μ 、もう一つは３０μ でグラファイト起源である。これが星間ダ

ストに適用可能か疑問。 

 

図９ 炭素質ダストの放射スペクトル 

 

図１０ 非晶質シリケートダストの放射スペクトル 



５．混合ダスト 

Wingartner/Draine 2001  サイズ分布――＞Ｒｖ＝Ａｖ／Ｅ（Ｂ－Ｖ）＝３．１再現可能 

                    ａ＜５０Ａの炭素質ダストが必要。 

――＞ＯｎａｋａらがＩＲＴＳで観測した拡散スペクトルを再現できる。 

ＷＤ０１で与えたサイズ分布は、下の形： この論文ではパラメター値を少し変えた。 

 

Ｒｖ＝３．１を再現するサイズ分布はいろいろあり、非常に小さいＰＡＨ粒子の量が異なる。 

 

図１１ 炭素質（ＰＡＨ？）ダストのサイズ分布      図１２ それに対応した放射スペクトル 

    ４ｎｍ付近のサイズ分布ピークは何？ 

Ｈ原子１個当たりの放射率 ｊ は下の式で与えられる。 

――＞１２図 λ ＜２０μ 放射はＰＡＨ量に大きく依存する。 

 

これら小さい炭素質粒子の割合は赤

外放射に影響する。 



  

図１３ ｑ（ＰＡＨ）＝４．６％に対し、Ｕ＝０.1－１０４   図１４ （上） □：（１７）式の観測スペクトル  

での放射                               実線：ｑ＝４．６％のモデル 

                                     点線：κ ∝λ ―２、Ｔ＝１8K単純モデル 

                                  (下) 観測  ＤＦＤＳ＝０．６，２．４、 

モデル Ｕ＝０.5, 2 

        

図１３ を見ると、Ｕ＜１０３ではλ ＜２０μ スペクトルは同じ形なことが分かる。 

ＰＡＨ放射スペクトルのこの安定性は実際多くの観測で確認されている。 

 

Ｕ＞１０４では、ＰＡＨ粒子は冷却前に次の光を吸収し、Ｕと共に温度が上昇する。その結果、 

λ ＜２０μ の放射の比重が増していく。 

 

６．ＦＩＲとサブミリの放射 

Finkbeiner et al 1999  ＣＯＢＥ ＦＩＲＡＳデータから、各点での１００μ ―３ｍｍスペクトルを次の式に

まとめた、 

                     

（１７）のパラメターはＩｏとＴ２の二つである。平均＜Ｔ２>=16.2K 

Ｔ２＝１６．２Ｋ・ＤＦＤＳ 
１／６．７０ とモデル化でき、ＤＦＤＳはＦＤＳ輻射強度に対する比 

単純モデルはκ の指数調整でフィット

は改善？ 



Ｄｒａｉｎｅ／Ｌｅｅ１９８４    非晶質シリケートの誘電率虚数部を作成――＞Ｋ－Ｋ関係から実数部 

Ｌｉｎ／Ｄｒａｉｎｅ２００１     ＣＯＢＥデータに合うよう、Ｄｒａine/Lee 1984 をλ ＞２５０μ で手直し。 

図１４を見ると、ＤＦＤＳ＝１．２Ｕで十分によくフィットできることが分かる。 

つまり、単一温度で光学的に薄いモデルで十分ということか？ 

 

７．Ｓｐｉｔｚｅｒ ＩＲＡＣ と ＭＩＰＳバンド比 

           

ここで、Ｒ（ν ）＝装置の感度、表４にはＵ，ｑＰＡＨの組み合わせに対してＩＲＡＣ４バンド、ＭＩＰＳ３バンドに対

する（ν ｊν ）が、表５にはあかり、表６はハーシェルに対する同様の（ν ｊν ）が載せてある。 

 

図１５ Ｓｐｉｔｚｅｒの４つのバンド強度のＵに対する変化。 

予想される通り、３．６，７．９μ バンドは低Ｕでは単一光子の加熱が効き、従って一定である。 



Ｆｌａｇｅｙ ｅｔ ａｌ ２００６はＳｐｉｔｚｅｒのＩＲＡＣ画像から銀河系拡散光を取り出した。 

 

 

       

図１６ Ｆｌａｇｅｙ ｅｔ ａｌ ２００６による 

     Ｓｐｉｔｚｅｒ二色図。 

    四角はＵ＜１０３のモデルカラー 

    ３．６，５．７，７．９μ は一致。 

    ４．５μ の観測値はモデルより 

    ５０％高い。 

３．６μ は２０＜Ｎｃ＜７５のＰＡＨの量に

敏感。 

７．９μ は２０＜ＮＣ＜１０３ＰＡＨが効く。 

１６（ａ）図の[３．６/７．９]が適当な値な

ので、ＰＡＨのサイズ分布は適当と考え

られる。ただし、ＰＡＨ電離度により影響

がある。 

 

Lu et al 2003、Helou et al 2004 

ＩＳＯやＳｐｉｔｚｅｒによる系外銀河の観測

から、２．５－５μ ｍのダスト放射は 

Ｑ∝ν ２、Ｔ＝７５０－１０００Ｋ 

で近似される。 

 



 

８． 様々な強度の星の光に対するダストスペクトル 

強度Ｕに曝されるダスト質量の割合を以下の（２３）式で表す： 

  

星の輻射強度分布＝δ 関数＋指数関数 

Ｍｄｕｓｔ＝ダストの総量 

（１－γ ）＝Ｕｍｉｎの星に曝されるダストの割合 

指数型は Dale et al 2001, Dale/Helou 2002 が採用した 

ここで加えたδ 型は一般星間空間を表し、大部分のダストはこっちに所属する。 

 

Ｄｒａｉｎｅ ｅｔ ａｌ ２００７ 

ＳＷＩＮＧ銀河は、α ＝２、Ｕｍｉｎ＝１０６で表わされる。 

残るパラメターはスペクトルの形を、ｑＰＡＨ、Ｕｍｉｎ、γ 、 強さをＭｄｕｓｔ が決める。 

図１７   

上：ＬＴＩＲ＝∫Ｌν ｄν とそれに対する 

評価式（２２）の比が０．１＜Ｕ＜１００と

１０４＜Ｕ＜１０６では１０％精度を持つ

ことを示す。 

１００＜Ｕ＜１００００では少し悪い。 

なぜなら、ＦＩＲ放射ピークが中間の４０

μ に落ちるからである。 

 

下：Dale/Helou 2002 の近似式に対

する同様の図。 



 

図１８ パラメターを変えたダストスペクトルの例。γ が増えると中間赤外が上がる。 



９． ｑＰＡＨ、Ｕｍｉｎ、γ 、 Ｍｄｕｓｔ の評価 ＜―― ＭＩＰＳ，ＩＲＡＣ 

ＩＲＡＣ３．６μ ＝ほとんど星の光――＞７．９，２４μ から星成分を差し引くのに使える。 

    ７１，１６０μ に星成分はない。 

 

ここの係数０．２３２，０．０３２はＨｅｌｏｕ ｅｔａｌ． ２００４から取った。 

ｑＰＡＨを指定すると、（Ｕｍｉｎ、γ ）の組み合わせを探すことになる。 

 

図 １９ ｑＰＡＨ＝０．４６％と４．６％の場合、（Ｕ，γ ）の[71,160]カラー対２４μ 、７．９μ 強度の図 

      γ ＝０は、Ｕ＝Ｕｍｉｎの単純な恒星光の場合に相当する。 

   

γ ＝０の場合、（ν Ｌν ）２４／ＬＴＩＲは図１５で見たように、Ｕｍｉｎ＜２では一定である。その時、２４μ 放射は

単一光子加熱で決まるからである。Ｕｍｉｎ＜１で単一光子加熱のみのとき、ｑＰＡＨ＝０．４７――＞４．６％

でも２４μ は１．５倍にしかならない。 



γ ＞０では（ν Ｌν ）２４／ＬＴＩＲはＵ＞１０の恒星光にさらされるので上昇する。 

 

７．９μ の話はかなり異なる。 

図１９（ｃ）、（ｄ）を見ると分かる通り、単一光子加熱で７，９μ 放射はｑＰＡＨに比例する。 

ｑＰＡＨ＝０．４７――＞４．６％で（ν Ｌν ）２４／ＬＴＩＲはは０．０２――＞０．２に増加する。 

γ が増すと、追加７．９μ 放射のため、ｑＰＡＨ＝０．４７％では（ν Ｌν ）７．９／ＬＴＩＲが上昇するが、４．６％では

変化小さい。ここはわからん。 

 

ｑＰＡＨ、Ｕｍｉｎ、γ 、Ｍｄｕｓｔを求める一つの方法はパラメター空間で最適解を探すことで、Ｄｒａｉｎｅ２００７が

採用した。 

もう一つは、ここで述べる： Ｓｐｉｔｚｅｒ の ３．６，７．９，２４，７１，１６０μ の５バンドをグラフ的に扱う方法

である。 

うち、３．６μ は星成分を補正して、７．９，２４μ を求めるのに使う。残り４つから次の３つの比を作る。 

             

０． １＜Ｕ＜１００では、ダストが５０－２００μ で放射するエネルギーは（ν Ｆν ）７１＋（ν Ｆν ）１６０に比例す

る。 

Ｒ７１はＦＩＲを支配する ａ＞０．０１μ のダストの温度に鋭敏である。 したがって、Ｒ７１は恒星光強度の

指標となる。 

 

９．１． ｑＰＡＨ の決定 

Ｐ７．９は、ＰＡＨが出す放射、単一光子加熱、のわりあいである。したがって、Ｐ７．９は恒星光強度によら

ない。 

次ページの図２０では、Ｐ７．９対Ｒ７１のグラフが並べてある。 

ＰＡＨ比最小のモデルは当然、Ｐ７．9最低である。この時には高いＵに曝された少量のダストでも７．９μ

輻射を大幅に引上げる。したがって、γ が０から１０６へと増えていくとＰ７．9 も上がる。 

ｑＰＡＨが大きくなると、γ に対しＰ７．９の反応は鈍くなる。なぜなら、Ｕが小さい時でも単一光子加熱が７．

９μ には効いているからである。ここはわからん。 

多くの観測スペクトルから、Ｐ７．９はγ ＝０のラインに近いことが分かった。ここはわからん。 

つまり、（Ｒ７１，Ｐ７．９）点がγ ＝０ライン近くにあるｑＰＡＨを探す。 

 

９．２． Ｕｍｉｎとγ の決定 

図７から判るように、２４μ 放射は主に、１５－４０Ａ粒子から生まれる。 

したがって、０．１＜Ｕ＜１０では大部分が７１，１６０μ で放射されるため、Ｐ２４に制限が付く。 

しかし、ある割合のダストが強い恒星光に晒されれば２４μ に寄与する。したがって、Ｒ２４はγ に鋭敏で



ある。 

したがって、γ を求めるには、 

（１）  図２０から決めたｑＰＡＨで、図２１を眺め、観測（Ｒ７１，Ｐ２４）点からＵｍｉｎとγ を決める。 

（２）  図２１と図２０とで異なる（Ｕｍin,γ ）を示す場合、単一ダストモデルが不十分ということである。 

（３）  そんな時は図２１の方がよい。（Ｕｍin,γ ）がｑＰＡＨに対し鈍いからである。 

 



図２０ Ｒ７１により、Ｐ７．９がどう変わるかを各ｑＰＡＨ毎にＵｍｉｎとγ のメッシュで表した。 

 

 

図２１ Ｒ７１により、Ｐ２４がどう変わるかを各ｑＰＡＨ毎にＵｍｉｎとγ のメッシュで表した。 



 

 

９．３． ｆＰＤＲの決定 

ＳＦＲ付近にはＵ＞１００のＦＤＲが広がる。α ＝２指数則Ｕ分布を仮定して、Ｕ＞１００のＦＤＲからダスト

放射される 

輻射量の割合ｆＰＤＲを求めると、 

 

図２０，２１からＵｍｉｎ，γ 等が求まれば、この式からｆＰＤＲが決まる。 

 

もっと直接にｆＰＤＲを求める方法もある： 

ＰＡＨは単一光子加熱では２４μ にほんの少ししか回さない。しかし、Ｕがある範囲にわたる場合、Ｕ大の

領域から２４μ が付加される。ｆＰＤＲはＰＡＨの寄与を引いた残りの２５μ 強度と相関することが分かった。

図２２を見ると、 

Ｐ２４－０．１４Ｐ７．９が適当な補正である。 

 

 

 

図２２ Ｕ＞１００領域からのｆＰＤＲとＰＡＨ補正後の２４μ 強度 



 

９．４ 例 

ＩＣ２５７４ 

図２０からＰ７．９＝０．０２７という低い値。そこからｑＰＡＨ＝０．５％、Ｕｍｉｎ＝２．３，γ ＝０．０１２ 

Ｍｒｋ３３ 

図２０からはｑＰＡＨ＝３．２％、図２１から Ｕｍｉｎ＝７，γ ＝０．１４ 

γ が非常に大きいことは多くのダストがＯＢアソシエーションＰＤＲにあることを示し、この銀河が星形成

爆発中の矮小銀河であるという観測と合致する。 

ＮＧＣ１２６６ 

図２０からはＰ７．９＝０．０４４でｑＰＡＨ＝０．４７％、図２１から Ｕｍｉｎ＝１２．５，γ ＝０．０２９ 

ＮＧＣ３５２１ 

図２０からはｑＰＡＨ＝４．６％、図２１から Ｕｍｉｎ＝１．１，γ ＝０．００７ 

ＮＧＣ６８２２ 

図２０からはｑＰＡＨ＝１．１％、図２１から Ｕｍｉｎ＝２，γ ＝０．００６ 

 

９．５．Ｍｄｕｓｔの推定 

ｊν＝Ｈ核子当たりのダスト輻射率 とすると、 

 

 
ｊνが簡単には決まらないのが問題。割合丈夫な方法として、次の量を考える： 

 

ここで、＜Ｕ＞＝平均恒星光強度。（２３）式のＵに曝される Mdust 分布式によって、 

 

 

したがって、＜Ｆν ／ｊν ＞の代わりに 
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を用いて、 

 

が得られる。Ψはダストモデルを用いて計算する。 

 

図２３ Ψの計算値 

 



Ψは０．０４４－０．０６６の幅でしか変動しないことが分かる。もし、ｑ、Ｕｍｉｎ，γ もわかればΨも決まる。 

したがって、Ｍｄｕｓｔを求める手続きは以下のようである： 

（１） ＜Ｆns
7.9＞, ＜Ｆns

24＞,＜Ｆ７１＞、＜Ｆ１６０＞を求め、Ｐ７．９，Ｐ２４，ＲＲ７１を計算する。 

（２） Ｒ７１とＰ７．９から図２０を使って、ｑを求める。 

（３） 図２１からＵｍｉｎ、γ を求める。 

（４） 図２３からΨを求める。 

（５） Ｕｍｉｎとγ から＜Ｕ＞を求める。 

（６） （３４）式からＭｄｕｓｔを求める。 

 

１０．ディスカッション 

１０．１． ＰＡＨのＮＩＲ連続吸収は何か？ 

このモデルではダストのサイズ分布の小さい端はＰＡＨ粒子が占めている。したがって、ＩＳＯの２－６μ や

ＩＲＡＣ４．５μ で観測された放射を説明するために、ＰＡＨに連続吸収成分を仮定した。吸収強度はグラフ

ァイト自由電子の１％とした。 

Ａｎ／Ｓｅｌｌｇｒｅｎ２００３：  ＮＧＣ７０２３で２μ 連続放射と３．２９μ ＰＡＨバンドが異なる分布 

――＞ 多分２μ が強いところではＰＡＨが脱水素化されていて３．２９μ が出せないのではないか。 

ＮＩＲ連続放射がＰＡＨ起源という仮説は、９．８，１８μ シリケートバンドが通常放射では見えない、例外は

星風、ＣＨＩＩＲ，トラペジウムくらい、事実と合致する。シリケートが放射で見える場所は半径０．１μ サイズ

ダストでもＴ＞２００Ｋになる場所である。 

Ｌｉ／Ｄｒａｉｎｅ ２００１：  銀河系の拡散光からは以前より大量のＰＡＨが可能になる。９．７シリケート放

射がＰＡＨ８．６と１１．３の間で隠せるから。 分からない 

１０．２． ＰＡＨイオンのＮＩＲ吸収 

Ｌｉ／Ｄｒａｉｎｅ２００１の電離ＰＡＨの赤―ＮＩＲ吸収率は少数の実験データに基づいていた。 

最近（Ｍａｔｔｉｏｄａ et al ２００５）のデータは０．７７－２．５μ で吸収率が非常に高く、可視、ＮＩＲ光でもＰＡ

ＨがＭＩＲで放射するのに十分な温度に加熱できることを示す。 これは以下の観測とも合う。 

Ｕｃｈｉｄａ ｅｔ ａｌ １９９８， Ｐａｇａｎｉ ｅｔ ａｌ １９９９： ＵＶがないところでもＰＡＨ放射帯が見える。 

Ｓｅｌｌｇｒｅｎ ｅｔ ａｌ １９９０： Ｉ（１２μ ）／ＦＩＲが５０００Ｋ＜Ｔｓｔａｒ＜３３０００Ｋの２４反射星雲で一定。 

Ｃｏｕｌｓｏｎ／Ｗａｌｔｈｅｒ １９９５：  ＳＡＯ２０６４６２（Ｆ８）のデブリからＰＡＨ放射 

Ｓｍｉｔｈ ｅｔ ａｌ ２００４：  ＨＤ３４７００（Ｇ０）のデブリからＰＡＨ放射 

Ｆｕｒｌａｎ ｅｔ ａｌ ２００６： １１１ Ｔ Ｔａｕ星の Spitzerで Ｇ１より晩期ではＰＡＨ放射なし。 

これらから、ＰＡＨの起源を考えると、 

Jura 1987, Latter 1991 :  炭素星からの放出 

                         しかし、炭素星のＭＩＲスペクトルにＰＡＨバンドなし。 

Speck/Barlow 1997, Boersma et al2006 : 熱い伴星の炭素星からＰＡＨバンド検出 

                    ＵＶが必要か？ 

                    Mattioda et al 2005 の可視―ＩＲ吸収断面積測定では炭素星でも加熱

可能 

                 ――＞ 星風中のＰＡＨ量に制限＝すごく少ない 

Jura et al 2006 : K2III 星 HD233517（Ｏ－ｒｉｃｈ） にＰＡＨ放射発見。 Flared disk が原因かも知れ

ない。 

１０．３． ６．２μ ｍは吸収で観測できるか？ 

銀河系のダストモデルでは、ダスト質量のｑＰＡＨ＝４．５％がＮｃ＜１０００のＰＡＨに含まれる。このモデル



ではＣ/Ｈ＝５２ｐｐｍの単位Ｈ核子当たりＣ原子がａ＜50Aの炭素質粒子に含まれる。その半分は中性、

半分はイオンである。 

 

このモデルで６．２μ 吸収の積分強度は、

 

これはどう出すか？ 

表１のｊ＝９、λ ｊ＝６．２２μ の数値を使う。 

τ ＝∫σ ・ｎ・ｄｌ 

∫τ ｄλ ―１／ＮＨ＝Ｎｄ・σ int／ＮＨ=０．５・（２９．４＋２３５）・１０
－２０（ｃｍ／Ｃ）（Ｎｃ／ＮＨ） 

         ＝０．５・（２９．４＋２３５）・１０－２０（ｃｍ／Ｈ）・５２・１０－６（ＣＰＡＨ/Ｈ／５２ｐｐｍ） 

         ＝６．８７・１０－２３（ＣＰＡＨ/Ｈ／５２ｐｐｍ）（ｃｍ／Ｈ） 

 

一方、ＣｙｇＯＢ２Ｎｏ１２の観測では∫Δ τ ｄλ ―１＜０．８ｃｍ－１ より、ＮＨ＝１．９・１０
２２ｃｍ－２を仮定して、  

 

で（３５）式より少し小さい。 

採用したモデルではＮｃ＜５００００のＰＡＨ中に５２ｐｐｍとしているが、６．２μ 放射はＮｃ＜５００のＰＡＨが

担う。 

このＰＡＨは３５ｐｐｍである。すると、観測に合う。 

Ｓｐｉｔｚｅｒによる赤化の非常に強い星の観測から６．２μ 星間吸収の検出が強く期待される。 

 

１０．４． 重水素化ＰＡＨ 

アロマティックなＣ－Ｄ結合のゼロ点エネルギーはＣ－Ｈより３０％低い。 

観測ではライン強度比（Ｄ／Ｈ）はＤがダストに取り込まれていると解釈されている。 

ＰＡＨではＤ／Ｈ＝０．３（星間では２・１０－５）くらい？（Ｄｒａｉｎｅ２００６） 

Ｐｅｅｔｅｒｓ ２００４ ： Ｏｒｉｏｎ Ｂａｒ 4.4 と 4.65μ からＤ／Ｈ＝０．１７ 

 

１０．５．ＰＡＨの普遍性と不在性 

ＰＡＨあり： ＬＩＲＧ，ＵＬＩＲＧ， Ｅ銀河で１０７Ｋプラズマを含む 銀河ハロー 

ＰＡＨなし： ＡＧＮ 

        ＳＭＣ 

低メタル（Ｚ～Ｚｏ／41） blue compact dwarf galaxy SBS0335-052 

低メタル（Ｚ＝０．０２－０．６）銀河ではＰＡＨが抑えられている。 

ｑＰＡＨが銀河のメタル、Ｌ，タイプでどう変わるかの情報が必要である。 

１． ＰＡＨ強度一定の仮定でＩＲ宇宙論サーベイを行うのは危険である。 

２． ７．７μ の（ライン／連続）をＵＬＩＲＧ中でＳＦかＡＧＮかの判定に使う物理的基礎 

３． ハイｚ銀河の近傍類似天体として、近くの低メタル天体でＰＡＨが少ないことの意味？ 

４． ＩＲＡＣ８μ をＳＦ強度の指標に使えるか？破壊？ 

１０．６． ＰＡＨスペクトルの散らばり 



１０．７． 他のモデル              飽きた 



 


